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Sumario

Segundo a Teoria de Dinamo Solar, 0 campo magnético no Sol é transportado e or-
ganizado através da circulagao meridional. A circulagao meridional nos modelos de dinamo
solar ganhou popularidade em meados dos anos 1990. Apds varios anos de pesquisa, o pa-
drao definido a partir de uma célula de circulagdo meridional passou a ser suficiente para
descrever a evolugdo do campo magnético no interior do Sol e junto a fotosfera. Com a evo-
lucao das técnicas observacionais e modelizagdes numeéricas, verificada no virar do século,

comecgaram a surgir constrangimentos associados a circulacao meridional.

Desde entao, a dificil tarefa de predizer os ciclos solares a partir de modelos de di-
namo, inspirados em resultados hélio-sismoldgicos, tem sido debatida nos circuitos acadé-
micos e de investigagao. Embora a hélio-sismologia se tenha revelado uma grande ajuda
para definir aamplitude e a direcao do transporte meridional junto a superficie, as camadas
mais profundas da zona convectiva continuam a ser um mistério na definicao do transporte
do campo magnético. Afalta de informacgao sobre a circulagao meridional no interior do Sol,
continua a gerar incertezas acerca da evolugao temporal do campo magnético ao longo do

ciclo solar.

O objetivo deste trabalho consiste, essencialmente, em estudar o impacto de um per-
fil de densidade solar consistente com as Ultimas atualizagdes do modelo padrado solar (SSM
- Solar Standard Model) e com a hélio-sismologia na predicao de ciclos e estabelecer uma
comparagao destes com as observagdes. Acreditamos que, se restringirmos o nosso estudo a
propriedades termodinamicas e dinamicas pouco consistentes com a hélio-sismologia, afas-

taremos a possibilidade da evolugao para modelos de dinamo mais realistas. Assim, neste

XXiii
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estudo, optamos por considerar a densidade solar incorporando no modelo de dinamo pro-
cessos dinamicos tais como a rotacao diferencial, a difusdo e diferentes padrdes de circula-

¢ao baseados em dados observacionais.

E sabido que, em modelos de dinamo axissimétrico cinematico, o perfil de densidade
assume um papel determinante para a definicdo do transporte do campo magnético. Por
conseguinte, a circulagdo meridional é descrita a partir da relagdo pv = V x 1e,; onde
1 € uma fungao de escoamento, v representa a velocidade e p, a densidade do plasma. O
perfil de densidade hélio-sismoldgico é a melhor assinatura dos processos dinamicos que
ocorrem na base da zona convectiva e nas camadas junto a fotosfera. A derivagao deste
perfil de densidade é realista e mais complexa do que o utilizado nestes modelos de dinamo,

fornecendo informacgdes adicionais sobre o transporte do campo magnético no Sol.

A definicao do transporte meridional do campo magnético na sua forma usual, ou
seja, a partirdeumadensidade aproximadamente adiabatica, explica varios aspetos do ciclo
solar observaveis na fotosfera. O nosso trabalho demonstrou que a densidade solar tem
impacto sobre os mecanismos de transporte do campo magnético, desde a base da zona
convectiva até a superficie. Esta nova formulacao de modelos, em termos de transporte de
campo magnético no plano meridional, pde em evidéncia algumas diferencas importantes

entre os modelos tedricos e as observagdes realizadas.

Demonstramos ainda que os efeitos causados pela variacdao da densidade em regides
criticas do interior solar, como a tachocline, a base da zona convectiva, as camadas de ioni-
zagao parcial do hidrogénio e do hélio e a camada superadiabatica, nao podem ser despre-
zados numa descrigao realista do ciclo magnético solar. Além disso, os nossos resultados
revelam que a diferenca da composi¢ao quimica no modelo solar na base da zona convec-

tiva tem um papel menor para a formacgao e evolugao dos ciclos magnéticos.

A partir deste trabalho propomos a constru¢ao de modelos de transporte meridional
que decalcam a elevada estratificacdo da zona convectiva. Poderiamos proceder a outras
alteracdes do processo advectivo, que pusessem em evidéncia a elevada estratificacdo da
zona convectiva até a fotosfera; no entanto, temos de referir que, neste modelo, o trans-
porte latitudinal assume o papel principal no transporte e organizacao do campo magnético.

Comparativamente ao campo magnético a superficie, 0 campo magnético neste modelo de
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dinamo é descrito de forma a estar fortemente dependente do transporte meridional nas
camadas profundas. Logo, uma alteracdo dos mecanismos provenientes das camadas sub-
jacentes da fotosfera é pouco determinante para a evolugao do campo magnético. Neste
sentido, este trabalho sugere a necessidade de se fazer uma analise mais meticulosa das
camadas subjacentes a superficie solar, de forma a determinar a sua contribuicdo para a
evolugao do campo magnético solar; nomeadamente, para o estudo da variabilidade solar,

em termos de amplitude e periodicidades.

Palavras chave: Fisica Solar, Campo Magnético, Modelo Solar, Dinamo Solar, Hélio-

sismologia, Manchas Solares






Abstract

Standard Dynamo Model

Impact of the solar density

The dynamo theory states that sun’s magnetic field is transported and structured by
meridional circulation. Meridional circulation, or meridional flow, in solar dynamo models
became popular in the mid-1990s. After several years of research, the pattern defined from
a meridional flow cell sufficed to describe the evolution of the magnetic field in the Sun’s
interior and close to the photosphere. With the development of observational techniques
and numeric modelling, at the turn of the century, constraints associated to meridional flow

began to appear.

Since then, the challenging task of predicting solar cycles from dynamo models, ins-
pired by helioseismologic findings, has been debated in the academic and research fields.
Although helioseismology revealed itself to be a significant aid in defining the amplitude
and direction of the flow near the surface, the deeper layers of the convective region remain
a mystery when it comes to the definition of the magnetic field transport. The lack of in-
formation about the meridional circulation in the Sun’s interior, still generates uncertainty

regarding the temporal evolution of the magnetic field throughout the solar cycle.

The purpose of this work consists, essentially, in studying the impact of a solar den-
sity profile consistent with the latest updates of the solar standard model (SSM) and the he-

lioseismology, in predicting cycles and establishing a comparison between these and the
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observations. We believe that, by narrowing our study to thermodynamics and dynamics
properties less consistent with the helioseismology, we should be able to put aside the possi-
bility of evolving to more realistic models. Therefore, in this study, we have opted to consider
the solar density, incorporating dynamic processes in the solar model such as the differential
rotation, diffusion and different circulation patterns based on observational discoveries. It
is known that, in axisymmetric kinematic dynamo models, the density profile plays a deter-
minant role in defining the magnetic field transport. Consequently, meridional circulation
is described by the relation pv = V x 1e,4;where ¢ is the stream function, v represents the
speed and p, the plasma density. The helioseismological density profile is the best signature
of dynamic processes occurring at the base of the convective region and the layers near the
photosphere. The derivation of such a density profile is far more realistic and complex than
that used in these dynamo models, providing additional information to the transport of the

magnetic field in the Sun.

Defining the meridional transport of the magnetic field at its usual form, that is to say,
from an approximately adiabatic density, explains several aspects of the solar cycle that can
be observed in the photosphere. With this study, we established that the solar density, in
addition to tracing the Sun’s structure with the highest precision, induces physical processes

not yet considered in standard dynamo models.

Our work has demonstrated that solar density impacts to the magnetic field’s trans-
port mechanisms, from the base of the convective region up to the surface. This new for-
mulation of models, in terms of magnetic field transport at the meridional level, evidences

some relevant differences among theoretical models and the observations performed.

We further demonstrated that the effects caused by the density variation in critical
areas of the solar interior, such as the tachocline, the base of the convective region, the
layers of partial ionization of hydrogen and helium, and the super-adiabatic layer, cannot
be overlooked in a realistic description of the solar magnetic cycle. Furthermore, our fin-
dings revealed that the difference of chemical composition of the solar model at the base
of the convective region holds a lesser role in the formation and development of magnetic

cycles.

From this groundwork, we encourage the building of meridional transport models
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which trace the high stratification of the convective region. We could undertake further chan-
ges to the advective process, which would highlight the high stratification of the convective
region up until the photosphere; however, we must refer that, in this model, the latitudinal
transport plays the main role in the transport and structuration of the magnetic field. Also,
in comparison to that on the surface, in this dynamo model the magnetic field is described
as strongly dependent on the meridional transport on the most inner layers/on the deeper
layers. Hence, a change of the mechanisms deriving from the lower photosphere layers is
not decisive to the development of the magnetic field. In this sense, this work supports the
need for a more thorough analysis of the lower layers, in order to determine their contribu-
tion to the development of the solar magnetic field, namely, to the study of solar variability,

in terms of range and frequencies.

Keywords: Solar Physics, Magnetic Fields, Solar Models, Solar Dynamo, Helioseismo-

logy, Sunspots
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Introducao

Desde o século XVII, os avancos na Fisica Solar nao tém parado de progredir. A des-
coberta da evolucao ciclica da atividade magnética no Sol, com recurso aos primeiros te-
lescopicos [Schwabe, 1844], foi o comego de uma longa caminhada até aos dias de hoje,
onde os aspetos observacionais das propriedades globais do campo magnético [Carrington,
1858, Spoerer, 1894] sao passiveis de se representar através de modelos tedricos [Choudhuri
et al., 1995, Dikpati and Charbonneau, 1999, Yeates et al., 2008]. Sendo as manchas sola-
res (observadas a superficie do Sol) [Schove, 1983] areas de grande concentragdo de campo
magnético [Hale, 1908], as mesmas tornaram-se o ponto de partida das teorias dos ultimos

séculos [Parker, 1955a, Babcock, 1959, Steenbeck and Krause, 1966, Leighton, 1969].

0O Sol, como corpo central do nosso sistema solar, impacta seriamente o0 nosso sis-

tema planetario. Segundo a premissa da Teoria do Dinamo Solar [Riidiger et al., 2005],

1



2 CAPITULO 1. INTRODUGAO

existem mecanismos fisicos em corpos celestes capazes de gerar campos magnéticos au-
tossustentaveis. Basicamente, esta teoria descreve a forma como o movimento de plasmas
provoca correntes elétricas indutivas capazes de manter um campo magnético contra a dis-
sipacdo Ohmica em corpos celestes, tais como, no nosso Sol [Choudhuri, 1999a]. O campo
magnético criado no interior deste astro ndo é constante no tempo e manifesta-se de varias
formas; possui um comportamento ciclico que se torna particularmente evidente quando
o fluxo magnético emerge a superficie solar, na fotosfera. Nesta altura ocorrem erupgoes
solares - conhecidas por flares - e ejecdes de massa coronal (CMEs - Coronal Mass Ejections)
que projetam particulas e raios-x de alta energia e que, ao interagirem com o meio circun-
dante do planeta (magnetosfera e atmosfera), podem afetar diversos sistemas tecnolégicos,
desde satélites a redes de distribuicao de energia. Estes fendmenos de meteorologia espa-

cial produzem também fendmenos 6ticos nas suas regides polares (auroras).

Acredita-se, hoje em dia, que a origem do campo magnético de grande escala no Sol
€ uma consequéncia da interagao entre convecgao, campo magnético turbulento e, corren-
tes de plasma de larga escala na regido subjacente da superficie do Sol, a zona convectiva
[Chandrasekhar, 1952]. Avisdao mais consensual deste processo é que os tubos de fluxo mag-
nético, formados na base da zona convectiva [Zahn, 1991, Spiegel and Zahn, 1992a] pela acao
do cisalhamento da rotagao diferencial (shearing), emergem a superficie devido a acao das
forcas de impulsao [Parker, 1955a, Parker, 1955b]. Quando estes tubos emergem a fotosfera
formam regides bipolares ativas - pares ou grupos de manchas solares. As manchas sola-
res sao regides mais escuras e frias, devido a concentragao do campo magnético que inibe
a convecgao localmente. As regides bipolares aparecem a superficie com uma inclinagao
média de 14 graus relativamente ao equador, podendo variar ao longo do ciclo solar - Lei de
Joy. O estudo da inclinagao das regides ativas levou ao desenvolvimento de uma formula-
¢ao matematica que explicasse o comportamento do campo magnético solar global - teorias
de campo médio [Babcock, 1961, Leighton, 1969, D’Silva and Choudhuri, 1993]. As primeiras
teorias de dinamo solar desenvolvidas a partir da abordagem de Parker-Steenbeck-Krause-
Radler (PSKR) [Steenbeck and Krause, 1966], embora bastante elegantes, rapidamente se
mostraram ineficazes para explicar a lei de Joy. Estudos sobre a estabilidade dos tubos
de fluxo magnético revelaram a impossibilidade da forga de Coriolis torcer estes tubos en-

quanto emergiam a superficie caso o campo magnético inicial tiver amplitudes da ordem



de 10°Gauss. Uma abordagem mais qualitativa, baseada na observacéo do decaimento das
regides bipolares, e o subsequente transporte latitudinal do campo magnético residual foi
proposta por Babcock [1961] e Leighton [1969] - mecanismo de Babcock-Leighton (BL). Mo-
delos de dinamo que levam em conta o mecanismo BL reproduzem adequadamente as pro-
priedades observadas do ciclo solar [Choudhuri et al., 1995, Dikpati and Charbonneau, 1999]
sem, no entanto, terem em consideracao uma descricao detalhada das propriedades termo-
dinamicas, como veremos adiante, consistentes com a hélio-sismologia [Turck-Chieze and

Couvidat, 2011].

Sabe-se que o ciclo solar (atividade magnética no Sol) se caracteriza por um padrao
de minimos e maximos de intensidade de campo magnético que se repete a cada 11 anos
aproximadamente. Além disso, existe uma variabilidade intrinseca persistente no ciclo, i.e.,
a amplitude e duracao de cada pico de intensidade pode variar ao longo do tempo; esta va-
riabilidade esta por sua vez relacionada com a variagao dos mecanismos que constituem o
dinamo solar. O estudo do impacto das propriedades termodinamicas e da dinamica das
camadas internas do Sol na variabilidade do ciclo solar foi 0 objeto de estudo neste ultimo
século [Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008, Lopes and Passos, 2009, Passos et al., 2012,
Choudhuri and Hazra, 2015] e, constitui ainda uma questao em aberto na Fisica Solar. A di-
versificacdo dos modelos de dinamo espelha a tentativa de modelizagao conjunta dos varios
mecanismos fisicos magneto-hidrodinamicos e termodinamicos, capazes de inferir sobre a
formacéo e evolugao do campo magnético. Do ponto de vista da estrutura, o modelo so-
lar padrdo (solar standard model - SSM) descreve bem a nossa estrela; tem toda a teoria de
evolucado estelar como base (termodinamica e fisica nuclear). Pode dizer-se que a fisica do
SSM [Couvidat et al., 2003, Turck-Chiéze et al., 2001, Turck-Chiéze et al., 2004a, Turck-Chieze
et al., 2004b] é constrangida por resultados hélio-sismoldgicos e outros dados observacio-
nais. Desde do lancamento da sonda espacial SoHO (Solar Heliospheric Observatory) em
1995, e a partir de instrumentos tais como GOLF (Global Oscillations at Low Frequency) [Ga-
briel et al., 1995], e MDI (Michelson Doppler Imager) [Scherrer et al., 1995], as propriedades
termodinamicas tém sido determinadas com cada vez mais precisao e, consequentemente,
o modelo SSM tem convergido cada vez mais para um modelo realista [Turck-Chieze and
Couvidat, 2011]. O conhecimento do perfil de rotacao do Sol foi talvez o dado mais impor-

tante para o avanco dos modelos de dinamo [Charbonneau, 2010]; sendo que a brusca transi-
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cao existente na taxa de rotagao entre as zonas radiativa e convectiva - a tachocline [Spiegel
and Zahn, 1992b, Charbonneau, 2010] - dispde de um mecanismo fisico que ajuda a intensifi-
cagao e concentragao do campo magnético. Este mecanismo pode também ser responsavel
em parte pelas variagdes do ciclo solar [Strugarek et al., 2017]. Para além da rotagao di-
ferencial, detetou-se uma corrente superficial de plasma que transporta campo magnético
das zonas equatoriais para os polos [Latushko, 1993, Komm et al., 1993b, Hathaway, 1996,
Snodgrass and Dailey, 1996] - a circulagao meridional. A inclusao destes perfis de correntes
de plasma globais nos modelos de dinamo é fundamental [Basu and Antia, 2004, Baturin,
2011, Baturin et al., 2013, Strugarek et al., 2017]. As propriedades da superficie determinadas
a partir das inversdes sismicas dependera da matéria constituinte do Sol e envolver-se-a em
processos magneto-hidrodinamicos complexos que controlam a atividade solar [Basu and

Antia, 2004, Baturin, 2011, Baturin et al., 2013, Strugarek et al., 2017].

Esta tese centra-se sobre o desenvolvimento de modelos de dinamo mais realistas a
partir de transportes meridionais de campo magnético influenciados por uma estratificagao
(perfil de densidade) mais realista da zona convectiva. Desta forma, colocamos em evidén-
cia a possibilidade daintroducgao de um perfil de densidade hélio-sismicamente consistente
[Turck-Chieze and Lopes, 1993] no processo advectivo. O objetivo principal € construir um
modelo de dinamo solar a partir de quantidades termodinamicas e dinamicas realistas, no-
meadamente o perfil radial da densidade e a rotagao diferencial, obtidos com a ajuda da
hélio-sismologia [Turck-Chieze and Lopes, 1993, Charbonneau et al., 1999]. Pretendemos
obter diagramas de campo magnético que sejam consistentes com as observagoes e, desta
forma, estudar o impacto da densidade solar (extraida do SSM) no transporte meridional
do campo magnético [Choudhuri et al., 1995, Hazra et al., 2014] e na circulagao meridional
[Mitra-Kraev and Thompson, 2007, Zhao et al., 2013, Schad et al., 2013] . Para adaptarmos a
densidade solar ao nosso modelo de dinamo, iremos introduzi-la como um efeito perturba-
tivo na parametrizacao da circulagao meridional procedendo em trés etapas: na primeira,
iremos considerar que o fluxo meridional se distribui de forma global em toda a zona convec-
tiva até a superficie, através de uma circulacao unicelular (uma Unica célula por hemisfério);
na segunda, examinaremos o impacto da densidade em padrdes mais complexos de circu-
lagdo meridional, isto é, em conjuntos de células distribuidos em latitude e em raio; final-

mente, da mesma forma, iremos estudar a contribuicdo da componente radial e latitudinal



do campo magnético para a configuragdo do campo magnético toroidal na base da zona
convectiva. Ainda neste contexto, colocaremos em evidéncia o processo advectivo para o
transporte, evolugao e distribuicdo do campo magnético. A atualizagao da parametrizagao
dos fendmenos fisicos envolvidos na formagao e evolugao do campo magnético do Sol irdo
conduzir a uma uniformizacédo dos varios modelos de dinamos existentes, e a eventual con-

vergéncia para o modelo padrao de dinamo solar.

Assim sendo, no Capitulo 2 apresentaremos uma breve introdugao dos fendmenos
magnéticos observados a superficie do Sol. Veremos como a formulagao magnetohidrodina-
mica das equacgoes [Steenbeck and Krause, 1969], definidora da evolugao do campo magné-
tico, converge para a aproximacao de Babcock [1961] e de Leighton [1969]. Os fundamentos
do nosso modelo solar padrao - isto é, o conhecimento das condi¢des termodinamicas ca-
pazes de modelar uma estrela do tipo Sol - estao apresentados no Capitulo 3, assim como a
contribui¢ao da hélio-sismologia para sondar a sua estrutura interna, e indispensabilidade
para a compreensao da sua dinamica. No Capitulo 4 apresentaremos a formulagao mate-
matica do modelo de dinamo solar utilizado, assim como as quantidades que o constituem;
definiremos ainda a rotagdo diferencial, a difusividade magnética e turbulenta, a circulagdo
meridional e os diferentes mecanismos de flutuabilidade que iremos utilizar. Nos Capitulos
5 e 6, procederemos a um estudo sobre a utilizacdo de uma densidade hélio-sismicamente
consistente num padrao de circulacao meridional unicelular e multicelular, colocando em
evidéncia a importancia das camadas subjacentes da superficie na definicdo do transporte
meridional a superficie e a sua repercussao na base da zona convectiva para a evolugao dos
ciclos magnéticos solares. Adicionalmente, no Capitulo 6 estudaremos a contribuicao de
dois mecanismos de transporte dominantes para a evolu¢do do campo magnético; e, final-
mente, no Capitulo 7, apresentaremos conclusdes e comentarios gerais sobre o estudo efe-

tuado.






Historia das manchas solares e
fundamentos do dinamo solar

2.1 Primeiras observacoes do ciclo magnético solar

Podemos situar o primeiro registo de manchas solares ha cerca de 2000 anos atras na
China Antiga. No inicio do século XVII, ap6s a construcao dos primeiros telescopios, pionei-
ros na area da observacao das manchas solares foram-se sucedendo no Ocidente: Johann
Goldsmith, Galileu Galilei, Christopher Schneider e Thomas Harriot, entre outros, os quais
registaram a existéncia de manchas escuras a superficie do Sol. Estas observagdes iniciais
mostravam também que as manchas tinham varias formas e tamanhos e que se moviam a

medida que o Sol girava.
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Em 1843, as propriedades basicas da atividade solar comecam a serregistadas. Schwabe
regista a evolugao temporal do nimero de manchas solares e desvenda o seu padrao ciclico;
a atividade magnética do Sol cresce e diminui a cada 11 anos [Schwabe, 1844]. No maximo
da atividade, o nUmero de manchas solares aumenta consideravelmente e, embora estas se-
jam variaveis em tamanho e intensidade surgem, todavia, segundo padroes espaciais bem

organizados.

Em 1848, na tentativa de compilar o registo da atividade solar, Rudolf Wolf, descreve
a série temporal do nimero de manchas solares, R (numero de Wolf) a partir da relacao
R = K(10g + s), a qual depende de K, o fator corretivo dependente das condi¢des de
observagao, do observador e do equipamento utilizado; g, 0 numero de grupos de manchas
solares; e s, 0 numero de manchas solares individuais de todos os grupos [Schove, 1983].
Esta lei empirica na contagem do nimero de manchas tinha como objetivo uniformizar os

registos feitos por diferentes observadores.

As manchas solares aparecem a superficie solar resultantes da emergéncia dos tu-
bos de fluxo magnético do interior da zona convectiva (Figura(2.1a)). Na maioria das vezes,
elas permanecem visiveis por somente alguns dias; noutras, persistem por varias semanas.
Passado este tempo o campo magnético que nelas esta concentrado acaba por se difundir
devido a turbuléncia da superficie, a granulagao e, as manchas desaparecem. Quanto a sua
constituicao, as manchas solares sdo compostas por um nucleo escuro - a umbra - envolto
por uma superficie mais clara - a penumbra (Figura (2.1b)). A area da umbra consiste numa
fracdo constante de 0.17 da area total da mancha que podera atingir um diametro de cerca de
20 a 60 milhoes de metros, comparativamente ao diametro da Terra que, com 12.7 milhdes

de metros, é significativamente superior.

Em 1858, a partir das observag¢des das manchas solares, Richard Carrington descobriu
a rotacao diferencial em fun¢do da latitude do Sol [Carrington, 1858], ou seja, nas baixas
latitudes, perto do equador, a superficie do Sol da uma volta completa de 25 dias aproxi-
madamente, no entanto, acima de 70 graus de latitude o periodo é de quase 30 dias. Além
disso, observou-se também que as manchas solares aparecem segundo um padrao bem de-
finido. No inicio dos ciclos, em média, as primeiras manchas solares sao registadas entre 30

e 40 graus de latitude, estas vao aparecendo em latitudes sucessivamente mais baixas em

2Disponivel em : <https://solarscience.msfc.nasa.gov>. Acesso em agosto 2017
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(a)

Figura 2.1: Imagem do disco solar a partir do instrumento Michelson Doppler Imager (MDI) da
SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) (a), e de grupos de manchas solares (b). Fonte:
Pagina da NASA na Solar Science. @

funcdo do tempo (lei de Spoerer) [Spoerer, 1894]. Baseado nestas observacdes, Spoerer sus-
peitou da existéncia de um fluxo meridional (uma corrente de plasma) capaz de transportar
0 campo magnético em diregao ao equador. Em 1908, no Observatério de Monte Wilson, a
partir das observagdes espectroscopicas do desdobramento Zeeman nas linhas espectrais,
George Hale identificou pela primeira vez nas manchas solares, regides de grande concen-
tracdo de campos magnéticos, da ordem dos 3000 Gauss [Hale, 1908]. Hale estabeleceu
também que as manchas solares tém tendéncia a se distribuirem em pares, com polarida-
des opostas. Tal como foi mencionado na descricao da lei de Joy, estes pares orientam-se
na direcdo este-oeste mas fazendo um pequeno angulo com o equador. A mancha que apa-
rece mais perto do equador (lider) possui uma polaridade oposta a do seu par que emerge
a uma latitude ligeiramente mais elevada (seguidora). Este cenario é simétrico em relagao
ao equador, i.e, as manchas do hemisfério norte tém polaridades opostas as do hemisfério
sul: se amancha-lider no hemisfério sul tem uma polaridade positiva, entdo, a mancha-lider
do hemisfério norte tem uma polaridade negativa. A polaridade destes pares em ambos os
hemisférios é invertida a cada meio ciclo de, aproximadamente, 11 anos. Assim sendo, um
ciclo magnético completo tem 22 anos e inclui dois ciclos de manchas solares. O mesmo se
sucede com as regides polares, estas invertem a sua polaridade perto do maximo de ativi-

dade solar, isto é, a cada 11 anos, aproximadamente, os pélos norte e sul trocam de lugar no
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Figura2.2: Magnetograma da superficie solar a partirdo MDI da SOHO em 2000, num periodo
de intensa atividade magnética. A polaridade positiva e a negativa do campo magnético
estdo sinalizadas a branco e preto, respetivamente. As regides a cinzento representam a
atividade magnética residual. Fonte: Pagina da NASA na Solar Science.”

Sol. Aintensidade do campo magnético dos polos varia em anti-fase com o ciclo das man-
chas solares, i.e., quando o ciclo solar estd num minimo (quase sem manchas a superficie),
o dipolo magnético é mais forte e vice-versa. Estas mudancas na topologia do campo mag-
nético global do Sol podem também serem observadas nas camadas da "atmosfera solar”,

a cromosfera e a corona.

Antes dos estudos desenvolvidos por Babcock & Babcock [1955] acerca dos magne-
togramas, somente o campo magnético de grandes intensidades era detetado. Em 1955, os
autores detetaram um campo magnético fraco e difuso (da ordem dos 10 Gauss) associado
ao decaimento das manchas solares. Os magnetogramas revelaram a existéncia de uma
fracdo de campo magnético nas baixas latitudes [Bumba and Howard, 1965] o qual, seria
interpretado como um campo difuso e transportado ao longo da superficie em dire¢ao aos
pélos, contribuindo para a inversao do dipolo solar [Babcock, 1959] . Este campo difuso mi-
gra em diregcao aos polos, contrariamente as manchas solares, as quais sao transportadas

para junto do equador.

0 magnetograma ilustrado na Figura (2.2) mostra regides de intensa atividade mag-

nética, com as regides de polaridade positiva assinaladas a branco (componente radial do

bDisponivel em : <https://solarscience.msfc.nasa.gov>. Acesso em agosto 2017
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Figura 2.3: Diagrama do campo magnético: propagac¢ao temporal e latitudinal do campo
magnético a superficie (em cima) e distribuicdo temporal das areas das manchas solares
entre 1870 e 2016 (em baixo). Fonte: Pagina da NASA na Solar Science. °

campo orientada para cima) e, as de polaridade negativa, a preto (componente radial do
campo orientada para baixo). A area restante, a cinzento, corresponde azonas onde o campo
magnético é residual, i.e., onde ndo se encontram estruturas de grande escala em termos de
separagao de polaridades. Todas estas caracteristicas sao observadas na Figura (2.3) - dia-
grama do campo magnético (diagrama borboleta) - na qual se mostra a variagao temporal
e latitudinal do campo magnético a superficie do Sol. Ao longo do tempo, podemos obser-
var que as manchas solares no inicio do ciclo aparecem um pouco acima dos 30 graus e se
deslocam progressivamente em dire¢dao ao equador. Devido a sua geometria, este tipo de
diagrama foi batizado de diagrama borboleta. O grafico inferior da Figura (2.3) mostra a evo-
lucao temporal da area relativa ao disco solar ocupada por manchas. Quanto maior € a su-
perficie coberta por manchas, mais intenso € o campo magnético que as originou. Por esta
razao, o numero de manchas solares é considerado um indicador do campo magnético solar
de grande escala. Encontramos também uma distribuicao irregular do campo magnético ao
longo do tempo, como se uma componente aleatéria fosse adicionada a um oscilador har-
monico. Esta componente ira influenciar a duracao e a intensidade dos ciclos solares. Para
além desta variabilidade intrinseca, existem variagdes drasticas da atividade magnética so-

lar, como por exemplo, os chamados grandes minimos. O mais famoso destes minimos foi
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registado entre 1645 e 1715 [Maunder, 1904], onde ocorreu uma reduc¢ao da atividade solar -
minimo de Maunder, no qual, durante varias décadas consecutivas, o numero de manchas

observadas foi quase nulo.

A aparicao de fortes concentragdes de campo magnético a superficie, motivaram a
comunidade cientifica a tentar encontrar uma explicacao para este fenédmeno. O meca-
nismo em questao tem de ser capaz de descrever como um campo magnético de pequena
escala, associado a turbuléncia da zona convectiva, pode organizar-se em estruturas coe-
rentes de forma global. A teoria mais aceite diz-nos que antes de emergir a superficie, e
segundo a magneto-hidrodinamica, o campo magnético estaria armazenado numa deter-
minada regido - tachocline - com uma largura aproximada de 10* K'm, entre a zona radiativa
e a convectiva [Spiegel and Zahn, 1992a, Spiegel and Zahn, 1992b, Brun et al., 1999]. Devido
as suas propriedades termodinamicas, esta camada é convectivamente estavel, no entanto,
movimentos convectivos sao induzidos nessa regiao devido a plumas convectivas das cama-
das sobrejacentes. Isto significa que o campo magnético turbulento (também chamado de
campo de pequena escala) pode ser transportado por plumas descendentes até essa regidao
e ser ai depositado. Através da hélio-sismologia é estabelecido que essa regiao é provida
de uma rotacao fortemente diferencial, contribuindo assim para a intensificacdo do campo
magnético. Se o dinamo opera nessa camada, entdo, a actividade magnética observada a
superficie solar é claramente uma assinatura deste processo interior [Dziembowski and Go-
ode, 1991]. No entanto, uma questdao permanece: se 0 campo magnético é produzido no
interior, quais sao os processos fisicos que influenciam a configuragao do campo magnético

a superficie, tal como é observado?

2.2 Fundamentos basicos da MHD

Adistribuicdo global das regides ativas bipolares pode ser definida a partir de concei-
tos simples da magneto-hidrodinamica (MHD). Os campos magnéticos sdo gerados através
da acao indutiva de correntes (fluxos) de plasma por mecanismos de dinamo. Estes me-
canismos podem, de uma maneira simplificada, ser descritos pelos termos da equacgao de

indugao:
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0B

E:VX<UXB—)\VXB) (21)
onde B é o campo magnético em movimento num plasma com velocidade U e \ a di-

fusividade magnética [Davidson, 2001]. Por forma a termos um dinamo a operar, a topologia

do campo de velocidades tem de permitir o crescimento sustentado do campo magnético.

Como foi mencionado anteriormente, a fisica das interacdes entre plasmas em mo-
vimento e campos magnéticos é descrita por teorias de MHD (simples, resistiva, Hall, etc...)
[Dwivedi and Parker, 2007]. No entanto, o elevado grau de complexidade destes sistemas
de equacdes faz com que a resolucdo numérica seja bastante dispendiosa do ponto de vista
computacional. A construcdao de modelos capazes de reproduzir o comportamento médio
do campo magnético observado a superficie implica o conhecimento das camadas mais in-
ternas do sol, e a interagao entre o campo magnético e a convecgao circundante [Chandra-
sekhar, 1952] . No entanto, modelos mais simples baseados em teorias de campo médio sao
bem-sucedidos e comportam a introducao de mecanismos fisicos, descritos como veremos
a seguir por fungdes individuais.

Se considerarmos L o comprimento caracteristico do nosso sistema; U, a velocidade
do fluxo e B, 0 campo magnético associado, poderemos proceder auma analise dimensional

de forma a compreender o significado dos termos que constituem a equacgao,

RGN

na qual L/U e L*/) podem ser interpretados como escalas temporais associadas a
adveccgao e a difusao, respetivamente. A razao entre estes dois termos é designada por R,,,,

0 numero magnético de Reynolds [Charbonneau, 2010] :

Se considerarmos um plasma de hidrogénio completamente ionizado a temperatura
de 10*K, podemos descrever a difusividade (molecular), \, a partir da resistividade de Spit-

zer [Spitzer, 1965] da seguinte forma:
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cn
47

A= ~ 107cm?/s (2.4)

Tendo em conta este valor, 0 campo magnético comporta-se de forma diferente con-
soante o sistema considerado [Choudhuri, 1999a]. Se considerarmos os valores tipicos para
oSol, L ~ 108¢cm,e U ~ 105c¢m/s, encontramos R,,, ~ 10°. Neste caso, R,, >> 1e, entdo,
numa primeira aproximacao, o termo difusivo nao é considerado. Além disso, para as condi-
¢bes existentes no plasma solar, considera-se 0 campo magnético como estando congelado
no plasma, movendo-se com ele - Teorema de Alfvén [Davidson, 2001]. Num sistema assim

definido, a equacdo de inducdo é dominada pelo termo advectivo (transporte),

a@—szx(UxB) (2.5)

Se decompormos o lado direito da Equacao (2.5), podemos determinar a natureza do

fluxo,

Vx (Ux B)=-UVB+BYU - BV.U (2.6)

O primeiro termo do lado direito refere-se a advecgao, o segundo termo faz com que
0 campo magnético seja esticado e amplificado onde existe um gradiente de velocidade,
e o terceiro termo esta associado a compressao do plasma. A partir dos resultados hélio-
sismolédgicos, verifica-se que a velocidade angular do Sol é diferencial, no sentido em que
o equador gira cerca de 20% mais rapido que os polos. Existe ainda um forte gradiente ra-
dial na velocidade de rotacao entre a zona radiativa (que roda como um corpo rigido) e a
zona convectiva. Deste modo, em certas zonas, a rotagao diferencial alonga/estica as linhas
de campo magnético na diregao toroidal (por arrastamento ou cisalhamento das linhas de
campo) contribuindo para a amplificagdo, razao pela qual pensa-se que possam existir gran-
des concentragdes de campo magnético no interior. Na Figura (2.4) demonstramos como
uma linha de campo magnético é esticada na direcao toroidal ( direcao ¢ relativamente ao

eixo de rotagdo do Sol ) pela rotagao diferencial.

No entanto, a amplificacdo do campo toroidal devido ao alongamento das linhas de
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campo magnético podera nao operar eficientemente na zona convectiva por causa da forte
turbuléncia. Segundo van Ballegooijen [1982] e Gilman [1989] , o dinamo solar opera numa
camada junto a base da zona convectiva. Esta camada € convectivamente estavel, serve de
reservatério onde o campo magnético se pode acumular. Segundo estas ultimas conside-
racoes, é esperado que um forte campo magnético toroidal seja gerado e amplificado logo
abaixo da base da zona convectiva, nas regides do Sol onde se observam gradientes no perfil

de rotacgao.

Eugene Parker prop0s que as regides ativas bipolares sao originadas quando os tu-
bos de fluxo magnético (regides de elevada concentracao de linhas de campo magnético)
emergem a superficie devido a flutuabilidade magnética [Parker, 1955a]. Segundo a mag-
netoconvecgdo, é esperado que a interagdo - campo magnético <-> convecgao - faga manter
0 campo magnético concentrado em certas regides e nao noutras. Podemos inferir que o
campo magnético préximo da superficie esta concentrado em pacotes de linhas de campo
[Chandrasekhar, 1952]. Agora, o nosso problema consiste em encontrar uma explicagao para

a emergéncia destas grandes concentragdes de campo magnético.

Considerando a pressdo interna, e a pressao externa do tubo magnético, garantimos

1L e e A . s .~ 2
o equilibrio termodinamico de um tubo magnético pela condicao p. = p; + ?—W na qual,
no interior do tubo, a pressao do plasma p; e a pressao exercida pelo campo magnético no

plasma B?/8x, contrabalanca com a pressao exterior ao tubo, p.,.

Utilizando a equacgdo de estado, P = RT'p, obtemos,

BQ
RT(pe - pi) = 8_ (2-7)

m
sendo que se a densidade interna, p;, for inferior a densidade do meio, p, p; < pe,
entdo os tubos de fluxo estao sujeitos a forca de flutuabilidade, (p. — p;)g. Esta forca con-
trabalanca com a forca de tensdo magnética, B?/4xl, onde [ é o raio local da curvatura da
linha de campo. Se esta condigao se verificar, significa que parte do tubo de fluxo subira
até a superficie (desde que as linhas de campo se encontrem como “congeladas”no plasma)

contrariando a agao do campo gravitacional, como podemos ver na Figura (2.5). As linhas

de campo magnético saem e entram da superficie solar, formando regides bipolares. Este
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Figura 2.4: Esquematizacao da produc¢ao do campo toroidal no interior do Sol através do
alongamento das linhas de campo magnético (devido a rapida rotagdo junto ao equador)
(a). Produgao de loops magnéticos na diregao poloidal por meio de movimentos helicoidais
de turbuléncia convectiva (b), e coalescéncia de varios loops poloidais num loop em grande
escala (c). Fonte: Dwivedi & Parker, 2007, p. 111

2 @b

i

= A

Figura 2.5: Esquematizacdo da flutuabilidade magnética dos tubos de fluxo (a) e da emer-
géncia dos tubos de fluxo a superficie solar (b). Fonte: Dwivedi & Parker, 2007, p. 110
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processo - flutuabilidade magnética - foi introduzido por Eugene Parker em 1955 [Parker,

1955a, Parker, 1955b] .

Eugene Parker refere ainda que, na zona convectiva, os tubos de fluxo estao sujeitos a
forca de Coriolis devido a rotacdo do plasma circundante, causando movimentos ciclénicos
e a consequente tor¢ao do campo toroidal (este-oeste) para produzir loops magnéticos na
direcdo poloidal (norte-sul) (Figura (2.4b)). Os tubos de fluxo ao emergirem a superficie sao
sujeitos a turbuléncia helicoidal que age em sentido oposto de um hemisfério a outro. Uma
vez que adirecao daslinhas de campo magnético contidas nestes tubos de fluxo é oposta nos
dois hemisférios, os loops na direcao poloidal possuem o mesmo sentido nos dois hemisfé-
rios (Figura 2.4b). Se a configuracdo do campo magnético observado a superficie é influenci-
ado pelos movimentos turbulentos na zona convectiva, entao, a escolha dos valores iniciais
do campo magnético na base da zona convectiva é muito importante para determinar se os
tubos de fluxo magnético estado sujeitos ao efeito da turbuléncia helicoidal. Considera-se
entdo o valor de equiparticao da energia entre o campo magnético gerado pelo dinamo e a
energia cinética do plasma na base da zona convectiva:

B* 1 ,

— - 2.
o Y (2.8)

A partir desta analise, espera-se que o valor inicial do campo magnético ronde os
10* Gauss. No entanto, para este valor e segundo D’Silva & Choudhuri [1993], os tubos de
fluxo emergem a superficie nas altas latitudes e paralelos ao eixo de rotagao, contraria-
mente as grandes concentragdes de campo magnético observadas nas baixas/médias latitu-
des [D’Silva and Choudhuri, 1993]. D’Silva & Choudhuri [1993] consideram varios valores de
campo magnético na base da zona convectiva e comparam as inclinagdes produzidas pelos
tubos de fluxo com a inclinagdo média das regides bipolares. Se, pelo contrario, o campo
magnético for da ordem de 10° Gauss, entdo, a flutuabilidade magnética faz emergir os tu-
bos de fluxo magnético nas latitudes mais baixas e com a inclinagao observada atenuando o
efeito da forga de Coriolis nos tubos [Moreno-Insertis, 1983, Fan et al., 1993, Schussler et al.,
1994, Caligari et al., 1995]. Este fato fundamenta a ideia de que o campo magnético na base
da zona convectiva € mais elevado que o valor calculado a partir da Equagao (2.8) [Schussler,

1993]. A partir desta descricao podemos concluir que a dinamica dos tubos de fluxo, a ideia
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do congelamento do plasma, juntamente com a magneto-convecgao sao principios que nos

ajudam a formular a teoria que caracteriza as manchas solares.

Voltando a definicao dos modelos simplificados baseados na teoria de campo mé-
dio, estes comportam a introducao de quantidades indutivas, descritas a partir da parame-
trizacao de um campo de velocidades capaz de sustentar um campo magnético de grande
escala. Assumindo que o campo de velocidade é conhecido, entdo, teremos de resolver a
Equacao (2.1). Nesta classe de modelos, mais do que estudar as particularidades do campo
magnético, estamos interessados em estudar as propriedades globais do sistema. A teoria
de campo médio desenvolvida por Steenbeck & Krause [1966] assume uma separagao entre
as estruturas de pequena escala (associadas a turbuléncia) e de grande escala (quantida-
des coerentes a nivel global). Segundo esta premissa, uma quantidade fisica, ), pode ser
decomposta numa componente média, g °, e numa componente flutuante, ¢/, cuja média é

zero [Steenbeck and Krause, 1966].

Q=q+q (2.9)

A partir desta formulagdo, o campo de velocidades de um sistema de plasma turbu-

lento, u, e 0 campo magnético, B, podem ser descritos considerando,

uv=u+v, B=B+B’ (2.10)

Se substituirmos esta decomposicdo de termos na Equacao (2.1), obtemos a equacao
de inducdo para um campo magnético médio, B:
OB

W:V><(ﬂ><E)+V><.e+AV2§ (2.11)

onde )\ é a difusividade magnética molecular, €, conhecida como a forga eletromotriz
média associada as flutuagées do campo de velocidades, isto é, a contribuicao das flutua-

¢des para o campo de grande escala,

bPor questdes de simetria do sistema quando se fala em valores médios assume-se médias feitas sobre
todas as longitudes. Em certos casos pode também considerar-se médias temporais.
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e=u x B’ (2.12)

Assumindo uma turbuléncia isotrépica, entdo, a partir de uma aproximacao de pri-
meira ordem [Krause and Raedler, 1980], €, passa a ser descrita como uma expansao em

torno de B da seguinte forma,

e=aB - \V xB (2.13)
com,
1 / /
a=—gu x (V xu')T. (2.14)

Este ultimo termo depende das propriedades médias dos movimentos helicoidais
turbulentos no plasma (V x u’ esta associada a vorticidade da conveccao) e do tempo de
correlacdo dos globulos convectivos, 7. A semelhanca da ideia de Eugene Parker, a trasnfor-
magao do campo toroidal em poloidal seria consequéncia da agao global dos movimentos
convectivos ciclonicos que atuam sobre as linhas de campo magnético, sendo que « é cru-

cial para a geragao do campo magnético.

A funcao da turbuléncia helicoidal para a geragcao da componente poloidal - aborda-
gem a problematica do dinamo, mais conhecido como problema Parker-Steenbeck-Krause-
Radler (PSKR) ou simplesmente efeito o de campo médio - supde que o dinamo opera uni-
camente numa regiao onde exista turbuléncia helicoidal sem ter em conta os efeitos de su-

perficie, como se considera em modelos Babcock-Leighton [Babcock, 1961, Leighton, 1969]

A difusividade turbulenta, \7:

1
A~ g’U,’.’U,IT, (2.15)

é definida a partir da média do quadrado da componente flutuante da velocidade,

u/.u/ (i.e. aintensidade da turbuléncia), e do tempo de correlacdo 7, associado a mistura

das estruturas turbulentas num determinado raio. Os valores tipicos da difusividade turbu-
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lenta situam-se entre 10'2cm?/s a 10'3cm? /s (valores superiores ao coeficiente de difuséo
Ohmica/molecular). Por esta razdo, muitas vezes na literatura, o termo A\ designa-se ape-
nas por difusividade magnética e representa-se pela letra, n (n = A + 7).
Substituindo a Equagao (2.13) na equacgao da indugao do campo magnético médio,
Equacgao (2.11), obtemos a seguinte equacao [Steenbeck and Krause, 1966],
OB

na qual o modelo de dinamo irad depender dos parametros associados ao campo de

velocidades ,u, a difusividade turbulenta, n (A >> 1)), e ao efeito a.

O campo de velocidades descrito neste modelo consiste na soma de um termo associ-
ado avelocidade angular nointerior do Sol, (7, 8), e auma velocidade média no plano me-
ridional (r, #), a circulagdo meridional, u,,. Utilizando coordenadas esféricas relativamente

ao eixo de rotagao obtemos a seguinte expressao,

u = Q(r,0)rsinfe, + u, (2.7)

2.3 Modelo Babcock-Leighton

Pelos resultados apresentados na secgao anterior, estudos sobre a estabilidade dos
tubos de fluxo magnético indiciam a impossibilidade da turbuléncia helicoidal torcer cam-
pos magnéticos da ordem dos 10° Gauss e, desta forma parece ser pouco provavel que o
mecanismo principal para a geragao do campo poloidal a partirdo campo toroidal seja base-
ado apenas na abordagem de Parker-Steenbeck-Krause-Radler (PSKR). Se na formulagao do
campo médio estiver a contribuicao da geragao da componente poloidal por invocacao de
um coeficiente o concentrado a superficie ( a partir do decaimento das regides ativas (pares
bipolares)), entdo, podemos redefinir o mecanismo de dinamo deste modelo e formaliza-lo

através do mecanismo Babcock-Leighton.

Babcock [1961] e Leigthon [1969] formularam um mecanismo capaz de gerar acompo-

nente poloidal do campo magnético a superficie [Babcock, 1961, Leighton, 1969] . Esta com-
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ponente seria produzida a superficie a partir do decaimento das regides bipolares. Quando
as manchas de polaridades opostas decaem, forma-se um campo magnético difuso que se
espalha sobre a superficie solar, e é transportado pela circulacao meridional em direcao aos
polos, contribuindo para a amplificagao do dipolo magnético (campo poloidal de grande es-
cala). Evidentemente, o dinamo opera em dois locais: na base da zona convectivaa 0.70 R,
onde o campo magnético na direcdo poloidal é esticado e torcido para formar tubos de fluxo
magnético; e na superficie, a partir do campo magnético resultante do decaimento das re-
gides ativas e do seu subsequente transporte para os polos, formando a componente poloi-
dal. Em 1995, Choudhuri introduziu a circulagao meridional para ligar estas duas camadas
[Choudhurietal., 1995, Giles et al., 1997, Braun and Fan, 1998] considerando que a circulacao
meridional na base da zona convectiva é capaz de transportar o campo magnético produ-
zido nas altas latitudes em direcao ao equador; e a superficie 0 campo magnético difuso em

direcao aos polos.

No Capitulo 4, vamos discutir como se caracteriza 0 campo magnético e a partir de
que mecanismos-padroes de indugao e de transporte é gerado, utilizando um modelo nu-
mérico de dinamo cinematico axissimétrico - cédigo Surya. A aplicabilidade desta formu-
lacdo abre portas para a diversificacdo dos modelos como, por exemplo, na predi¢cdo dos
ciclos magnéticos solares [Lopes and Passos, 2009]. O seu aspeto simplificado traz consigo
numerosas aplicacdes, nomeadamente no estudo da variabilidade solar, isto é, na funda-
mentacao das irregularidades dos ciclos magnéticos, em termos de amplitude e periodici-
dade [Passos and Lopes, 2012, Passos et al., 2012, Choudhuri and Hazra, 2015, Cameron and
Schussler, 2017b], e na aplicagao de outros mecanismos diretamente relacionados com o
transporte meridional para a organizagdo do campo magnético no interior e a superficie do

Sol [Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008, Hazra and Nandy, 2016].






Modelo Solar Padrao e
Hélio-sismologia

3.1 Evolugao de uma estrela: o Sol

O conhecimento das caracteristicas gerais do Sol, tais como a massa, a idade, oraio e
aluminosidade, é crucial para melhor constranger a parametrizagao das equagoes de evolu-
¢ao estelar. Assim, assume-se que a estrela tem uma simetria esférica e, que estad em equi-
librio mecanico e térmico. Os efeitos causados pela rotagao e pelo campo magnético sao
normalmente desprezados, considerando-se apenas relevante para a evolugao da estrela
quantidades termodinamicas, tais como a pressao, a densidade, a temperatura e a compo-

sicdo quimica em fungdo do raio [Christensen-Dalsgaard, 2002]. A estrutura interna de uma

23
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estrela é descrita por quatro equagdes que compdem o Modelo Solar Padrao ou SSM [Kippe-
nhahn and Weigert, 1990]. As duas primeiras equagoes - a conservagao de massa e o equili-
brio hidrostatico - necessitam da determinagao da pressao, da temperatura, da densidade

e da fracdo de massa em cada camada da estrela.

Assumindo que o gradiente de pressao contrabalancga a forga gravitacional, o equili-

brio hidrostatico é descrito da seguinte forma:

dP(r) Gm(r)

dr = = r2 p(r)v (31)

e a conservagdo de massa:

dm(r)

= 47r?p, (3.2)

onde P(r) é a pressdo, p(r), a densidade, e m(r), a massa em funcao do raio, .

Apressao total, P, é definida pela soma da pressao radiativa, Pr, e da pressdo do gas,

PG:
1 4
PR == g(lT 5 (3 3)
kgT
Py = nkT = 2B~ (3.4)
u(r)

onde a é a constante radiativa; n, 0 niUmero de particulas por unidade de volume;
kg, a constante de Boltzman; e p(r), o peso molecular. Enquanto que, no centro solar,
Pr << Pg;junto a fotosfera a pressao radiativa é mais elevada, isto é, consiste em 0.6 F.
Da superficie até ao centro da estrela, a temperaturavariade 5 x 10%a 16 x 10° K, e a den-
sidade de 1072 a 150 g/cm®[Turck-Chieze and Lopes, 1993]. Como podemos ver as propri-
edades da matéria variam fortemente desde a superficie até ao interior solar, e consequen-
temente, as propriedades termodinamicas que constituem o gas vao depender do grau de
ionizagao das espécies quimicas que o constitui.

Para atingir o equilibrio térmico, a energia emitida pelo Sol tem de ser compensada

por uma fonte de energia - energia nuclear - descrita pela seguinte equagao de produgao de



3.1. EVOLUGAO DE UMA ESTRELA: O SOL 25

energia:

dL(r)

= 4712 penuer (r) (3.5)

onde L(r) é o fluxo de energia que atravessa uma esfera de raio 7; 4mr%pe,ua (1), re-
presenta a energia produzida pelas rea¢des nucleares; e onde ¢, (r) é a taxa de produgao

de energia nuclear por unidade de massa e por segundo.

O calculo de €,,¢(r), requer um conhecimento preciso das proporc¢des das reagoes,
isto é, das taxas de reagdes nucleares [Bahcall, 1964, Bahcall and Ulrich, 1988]. As cadeias
protao-protao e o ciclo CNO (Carbono-Azoto-Oxigénio) podem fornecer uma certa quanti-
dade de energia, o que explica a luminosidade atual do Sol [Bethe, 1939] . Como indica a
Tabela (3.1), as reacdes que fazem parte do processo de producdo de neutrinos sdo numero-
sas: as reagoes pp, produzem cerca de 98.8% da energia solar e as reagdes a partir do ciclo
CNO, que produzem apenas 1.2% da energia do Sol. A reagao mais energética a ser conside-
rada neste conjunto de reacdes, é ainteracdo *He e 3 He , na qual se produz cerca de 86% da
energia solar. Segue-se ainteracdo *He e * He para a producdo de neutrinos “ Be [Holmgren

and Johnston, 1959].

Tabela 3.1: Lista das reagdes nucleares existentes na regiao central do Sol. Fonte: Turck-
Chieze & Couvidat, 2011, p. 2.

cadeia pp

p+p— D+ e + v, neutrinos pp

(0.25%) : p+ p+ e~ — D + v, neutrinos pep

cadeia ppl (86%):*He +* He —* He 4 2p Q.pp = 26.2MeV
cadeia ppll (14%): 3He +* He —7 Be +~

"Be + e~ —" Li + v, neutrinos " Be

7LZ —+ p— 24H6 Qeff = 25.66MeV

cadeia pplll (0.2%):"Be + p —® B Q.py = 19.17TMeV

8B —8 Be* + et + 1, 8Be* — 2*He neutrinos 2B

cadeia pplV (0.002%):p +3 He — v, + e™ +* He (neutrinos hep)
CicloCNO

CicloICNO: 3N —13 C' + et + v, neutrinos 13 N

150 =% N + et + v, neutrinos 1°O

CiclolICNO: '"F =17 O + et + v, neutrinos ! F/
QeffCNO = 26.73MeV

Nointerior do Sol, destacam-se dois processos importantes para o transporte de ener-
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gia - o transporte por radiagao e o transporte por convecgao. A convecgao € um meio efici-
ente de transporte de energia. Nas camadas superiores do Sol, ela é tratada a partir do com-
primento de mistura, [,,, [Bohm, 1958]. Em 1953, Vitense prop6s que um elemento convectivo
(um globulo de plasma) se propaga a distancia /,,, antes de se dissolver no meio circundante
[Vitense, 1953], i.e., antes de perder a sua identidade. Esta distancia é geralmente associ-
ada a altura da escala de pressao, através do parametro do comprimento de mistura, aas7.

Assim:

-1
dlogP) 3.6)

ly = 0Ly = aprr ( d
r

O comprimento de mistura ndo é o mesmo para todas as estrelas e a sua natureza em-
pirica faz com que se torne num fator de incerteza, devido a instabilidade convectiva abaixo
da fotosfera que tem um impacto na estrutura e na extensdo das camadas externas. Este
valor de,, varia de estrela para estrela, depende da opacidade na zona superadiabatica en-
tre a zona convectiva e a superficie, isto é, depende da quantidade de energia transportada
por radiacao e convecgao (do gradiente de temperatura a superficie) e, consequentemente,
do grau de ionizagao do hélio e dos elementos pesados. Esta aproximagao é extremamente
importante para a construgao de modelos solares que consigam reproduzir acertadamente
o raio e a idade atuais [Turck-Chiéze and Couvidat, 2011]. A astro-sismologia a partir de mis-
sdes espaciais como, CoRoT e Kepler, tem progredido na determinagao das propriedades da
zona convectiva de outras estrelas [Piau et al., 2004]. Requerendo um tratamento especi-
fico para o transporte de energia, na medida em que o gradiente de temperatura na regiao

central difere das camadas superiores.

O transporte por radiagao € determinado através da opacidade de Rossland, k. Esta
variavel controla a taxa de energia que escapa do Sol, medindo desta forma a resisténcia ao
fluxo de radiacao, sendo funcao da temperatura, da densidade e da composicao quimica.
Podemos entdo determinar a relagao entre o gradiente de temperatura e a luminosidade da

seguinte forma:

g__ 3kl L(r)
dr — 4acT? 4mr?

(3.7)
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onde a é a constante radiativa, e ¢, a velocidade da luz. Quando a opacidade é ele-
vada, a resisténcia do material ao fluxo de radiacdo aumenta; nestas regides torna-se mais
eficiente, o transporte de energia por deslocagdes de massa - conveccao. Basicamente o gas
acima de um determinado raio, torna-se opaco a radiacdo que provem das camadas inferi-

ores.

O gradiente radiativo de temperatura excede o gradiente adiabatico:

- dT
dr

dr

- (3.8)

rad ad
Esta expressao é conhecida por critério de Schwarzschild que, sendo um critério de

instabilidade, onde o carbono, o azoto e o oxigénio desempenham um papel importante.

As fontes de opacidade sao as seguintes: (1) o espalhamento dos fotdes (espalha-
mento Thompson e espalhamento Compton); (2) a absorgao ligado-ligado, quando um ele-
trao transita de uma érbita para outra com a absorcdo de um fotao; (3) a absorgao ligado-
livre (fotoionizacao); (4) a absorcao livre-livre, quando um eletrao livre adquire uma certa
energia ao absorver um fotdao. O conhecimento detalhado destes processos radiativos é de-

terminante para os modelos SSM.

A Figura (3.1), mostra a contribuicao dos diferentes elementos quimicos para a vari-
acdo da opacidade desde do nucleo até a regido superadiabatica. A medida que nos apro-
ximamos da superficie solar, verificamos que sucessivamente o Ferro, o Néon, o Silicio, o
Oxigénio e o Carbono tém um impacto significante para a curva ilustrada na Figura (3.1). O
oxigénio, sendo o elemento mais abundante, é determinante para o aumento da opacidade,
seguido pelo Azoto e Carbono. Este grafico ilustra a variagao da opacidade quando os ele-

mentos quimicos advém parcialmente recombinados e ionizados.

As abundancias de certos elementos pesados tém sido revistos nas ultimas décadas
para a revisao dos modelos solares [Grevesse and Sauval, 1998, Holweger, 2001, Asplund
et al., 2004, Serenelli et al., 2009], causando um impacto entre outros, no calculo da veloci-

dade do som e da densidade, e na predicao do fluxo de neutrinos.

Inicialmente, as abundancias dos elementos fotosféricos foram considerados como
sendo as abundancias iniciais do Sol, no entanto, ha que levar em conta que existe uma lenta

difusdo microscopica dos elementos pesados verifica-se quando queremos calibrar as abun-
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Figura 3.1: Coeficiente de opacidade em fun¢do do raio e da temperatura, considerando o
impacto dos diferentes elementos para a variacao da opacidade no interior solar. Para tem-
peraturas elevadas: C, N e O e para baixas temperaturas, He e H [Turck-Chieze and Lopes,
1993]. Fonte: Turck-Chieze & Couvidat, 2011, p. 11.

dancias fotosféricas para obter aidade do Sol, isto é, para 4.6 mil milhées de anos [Michaud
and Proffitt, 1993]. Arevisao sucessiva da composicdo tem deteriorado a concordancia entre
o perfil radial da velocidade do som e da densidade do modelo SSM e da hélio-sismologia
[Turck-Chieze and Lopes, 1993], assim como a localizagdo da base da zona convectiva e o
hélio fotosférico. A maior parte dos modelos solares utilizam a opacidade de Rogers et al.
[1996] para temperaturas superiores a 6000 K. No entanto, para as baixas temperaturas é
utilizada a opacidade de Alexander & Ferguson [1994]. Recentemente, as tabelas de opaci-

dade foram recalculadas com recurso as novas abundancias.

Estes constrangimentos sao adicionados aos modelos solares para obter as abundan-

cias fotosféricas para o Sol atual. A evolugao dos modelos tipo SSM é sistematicamente con-
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frontada com as observagdes hélio-sismoldgicas. Os modelos tedricos tém sido desenvol-
vidos em conjunto com a hélio-sismologia e dao-nos a conhecer algumas propriedades da

zona radiativa e do nucleo solar.

3.2 Hélio-sismologia

Ahélio-sismologia revelou-se determinante para o estudo da estrutura interna do Sol.
As oscilagdes estelares sondam o interior, podendo fornecer-nos informagdes sobre a tem-
peratura, a densidade, a composicao quimica, e sobre a distribuicao da velocidade angular

e das circulagdes junto a superficie.

Em 1962, Leighton, Noyes e Simon descobriram que a superficie solar oscilava com
periodos de 5 minutos [Leighton et al., 1962]. Ulrich, Leibacher e Stein sugeriram que estas
pulsacdes (oscilagdes) sao o resultado de ondas acusticas que se propagam no interior do
Sol [Ulrich, 1970, Leibacher and Stein, 1971]. A Figura (3.4) confirma o padrao das oscilagdes
[Deubner, 1975]. A dinamica dos modos p é determinada pela variagao da velocidade do
som, cuja forca restauradora é dominada pela pressao. Além dos modos p (modos acusti-
cos), existem os modos g (modos de gravidade), no qual a flutuabilidade, ¢ a forga restau-
radora dominante. No entanto, existem ainda os modos f, denominados de modos de gra-
vidade superficiais [Christensen-Dalsgaard, 2002]. A Figura (3.2) mostra o comportamento
dos modos acusticos e de gravidade. A teoria das oscilagdes estelares mostra que estes mo-
dos g decaem exponencialmente em regides convectivas, tendo por isso maior amplitude
no nucleo solar, onde os modos p sdo menos sensiveis e fornecendo, desta forma, informa-
¢oes sobre as propriedades do nucleo e sobre os neutrinos solares [Turck-Chieze and Lopes,

1993].

A comparacgao entre as frequéncias medidas e calculadas demonstra a limitagao dos
modelos numéricos e fornece dados que podem ser usados para melhorar o modelo SSM.
Por outro lado, como referimos acima, e como é demonstrado na Figura (3.2) , a natureza
das oscilagdes "observadas” depende da localizagao a partir da qual estas se propagam, de

modo que as informacodes diretas da estrutura interna da estrela podem ser obtidas a partir

‘Disponivel em : < https://gong.nso.edu >. Acesso em agosto 2017
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Figura 3.2: Amplitudes das func¢des radiais proprias dos modos p e g. Fonte: Pagina do GONG
(Global Oscillation Network Group) na NSO (National Solar Observatory )¢

de um rico espetro de oscilagdes[Christensen-Dalsgaard and Berthomieu, 1991].

As pulsacdes de uma estrela sao descritas a partir de indmeros modos de oscilagao,

consistindo numa perturbagao imposta a um sistema dinamicamente estavel.

Estes podem ser descritos a partir de harménicos esféricos, Y, (6, ¢), com colatitudes
0 e longitude ¢ (Figura (3.3)). As perturbacdes associadas a modos normais nao radiais sao

descritas da seguinte forma:

v(t,r,0,0) = exp(—iwnimt)Yim (0, ) &nm (0, @) (3.9)

Os numeros quanticos n, [, m sao respetivamente, a ordem radial, n ( o nimero de
modos ao longo do raio), o grau [ (o numero total de onda horizontal a superficie), e m a or-
dem azimutal (nimero de modos junto ao equador com |m|). Na auséncia da rotagao, wy,
é independente de m, isto &, w,; (+m) = w,;(—m). Desde que as amplitudes das oscilagdes
sejam baixas, € possivel analisar o comportamento das oscilagoes, linearizando a teoria das

perturbacoes.
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Figura 3.3: Esféricos harménicos paral = 6, m = 0, m = 3,em = 6. Fonte: Pagina do GONG
(Global Oscillation Network Group) na NSO (National Solar Observatory )
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Figura 3.4: Diagrama dos modos p e g, com uma amplificacdo da zona onde os modos p e
os modos g se encontram ( no canto superior direito e no canto inferior esquerdo, respetiva-
mente). Frequéncias em fun¢do dos comprimentos de onda horizontal observados no Sol.
Fonte: Pagina do GONG (Global Oscillation Network Group) na NSO (National Solar Obser-
vatory ) ©
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Como referimos anteriormente, o estudo do espectro de oscilagdes contribui consi-
deravelmente para o conhecimento da estrutura e da evolugao do Sol e outras estrelas. Tes-
tar hipdteses fisicas dos modelos solares padrdes [Turck-Chieze et al., 2001, Couvidat et al.,
2003, Turck-Chieze et al., 2004a, Turck-Chieze et al., 2004b] consiste em conhecer, a partir
dos modos p, a estrutura da zona convectiva [Christensen-Dalsgaard et al., 1991]. A descon-
tinuidade no perfil radial da velocidade do som, corresponde a alteragdes do gradiente de
temperatura, sendo que esta transicao ocorre, aproximadamente, a um raio 0.713 £+ 0.003
[Christensen-Dalsgaard et al., 1991, Basu, 1997]. Desde do langamento de SoHO em 1995,
e a partir de equipamentos espaciais tais que: GOLF: Global Oscillations at Low Frequency
[Gabriel et al., 1995] e MDI: Michelson Doppler Imager [Scherrer et al., 1995], a velocidade do
som solar tem sido derivada com cada vez mais precisao, e consequentemente o modelo
SSM tem-se aproximado cada vez mais da estrutura caracteristica do Sol. A Figura (3.5) mos-
tra a evolucao da diferenca entre a velocidade do som e da densidade determinados a partir

do SSM e dos dados hélio-sismicos[Serenelli et al., 2009].

A reconstrucao por inversao do perfil de rotagao interna é tambem uma das contri-
buicdes da hélio-sismologia. As inversdes sismicas demonstraram que a zona convectiva
gira diferencialmente, existindo uma brusca transicdo na taxa de rotagdo entre o limite ra-
diativo e convectivo - tachocline [Spiegel and Zahn, 1992b, Charbonneau, 2010]. Ha possi-
bilidade de que variagdes do ciclo solar estejam ligados a variabilidade temporal da taxa de
rotac@o na zona convectiva [Strugarek et al., 2017]. O conhecimento da rotagao diferencial
do Sol tem permitido a formulagcdao de modelos de dinamo solar, baseando-se no cisalha-
mento e alongamento das linhas de campo magnético poloidal para a formagao do campo
toroidal, chamado mecanismo Omega (£2) [Charbonneau, 2010]. A hélio-sismologia da-nos
hoje a possibilidade de determinar com precisao as propriedades solares, nomeadamente,
a transi¢cao da camada superadiabatica junto a superficie solar, descrita a partir do compri-
mento de mistura, /,,, no modelo solar [Vitense, 1953, Bohm, 1958, Nordlund et al., 2009]; a
compreensao do papel desempenhado pela difusdo do hélio e dos elementos pesados e, a
determinacgao sismica da abundancia destes elementos na zona convectiva para a determi-
nacao da luminosidade e da idade do Sol [Tilton, 1988, Vorontsov et al., 1992, Michaud and
Proffitt, 1993, Guenther and Demarque, 1997, Basu and Antia, 2004], assim como a descre-

pancia entre o fluxo de neutrinos observado do Sol e do modelo solar padrao, revelando ser
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fundamental para o conhecimento das propriedades dos neutrinos e da sua interagdo com
a matéria [Bahcall et al., 1968, Couvidat et al., 2003, Turck-chiéze et al., 2001, Bahcall et al.,
2005].
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Figura 3.5: Diferencas relativas entre o quadrado da velocidade do som (a) e da densidade
(b) entre diferentes modelos padrdes (referentes a modelos com turbuléncia na tachocline
solar: linha ponteada-tracejada, linha tracejada e linha continua com barras de erros obtidos
a partir das observagdes sismicas e, 0 modelo sismico (linha continua) [Turck-Chiéze et al.,
2004a]) relativamente as observagdes sismicas. Fonte: Turck-Chiéze & Couvidat, 2011, p. 19.

3.3 Modelo Solar Padrao: CESAM

0 modelo padrao de evolugao solar é calculado a partir da evolugao de uma jovem
protoestrela. Através da implementacao computacional do SSM pode-se estudar a evolu-
¢ao do Sol, desde o colapso gravitacional e combustao das reagdes nucleares da sequéncia
principal, até atingir a idade atual da estrela, isto é, 4.6 mil milhdes de anos. Estes calculos
partem do principio que a composicao de uma protoestrela jovem é dividida em hidrogeé-

nio, X, hélio, Y e metais, Z, de formaaque X +Y 4+ Z = 1. Amaior contribuicdo para Z
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advém do Carbono, do Azoto e do Oxigénio. O codigo de referéncia - CESAM (Code Evolu-
tion Stellaire Adaptatif et Modulaire) [Morel, 1997] - contém a equacao de estado (EOS), os
coeficientes de opacidade [Iglesias and Rogers, 1996], as taxas de reagdes nucleares atuali-
zados, um tratamento preciso da difusao microscopica de elementos pesados [Turck-Chieze
and Couvidat, 2011] e os valores da secgao transversal da fusao recomendados [Adelberger
etal., 1998, Adelbergeretal., 2011] . O modelo utilizado neste trabalho recorre a atmosfera de
Hopf e diferentes atualizagdes na composicao solar com uma tabela de opacidade para tem-
peraturas baixas. O calculo da equacao de estado, das rea¢des nucleares e opacidades tém
em consideracgdo o efeito da blindagem dos electrdes (electron screening) e utiliza a prescri-
cao de Mitler [Dzitko et al., 1995]. O modelo SSM esta em total concordancia com a imagem
padrao de evolugao do Sol [Turck-Chieze and Lopes, 1993, Serenelli et al., 2009, Lopes and
Turck-Chieze, 2013], sendo que a composicao solar utilizada corresponde aquela determi-
nada por [Grevesse and Sauval, 1998, Asplund et al., 2005a]. Todos os modelos solares sao
calculados ajustando Y; e o parametro do comprimento de mistura, a1, de tal forma que
o modelo reproduz a massa, o raio, a luminosidade e a abundancia da superficie X /Z no
Sol atual [Turck-Chiéze and Couvidat, 2011]. Uma discussao detalhada do modelo de evolu-
¢ao solar pode ser encontrada em [Turck-Chieze and Couvidat, 2011] e [Turck-Chieze et al.,

2004al].



Modelo Padrao de Dinamo Solar
Axissimetrico Cinematico

4.1 Introdugao

Este modelo de dinamo solar - modelo Babcock-Leighton (modelo BL) - oferece uma
descricao do ciclo magnético solar, coerente com as observagdes. Segundo Babcock, o ciclo
magnético solar configura-se a partir de varias etapas que iremos descrever a seguir [Bab-
cock, 1961] . Primeiro, ha que salientar a importancia de dois processos fundamentais para
a construcao deste tipo de modelos: a transformagao de um campo magnético poloidal em
um campo magnético toroidal e o processo inverso. A partir destes processos ciclicos é possi-
vel encontrar solugdes periodicas, capazes de descrever o ciclo magnético solar. No entanto,

estes processos indutivos ndo sao suficientes para descrever o problema na sua globalidade,

35
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por esta razdo teremos de ter em conta elementos difusivos e advectivos. Estes vao ser a
base para a construcdo das equacgdes do dinamo axissimétrico cinematico, que iremos defi-
nir entre a base da zona convectiva e a fotosfera. Neste trabalho utilizamos o cédigo Surya
elaborado por Arnab Choudhuri, Mausumi Dikpati, Dibyendu Nandy e Piyali Chatterjee. Este
modelo computacional resolve as equagdes do dinamo solar cinematico axissimétrico, em

coordenadas esféricas e em fortran 77 [Chatterjee et al., 2004].

Primeiramente, explicitaremos os processos que irao descrever as equacgdes que de-

finem o modelo:

1. Efeito €2: as linhas de campo magnético no plano poloidal sdo esticadas devido a ro-
tacao diferencial, abaixo da zona convectiva, numa regiao com espessura aproximada
de 10*K'm [Gilman et al., 1989, Spiegel and Zahn, 1992b]. O confinamento do campo
magnético numa regido com baixa difusividade magnética e, associado ao efeito (2
leva a uma amplificacdo efetiva do campo magnético toroidal e a formagao de tu-
bos de fluxo magnético. Posteriormente, devido a instabilidades termodinamicas e
magneto-hidrodinamicas certas secgdes destes ”"tubos”destabilizam-se e adquirem

flutuabilidade [Choudhuri, 1999a].

2. Formacao de regides bipolares: os molhos de linhas de campo magnético - tubos de
fluxo - instaveis devido a acao das forcas de impulsdao, emergem a superficie através
da flutuabilidade magnética [Parker, 1975]. Por efeito da for¢a de Coriolis estes tubos
sao torcidos de forma a emergir a superficie, com umainclinagdo que obedece a Lei de
Joy - formando, assim, regides bipolares. O grau de inclinacao e as latitudes de emer-
géncia destas estruturas dependerao da intensidade do campo magnético [D’Silva and
Choudhuri, 1993, Fan et al., 1993, Caligari et al., 1995]; por outro lado, de acordo com as
observagoes, estas regides bipolares nao terao de ser simétricas mas, pelo contrario,
verificar-se-ia uma certa assimetria causada pela acao da forca de Coriolis [Fan, 2008]

sobre a intensidade do campo magnético.

3. Decaimento difusivo das BMRs (efeito e de BL): o campo poloidal na superficie solar
deriva da inclinagao das regides ativas. Esta teoria, desenvolvida pelo grupo NRL [De-

Vore et al., 1984, Sheeley et al., 1985, Wang et al., 1989a, Wang et al., 1989b], propde
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4.2

que a componente poloidal provém do espalhamento do fluxo magnético a partir do

decaimento das manchas solares.

Observagao do transporte meridional do campo magnético: o sentido da circulagao
meridional a superficie é fundamental para conduzir o campo poloidal em diregao as
altas latitudes formando assim o campo magnético junto aos polos [Hathaway, 1996].
Neste tipo de modelos, o campo magnético € transportado em direcao aos polos a
superficie e em direcdo ao equador no interior da zona convectiva. Antes da existén-
cia de dados observacionais sobre o comportamento da circulagao meridional abaixo
da superficie, Dikpati & Choudhuri [1994] introduziram um perfil de circulagdo global
com o qual conseguiram obter mapas de campo magnético coerentes com o diagrama
borboleta observado. Dados observacionais revelaram que esta aproximacgao interna
era razoavel, como demonstrado nos diagramas de campo magnético da Figura ( 2.3)
do Capitulo 2. Além disso, simulagdes numéricas unidimensionais da evolucao do
campo poloidal reforcaram a ideia da capacidade da circulagdo meridional transpor-
tar tal campo magnético e formar o campo magnético polar [Dikpati and Choudhuri,

1994].

Regeneragao do campo magnético toroidal: a ultima etapa do ciclo consiste no trans-
porte do campo poloidal em direcao a tachocline (através da circulagdo meridional
e difusdo magnética) para acumular campo magnético junto a base da zona convec-
tiva, e assim sucessivamente, fechando desta forma o ciclo de regeneracao do campo

magnético solar.

Formulacao matematica

O modelo de dinamo axissimétrico cinematico resolve as equagdes do campo médio,

assumindo que o campo magnético e o campo de velocidades sao axissimétricos, é descrito

a partir de uma simetria azimutal (0/0¢ = 0):

0A 1 1 §=)
E - _E(UP-V)(SA) + Ty (VQ - ?) A+ S(Tv 0, B)B (4.1)
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%—? _ —% %(mrm + %(UQB)} o, (v? - 5—12> B+ s(B,V)Q+ %%%(m)mz)

onde s = rsinf, (2 é a velocidade angular, u,, € a velocidade meridional. O primeiro
termo associado a Equacgado 4.1 tem a funcdo de transporte da componente poloidal e, os
termos advectivos e compressivos associados a Equagdo 4.2, refere-se ao transporte e orga-
nizagao da componente toroidal no plano meridional (r, ). O segundo termo da Equagao
4.1 e da Equacgao 4.2 consiste na contribuicao do decaimento resistivo. O quarto termo da
Equagdo 4.2 refere-se ao transporte do campo magnético onde a difusividade varia radial-
mente. O terceiro termo da Equagao 4.1 esta associado a regeneragao do campo magné-
tico a superficie, em conjunto com o terceiro termo da Equacgao 4.2 associado a formagao
do campo magnético na tachocline formando, desta forma, a base do processo de dinamo.
Continuando, o conjunto destas Equagdes (4.1 e 4.2) descreve o potencial vetorial, A(r, 6)
(componente poloidal), e o campo magnético toroidal, B(r,#) (componente toroidal), da

seguinte forma:
B = B(r,0)e, + V x [A(r,0)e,] (4.3)
Por conseguinte, a componente radial e latitudinal do campo magnético podem ser
descritas a partir do rotacional do potencial vetorial:
B, =V x (Aey) (4.4)
As fronteiras do sistema sao definidas por r, = 0.55R e R e, em latitude, por 0 <
0 < m. Nospolos ( = 0,7),temosA=0eB =0ear = R, A =0e B = 0; no contexto do

estudo mostraremos apenas um hemisfério. Na superficie, r = R, a componente toroidal

é zero, B = 0, e o potencial é definido por Dikpati & Choudhuri [1994]:
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1
o A= 4.
(V 7"232'7129) 0 (4.5)

O codigo resolve as equagdes acima descritas numa malha de 129 por 129, em raio
e latitude. Os detalhes numéricos sobre o algoritmo utilizado podem ser consultados no

apéndice de Dikpati & Choudhuri [1994] e de Choudhuri & Kornar [2002].

4.2.1 Rotacao diferencial

Antes da existéncia de dados hélio-sismologicos, a rotagao no interior solar era des-
crita como ”constante em cilindros”[Glatzmaier, 1985a, Gilman and Miller, 1986]. Como po-
demos ver na Figura (4.1), a hélio-sismologia veio a mostrar uma visao diferente do interior
solar: a rotagao atinge o seu maximo a profundidades de 50 Mm, sendo mais elevada nos
ultimos 5% da superficie solar [Schou et al., 1998]. Além das variagoes latitudinais abaixo
da superficie; nas altas latitudes a fraccdo de rotacdo aumenta com a profundidade, en-
quanto que nas baixas latitudes diminui. Segundo a Figura (4.1), abaixo da zona convectiva
o perfil radial da velocidade angular ndo indica variagées em latitude [Duvall et al., 1984],
no entanto, existem mapas que mostram a existéncia de rotagao diferencial junto ao nucleo
radiativo [Brown and Morrow, 1987, Christensen-Dalsgaard and Schou, 1988, Brown et al,,

1989, Schou et al., 1998].

No espaco de poucos anos, a quantidade e a qualidade dos dados hélio-sismicos da
rotagdo solar tém crescido [Duvall, 1995]. Através da medicao espectroscopica da veloci-
dade da superficie [Korzennik et al., 1990] podemos afirmar que, provavelmente, o campo
magnético observado nas manchas solares se encontra ancorado a uma camada abaixo da
superficie e, por isso, estas sao arrastadas a uma velocidade que se relaciona com a rotagao
subsuperficial (ligeiramente superior relativamente a superficie) [Schou et al., 1998], como
podemos ver pela Figura (4.1). Entre esta camada e a fotosfera observa-se uma segunda ca-

mada de cisalhamento radial [Corbard and Thompson, 2002, Thompson et al., 2003].

Os perfis de rotacado diferencial que iremos utilizar provém de varios autores [Char-

‘Disponivel em : <https:// gong.nso.edu>. Acesso em marg¢o 2017
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Figura 4.1: Perfil de rotagao diferencial. Esquerda: Velocidade de rotacao do interior solar a
partir de Gilman & Howe [2003]. Direita: Perfil da velocidade angular em funcdo do raio para
as respetivas latitudes: 0°, 15°, 30°, 45°, 60°, 75° . Fonte: Pagina do GONG (Global Oscillation
Network Group) na NSO (National Solar Observatory). €

bonneau et al., 1999, Schou et al., 1998] (valores indicados nas Tabela (4.1) e (4.2) ). Um per-
fil analitico deste resultado obtido a partir da hélio-sismologia [Brown et al., 1989, Goode
et al., 1991] foi introduzido por Charbonneau & MacGregor [1997] e tem sido utilizado em va-
rios modelos de dinamo [Dikpati and Charbonneau, 1999, Bonanno et al., 2002, Guerrero
and Mufioz, 2004]. A hélio-sismologia deu indicios que a camada intermédia da tachocline,
T+ac, €Staria localizada entre 0.68 R, € 0.70 R, € a sua espessura, Wi, por 0.01 Ry < wyqe <

0.09R [Basu and Antia, 1998, Schou et al., 1998].

Tabela 4.1: Parametros basicos do perfil de rotacao diferencial. Fonte: Dikpati et al, 2002, p.
2.

Modelo Q,, (nHz) Q. (nHz) 7Twe/Re 7Te:/Re aa(nHz) as(nHz)
A/B 435 452.5 0.70 0.7 -61 -713.5

A rotacao diferencial resulta num gradiente radial negativo/positivo da velocidade
angular nas altas/baixas latitudes. Estas consideracdes sao normalmente tidas em conta

em varios modelos de dinamo cinematico [Kosovichev, 1996, Dikpati et al., 2002].

Segundo a Equacao (4.2), 0 campo toroidal regenera-se através do gradiente do campo
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Tabela 4.2: Parametrizacdo de varios perfis de rotacao diferencial. Fonte: Dikpati et al. ,
2002, p. 2.

Modelo wie/Rs we./Ro ws/Ro 1s/Re Bo(nHzRZ') Bs(nHzRZ)
A 0.05 0 0 0 0 0
B 0.05 0.05 0.05 0.97 437 -1445

de velocidades, Q(r, #). O cédigo Surya utiliza um perfil aproximado utilizado por Chatterjee

et al. [2004], que podemos descrever da seguinte forma:

Q(Ta ,u) = Al(n M) + ¢tac(r) (ch - Qrz + CLQ,MQ + CL4M4) (46)

ap) = — (4.8)
(bx = ¢x0{1 + 67"f (ZT ; rw)} (49)
Bu = Bo + 56#6, [ = cosf (4.10)

Em comparagdo com a Figura (4.1), a Figura (4.2a) mostra o perfil da velocidade an-
gular descrito por Charbonneau et al [1999], e considerado neste modelo de dinamo, isto &,

quando, ¢, = 0 e ¢., = 0. Este Ultimo pde em foco a estrutura da base da zona convectiva
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Figura 4.2: Perfil de rotacao diferencial incluindo a camada de cisalhamento junto a base
da zona convectiva - a tachocline a partir do modelo A da Tabela (4.1) (a) - e a camada de
cisalhamento junto a superficie a partir do modelo da Tabela (4.2)(b). A rotagao diferencial
é simétrica relativamente ao equador. Fonte: Elaborada pela autora.

e o confinamento da tachocline, crucial, como explicamos anteriormente, para a formacao
da componente toroidal [Zahn, 1991, Basu, 1997]. No entanto, o perfil da Figura (4.2a), ndo
poe em evidéncia a camada de cisalhamento dos ultimos 5% do raio solar, como indicam
os iso-contours da Figura (4.1). Desta forma, decidimos também utilizar um perfil de rotagao

mais recente e conforme a estrutura apresentada na Figura (4.2b).

Hoje em dia, predominam incertezas sobre a localizacao e a espessura da tachocline,
relativamente aos parametros 7, € wy,.. Existem indicios de que a geometria da tachocline
nao é esféricamas sim prolata, isto é, a espessuradatachoclinevariaem latitude [Antia et al.,
1998, Basu and Antia, 1998]. Esta hipotese leva a reformulacdo da localizacdo e da espessura
da tachocline em termos latitudinais e a sua inser¢cao em modelos de dinamo [Guerrero and

de Gouveia Dal Pino, 2007].

4.2.2 Difusividade magnética

A dependéncia radial da difusividade na zona convectiva é pouco conhecida. Os va-
lores estabelecidos para a resolucdo das equagdes de dinamo tém um perfil aproximado,
nomeadamente, o valor da difusividade Ohmica na zona radiativa, e o valor da difusividade
turbulenta associado a zona convectiva. As difusividades magnéticas turbulentas, 7, e n,,

descritas na Equacéo (4.1) e Equacéo (4.2), resultam na soma da difusividade Ohmica, \ e
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da difusividade turbulenta, A\r. Como referimos anteriormente, a difusividade Ohmica de-
pende exclusivamente da temperatura, considerando-se o valor da temperatura na parte
superior da zona convectiva, T' ~ 10*K, A\ ~ 107cm?/s, e na parte inferior da mesma,
T ~ 10K, X ~ 10*cm?/s.

No entanto, como mencionamos no Capitulo anterior, formulamos a difusividade tur-
bulenta, n , a partir da Equacao (4.11) e da Equacao (4.14), na qual A\ << A7 [Krause and
Raedler, 1980, Schrijver and Zwann, 2000], considerando o intervalo de valores ~ 10'2 —
10*cm? /s, concidentes com os valores da difusio supergranular [Schrijver and Zwaan, 2000].
Por esta razao, ao modelarmos o Sol, utilizamos um perfil de difusao caracterizado por um
aumento acentuado dos valores, partindo das camadas superiores da zona radiativa até ao
topo da zona convectiva. Faz-se notar que o tempo de difusao para a zona convectiva solar
(I ~0.3Ry) éinferiora10anos,i.e.,damesmaordem que o periodo do ciclo solar e, porisso,

espera-se que tenha um papel importante para a modelizacdao do campo magnético solar.

Se considerarmos que o campo magnético nos tubos de fluxo (antes de atingir a su-
perficie por efeito da flutuabilidade) for superior ao valor de equiparticao estabelecido pela
teoria, entdo a difusividade associada a componente toroidal na zona convectiva tem de
ser reduzida relativamente aos valores de difusividade turbulenta considerados a superfi-
cie[Longcope and Choudhuri, 2002]. Isto significa que, quando os tubos de fluxo comegam
a emergir a superficie para formar as regides ativas, estas continuam ancoradas as camadas
mais profundas. No entanto, segundo o formalismo de Babcock-Leighton, a componente po-
loidal do campo é formada a partir do decaimento das regides ativas, o que implica que os
valores de difusdo associados tém de ser superiores para que as regides ativas se desconec-
tem dos tubos de fluxo magnético [Longcope and Choudhuri, 2002]. Neste tipo de modelos
sao utilizados dois perfis de difusao: um, associado a componente poloidal e, o outro, as-
sociado a componente toroidal [Chatterjee et al., 2004]. Note-se que esta opgao de utilizar
dois perfis de difusividade magnética (em funcao do raio) nao é seguida pela maior parte da
comunidade. Por simplificagao, e sob o argumento da turbuléncia ser isotropica, utiliza-se

normalmente apenas um perfil de difusividade.

O perfil de difuséo associado a componente poloidal, 77,,, € descrito da seguinte forma:
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Np(1) = Nrz + fBez(r) + froz(r) (4.11)
fBcz(r) = 77320 z {1 +erf <7n_dﬂ>} (4.12)
froz(r) = ”T;Z [1 +erf (%)} (4.13)

onde fgpcz € frcz descrevem o perfil radial da zona de transicao entre o nucleo ra-
diativo e a zona convectiva, e entre a zona convectiva e a camada superadiabatica, respe-
tivamente, e onde nzz = 2.2 x 108¢m?/s descreve o perfil para a zona radiativa, na qual
o valor de difusividade Ohmica é superior ao valor referido anteriormente. Como a regido
de transicao € ainda mal compreendida e, para que o gradiente da difusividade na regidao
da tachocline seja menos abrupto, o valor tera de ser superior ao estabelecido pela difusivi-
dade Ohmica. A regido de transicdo (d; = 0.025R.) localiza-se na base da zona convectiva,

251 e, onde

rpez = 0.7Rs, com uma difusividade turbulenta de npcz = 2.2 x 10'2 cm
nrcz = 2.6 x 102e¢m? /s na zona superadiabatica.

O perfil de difusao associado a componente toroidal, 7, sera

ne(r) = nrz + feez (1) + frez(r) (4.14)
faca(r) = "% (1w ery (P22 )] (@15)

onde ngcz = 4 x 101%m?/s. Da mesma forma que definimos a difusividade para a

componente poloidal, este perfil tem dois patamares radiais: um, situado argcz = 0.72R
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e, outro, arroz = 0.975 R, com d; = 0.025R. Os modelos de dinamo assim descritos de-
pendem do gradiente da difusividade radial entre o nucleo radiativo e a zona convectiva, e
junto a fotosfera. Se pretendermos adotar a definicao da difusividade da componente po-
loidal conforme o trabalho original do cédigo [Chatterjee et al., 2004], isto é, considerando
frez(r) = 0, obteremos a configuragdo apresentada na Figura (4.3). Nesta tese, para sim-

plificar e relacionar os nossos resultados com outros trabalhos, utilizaremos os dois perfis.

0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
rIR

Figura 4.3: Perfil da difusividade associada a componente toroidal, 7;, e a componente po-
loidal, ,, em fungéo do raio normalizado a R = 6.96 x 10%m. Fonte: Elaborada pela autora.

Os valores da difusividade na zona convectiva sao superiores aos valores encontra-
dos na tachocline e, como consequéncia, o tempo de difusdo na zona convectiva diminui.
Tendo em conta o perfil de circulagdo meridional utilizado, o tempo de advecgao é inferior ao
tempo dedifusdao ao nivel da tachocline, o que permitira a propagacao da componente toroi-
daldo campoemdirecao ao equador através da circulacao meridional [Charbonneau, 2007].
Esta condicdo é satisfeita para um grande nUmero de modelos [Chatterjee et al., 2004, Chat-

terjee and Choudhuri, 2006, Karak and Nandy, 2012].

Na situacao em que a difusividade domina o processo de transporte da componente
poloidal, a questao da anti-simetria (Figura 4.8) do campo magnético relativamente ao equa-
dor é amplamente satisfeita. Caso esta condicdo nao se verifique, isto é, no caso em que a
advecgao domina o processo de transporte da componente poloidal [Bonanno et al., 2002,
Charbonneau, 2007], a solugdo obtida sera simétrica (Figura(4.8)) . Apesar de, tanto num
caso como no outro, os modelos serem capazes de reproduzir o aspeto regular do ciclo so-
lar, aquele que melhor reproduz as observagdoes é aquele em que a difusao é dominante.

Hoje em dia existem evidéncias observacionais, nas quais os valores elevados de difusao
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tendem a explicar as caracteristicas regulares e irregulares do ciclo solar [Waldmeier, 1955].
Elevados valores de difusao parecem conceder aos modelos de dinamo uma melhor expli-
cagao para asirregularidades do ciclo solar [Zita, 2010, Choudhuri and Hazra, 2015, Cameron

and Schussler, 2016].

4.2.3 Circulacao meridional

O modelo de dinamo axissimétrico cinematico inclui um termo capaz de transportare
organizar o campo magnético no interior do Sol - a circulagao meridional. A circulagao meri-
dional foi observada nas camadas subjacentes da superficie [Komm et al., 1993a, Hathaway,
1996, Giles et al., 1997, Braun and Fan, 1998]. No inicio dos anos 2000, a localizagao exata
do retorno da circulagdo na zona convectiva ainda nao havia sido estabelecida. No entanto,
considerando a conservagao de massa, a circulagao dirige-se em direcao ao equador na base
da zona convectiva, com uma velocidade de poucos metros por segundo, introduzindo as-
sim um perfil de circulacéo global definido por uma célula por cada hemisfério [van Balle-
gooijen and Choudhuri, 1988]. A condi¢ao necessaria para este modelo é descrita segundo

o principio da conservagdo de massa, isto é,V. (V x [¢(r,8)ey]) = 0.

pv =V x [(r,0)ey) (4.16)
onde p(r) é o perfil radial da densidade para uma esfera aproximadamente adiaba-
tica, definido por um indice, m,
p=C (@ - o.95> (417)
r

no qual podemos descrever a componente latitudinal e radial da velocidade da se-

guinte forma:
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___ % 0 -
pUr =~ aew(r, 0)rsind (4.18)

Vo

0 :
i ey E@Z)(r, 0)rsind (4.19)

eonde ¢(r, 0) é afungdo de escoamento que descreve a circulagdo meridional , v,

Yrsind = Po(r — Ry)sin {H] {1 — e P01 — P20/~ (=r0)/T)* (4 20)

onde 8, = 1.5, B, = 1.8, ¢ = 2.0000001, ry = (Ry — Rp)/4.0,T = 3.47 x 108,
m = 3/2; e R, € o raio maximo de penetragao, isto é, R, = 0.61 R, como demonstrado na
Figura (4.4a). Cada hemisfério é provido de uma célula definida entre 0.61 R e Rs. O termo
adicional (Rs — R,,) garante que a circulagdo meridional é zero abaixo de R, [Nandy and
Choudhuri, 2001]. Os valores de v, e C sdo escolhidos de tal forma que a amplitude maxima
da velocidade meridional, vy, nas médias latitudes seja 25 m/s (Figura 4.5). Esta formulacao
foi adotada por diversos autores [Nandy and Choudhuri, 2002, Guerrero and Mufioz, 2004,
Choudhuri et al., 2005, Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2007], motivada pela combinagao

de aspetos observacionais a superficie e resultados esperados na base da zona convectiva

[van Ballegooijen and Choudhuri, 1988, Hathaway, 1996].

A Figura (4.4b) mostra a diregao e a intensidade da circulagédo meridional da superfi-
cie até a profundidade, R,. A circulagdo meridional penetra com uma velocidade de poucos
metros por segundo (na regido onde o campo toroidal é formado), sendo que este valor pro-
posto a profundidade de R, resulta de uma analise observacional feita por Hathaway et al
[2003] (ver Figura (4.5)). Além de que a baixa velocidade naregido da tachocline e a profunda
penetracao da célula meridional na zona radiativa garantem a estabilidade do modelo [Ye-

ates et al., 2008].

Algumas formulagdes diferentes foram consideradas na literatura respeitante a fun-
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1.5

Figura 4.4: Fungao de escoamento, 1rsinf com uma penetracao radial de 0.61R. Alinha a
tracejada mostra a localizagao média da tachocline compreendida entre 0.675 R € 0.725 R,
(a). Circulagdo meridional obtida a partir da funcéo de escoamento, 1rsinf. Aescala a cores
mostra a escala do logaritmo de base de 10 do moédulo do valor da velocidade entre 0.61 R,
e a superficie (b). Fonte: Elaborada pela autora.
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Figura 4.5: Componente latitudinal, vy e componente radial, v, em funcao do raio normali-
zado para R = 6.96 x 10®m para uma latitude de 45°. Fonte: Elaborada pela autora.
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cao de escoamento, ¢ [Jouve and Brun, 2007, Cardoso and Lopes, 2012, Schad et al., 2013,
Zhao et al., 2013, Hazra and Nandy, 2016], tendo-se verificado a existéncia de varias confi-
guragoes suscetiveis de definir o primeiro termo da Equagdo (4.1) e da Equagao (4.2). Isto
significa que, por comparagao, e tendo em conta a elevada estratificagao da zona convec-
tiva, os modelos de dinamo definidos a partir de um perfil aproximadamente adiabatico
ja sdo menos adequados para a descricdo do campo magnético, levando a construcao de
modelos de dinamo mais realistas. Tais consideracdes, ditas mais realistas, incluem outra
descricao das propriedades da matéria, tal como referida no modelo solar padrao (SSM)
[Turck-Chieze and Couvidat, 2011]. Convém notar que nestes modelos de dinamo a circu-
lagdo meridional tem um papel determinante para a configuragcao do campo magnético, ja
que faz uso de transporte e organizagao em toda a estrutura considerada. A formulacado
de modelos mais complexos em termos de circulagao meridional podem diminuir a con-
cordancia entre os modelos teoricos e as observagoes, pois a dificuldade em reproduzir os
diagramas de campo magnético conforme as observagdes requer uma profunda compreen-
sao dos mecanismos que fazem emergir o campo magnético a superficie [Guerrero and de
Gouveia Dal Pino, 2007, Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008, Belucz et al., 2015, Yokoi
etal., 2016, Hazra et al., 2017]

4.2.4 Mecanismo alpha

0 mecanismo «a definido neste cédigo associa-se ao formalismo de Babcock [1961] e
de Leighton [1969]. Este termo representa a formagao da componente poloidal do campo
magnético junto a superficie, a partir do decaimento das BMRs. Para parametrizar este me-
canismo a partir da formulacao do modelo Babcock-Leighton, é necessaria uma formulacéao

matematica que restrinja este termo « apenas as camadas da superficie:

a(r,0) = A, (r)Ag(0) f(By) (4.21)

onde Ay(f) = cosB , no qual a dependéncia angular do efeito « resulta da contribui-

¢ao da forca de Coriolis que causa a inclinagdo das regides ativas [D’Silva and Choudhuri,
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1993]. Outros autores [Dikpati and Charbonneau, 1999] consideram uma dependéncia an-

gular diferente forcando, para este efeito, a emergéncia do campo a latitudes mais baixas.

Assumindo que o mecanismo BL sé atua nas camadas superficiais do sol, a compo-

nente, A,.(r), definir-se-a como:

A (r) = aoi [1 +erf (r ;1?"1)} {1 —erf (r ;2T2>} (4.22)

onder; = 0.95Rs, 7o = Rs edy = dy = 0.025R,, concentrando o efeito nas cama-

das superficiais, 0.95 R, < r < R. Aamplitude do efeito a, a, é escolhida de formaaqueo
modelo de dinamo encontre solugdes supercriticas, isto &, solu¢des nas quais se obtém um

campo magnético que é autossustentado e que exibe um padrao oscilatorio de intensidade.

25
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Figura 4.6: Perfil do mecanismo a com a dependéncia angular, cos em fungao do raio nor-
malizado, R = 6.96 x 10%m, e a uma latitude préxima dos polos. Fonte: Elaborada pela
autora.

Na formulagdo do efeito o acrescentamos o factor, f(B,) , que ira depender do valor
da componente toroidal do campo magnético, B, na base da zona convectiva, isto é entre
0.685R, e 0.715R; em funcdo da latitude [Dikpati et al., 2005], f(Bs) = By(r:,6)/(1 +
(By(ri,0)/By)?). Este fator é determinante para que o modelo encontre solugdes estaveis.
Como indicamos anteriormente, alguns autores suprimem o efeito da formagao do campo
toroidal nas altas latitudes, colocando o efeito o fracamente dependente das altas latitu-
des [Dikpati and Charbonneau, 1999, Nandy and Choudhuri, 2001]. Se quisermos adotar

um perfil no qual o coeficiente & ndo aumente em latitude com uma dependéncia angular,
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Figura 4.7: Perfil do mecanismo a com a dependéncia angular, sinfcost [m} , uti-

lizado nos calculos para a produgao da componente poloidal do campo magnético conforme
descrito em [Hazra et al., 2014]. Perfil latitudinal para r = 0.99 R, em funcdo da latitude em
m/s. Fonte: Elaborada pela autora

~ . an . . 1
cost, entdo consideramos a dependéncia angular, sinflcost [m} Esta metodo-
logia permite obter diagramas espaciais de campo magnético que se assemelham com as

observacdes [Dikpati et al., 2004, Hazra et al., 2014].

4.2.5 Flutuabilidade magnética

Por forma a incluir os efeitos da flutuabilidade magnética neste cédigo, aplica-se um
tratamento local da mesma [Nandy and Choudhuri, 2001] . A cada intervalo de tempo 7 =
8.8 x 10°s, 0 codigo vai verificar se o campo toroidal, B, excede o valor critico, B. (B, = 10°
Gauss ), junto a base da zona convectiva. Se isto acontecer, entdo umafracao, f = 0.5, desse
campo vai emergir a superficie. Quando o valor f é inferior a unidade, o campo toroidal na
base da zona convectiva satura e o campo magnético emerge a superficie através da flutua-
bilidade magnética, desta forma, concedendo ao modelo um caracter estacionario [Nandy
and Choudhuri, 2001].

O tempo que os tubos de fluxo levam a emergir até a superficie (meses) é bastante
inferior a escala do ciclo solar (década), e neste codigo, o efeito é imediato. Assim, parte
do campo magnético na BZC é adicionado ao campo da superficie, onde o efeito o opera

instantaneamente.

Todos os mecanismos fisicos referidos anteriormente influenciam a paridade das so-
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Figura 4.8: Compdsito de diagramas relativo as erup¢des da componente toroidal a superfi-
cie. Os simbolos ’0’ e '+’ representam, respetivamente, a componente positiva e a negativa
do campo toroidal. O gradiente de cores ilustra a variagao na paridade, i.e., mostra a passa-
gem de uma solugdo simétrica (preto) para uma anti-simétrica (azul). Fonte: Elaborada pela
autora.

lugdes obtidas. A Figura (4.8) exemplifica a passagem de uma solugao com paridade simé-
trica ( polaridades iguais de emergéncia no norte e no sul) para uma paridade anti-simétrica
(polaridades opostas nos dois hemisférios). Neste modelo, a rapidez da passagem de uma
paridade para outra depende consideravelmente do valor da difusividade magnética nas ca-
madas inferiores. Para evitar a difusao do campo toroidal através do equador, sdo utilizados
valores, da ordem dos 10%¢m?/s. Além disso, como referimos anteriormente, os valores da
difusividade magnética associados a componente poloidal na zona convectiva tém de ser
suficientemente elevados para permitir o acoplamento do campo poloidal entre os dois he-
misférios.

O tratamento nao local da flutuabilidade magnética é mais robusto e é preferido quando
queremos estudar o sistema relativamente a uma grande variedade de parametros. No en-
tanto, se considerarmos o mecanismo utilizado por Dikpati et al. [2005], obtemos uma dis-
tribuicdo espacial do campo magnético diferente da observada e uma periodicidade dimi-

nuida (comparar Figura 4.9a com Figura 4.9b).
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Figura 4.9: Representagao da componente toroidal na base da zona convectiva com uma
escala de cores e a componente radial do campo a superficie representada com contours
((+) componente positiva, (-) componente negativa), segundo o modelo [Chatterjee et al,,
2004] - tratamento local da flutuabilidade (a) - e segundo o modelo aproximado de Dikpati
& Charbonneau [1999], isto é, ndo local (b). A escala a cores estd em unidades arbitrarias.
Fonte: Elaborada pela autora.

Contrariamente ao que acontece com o mecanismo implementado por Nandy & Choudhuri

[2001], o periodo do ciclo é baixo devido a formacao antecipada do campo toroidal, isto é,
antes de ser transportado para as baixas latitudes (ver Figura (4.10b)). No modelo de [Nandy
and Choudhuri, 2001], o mecanismo de flutuabilidade magnética traduz-se num efeito de
baixas latitudes (ver Figura (4.10a)), isto é, 0 campo magnético é transportado pela circula-
¢ao meridional e intensificado na zona convectiva, tornando a sua aplicacao mais realista
(exemplo efeito Waldmeier [Waldmeier, 1955]) [Choudhuri and Hazra, 2015]. No entanto, a
sua aplicacao restringe-se a aplicagao de modelos 2D [Choudhuri and D’Silva, 1990, D’Silva
and Choudhuri, 1990]. Na pratica, o estudo da inclinacao das regides bipolares ativas (res-
ponsaveis pelo processo Babcock-Leighton) s6 pode ser levado a termo unicamente por
meio de processos 3D [Fan et al., 1993, Caligari et al., 1995, Hazra et al., 2017]. D’Silva &
Choudhuri [1993] demonstram que, para que os angulos de inclinagao e as latitudes de emer-
géncia dos tubos de fluxo estejam de acordo com as observagdes, € necessario que estes te-
nham intensidades entre 5 x 102 e 10°G [Fan et al., 1993]. Aintensidade do campo magnético
difere na parte principal e secundaria da regiao bipolar consequéncia do fato de que, a forga

de Coriolis opera de forma assimétrica, em semelhan¢a com as observagoes [Fan, 2008].
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Figura 4.10: Perfil meridional da componente toroidal (escala a cores) e da componente po-
loidal, dado por rsinf A (linha a tracejado para valores negativos, e continua para valores
positivos) e associado a Figura 4.9a (a) e a Figura4.9b (b). A escala a cores estd em unidades
arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.



Zonas subjacentes a fotosfera:
Impacto da densidade no modelo
de dinamo

5.1 Introducao

Numa primeira abordagem poderiamos aproximar o Sol a uma esfera de gas adiabati-
camente estratificada [van Ballegooijen and Choudhuri, 1988]. Neste modelo de referéncia,
adensidade p(r) é aproximada por p(r) = C(Rs/r—1)",0onde R é oraio estelaren = 1.5,
para um envelope solar adiabaticamente estratificado com um coeficiente de expansao,
~ = 5/3 na base da zona convectiva. A constante C' é determinada a partir da densidade na
base da zona convectiva, p, e do raio 1, paravalores 0.23g.cm 3 e 4.87 x 10*°cm, respectiva-

mente [van Ballegooijen and Choudhuri, 1988]. Isto significa que as varias quantidades, tais

55
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como a temperatura, a pressao e a densidade, podem basear-se numa simples relacao ex-
ponencial, sem ter em conta os processos radiativos [Kippenhahn and Weigert, 1990]. Desta
forma, é evidente a necessidade de mais condicdes para definir a densidade e a temperatura
no interior da estrela [Turck-Chieze and Couvidat, 2011]. O modelo referido acima é uma pri-
meira abordagem para a modelagdo solar; no entanto, o modelo ndo consegue satisfazer
plenamente as caracteristicas de um modelo realista. Como definimos no Capitulo 3, outras
quantidades termodinamicas (descritas no SSM) sao igualmente importantes, fornecendo
dados adicionais para modelizar a estrutura de uma estrela. A composicao detalhada dos
elementos constituintes do plasma € um elemento-chave do modelo solar padrao, entrando
no calculo da equacgao de estado. Esta composicao influencia o peso molecular médio, o
qual tem um papel crucial na determinagao da pressao, da densidade, dos coeficientes de
opacidade e das condi¢des que envolvem o transporte e producao de energia. Sucessivas re-
visoes tém atualizado a tabela de abundancias, a partir da qual sd@o construidos os modelos
solares. Para este trabalho, a estrutura solar foi calculada para duas abundancias quimicas
diferentes obtidas por Grevesse & Sauval [1998] e Asplund et al [2005a] . O modelo solar pa-
drao usado neste trabalho esta de acordo com os diagnosticos da hélio-sismologia mais atu-
ais e outros modelos publicados na literatura [Turck-Chieze and Lopes, 1993, Bahcall et al.,

2005, Guzik, 2011, Turck-Chiéze and Couvidat, 2011].

& plp (%)

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9
/R
o

Figura 5.1: Perfis radiais da diferenca relativa da densidade entre o modelo solar padréo e os
dados resultantes da inversao a partir da hélio-sismologia [Turck-Chieze et al., 1997, Basu
et al., 2009]. A linha continua a azul corresponde ao modelo solar com as abundancias
AGSO05 e a linha continua verde ao modelo solar, GS98. A localizacdo da base da zona de
convecgao é indicada pela linha vertical: 0.71 R, (linha tracejada verde ) para o modelo solar
[Grevesse and Sauval, 1998] e > 0.71 R, (linha tracejada azul) para o modelo solar [Asplund
et al., 2005a]. Fonte: Cardoso & Lopes, 2012, p. 3.
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A Figura (5.1) mostra a diferenca relativa entre o perfil de densidade obtido a partir
do SSM ( com base na composicao quimica determinada por Grevesse & Sauval [1998] e As-
plund et al [2005a]) e as inversoes hélio-sismicas. Nas varias revisoes feitas até a data tem-se
verificado uma diminuicao de aproximadamente 30% nas abundancias dos elementos, par-
ticularmente em C, N, e O (os principais contribuidores para a lista dos elementos pesados).

Como consequéncia deste decréscimo, o valor de Z também decresce.

O perfil de densidade solar determinado hélio-sismologicamente representa a me-
lhor assinatura dos processos fisicos que ocorrem abaixo da base da zona convectiva e nas
camadas mais externas da estrutura estelar. A hélio-sismologia, assim como o modelo solar
padrdo - CESAM (Code Evolution Stellaire Adaptatif et Modulaire), revelam um perfil com-
plexo de densidade em funcao do raio, o qual é consequéncia de processos fisicos comple-
xo0s que ocorrem em diferentes regides do envelope solar, e onde operam os mecanismos de
dinamo, tendo por essa razdao um papel fundamental para a regeneracdo do campo magné-
tico. A tachocline, a base da zona convectiva e a camada superadiabatica junto a superficie
constituem as principais regides afetadas por este perfil de densidade, o qual, considerado
na maior parte dos modelos de dinamo axissimétrico é descrito a partir de uma lei de po-
téncia que ndo tem em conta os processos fisicos introduzidos nos modelos de evolucédo
estelar e na qual existe uma elevada concordancia com os dados da hélio-sismologia. Como
podemos observar na Figura (5.1), o perfil de densidade hélio-sismoldgico nao é muito dife-
rente do perfil de densidade do modelo solar padrao, denotando-se uma diferenca relativa
maxima de 10% na base da zona convectiva, com um ligeiro decréscimo a medida que nos
aproximamos da superficie (para a composicao quimica AGSO05 [Asplund et al., 2005a] ). No
entanto, podemos verificar que, para a composicao quimica de GS98 [Grevesse and Sauval,
1998], a diferenca por comparacao é praticamente desprezavel. Como referimos, a lei de po-
téncia ndo tem em conta a variacao complexa da densidade caracteristica do Sol, particu-
larmente na tachocline e na regido superadiabatica. Assim, a Figura (5.2) mostra a diferenca
relativa entre a densidade do modelo de referéncia, p,.(7), € a densidade do modelo solar
padrao, pssm(r). Adiferenca relativa da densidade obtida para ambas as abundancias é sig-
nificativa, aumentando a partir da base do modelo, em 0.55 R, até a tachocline,em 0.71 R,

e voltando a aumentar a partir deste raio até a superficie - regido superadiabatica.
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Figura 5.2: (a) Perfil da densidade de referéncia em fungao do raio, p,.; (linha vermelho) e da
densidade associada ao modelo solar padrao, ps.., (linha verde), com a composi¢do quimica
de Grevesse & Sauval [1998]. (b) Diferencarelativa entre o perfil de densidade, p,.,, [Grevesse
and Sauval, 1998] e o perfil da densidade de referéncia, p,.;, para a composi¢ao quimica de
Asplund et al [2005a] (linha azul) e para a composicao quimica de Grevesse & Sauval [1998]
(linha verde). Fonte: Elaborada pela autora.

5.1.1 Formulagao da nova fungao de escoamento, (¢/rsinf)

ssm

Afuncao de escoamento utilizada para parametrizar a circulagao meridional (Eq. (4.20))
é definida a partir de ¢)(r, 8)rsinf. Neste estudo vamos decompd-la num termo radial e la-

titudinal, F,.(r) e Go(0), respetivamente,

F.(r) = (r — Ry)sin [H} o[-(72)] (5.1)
G@(@) _ (1 o 6(—5196) (1 _ 6(52(9—7r/2))) (52)

Numa primeira analise iremos estudar o impacto da densidade proveniente do SSM,
Pssm> NA componente latitudinal da velocidade meridional, vy, considerando, desta forma,
a componente radial, v,, como sendo similar a componente radial do modelo de referéncia,
isto é, (v )ssm = (Ur)por- Afuncdo de escoamento, ¢ (r, §), € modificada de forma aincorporar

o novo perfil de densidade, ps.,, (), obtido a partir do modelo solar padrao e considerando
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diferentes composicdes quimicas, GS98 e AGS05. A aplicagdo do novo perfil é feita apenas
na regido onde o dinamo opera, 0.55R, < r < Rg. Ao contrario de p,.(r), a amplitude
de py.m (1) varia drasticamente, isto €, de 10~ g.cm ™3 a 0.55 R, a 10~ "g.cm 3 a superficie,
R (6.96 x 103m). A nova fungdo de escoamento, (1rsind)., é definida de tal forma que as

principais propriedades do modelo de referéncia sdo mantidas.

Portanto, (¢rsind)ssm, é definida da seguinte forma:

(Yrsind),,,, = (Yrsind),,; + €(r) (Yrsind),,, (5.3)

Afuncdo de escoamento, (rsind), € descritaa partirdafuncdo do modelo de refe-

réncia, (¢rsinf) ., aqualéadicionada a diferenca relativa entre os dois perfis de densidade

pol?

associada a fungdo do modelo de referéncia, isto &, e(r) (¢rsinf)_,. Otermoe(r), édescrito

pol *
a partir de uma diferenca relativa entre o perfil de densidade solar, pssm, € 0 perfil de densi-

dade do modelo de referéncia, ppor,

e(r) = Pssm = Dpol (5.4)

Ppol
onde ¢(r) < 0 é a condigdo entre a base da zona convectiva e a superficie, e onde a
condigdo inicial, (v,)ssm = (vr)pol, € considerada de forma a determinar (vg)ss, em funcdo

de pss, (1) @ partir da funcao corretiva, €(r) (¢rsind) ;-

A partir da Figura (5.2b) podemos verificar que ¢(r) é idéntico para ambos os perfis
de densidade (obtidos para as duas abundancias consideradas), sendo que a principal di-
ferenca reside na base da zona convectiva, onde o perfil de densidade com a composi¢ao
quimica GS98 produz uma base da zona convectiva mais profunda do que com a composi-
¢do quimica AGS05. No entanto, como demonstraremos mais adiante, este efeito é menor

para a evolugao do ciclo magnético solar.
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5.1.1.1 Dependéncia dos parametros

Os parametros irao depender da variacao de densidade nos ultimos 15% do raio so-
lar e da consequente reducao da amplitude da circulagao meridional na zona convectiva,
quando normalizamos a amplitude maxima da velocidade a superficie. A componente vy
em fungao do raio e da latitude varia de modelo para modelo e relaciona-se com a escolha
de R;. A componente vy mostra variagdes que caracterizam o novo perfil de densidade em
varias regides no envelope solar, especialmente nas camadas que caracterizam a superficie

(ver Figura (5.3)).
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R, Latitude(®)

(a) (b)

0.95}

0.9}f

0.85f

r/R

0.75} _~
{
0.7}
Ne
~
0.65
0 100 150 200
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Figura 5.3: Componente latitudinal da circulagdo meridional, vg(m/s) em fungao do raio
para as médias latitudes (a) e em funcdo da latitude no limite inferior da tachocline (b): mo-
delo SSM (linha continua verde) e modelo de referéncia (linha continua vermelha). Tempo
de advecgdo em fungao do raio (r/R) associado ao modelo de referéncia (ponteado a ver-
melho) e ao modelo SSM (ponteado a verde) (c). Fonte: Elaborada pela autora.
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Figura 5.4: Perfil de difusividade em fung¢do do raio (r/R). A linha continua refere-se a difu-
sividade associada a componente poloidal, 7,, e a linha tracejada refere-se a difusividade
associada a componente toroidal,n;, do campo magnético. Fonte: Elaborada pela autora.

Além disso, todos estes modelos registam uma velocidade maxima de 25 m/s a su-
perficie e nas médias latitudes. Para o modelo SSM, R, é igual a R, onde o valor de pq,
decresce para 10~ "g/cm? e, consequentemente, quando normalizamos o modelo para uma
velocidade maxima de 25 m/s a superficie, existe uma variagao dramatica da funcao v,
em toda a zona convectiva. Em resultado disto, esta condicao ira afetar as solucdes do ci-
clo solar, e a difusividade associada a componente poloidal e a toroidal tera de ser reduzida
para compensar a diminuicdo do efeito advectivo. No entanto, os valores de difusividade
turbulenta do modelo de referéncia mantém-se para os modelos A, B e C, onde a diferenca
relativa entre as densidades é menos importante e, por efeito, afeta em menor grau a velo-

cidade meridional nas camadas mais internas.
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5.2 Dependéncia dos perfis de densidade com os parame-

tros dos modelos

Aperiodicidade do ciclodo modelo de referéncia é de 13,3 anos; valor ligeiramente su-
perior a periodicidade média encontrada nas observacdes (11 anos). Usualmente considera-
se que a periodicidade do ciclo magnético no modelo de dinamo é dada pela evolugao da
componente toroidal do campo magnético na base da zona convectiva. Na Tabela (5.1) apre-
sentamos os resultados de alguns modelos com valores diferentes de R;, nomeadosde Aa
SSM consoante a condicao fronteira, R;, o periodo do ciclo, a amplitude da componente
radial a superficie e a latitude onde o campo toroidal supostamente emerge a superficie,
através do mecanismo de flutuabilidade descrito no cédigo Surya. Entre os consecutivos
modelos de dinamo de A a SSM, segue o decrescimento progressivo da amplitude da circu-
lacdo meridional, entre 17, e a posi¢do onde ocorre a inversao da diregao latitudinal da cir-
culagao meridional, a 0.80R,. Este decrescimento é mais visivel em latitude do que quando

analisamos vy em fungao do raio, como inicialmente verificdmos na Figura (5.3).

Tabela 5.1: Modelos de dinamo solar. Fonte: Cardoso & Lopes, 2012, p. 6.

Modelo R2 T° B, Latitude®
Referéncia 1.00 13.3 2950 40°

A 0.96 14.3 2750 30°
B 0.97 15.6 2400 20°
C 0.98 18.6 2000 10°
D 0.99 241 1360 <10°
D* 0.99 27.0 2640 40°

SSM 1.00 74.0 200 40°

Discutimos o modelo de dinamo SSM separadamente dos outros modelos devido a
estrutura complexa que existe nas camadas superficiais e a consequente reducao da circu-
lagdo meridional. O perfil de densidade do modelo solar padrdo até a superficie, r = R,

mostra uma grande variagdo da densidade em comparagao com o modelo de referéncia;

2R;— limite da camada externa do modelo de dinamo solar. (Rg)

bT— metade do periodo do ciclo solar. (ano)

¢B,s— amplitude da componente radial da componente radial do campo magnético a superficie. (Gauss)
dLatitude maxima aproximada (em graus), onde o campo magnético atinge valores da ordem dos 10° Gauss
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consequentemente, a vy (em funcgdo de raio e latitude) do modelo SSM (R,

Rs) € muito
diferente dos outros modelos. Para obtermos uma solugao estavel e peridédica do dinamo

solar considerando a amplitude maxima, vo, 25m/s, tivemos de alterar o valor da difusivi-
dade magnética turbulenta (para a componente poloidal e toroidal), no qual ngcz € npez
sdo reduzidos a5 x 10%cm?/s e a5 x 10" cm? /s, respetivamente. Como podemos ver no
modelo SSM da Figura (5.5), o ciclo magnético apresenta uma configuracao semelhante ao
modelo A (neste caso, é o mesmo que considerar o modelo de referéncia) - Figura (5.7); no
entanto, o ciclo tem um periodo de duragao de 74 anos e o campo radial nas altas latitudes é
da ordem de 200 Gauss ( segundo a Figura (5.9)). Este ultimo resultado é similar ao modelo
de Dikpati & Charbonneau [1999], e mais préximo dos valores de 10 Gauss, valor estimado

pelas observacdes. O modelo de referéncia apresenta valores mais elevados, discordantes
com as observacoes.

1
80:

0.8 a0t
70
06 351 = - - - s - s
60 0.4 f;f o o i s it - g
- _30F am M am w wm =
2 50, 02 g | omoomomoomoomoomom
) 5 25[ iy o iy o iy o o
o 0 T | o - s B e B e
E 40 Soolum mmoown mm Im m m
B -0.2 E=1 - amme o - o - o
Sa0 Sl = = = = = m =
0.4 T e o e o o
2 0 WP m m = om = m =
10 08 st
0 -1 0 . - . . -
0 100 200 300 400 500 600 0 100 200 300 400 500 600
Tempo(anos) Tempo(anos)
(a)

(b)
Figura 5.5: Evolugdo da componente toroidal (a) para o modelo SSM. A escala a cores mostra
a intensidade da componente (x10° Gauss). Os pontos indicam onde o campo magnético

atinge o valor de 10° Gauss para valores positivos (+) e valores negativos (-) das respetivas
emergéncias de campo magnético a superficie (b). Fonte: Elaborada pela autora.

De forma geral, podemos verificar, no painel (a) e (b) da Figura (5.9), que os valores da

componente radial, B,, e latitudinal, By do modelo SSM sao inferiores aos do modelo A, no
entanto, a amplificacdo da componente toroidal através da componente radial distribui-se,
junto aos polos, de forma semelhante em ambos os modelos. As baixas amplitudes destas

componentes vao contribuir para a produ¢ao de um campo toroidal enfraquecido.

A Figura (5.3c) mostra o intervalo de tempo do deslocamento do campo magnético:
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Figura 5.6: Variagao da componente latitudinal da circulagao meridional, vy (m/s), em fun-
¢ao do raio para as médias latitudes (a) e em fungdo da latitude no limite inferior da tacho-
cline (b). O modelo A esta representado pela linha continua verde e 0o modelo de referéncia,
pela linha continua vermelha. Os modelos foram calculados considerando o envelope solar,
compreendido entre 0.55 R e R . Fonte: Elaborada pela autora.
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Figura 5.7: Evolugao da componente toroidal do campo magnético parao modelo A (a) e para
o modelo de referéncia (b). A escala a cores mostra a intensidade de ambas as componentes
(x10° Gauss). Fonte: Elaborada pela autora.

a partir de onde comeca a ser amplificado (junto ao polo) e 8 graus, isto é, até onde ocorre a
emergéncia do campo magnético através do mecanismo de flutuabilidade do modelo SSM
(Figura(5.5)) ; e entre o polo e 0 graus para o modelo de referéncia (ver Figura (5.8)), onde a
emergéncia do campo magnético se pronuncia até ao equador. No caso do modelo SSM (Fi-
gura (5.5)), o campo magnético leva aproximadamente 109.19 anos (junto ao limite inferior
datachocline) e16.34 (junto a superficie) a propagar-se entre o polo e 8 graus de latitude. Es-

tes valores divergem consideravelmente dos valores estimados no modelo de referéncia, ou
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Figura 5.8: Os pontos indicam onde o campo magnético atinge o valor de 10° Gauss, para
valores positivos (+) e valores negativos (-) das respetivas emergéncias de campo a superficie
no modelo A (vermelho) e no modelo de referéncia (preto). Fonte: Elaborada pela autora.

seja, 24.04 anos (junto ao limite inferior da tachocline) € 5.598 anos (junto a superficie) apro-
ximadamente, onde aemergéncia do campo magnético atinge aproximadamente o equador
(segundo a Figura (5.7) e a terceira coluna da Figura (5.10)). No modelo SSM, entre 35.60 e
8.44 graus (onde a componente toroidal atinge os 10° Gauss, aproximadamente, e contribui
para a regeneragao da componente poloidal do campo), o processo advectivo mais lento
contribui para uma intensificacao do campo até perto dos 8 graus. Apos esta latitude (em
direcao ao equador) o transporte latitudinal pela circulagdao meridional parece ser menos
eficiente. Entre o modelo de referéncia e SSM existe uma diferenca de 20 anos no tempo
total de transporte do campo magnético na base da zona convectiva, entre o equador e os
8 graus. O mecanismo capaz de transportar o campo magnético na dire¢ado radial, e nessas
latitudes, é a difusdo, visto que o transporte advectivo é enfraquecido devido ao efeito do
amortecimento causado pela diferenca das densidades. Segundo os perfis meridionais do
modelo SSM (primeira coluna da Figura (5.10)) e a Figura (5.5), o campo toroidal é menos
intenso do que no modelo A (segundo a primeira coluna da Figura (5.10)), razdo pela qual
entre 0 e 8 graus temos uma zona onde o0 campo magnético ndo atinge os 105 Gauss. A es-

cala a cores é escolhida de forma a fazer coincidir esta condi¢ao para a erupgao do campo

magnético a superficie em ambos os modelos.

A partir deste diagrama de campo magnético, e relativamente a localizagao da sua

emergéncia, verificamos que as erupgdes sao menos pronunciadas em largura.

No modelo A, a componente poloidal, Ay, do campo magnético apresenta valores
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Figura 5.9: Distribuicdes meridionais da componente radial, B,, para o modelo SSM (a), e
para o modelo A (b), e das respetivas componentes latitudinais associadas, By,para o mo-
delo SSM (c) e para o modelo A (d). A escala a cores mostra a intensidade de ambas as com-
ponentes (x 10° Gauss). Fonte: Elaborada pela autora.

mais elevados do que no modelo SSM, em concordancia com os perfis meridionais relati-

vos a componente radial e latitudinal do cisalhamento (ver Figura (5.9) e Figura (5.10) ).
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Figura 5.10: Perfis meridionais para diferentes tempos relativos a um meio ciclo: a compo-
nente toroidal (primeira coluna) e a componente poloidal (segunda coluna) do campo mag-
nético associadas ao modelo SSM (1R); a componente toroidal (terceira coluna) e a com-
ponente poloidal (quarta coluna) do campo magnético associadas ao modelo A (0.96 R,).
A escala a cores mostra a intensidade da componente toroidal (x10° Gauss) e da compo-
nente poloidal (x 10° Gauss.m). O contorno a magenta indica a localizacdo acima do raio de
penetracdo, R, isto é, a 0.65R. Fonte: Elaborada pela autora.
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No caso do modelo D* (segundo a Figura (5.12) e a Figura (5.13)), as primeiras erup-
¢des do campo magnético acontecem a uma latitude de 40 graus com uma periodicidade
de 27 anos (meio ciclo magnético). Na Figura(5.14), mostramos os perfis meridionais da
componente toroidal ao longo de um meio ciclo e podemos ver que no modelo D* (modi-
ficado), onde a difusividade turbulenta associada a componente toroidal é diminuida para
1.0 x 10'%m?/s, as erupgdes vindas da base da zona convectiva dominam nas altas latitu-

des. Vemos claramente que, na tachocline, os valores do campo refletem o que € observado

na Figura (5.12) e na Figura (5.13).

5 2
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Figura 5.11: Variacao da componente latitudinal da circulagao meridional, vy (m/s), em fun-
¢ao do raio para as médias latitudes (grafico a esquerda) e em fungao da latitude no limite
inferior da tachocline (grafico a direita). O modelo D esta representado pela linha continua
verde e o modelo de referéncia, pela linha continua vermelha. Os modelos foram calcula-
dos considerando o envelope solar, compreendido entre 0.55R, e R.. Fonte: Elaborada
pela autora.

Comparativamente ao modelo D, o campo magnético no modelo D* esta menos su-
jeito ao transporte radial por difusao. O facto de diminuirmos a difusividade implica a dimi-
nuicao do efeito advectivo da forma 01 /0r ; o transporte meridional domina sobre a difuséo.
Verificamos no modelo D* (modificado) que o campo toroidal € mais intenso junto a base da
zona convectiva, chegando para avalores da ordem de 10°Gauss. Uma caracteristica interes-
sante deste modelo € o alargamento da area nas baixas latitudes, onde ocorrem as erupgoes
, ho qual ambas as componentes de cisalhamento, radial e latitudinal, vdao contribuir para
uma maior amplificacdo da componente toroidal (ver Figura (5.15)). A partir do primeiro e do

ultimo termo da Equacado (4.2) do Capitulo 4, associados ao dominio do transporte radial da
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Figura 5.12: Evolugdo da componente toroidal do campo magnético para os modelos D (a) e
D* (modelo D modificado) (b). A escala a cores mostra a intensidade da componente (x 10°
Gauss). Fonte: Elaborada pela autora.
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Figura 5.13: Os pontos indicam onde o campo atinge o valor de 10> Gauss, para valores po-
sitivos (+) e valores negativos (-) das respetivas emergéncias de campo a superficie para os
modelos D (vermelho) e D* (preto). Fonte: Elaborada pela autora.

componente toroidal do campo magnético através da advecgao radial, v,., face ao gradiente
de difusividade, podemos verificar que embora nado seja o unico factor dominante, a dife-
renga entre os dois tipos de transportes indica a prevaléncia de um transporte sobre o outro
para a organizagao do campo magnético até determinadas latitudes, principalmente na ta-
chocline. Descobrimos, por conseguinte, que um aumento nos valores do campo magnético

pode ser obtido se reduzirmos o gradiente de difusividade nessa zona.

Nestes novos modelos de dinamo, o periodo do ciclo magnético é regulado pela am-
plitude da circulacao meridional na base da zona convectiva, o que é consistente com o tra-

balho de Mufoz-Jaramillo et al [2010]. Torna-se evidente, em todos os modelos, a depen-
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Figura 5.14: Perfis meridionais para diferentes tempos relativos a um meio ciclo: compo-
nente toroidal (primeira coluna) e componente poloidal (segunda coluna) do campo mag-
nético associadas ao modelo D (0.99R) e a componente toroidal (terceira coluna) e, a com-
ponente poloidal (quarta coluna) associadas ao modelo D*. A escala a cores mostra a inten-
sidade da componente toroidal (x 10° Gauss) e da componente poloidal (x 10° Gauss.m). O
contorno a magenta indica a localizagdo acima do raio de penetracdo, R,, isto é, a 0.65R,
da célula meridional. Fonte: Elaborada pela autora.
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Figura 5.15: Distribui¢cdes meridionais da componente radial, B,, para o modelo D (a) e para
o modelo D* (b); e das respetivas componentes latitudinais associadas, By, para o modelo
D (c) e para o modelo D*(d). A escala a cores mostra a intensidade da componente (x10°
Gauss). Fonte: Elaborada pela autora.

déncia dos valores do campo magnético toroidal na parte inferior da zona convectiva, para
a amplitude da componente poloidal a superficie e, o papel desempenhado pela circulagao

meridional para a evolucado desta [Dikpati, 2011].

O calculo dos modelos de dinamo com perfis de densidade utilizando abundancias
diferentes (GS98 e AGS05) leva a resultados praticamente iguais (ver Figura ( A.2) do Anexo
A.1). No entanto, temos de referir que o perfil de densidade calculado a partir da abundancia
dos elementos descrito por Asplund et al. [2005a], produz um ligeiro aumento do periodo
do ciclo magnético para os modelos A, B, C e D comparativamente aos modelos de dinamo
produzidos com o perfil da densidade utilizando GS98 (ver Figura ( A.1) do Anexo A.1). O
campo magnético maximo ocorre a latitudes similares e com aproximadamente a mesma

amplitude em ambas as componentes do campo magnético.

Em geral, analisando os modelos de dinamo A e D, em ambos, os processos inerentes

a base da zona convectiva tém uma forte influéncia no periodo do ciclo magnético.
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5.3 Discussao e conclusao

Este trabalho explora de forma indireta a contribuicao dos processos dinamicos e es-
truturais intervenientes na evolugao de uma estrela, nomeadamente, o Sol, num processo
de dinamo. O impacto de uma estratificacdo de densidade, tal como apresentado, sé pode-
ria ser completamente estudado recorrendo a uma simulagdao numérica magneto-hidrodina-
mica autoconsistente de dinamo, atuando no envelope solar entre a base da zona convec-
tiva e a regido superadiabatica [Turck-Chieze and Couvidat, 2011]. Em particular, a hélio-
sismologia tem demonstrado que o campo magnético e a rotagao diferencial no interior po-
dem modificar visivelmente a estrutura das camadas superiores do Sol. No entanto, mo-
delar este tipo de processos fisicos é muito complexo. Estudos preliminares revelam que a
incorporacao de processos dinamicos na evolucao estelar, tais como a rotacao diferencial,
tem demonstrado ter um impacto menor na estrutura presente do Sol. Este resultado é con-

firmado pelas analises hélio-sismologicas [Turck-Chieze et al., 2010].

O modelo de dinamo axissimétrico cinematico tem sido uma boa ferramenta para es-
tudar as propriedades globais do ciclo magnético solar. Nestes modelos de dinamo, a circu-
lagdo meridional é calculada assumindo como premissa a hipotese de que a estratificacao
da zona convectiva segue uma estratificacdo aproximadamente adiabatica (neste trabalho -
denominamo-lo modelo de dinamo solar de referéncia). A aproximacgao adiabatica da den-
sidade nao é suficiente para representar corretamente o impacto das estruturas complexas
em particular, as camadas superiores do Sol e as camadas junto a base da zona convectiva,
um problema recorrente em muitos modelos de dinamo. Neste trabalho introdutério, inves-
tigamos o impacto de uma estratificagdo mais realista da densidade neste tipo de modelos
[Cardoso and Lopes, 2012]. Isto é feito por meio da substituicdo do perfil de densidade de
referéncia por um perfil de densidade mais realista obtido a partir do modelo solar padrao,
consistente com a hélio-sismologia. Desta forma, investigamos como é que estes perfis de
densidade afetam a evolugdo e carateristicas espaciais do ciclo magnético solar, estabele-
cendo aimportancia das camadas mais externas e da base dazona convectiva para a referida
evolugao. Estesresultadosindicam-nos que, se o modelo de dinamo solar for restringido en-
tre 55% e 96%, o diagrama do campo magnético sera similar mas ndo idéntico ao modelo de

referéncia [Cardoso and Lopes, 2012]. Neste caso, a diferenca entre os modelos de dinamo
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é causada pela diferenga na estratificacao da densidade abaixo da base da zona convectiva,
regidao fundamental para a amplificagdo do campo magnético. Os modelos de dinamo so-
lar que tém em conta o perfil de densidade acima de 0.96 R, desenvolvem uma velocidade
meridional que causa uma mudanga dramatica no diagrama do campo magnético, na am-
plitude da componente radial do campo magnético e no aumento significativo do periodo
do ciclo magnético solar [Cardoso and Lopes, 2012]. Nestes, o campo magnético radial tende
paravalores da ordem de 100 Gauss a superficie, aproximando-se dos resultados obtidos por

Dikpati & Charbonneau [1999] - 10 Gauss.

Finalmente, a composicao quimica - AGS05 e GS98 - do modelo solar padrao lida com
perfis de densidade distintos, quando comparados com os dados hélio-sismolédgicos. No
entanto, o impacto desta diferenga nao afeta significativamente a intensidade do campo
magnético, nem o tempo de duragdo do ciclo magnético. De modo geral, concluimos que as
principais propriedades do ciclo magnético solar sdo mantidas, o que significa que a varia-
¢ao radial da densidade na base da zona convectiva nao interfere na disposicao do campo

toroidal.

Estes resultados sao encorajantes, em parte pelo facto de que as camadas superiores
do Sol tém uma estrutura complexa, em parte pela sua importancia na estrutura do campo
magnético formado no interior do envelope convectivo e a superficie. A inclusao de uma
densidade realista no modelo de referéncia solar pode ser considerada em trabalhos futuros,
uma vez que o seu impacto na evolucao do ciclo magnético solar € maior do que o de outros

processos dinamicos usualmente incluidos em modelos de dinamo.






Camada exterior do Sol: Impacto
da densidade em padroes
multicelulares

6.1 Introducao

A circulagao meridional introduzida nos modelos de dinamo no final da década dos
anos 90 [Dikpati and Charbonneau, 1999, Nandy and Choudhuri, 2002] baseia-se num pa-
drao estacionario, simétrico relativamente ao equador, com uma Unica célula definida em
cada hemisfério. Nesta célula de circulagao, o plasma solar dirige-se em dire¢do aos polos
junto a superficie e retornaem direcao ao equador abaixo de 0.80 R, [Dikpati and Choudhuri,

1995]. Estes modelos de dinamo axissimétricos inspiravam-se em resultados observacionais

75
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impostos pela hélio-sismologia [Hathaway, 1996, Giles et al., 1997, Haber et al., 2002, Zhao
and Kosovichev, 2004], referindo-se a uma circulagdo meridional com uma amplitude ma-
xima de, aproximadamente, 15 m/s junto a superficie, e com uma precisao que se estende a
um raio de 0.95R, [Haber et al., 2002]. Nessa altura, o padrao e a localizagao da circulagao
de retorno, embora mal estabelecidos [Braun and Fan, 1998, Schou and Bogart, 1998], per-
mitiam obter resultados que reproduziam diversos aspetos do ciclo solar [Choudhuri et al.,
1995]. Além disso, erarazoavel afirmar que, até entdo, nenhuma imagem consistente do per-
filde circulagao nointerior do Sol havia sido totalmente estabelecida, pois, apesar do trans-
porte meridional do campo magnético predominar a superficie em dire¢do aos polos, a loca-
lizacao do ponto de retorno da célula permanecia ainda pouco clara. Geralmente assumia-
se que esta ocorria junto a base da zona convectiva, embora ainda ndo houvesse evidéncias

da sua existéncia [Chatterjee et al., 2004].

A medida que as técnicas hélio-sismologicas foram evoluindo, tornou-se possivel in-
ferir o comportamento da circulagao meridional a profundidades cada vez maiores. No en-
tanto, o elevado erro experimental associado as medi¢cdes em profundidade faz com que
novos resultados sejam aceites com bastante cautela por parte da comunidade. Ao longo
de décadas, foram numerosas as tentativas de quantificacao deste perfil até a tachocline.
Novos perfis de circulagcao meridional [Mitra-Kraev and Thompson, 2007, Schad et al., 2011,
Zhao et al., 2013, Schad et al., 2013] representam um desafio aos modelos de dinamo [Char-
bonneau, 2010], fornecendo-lhes mais constrangimentos fisicos e, assim, criando novas es-
pectativas para a compreensao da forma como o campo magnético é gerado e transportado,
€ como 0 mesmo se organiza no interior do Sol [Hazra et al., 2014, Belucz et al., 2015, Pipin

and Kosovichev, 2017].

Modelos de dinamo axissimétricos inspirados em simulagées numeéricas 3D [Guerrero
et al., 2013b, Featherstone and Miesch, 2015], juntamente com observacgdes recentes [Zhao
etal., 2013, Schad et al., 2013] tendem a caracterizar o transporte meridional do campo mag-
nético a partir de perfis de circulagao meridional multicelulares. Se existe um transporte me-
ridional definido por multicélulas numa estrutura complexa como o Sol, este resultado vem
perturbar toda a dinamica considerada anteriormente, de tal forma que varios padroes de
circulacao podem por em causa a formagdao do campo magnético junto a base da zona con-

vectiva e a superficie. Simulagdes de dinamo tém mostrado que, com um perfil de circulagao
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meridional expresso por multiplas células, pode ser possivel reproduzir alguns aspetos do ci-
closolar que se relacionam com as observacdes [Guerrero et al., 2013a, Hazra et al., 2014, Be-
lucz et al.,, 2015]. Numa primeira observacao, o condicionamento das células demonstra o
forte impacto da direcao do transporte meridional dentro da zona convectiva. A circulagao
meridional transporta o campo magnético a superficie, em dire¢dao aos polos, causando a in-
versao global periddica do campo e tornando-se num processo importante para a predigao
dos ciclos solares [Dikpati and Choudhuri, 1995, Dikpati, 2014, Belucz et al., 2015], sendo que
a velocidade e a variabilidade do transporte meridional assumem um papel importante na
determinacao da intensidade, da propagacao, e, da duracao destes [Hathaway and Right-
mire, 2010].

Neste Capitulo, 0 nosso estudo foca-se sobre aimportancia da densidade proveniente

do modelo solar padrdo para a definicao de varios perfis de circulagdo meridional.

6.1.1 Perfis utilizados

Com o objetivo de caraterizar a influéncia da densidade num padrao multicelular de
circulacao meridional, apresentamos as quantidades que constituem o modelo, nomeada-
mente a rotacao diferencial, a difusividade magnética, e 0 mecanismo «, as quais sdo ba-
seadas na parametrizacao do modelo de dinamo de Hazra et al. [2014]. Deste modo, e na
tentativa de perceber a importancia das camadas superficiais num modelo axissimétrico ci-
nematico, iremos testar a influéncia da densidade solar em determinados aspetos que po-

dem a posteriori serem comparados com observaveis do ciclo solar.

6.1.1.1 Rotacao diferencial

Nas simulacdes apresentadas neste Capitulo consideramos o perfil da rotacao dife-
rencial conforme descrito no Capitulo 4, o qual nos é dado pela Equagao ( 4.6) ( ver Figura
(4.2)). No entanto, no modelo SSM da secgdo 6.2.1 e para os modelos definidos na Secgao

(A.2) do Anexo A, reduziremos a largura da tachocline para 0.03 R,
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Figura 6.1: Gradiente radial, 92/0r (a) e (c), e latitudinal, (1/7)0€2/00 (b) e (d) do perfil da
velocidade angular expresso na Figura ( 4.2a) e Figura ( 4.2b) respetivamente. Fonte: Elabo-
rada pela autora.

6.1.1.2 Difusividade magnética

A parametrizagao da difusividade magnética na diregdo poloidal aqui utilizada é ligei-
ramente diferente daquela apresentada no modelo estudado anteriormente e no trabalho
de Cardoso & Lopes [2012]. Os valores que caracterizam este perfil nazona convectiva variam
conforme o regime estudado (difusivo ou advectivo) como veremos adiante. Ao contrario da
difusividade associada a componente poloidal, a difusividade toroidal continua a ser menos
suprimida pelo efeito da difusao, i.e., os valores utilizados para a zona convectiva sdo mais
baixos, ns..1 = 4 x 10%m?/s. Para o modelo SSM da secgdo 6.2.1 e para os modelos defini-

dos na Secgdo (A.2) do Anexo A escolhemos d; = 0.03R..
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6.1.1.3 Mecanismo «

O mecanismo associado a geracao do campo poloidal encontra-se descrito na Sub-
seccao ( 4.2.4) do Capitulo 4. No entanto, aqui no Capitulo 6 introduzimos um efeito ndo
local conforme descrito em Hazra et al [2014]. Foi necessario introduzir esta nova parametri-

zagao de forma arestringir a intensidade do campo toroidal que se forma nas altas latitudes.

6.1.1.4 Perfilde densidade

Ao contrario do perfil utilizado nos trabalhos de Hazra et al [2014] e de Cardoso &
Lopes [2012], no desenvolvimento aqui levado a cabo para modelos que incluem uma dis-
tribuicao radial das células, utilizamos um perfil de densidade no qual mantemos, aproxi-
madamente, as mesmas condi¢des na base da zona convectiva relativamente ao perfil SSM

[Grevesse and Sauval, 1998] , incluindo a tachocline.

— 1\ 7pe /Tpe e
Ppol = Pbe (14”77) I—;b (%_1>AY ' (61)

onde os valores de densidade, p,., € da altura da escala da pressao, H,., na base da
zona convectiva, rp. = 0.71 R, Sa0 pp. = O.Qg/cm3 e H,. = 0.0825R; sendo R, = 6.96 X

108m, e o indice, v = 1.5.

p(g/lem?)

Poem —— ppo\
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Figura 6.2: Perfil radial da densidade, p (¢/cm?), para o modelo de referéncia, p,.;, definido
na Equacgao(6.1) (linha a vermelho) e para o modelo solar padrao, pss,, obtido através da
composi¢ao quimica, GS98 (linha a preto) [Grevesse and Sauval, 1998] . Fonte: Elaborada
pela autora.



80CAPITULO 6. CAMADA EXTERIOR DO SOL: IMPACTO DA DENSIDADE EM PADROES MULTICELULARES

6.2 Modelos de circulagao meridional

Numa primeira analise, e com o objetivo de facilitar o estudo e a comparagao entre
os modelos, adotamos uma parametrizacao de circulagao meridional tal como definida em
Hazra et al [2014]. Desta forma, vamos comparar o transporte meridional do modelo de re-
feréncia [Hazra et al., 2014] com modelos, cujo a modificagdo da fungdo yrsinf passa pela
introdugdo de um termo adicional a fungao original, ¢)rsinf, dependente de e(r). €(r) é in-
corporado na definicdo da componente vy da circulacdao meridional e é definido a partir do
desvio dos valores da densidade de referéncia relativamente aos valores da densidade pro-
veniente do modelo SSM (Figura(6.2)). Como veremos mais adiante, o efeito causado produz
uma diminuicao do transporte da circulagao meridional, essencialmente através da compo-
nente vy entre a superficie e as camadas mais internas da zona convectiva. Dependendo da
parametrizacao adotada para definir a difusao, ira ter um impacto mais ou menos decisivo

na configuragdo do campo magnético.

Se o transporte do campo magnético for influenciado pela densidade através da de-
finicdo da circulagao meridional, entao significa que de alguma forma a organizagao do
campo magnético em grande escala depende das camadas subjacentes da superficie, i.e.,
depende daelevada estratificacdo nos ultimos 15% do raio solar [Pipin and Kosovichev, 2017].
Caso contrario, a definicao do transporte do campo magnético em grande escala € aproxi-
mativa, segundo as conclusdes relativas ao Capitulo 5, até 0.96 R, conseguimos reproduzir
o padrao ciclico do campo toroidal na BZC de acordo com os diversos resultados publicados

[Chatterjee et al., 2004, Yeates et al., 2008].

Neste estudo vamos considerar varios perfis de circulacao meridional: (i) o primeiro,
definido por uma célula por hemisfério, entre 0.65R e 1R, mas com um retorno de cir-
culagdo em direcdo ao equador, definido para duas profundidades diferentes [Choudhuri
et al., 1995, Hazra et al., 2014] (Subseccao ( 6.2.1)); em (iia) o segundo, no qual nos referimos
a um sistema definido por duas células distribuidas radialmente, com a particularidade so-
bre a orientacao do transporte do campo magnético na base da zona convectiva em direcao
ao equador. Segundo certos autores [Hazra et al., 2014], este modelo reproduz a estrutura
global do campo magnético observado a superficie (Subseccao ( 6.2.2)); em (iib) o terceiro,

adaptamos este ultimo perfil ao resultado proposto por Zhao et al [2013], no qual o campo
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magnético na base da zona convectiva se dirige para os polos (Subsecgdo ( 6.2.2.1)); e, final-
mente, (iii) o quarto, consideraremos uma estrutura multicelular em latitude [Schad et al.,

2013], composta por quatro células por hemisfério (Subseccéo ( 6.2.3)).

Além de estudarmos o impacto da densidade solar em varios perfis de circulagao me-
ridional, vamos testar os modelos em regimes advectivos, isto €, no qual domina o trans-
porte meridional e, onde os valores de difusividade turbulenta sao relativamente baixos
comparativamente aos valores observados a superficie - a dita difusao supergranular [Sch-
rijver and Zwaan, 2000] - e inferidos a partir de simulagdes numéricas [Mufioz-Jaramillo

et al., 2011, Choudhuri and Hazra, 2015].

6.2.1 Circulacao meridional definido por uma célula

Na tentativa de compreender melhor o impacto deste termo, ¢(r), construimos dois
modelos que diferem na profundidade de penetracao dacirculagao meridional (modelo SSM1/
SSM2 e modelo SSM3 da Tabela 6.1). Estes modelos vao ser comparados aos modelos de re-
feréncia (modelo Refl e modelo Ref2 da Tabela 6.1). Na Figura (6.3b), €(r) vai influenciar o
primeiro termo da Equacao ( 4.1) e da Equacéao ( 4.2) do Capitulo 4, devido a variacdo da
densidade entre a base da zona convectiva e a superficie. A partir destas consideracdes, e
das Figuras (6.4a) e (6.4c) (modelos SSM1 e Ref1), observamos que a componente toroidal na

base da zona convectiva depende do campo de velocidades.

As propriedades da circulacao meridional nas camadas subjacentes da superficie pou-
co contribuem para o transporte do campo magnético junto aos polos (principalmente o
transporte da componente radial , B,), como podemos ver nos perfis (a) e (b) da Figura
(6.6), consequentemente a intensidade da componente toroidal na base da zona convec-
tiva € enfraquecida. Em adicao a este fato, temos a prevaléncia do transporte por difusao
face ao transporte meridional (circulagdo meridional), praticamente inexistente. O que se
pretende averiguar é: onde, e de que forma, um perfil de densidade mais realista ( que leva
em conta processos fisicos que caracterizam a base da zona convectiva (BZC) e a camada
super-adiabatica) influencia as solucdes obtidas com estes modelos de dinamo tanto no re-

gime difusivo como advectivo.

3CM - Perfil de circulagdo meridional.
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Tabela 6.1: Modelos de dinamo solar. Fonte: Elaborada pela autora.

Modelo CM?2 R,P s Regime a9 ww.® df Figura()
SSM1 SSM 1célula 0.65 2.2 x 102 Difusivo 6 0.03 0.03 6.4a
SSM2 1célula 0.65 3.5 x 10" Advectivo 6 0.03 0.03 6.4b
SSM3 1célula 0.827 2.2 x 102  Difusivo 6 0.03 0.03 A3
Refl  Referéncia 1célula 0.65 2.2 x 10 Difusivo 6 0.05 0.025 6.4
Ref2 1célula 0.65 1.5x 10" Advectivo 6 0.05 0.025 6.4d
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Figura 6.3: Circulagao meridional definida a partir da fungao de escoamento, ¢rsinf#l, com o
respetivo raio de penetracao, i.e., para o modelo SSM1/SSM2 e Ref1/Ref2 (a) e, para o modelo
SSM3 (c). Componente latitudinal da velocidade, vy (m/s), em funcéo do raio, r/ R. Alinha
tracejada a azul corresponde ao modelo de circulagdo meridional de referéncia (Ref1/Ref2)
e a linha continua a vermelho refere-se a circulagdo meridional dos modelos SSM1 e SSM2,
definida a partir da densidade do modelo solar padrao, ps,, para um raio de penetracao de
0.65R (b) e 0.825R.;, para o modelo SSM3 (d). Fonte: Elaborada pela autora.

bR, — Raio de penetracdo (R)
“n,— valor da difusividade poloidal, npcz(cm?/s)
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Figura 6.4: Evolugdo da componente toroidal do campo, By, na base da zona convectiva
para o modelo SSM1 (a) e SSM2 (b); e, para o modelo Refl (c) e Ref2 (d) junto a base da zona

convectiva, respetivamente. A escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada
pela autora.

Em ambos os modelos, tanto a Figura (6.4a) (modelo SSM1) como a Figura (6.4c) (mo-
delo Refl) mostram a configuragdo da componente toroidal em regime difusivo na base da
zonaconvectiva,istoé,a0.71 R.. No modelo Ref1 (Figura (6.4c)), o campo magnético concen-
tra-se essencialmente entre o equador e os 80 graus. A forma como o campo magnético
se configura indica que os meios ciclos se distribuem, aproximadamente, com periodicida-
des de 10 anos. Como podemos ver na primeira coluna da Figura (6.8), o campo magnético

localiza-se nas altas latitudes, onde é transportado ao longo da tachocline em dire¢do ao

dap— amplitude do efeito a(m/s)

€wiqc— largura datachocline (Rg)

fd,— larguras de transicio entre a zona radiativa, convectiva e, superadiabatica dos perfis de difusividade
(Ro)
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equador até ao final do meio ciclo e onde, apds essa ocorréncia, se difunde junto ao mesmo.

0 campo magnético sera amplificado nas médias-altas latitudes a partir do cisalha-
mento radial, na tachocline e, a partir do cisalhamento latitudinal, na zona convectiva (ver
painel (e) e (f) da Figura (6.6)) [Dikpati and Charbonneau, 1999, Guerrero and Mufioz, 2004,

Munoz-Jaramillo, 2010].

Quando adicionamos a perturbacao ¢(r) (modelo SSM1) a definigao da circulagdo me-
ridional, o campo magnético estrutura-se de forma diferente. Numa primeira analise cons-
tatamos que, na base da zona convectiva, a componente toroidal se distribui entre 0os 30 e
80 graus de latitude, ligeiramente orientada em direcao ao equador; e entre o equador e 0s
30 graus, consequéncia da componente radial de cisalhamento e do transporte por difusao.
Neste modelo verificamos que a densidade solar adicionada ao transporte meridional tem
um impacto consequente na base da zona convectiva. Se considerarmos a auséncia com-
pleta do transporte meridional na base da zona convectiva como exposto na Figura (6.3c) e
Figura (6.3d) (modelo SSM3), obtemos um diagrama do campo magnético que se assemelha
a Figura (6.4a), isto é, obtemos o diagrama do campo magnético conforme a Figura (A.3) da
Seccao (A.2) do Anexo Aede acordo com os resultados apresentados por Hazra et al. [2014].
Desta forma, realgamos a importancia do transporte meridional das camadas junto a base
da zona convectiva, considerando que sob o regime difusivo, uma redugao do efeito da velo-
cidade é determinante para a formagao e disposicao do campo toroidal. A ligeira diferenca
existente entre o modelo SSM1 e o modelo SSM3 implica que o transporte e formacao do
campo magnético no interior do Sol depende mais da difusao do que da circulagdo meridi-
onal. Isto confirma a fraca dependéncia da circulagao junto a superficie para a estruturacao
do campo toroidal na base da zona convectiva (ver Figura (A.4) da Secgao (A.2) do Anexo A).
O modelo SSM descrito na Figura (6.4a) tem um periodo de 12 anos. Tal como nos perfis meri-
dionais do modelo Ref1, verificamos que a configuragao do campo toroidal no modelo SSM1
se apresenta com varias zonas de amplificacdo. O campo magnético, ao ser fracamente ad-
vectado para junto da tachocline, sera amplificado a partir da componente radial do campo
magnético (Figura (6.6a)). A disposicdo da componente radial, B,., da Figura (6.6) coincide
com as zonas de amplificagdo do campo toroidal, o qual é visivel na primeira coluna da Fi-
gura (6.7); no entanto, também constatamos que a componente latitudinal, By juntamente

com o termo advectivo contribui para a obtencao dos valores do campo toroidal expostos
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na Figura (6.7). Tal como no modelo SSM1, no modelo Refl, a componente latitudinal, By,
do campo magnético tera amplitudes inferiores em propor¢do a componente radial, B, do
campo magnético junto as altas latitudes; e a difusividade assumira um papel determinante

para o transporte radial do campo magnético.

Em ambos os modelos, o fraco efeito do transporte do magnético na zona convectiva
pode ser compensado reduzindo os valores de difusividade da componente poloidal, isto &,
paraosvaloresde 2.2 x 102cm? /s a 1.5 x 10" em? /s no modelo de referéncia (modelo Ref2),
e para 3.5 x 10'%cm? /s no modelo SSM (modelo SSM2), o que significa que, ao longo da zona
convectiva e dependendo do modelo considerado, o valor da difusidade associado a com-
ponente poloidal sera reduzido de uma a duas ordens consoante a amplitude da velocidade

da circulagao meridional na respetiva zona convectiva.

Como podemos ver na Figura (6.4d), a componente toroidal do modelo Ref2 propaga-
se até ao equador a semelhanga do modelo de Belucz et al [2015]. As amplitudes do campo
magnético sao de uma ordem de grandeza superior as amplitudes do modelo sob regime
difusivo (modelo Ref1), assim como o periodo aumenta de 11 para 13,2 anos. A componente
radial do campo magnético esta mais sujeita a velocidade meridional do que a do modelo
que antecede, sendo, por esta razao, a eficiéncia da componente radial maior junto aos po-
los do que no modelo sob regime difusivo. Esta amplificagao do campo junto aos polos atra-
vés da componente radial, B, (visivel no perfil meridional (g) da Figura (6.6)), tem também
um forte impacto nos valores do campo magnético na base da zona convectiva (ver segunda
coluna da Figura (6.8)). Como podemos verificar nos perfis meridionais do painel (g) e (h) da
Figura (6.6) e dos gradientes da velocidade angular ilustrados na Figura (6.1), a amplificagao
através da componente latitudinal de cisalhamento continua a ser inferior a amplificacdo na
tachocline através da componente radial, B, [Dikpati and Charbonneau, 1999, Yeates et al.,

2008, Hazra et al., 2014] .

O facto de estudarmos o modelo de referéncia sob dois regimes distintos, difusivo e
advectivo, é determinante para a alteragao da configuragao do campo magnético nas cama-
das internas do Sol. A diferenca reside no ligeiro aumento da amplitude do campo magné-
tico e da periodicidade [Yeates et al., 2008], na sua convergéncia homogénea para junto do
equador [Belucz et al., 2015] e no facto de a componente radial de cisalhamento ser mais

condensada nas altas latitudes, contribuindo, portanto, para uma maior amplificacdo da
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Figura 6.5: Tempo associado a difusdo (estrelas ponteadas a verde) em fungao da difusivi-
dade poloidal, ngcz; € o tempo de advecgao (estrelas ponteadas a azul) em fungao do raio
(r/R) associado ao modelo SSM. Fonte: Elaborada pela autora.

componente toroidal relativamente ao modelo anterior, o que é possivel verificar compa-

rando os painéis (e) e (g) da Figura (6.6).
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Figura 6.6: Distribuicdes meridionais da componente radial, B,, e latitudinal, By para o mo-
delo SSM1 (a) e (b) , e para o modelo SSM2 (c) e (d). Distribuicdes meridionais da componente
radial, B,, e latitudinal, By para o modelo Ref1 (e) e (f), e para o modelo Ref2 (g) e (h), respe-
tivamente. A escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.

Quando consideramos o modelo SSM sob dominio da advec¢ao (modelo SSM2), ve-
rificamos que predomina um forte campo magnético nas altas latitudes (Figura (6.4b)). As
amplitudes do campo magnético sao cerca de duas ordens de grandeza superiores as do
modelo sob dominio da difusdo. Os ciclos magnéticos tém uma periodicidade de 88.4 anos,

isto é, superior ao modelo de referéncia e ao modelo SSM anterior (modelos Ref2 e SSM1 res-
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petivamente). Como podemos ver na Figura (6.5) , o tempo de advecgao desde da superficie
até a BZC, é elevado, o que confirma a periodicidade elevada dos ciclos. Também é possivel
observar, nos perfis meridionais do painel (c) da Figura (6.6), que a componente latitudinal
da velocidade meridional, vy, influenciara o termo amplificativo associado a componente
radial do campo magnético. Acomponente latitudinal de cisalhamento do modelo SSM (i.e.
o gradiente da velocidade angular atuando sobre a componente By do campo magnético)
sob dominio da difusdo (modelo SSM1) é visivel até 60 graus, aproximadamente (painel (b)
da Figura (6.6)), ao passo que sob dominio advectivo (modelo SSM2) ultrapassa as latitudes
(painel (d) da Figura (6.6)). A razdo desta fraca contribuicdo no modelo difusivo reside no
facto de a circulagao meridional ser menos eficiente para o transporte do campo magnético

nas altas latitudes.

Além disso, constatamos que, tanto no regime difusivo como no regime advectivo, a
componente radial de cisalhamento no modelo SSM e no modelo de referéncia contribuem
de igual forma, tal como a componente latitudinal de cisalhamento para a amplitude da
componente toroidal. Para ambos os modelos (referéncia e SSM), obtemos os perfis da com-
ponente poloidal a partir da configuragao do campo toroidal na base da zona convectiva, os
quais se configuram diferenciadamente num modelo e noutro, uma vez que segundo a des-
cricao da Equacao ( 4.2), o mecanismo « para a geracao da componente poloidal a superfi-
cie, depende da configuracao do campo magnético na base da zona convectiva [Dikpati and

Charbonneau, 1999, Munoz-Jaramillo, 2010, Hotta and Yokoyama, 2010, Hazra et al., 2014].

O termo €(r), considerado na definicdo da circulagdo meridional, afeta os termos da
equacao associados a advecgao e a amplificagdo da componente toroidal. O efeito desta
circulagcao € superior junto ao equador e junto aos polos, de acordo com as amplitudes da
circulacdo meridional em latitude, onde esta atinge o seu maximo nos 45 graus e diminui
em diregao aos polos, aumentando de igual modo a partir do equador até aos 45 graus.
Apesar da componente vy da circulagao meridional ser maxima a superficie, a velocidade
€ minima junto a base da zona convectiva [Guerrero and Mufioz, 2004, Hazra et al., 2014]
e, em semelhanca com o gradiente de densidade na zona convectiva [Grevesse and Sauval,
1998], a suavariacao dramatica fazcom que a configuracao da circulagao meridional na zona
convectiva agrupe junto ao equador, um campo magnético fraco e quase independente da

circulagao meridional.
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Verifica-se que a influéncia do transporte do campo magnético, agora com o decrés-
cimo da difusividade (modelo SSM2), tem um impacto superior no transporte do campo
magnético entre o equador e os polos (e vice-versa) na base da zona convectiva, para o
consequente aumento de amplitude, e para a periodicidade dos ciclos solares [Dikpati and

Charbonneau, 1999, Hazra et al., 2014, Belucz et al., 2015].
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autora.
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6.2.2 Circulagao meridional definido por duas células radiais

Para definirmos a circulagdao meridional utilizamos a mesma expressado analitica do
trabalho de Hazra et al. [2014]. Nesta seccgao, a circulagao meridional é descrita por duas
células radiais, sendo uma definida pela fungao v, definida entre 0.65R; e 0.827R; e a
outra, pelafungdo,, entre 0.827 R, e a superficie. Afuncao global, 1, é definida da seguinte

forma:

W(r, @)rsing = P (r,0)rsinf + 1, (r, 0)rsind (6.2)

Afuncao v, descreve uma célula entre 0.65R e 0.827 R,

1= v {1 —erf (%m)] (r — Ry)sin [%} (63)

(1 _ e—,@ﬂel)(l _ 652(9—W/2))6—((T—T0)/F)2

onde os parametros assumem os valores 3; = 3.2, B, = 3.0, = (Rs — Ry)/3.5,

['=3.24 x10°n, R, = 0.65R; e R,y = 0.827R,. Afungdo 1, é descrita da seguinte forma:

Uy = Yo [1 —erf (%)} (r — Ryw)sin {%] (6.4)

(1 — e P01 (1 = 52(0-7/2))o~((r=r0)/T)?

onde os parametros assumem os valores ; = 3.5, 52 = 3.3,19 = (Rs — R,)/3.5,
' = 3.4 x 10®m, ¢ = 2.0000001, R,,, = 0.827R.. Com o objetivo de estudar o efeito do
termo corretivo de densidade, €(r), e em semelhanca ao estudo da sec¢do anterior, modifi-
camos a fungao v, localizada entre 0.827R,, e a superficie, de forma a obtermos os efeitos
causados pela auséncia de uma densidade solar hélio-sismicamente consistente neste mo-

delo de dinamo.

A nova fungao, 1, (r, 0)rsind, define-se da seguinte forma:
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(Yursing)ssm = (Yursing)por + €(1Vursind)por (6.5)

onde (1, rsinf),, corresponde a funcdo de escoamento definida no modelo de re-
feréncia; e €(1,1sind),.1, a fungdo de escoamento, onde €(r) é descrito na forma de uma
diferenca relativa do perfil de densidade solar, p,n, relativamente ao perfil de densidade
do modelo de referéncia, p,,, tal como na Equacao ( 5.4), onde consideramos, e < 0 entre
0.827R., e a superficie, 1R.,. Como podemos ver pela Figura (6.2), o perfil de modelo solar

padrao difere somente a partir de 0.827 R, do perfil de referéncia.

Desta forma, descrevemos duas células radiais: uma, situada aproximadamente en-
tre 0.65R., (ligeiramente abaixo do limite inferior da tachocline) e 0.827R,, em direcao ao
equador entre 0.65 R, e 0.735R, e em dire¢ao aos polos a partir desse ponto de retorno
(0.735Rs), e 0.827R., (ver Figura (6.9a)); e, uma outra, que se encontra entre 0.827R, em
direcao ao equador, e 1 R, em diregdo aos polos [Hazra et al., 2014]. Como podemos ver na
Figura (6.9b), a velocidade da célula mais interna assume uma amplitude maximade 4 m/s a
0.827R, no entanto, faz circular o campo magnético a superficie com uma velocidade ma-
xima e aproximada de 15 m/s. Adiferenca entre o modelo de referéncia (modelo Ref1/Ref2 da
Tabela 6.2) e o modelo SSM (modelo SSM1/SSM2 da Tabela 6.2) reside na circulagao definida
entre 0.827R e 1 R, sendo que esta ultima apresenta uma velocidade reduzida provocada

pela adicdo de ¢(r) a funcdo de escoamento, v,,.

Tabela 6.2: Modelos de dinamo solar. Fonte: Elaborada pela autora.

Modelo n, Regime ap" wwe' dJ  Figura()
SSM1  SSM 2.2 x 10*?  Difusivo 8 0.05 0.025 6.11a
SSM2 1.0 x 10''  Advectivo 8 0.05 0.025 6.11b
Ref1 Ref 2.2 x 102 Difusivo 8 0.05 0.025 6.11c
Ref2 1.0 x 10" Advectivo 8 0.05 0.025 6.11d

&n,— valor da difusividade poloidal, npcz(cm?/s)

hap— amplitude do efeito a(m/s)

iw; —largura da tachocline (R)

id,— larguras de transicdo entre a zona radiativa, convectiva e, superadiabética dos perfis de difusividade

(Ro)
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Figura 6.9: (a) Circulacdo meridional constituida por duas células radiais definidas entre
0.65R, e 1R, direcionadas para o equador a 0.65R, e para os polos aproximadamente a
0.82R, para a célula mais interna, e em direcao ao equador a 0.82 R, e para os polos a su-
perficie para a célula posterior. A escala a cores demonstra os valores de log(|v|). (b) Grafico
da componente latitudinal da velocidade, vy (m/s), em funcdo do raio, r/R.. A linha con-
tinua a vermelho corresponde a circulacao meridional do modelo de referéncia (Ref1/Ref2)
e a linha tracejada a azul refere-se a circulagdo meridional dos modelos SSM1 e SSM2 ( em
funcdo da densidade do modelo solar padrao, p,.,,). Fonte: Elaborada pela autora.

Verificamos que, contrariamente ao modelo antecedente (modelo SSM1 da Subsec-
¢do 6.2.1), ndo obtemos diferencgas significativas quer levemos ou ndo em conta a redefi-
nicdo da circulacdo meridional através do termo ¢(r) introduzido na Equacéo ( 4.1) e ( 4.2)
do Capitulo 4. Quando consideramos que ambos os modelos sdo dominados pela difusao
(modelos SSM1 e Ref1) [Yeates et al., 2008, Hazra et al., 2014], a componente toroidal na base
da zona convectiva apresenta relativamente a mesma configuracao, e a periodicidade dos
meios ciclos é de, aproximadamente, 8 anos (ver Figura (6.11a) e Figura (6.11c)). Os perfis me-
ridionais obtidos em cinco instantes temporais diferentes de um meio ciclo, para ambas as
componentes do campo magnético, B, e By (painel (a) e (b), e (e) e (f) da Figura (6.12)) ) ndo
apresentam diferencas significativas.

A auséncia de diferencas significativas entre o modelo Refl e 0o modelo SSM1 indica
que o transporte do campo magnético entre 0.65 R, e 0.827 R, ndo é afetado pela diminui-
¢ao do transporte meridional associado a célula subjacente da superficie. Esta variagao,
causada pelo desvio dos valores de densidade nos ultimos 15% do raio solar, tem um im-
pacto na célula localizada préximo a superficie; no entanto, intervém pouco para a configu-

racao do campo na base da zona convectiva. Apesar disso, como podemos ver nos painéis
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(a) e (b) da Figura (6.12) do modelo SSM, a componente radial, B,, e a latitudinal, By, do
campo magnético, apresentam-se menos intensos junto aos polos do que no modelo de re-
feréncia (painéis (e) e (f) da Figura (6.12)); este facto reflete-se na ligeira diferenca encontrada
nos diagramas de campo magnético da Figura (6.11). Sequndo estas consideragbes, o campo
magnético toroidal, B, definido neste modelo de dinamo, embora dependente da componente
B, e By, para a sua amplificagdo, € pouco dependente do efeito advectivo das camadas proxi-
mas da fotosfera, visto que a redugdo da velocidade meridional (causada pela redefini¢do da
circulagdo meridional através do termo, €(r)) para o transporte do campo magnético pouco
interfere para a sua configuragdo na BZC, isto é, para a amplitude e periodicidade dos ciclos
magnéticos.

No entanto, tanto para o modelo Refl como para o modelo SSM1, verificamos que,
ao utilizarmos duas células para definir o transporte do campo magnético, isso faz com que
0 campo convirja em dire¢do ao equador na base da zona convectiva de uma forma mais
eficiente do que com a utilizacdo de uma célula (se compararmos aos modelos Refl e SSM1

da Subsecgao 6.2.1).

Como podemos verificar na Figura (6.10), o tempo advectivo mantém-se igual entre
0.65R e 0.827 R, para ambos os modelos; no entanto, quanto a amplitude da velocidade,
o consequente aumento do tempo de adveccao ocorre no modelo SSM1. O tempo de advec-
cdo neste modelo é maior para a célula externa do que para a célula mais interna, contrari-
amente ao que acontece no modelo Refl. Desta forma, para termos uma clara percegao do
efeito de densidade, resolvemos considerar o sistema de equagdes em evolugdo num regime
advectivo (modelos Ref2 e SSM2 da Tabela 6.2), isto é, quando o transporte do campo mag-
nético é maioritariamente dominado pelo primeiro termo da Equacao ( 4.1) e da Equagao

(4.2) do Capitulo 4.

Segundo o painel (c) da Figura (6.12), no modelo SSM2, a componente radial de ci-
salhamento é maxima nas altas latitudes; no entanto, mostra-se ligeiramente inferior em
termos de expansao em latitude junto aos polos, por oposicao ao que sucede no modelo
Ref2 (segundo o painel (g) da Figura (6.12)). Este facto deve-se ao transporte da componente
radial do campo magnético, B,, ser inferior devido a lentidao do transporte por circulagao
meridional causado pelo termo ¢(r). A medida que o ciclo decorre, o campo magnético é

advectado para junto do equador, onde perdera intensidade. O cisalhamento da compo-
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Figura 6.10: Tempo associado a difusdo (estrelas ponteadas a verde) em funcao da difusivi-
dade poloidal, definido na Equacao (4.11) e o tempo de advecgao (estrelas ponteadas a azul)
associado a circulagdo meridional do modelo de Ref1/Ref2(a) e do modelo SSM1/SSM2 (b).
Fonte: Elaborada pela autora.

nente latitudinal, By, contribui para a amplificacdo de B4, mas, em menor escala [Dikpati

and Charbonneau, 1999, Yeates et al., 2008, Hazra et al., 2014, Belucz et al., 2015].

No modelo SSM2 podemos constatar que o efeito do termo, ¢(r) (aplicado a definicao
da célula subjacente da superficie), tem impacto na amplitude do campo, na periodicidade
dos ciclos e na distribuicdo do campo na zona convectiva (segundo a Figura (6.11a) e a Figura
(6.11b)). O modelo Ref2 apresenta uma periodicidade de 14 anos, ao passo que o modelo
SSM2 tem um periodo de 17 anos, aproximadamente. Em ambos os modelos (modelo Ref2 e
SSM2), e na base da zona convectiva, o campo toroidal revela amplitudes mais elevadas do
que as dos modelos antecedentes. Comparando os resultados da segunda e terceira coluna
da Figura (6.13) com os perfis meridionais (d) e (h) da Figura (6.12) verificamos que, enquanto
que a disposicao da componente toroidal e latitudinal de cisalhamento nas altas latitudes
(i.e o gradiente da velocidade angular atuando sobre a componente By) sao mais notdrias
no modelo SSM2, isso ja nao sucede no modelo Ref2. Isto significa que o amortecimento do
transporte do campo magnético no modelo SSM2, juntamente com a componente latitudi-
nal de cisalhamento, contribui mais para a amplificagdo do campo magnético no meio da
zona convectiva e nas altas latitudes, como podemos observar na segunda e terceira coluna
da Figura (6.13). Nestes modelos (modelos SSM2 e Ref2), torna-se evidente que se conside-
rarmos uma diminuicdo do valor de difusividade associado a componente poloidal para a

evolugdo do campo magnético, obtemos ciclos magnéticos mais dependentes das cama-
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Figura 6.11: Evolu¢do da componente toroidal do campo B4 na base da zona convectiva para
o modelo SSM1 (a), SSM2 (c) e, para 0 modelo Refl(c) e Ref2(d) no regime difusivo e advec-

tivo, respetivamente. A escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada pela
autora.

das junto a superficie, isto €, a amplitude do transporte para a advecgdo do campo magné-
tico junto a superficie tem maior impacto na periodicidade do ciclos e para a amplitude do
campo magnético.

No modelo sob regime difusivo (modelo SSM1), o transporte meridional subjacente a

superficie interfere pouco na periodicidade dos ciclos e na amplitude do campo magnético,

contrariamente ao modelo sob regime advectivo (modelo SSM2).
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6.2.2.1 Base dazona convectiva: importancia da orientacao da circulagao meridional

Como descrevemos na seccao anterior, a circulacao meridional é descrita por duas
células distribuidas radialmente. Neste caso consideramos que a circulagao do plasma solar
é orientada no sentido dos ponteiros do relégio, dirigindo-se para os polos a 0.65 R, e para
o equador a 0.827R, , 0 que € equivalente a descrever a fungao de escoamento como, ¢, =
—1;. A célula superior, entre 0.827 R, e a superficie, retem a mesma orientagao que no caso
anterior. A amplitude maxima da célula mais interna € de 4 m/s a 0.827 R, e da célula mais

externa, de aproximadamente, 15 a 25 m/s a superficie (ver Figura (6.15)) .

10

0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
r/R0

Figura 6.15: A linha continua a vermelho corresponde ao perfil radial da componente vy da
circulacao meridional do modelo de referéncia (modelo Ref1) e a linha tracejada a azul e a
preto refere-se a circulacao meridional dos modelos SSM1 e SSM2, respetivamente. Fonte:
Elaborada pela autora

Tabela 6.3: Modelos de dinamo solar. Fonte: Elaborada pela autora.

Modelo v X  Regime ay' w,™ d" Figura ()
SSM1 SSM 24.8 Difusivo 8 0.05 0.025 6.16a
SSM2 SSM 15 Difusivo 8 0.05 0.025 6.16b

Ref1 Referéncia 24.8 Difusivo 8 0.05 0.025 6.16C

A considerar que o transporte do campo magnético, na célula interna, é feito em dire-

¢do aos polos, na base da zona convectiva, observamos uma forte dependéncia das cama-

k

vo— amplitude da circulagdo meridional (m/s)
loy— amplitude do efeito a(m/s)
Mw,—largura da tachocline (Rg)
"d;— larguras de transicdo entre a zona radiativa, convectiva e, superadiabatica dos perfis de difusividade
(Ro)
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das internas para a evolugdo do campo magnético. No entanto, o termo ¢(r) adicionado ao
primeiro termo da Equagdo ( 4.1) e da Equacao ( 4.2) do Capitulo 4, intervém para a configu-
racao do campo magnético no interior do Sol. Desta forma, no diagrama (a) e (c) da Figura
(6.16) (modelos SSM1 e Ref1), obtemos uma configuracao de campo magnético semelhante;
contudo, regista-se um decréscimo de amplitude no modelo Refl. Assim, em ambos 0os mo-
delos, obtemos um diagrama de campo magnético diferente das observacdes, distribuido
por segmentos de campo toroidal entre 0 e 40 graus. Como podemos ver na Figura (6.16c), 0
modelo Refl apresenta-se com por¢des de campo magnético alinhados verticalmente, com
uma periodicidade de 13.3 anos aproximadamente para cada meio ciclo [Hazra et al., 2014],
contrariamente ao modelo SSM1 (segundo a Figura 6.16a), no qual, apresenta uma ligeira
inclinagao relativamente ao equador. Esta porgao de campo magnético € produzida pela
componente latitudinal que é maxima nas médias latitudes, em conjunto com o transporte
meridional dirigido para o equador na zona convectiva [Jouve and Brun, 2007, Hazra et al.,

2014, Belucz et al., 2015].

O campo magnético situado entre 50 e 85 graus é consequéncia do transporte meri-
dional em diregao aos polos e do cisalhamento radial para a amplificagdo do campo magné-
tico junto a base da zona convectiva, como indicam os painéis da Figura (6.17) e, a primeira
coluna da Figura (6.18), resultando em um padrao anti-solar. Além disso, verificamos que
0 campo magnético toroidal situado entre o equador e os 40 graus, tem polaridade oposta
aquele situado entre 55 e 85 graus, nao pertencendo ao mesmo ciclo magnético. A acu-
mulacdo de campo entre o equador e os 40 graus na zona convectiva acaba por se destruir
devido a formacdo de um campo magnético de sinal contrario a volta dos 45 graus, o qual
se propaga internamente em direcdo ao equador (ver perfil meridional da primeira coluna

da Figura (6.18)).

Por esta razao, a contribuicao da componente radial para a amplificagao assemelha-
se a contribuicao da componente latitudinal em termos de amplitude para a amplificacao
da componente toroidal, ja que a componente radial, devido ao sentido da propagacao do
campo magnético e a zona de cisalhamento maxima, deixa de ser primaria para os valores
do campo toroidal obtidos na base da zona convectiva. Desta forma, nao obtemos diferen-
cas significativas entre o modelo Refl e 0 modelo SSM1 nos perfis meridionais das diferen-

tes componentes do campo magnético, apesar do ligeiro decrescimento da intensidade do
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Figura 6.16: Evolugdo da componente toroidal do campo magnético B, na base da zona con-
vectiva, para o modelo SSM1 (a) e para o modelo SSM2 (b) (resultante da diminuicao de am-
plitude da circulagdo meridional - segundo a linha tracejada a preto da Figura (6.15))), em
regime difusivo. No painel (c) mostra a evolugdo da componente toroidal do campo magné-

tico B, para o modelo Refl. A escala a cores estd em unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada
pela autora.

campo toroidal entre o equador e os 8 graus, na base da zona convectiva, tal como indica a

Figura 6.16a e 6.16c¢.

No entanto, podemos concluir, através da Figura (6.16a) e da Figura (6.16b), que a ve-
locidade meridional na base da zona convectiva transporta e organiza o campo magnético
relativamente da mesma forma e que as camadas subjacentes contribuem de igual modo
para a distribuicdo e amplificagdo do campo toroidal, ja que a componente vy propaga o
campo magnético, B,, a superficie, em direcdo aos polos e internamente, na zona convec-

tiva; e que devido a configuracdo da amplificacdo desenhado neste modelo, a componente
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radial, B,, pouco interfere para a amplificacdo a partir de uma certa latitude. A diferenca
existente entre os diagramas (a), (b) e (c) da Figura (6.16) (modelos SSM1 e SSM2) deve-se ao
recurso de uma amplitude de velocidade meridional inferior junto a zona de transi¢ao das
célulasradiais aquela utilizada em Hazra et al. [2014] (modelo de referéncia) e, a uma ampli-
tude reduzida a superficie. O campo magnético é advectado mais lentamente, contribuindo
para o seu cancelamento progressivo devido a formacao de um campo magnético de sinal
contrario a volta dos 45 graus, o qual se propaga de forma lenta em direcéo ao equador,

desta forma apresentando-se com uma ligeira inclinagdo relativamente ao equador .

Nos modelos antecedentes, a componente radial representa uma fonte de contribui-
¢do maior para a amplificacdo do campo toroidal; nestes modelos, a proporgao de amplifi-

cacao equivale-se entre a componente radial e latitudinal de cisalhamento.
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Figura 6.17: Distribuicdes meridionais da componente radial, B,, para o modelo Refl (a) e
para o modelo SSM1 (b) e da componente latitudinal, By, para o modelo Ref1 (c) e para o
modelo SSM1 (d) em regime difusivo. A escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte:
Elaborada pela autora.
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Figura 6.18: Perfis meridionais da componente toroidal, B, para o modelo SSM1 (primeira
coluna) e, com a diminuicao da amplitude da circulagdo meridional exposta na Figura (6.15)
(segunda coluna) - modelo SSM2, para os respetivos tempos (T/10, T/5, 3T/10, 4T/10, T/2).A
escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.
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6.2.3 Circulacao meridional definida por quatro células latitudinais

Schad et al [2013] definem uma estrutura complexa composta por multiplas células,
em profundidade e em latitude, cujas amplitudes variam em funcdo desta ultima. A seme-
lhanca da variagcao da amplitude em termos de latitude das células, optamos pela seguinte
parametrizacao: entre 67.5 e 90 graus, a amplitude da célula aproxima-se de 22.5 m/s; entre
0s 45 e 67.5 graus, aproxima-se de 32.5 m/s; entre 0s 22.5 e 45 graus, aproxima-se de 10 m/s;
e, entre 0 e 22.5 graus, aproxima-se de 22.5 m/s a superficie. Através da Figura (6.19) e Figura

(6.20) podemos observar as amplitudes maximas das células distribuidas em latitude.

Tabela 6.4: Modelos de dinamo solar. Fonte: Elaborada pela autora.

Modelo Regime «ap° wy.? d9  Figura()
SSM1 SSM Difusivo 6 0.05 0.025 6.22a
Ref1 Referéncia Difusivo 6 0.05 0.025 6.22b

Figura 6.19: Circulagdo meridional constituida por quatro células latitudinais definidas entre
0.65R. e 1R; uma, situada entre 67.5 e 90 graus, orientada a superficie para o equador;
outra, dirigindo-se para os polos entre 45 e 67.5 graus; uma terceira célula situada entre 22.5
e 45 graus, dirigindo-se em dire¢do ao equador; e, finalmente, uma entre o equador e 22.5
graus, dirigindo-se, a superficie, para o polo. Fonte: Elaborada pela autora.

Podemos ver claramente o impacto da amplitude da circulagao das varias células

para a organizacao do campo toroidal na base da zona convectiva. Neste caso, o aumento

°ap— amplitude do efeito a(m/s)
Pwiqc—largura da tachocline (R)
9d,— larguras de transicao entre a zona radiativa, convectiva e, superadiabatica dos perfis de difusividade

(Ro)
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Figura 6.20: (a) Grafico da componente latitudinal da velocidade, vy (m/s), em fungao do
raio, r/ R, para latitudes de 78.75 graus (a), 56.25 graus (b), 33.75 graus (c) e 11.25 graus
(d). Alinha tracejada a azul corresponde ao modelo de circulagao meridional de referéncia
(modelo Refl) e a linha continua a vermelho refere-se a circulagao meridional do modelo
SSM1, e com a densidade do modelo solar padrao, p,,,,. Fonte: Elaborada pela autora.

da velocidade meridional na base da zona convectiva ndo intervém para a amplificagao do
campo magnético nas altas latitudes. Contrariamente ao modelo de referéncia, no modelo
SSM, o decrescimento do efeito advectivo criado pelas duas células junto aos polos contribui
para a amplificagdo do campo magnético. Aredugao da amplitude do transporte meridional
faz aumentar a eficiéncia da difusividade [Belucz et al., 2015], de forma a contribuir para o

aumento da amplitude do campo toroidal na base da zona convectiva.

Queristodizer que o facto de reformularmos a fungao 1rsinf para cada célula, acaba-
mos por modificar o transporte meridional em latitude, se considerarmos que a amplitude

da circulagao é varidvel e mantivermos o parametro da difusividade independente da lati-
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Figura 6.21: Evolugao da componente toroidal do campo magnético B, na base da zona con-
vectiva para o modelo SSM1 (a) e para o modelo Ref1 (b). A escala a cores esta em unidades
arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.

tude. Com isso, os processos dominantes de difusdo-advec¢ao modificam-se, contribuindo
para uma ligeira alteragao da eficiéncia das componentes radiais e latitudinais de cisalha-
mento na amplificacdo da componente toroidal (segundo os painéis da Figura (6.22)). Ve-
rificamos que ambas as componentes de cisalhamento contribuem (para a mesma ordem
de valores) para a amplificacdo do campo toroidal e que os valores de ambas sao bastante
inferiores a amplitude do campo toroidal. Opostamente aos padrdes anteriores (como por
exemplo os modelos SSM1 e Refl da Subseccao 6.2.2), nomeadamente, nos modelos em que
o transporte do campo magnético se dirige para o equador, a componente radial de cisa-
lhamento nao é primaria para a amplificacdo do campo magnético. Desta forma, podemos
retirar ilagdes acerca da importancia do termo advectivo para o transporte e organizagao
da componente toroidal no interior do Sol. Como podemos constatar na Figura (6.21a) e
Figura (6.21b) dos diagramas do campo magnético, as zonas onde o campo toroidal é mais
pronunciado coincide com as zonas onde provavelmente a difusdo domina o processo de di-
namo. No entanto, temos de referir que a orientagao do campo magnético relativamente ao
equador em diferentes latitudes tem origem na distribuicdo latitudinal das células meridio-
nais [Belucz et al., 2015]. Nestes resultados podemos ver claramente que a difusdao domina
o processo de transporte onde as amplitudes do campo toroidal sdo maiores. Consequen-
temente, a componente poloidal (ver segunda e quarta coluna da Figura (6.23)) apresenta

localizagbes diretamente proporcionais a componente toroidal na BZC, tal como indica o
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termo responsavel pela producdo do campo SB,. Por esta razdo, a componente poloidal

do campo no modelo de referéncia surge com uma amplificacdo maior nas baixas latitudes

e junto ao equador.
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Figura 6.22: Distribui¢cdes meridionais da componente radial, B,, e da componente latitudi-

nal, By para o modelo SSM1 (a) e (b) e, para o modelo Refl (c) e (d). A escala a cores esta em
unidades arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.
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6.3 Discussao e conclusao

O transporte e a amplificagdo do campo magnético na diregdo radial e latitudinal po-
dem ser modificados a partir de fortes gradientes de densidade. Dependendo da configu-
racdo da circulacao meridional, descrito por funcdes e coeficientes pode sofrer alteracoes
entre a base da zona convectiva e a superficie, e influenciar diretamente a componente to-
roidal do campo magnético na base da zona convectiva [Guerrero and Mufoz, 2004, Jouve

and Brun, 2007, Svanda et al., 2007, Hazra et al., 2014, Belucz et al., 2015] .

Quando consideramos o modelo SSM definido por uma célula, a componente latitu-
dinal da velocidade meridional, vy, ¢ modificada pela incorporagdo do termo ¢(r), de forma
que o processo advectivo é diminuido desde a superficie até a base da zona convectiva, e
desde dos polos até ao equador. Assumindo que o campo magnético responsavel pela ati-
vidade magnética na fotosfera tem origem na base da zona convectiva, considerar uma di-
minuicdo de velocidade nessa zona é imperativo para alterar a configuragdo do campo mag-
nético. Além disso, a amplificagdo do campo magnético junto ao equador, entre 0 e 45 graus
sofre também fortes alteragdes em consequéncia da variacao na eficiéncia do transporte por
parte da circulagao meridional. Verificamos que principalmente no modelo SSM (o que se
encontra sob regime difusivo), as componentes do campo magnético estdo mais sujeitas ao
transporte radial por difusdo. Este resultado é observavel quando comparamos as compo-
nentes de cisalhamento associadas ao campo toroidal, verificando que a componente radial
e latitudinal do campo s@ao menos importantes nos polos. A inibicao do transporte meridi-
onal entre a base da zona convectiva e a superficie € bem visivel neste modelo. Em ambos
os modelos, quando o regime difusivo domina, a periodicidade dos ciclos é reduzida [Yeates

et al., 2008].

Colocamos em evidéncia aimportancia dos valores da difusividade para a amplitude,
para a configuragdo do campo toroidal na base da zona convectiva, e para a periodicidade
dos ciclos magnéticos [Dikpati and Charbonneau, 1999, Yeates et al., 2008, Choudhuri and
Hazra, 2015]. Ambas as componentes do campo magnético sao influenciadas pela altera-
cao do perfil da difusividade, embora a componente radial do campo magnético seja mais
visivel, tratando-se da fonte primordial na amplificagdo do campo magnético. Nos mode-

los difusivos, a componente de cisalhamento associada nao amplifica o campo toroidal nas
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altas latitudes como acontece no modelo SSM e no de referéncia sob dominio advectivo.
Quando estamos perante um regime advectivo, a amplitude da velocidade meridional na
base da zona convectivarege a periodicidade dos ciclos magnéticos, e aamplitude do campo
toroidal aumenta drasticamente. Este resultado é importante, ja que sugere que se a ad-
veccao dominar o processo de dinamo, um amortecimento da velocidade no transporte do
campo magnético na base da zona convectiva pode imobilizar o campo magnético na tacho-
cline e, ndo estando sujeito a difusao radial, amplifica-lo. Este efeito pode influenciar mais
a zona de cisalhamento radial e assim contribuir para uma intensificagdo maior nessa re-
gido e um enfraquecimento junto ao equador, onde as qualidades amplificativas do dinamo
deste mesmo ciclo diminuem. Neste caso, a diferenga maior entre o modelo de referéncia e
o modelo SSM resulta essencialmente da amplificagao do campo magnético através da com-
ponente radial, B,., que é advectada com menos eficiéncia devido a amplitude da circulagao

meridional em toda a zona convectiva.

Assim, e em discordancia com as observagdes, se 0 campo magnético presente na
fotosfera é produto da formagao do campo magnético na base da zona convectiva, entao
isso leva-nos a considerar uma outra modeliza¢ao do transporte meridional; isto €, outros
processos capazes de transportar e organizar o campo magnético no interior do Sol que nos
permitam obter um campo magnético conforme as observagoes. Neste trabalho verificamos
que, consoante o tipo de circulagao meridional descrito, a estratificacdo da zona convectiva
demonstra ser importante para a formagdo do campo magnético no interior do Sol [Pipin

and Kosovichev, 2017].

No primeiro caso, aplicamos os efeitos associado a variacao de densidade numa des-
cricao globalda circulagao meridional. Se quisermos restringir esse efeito as camadas subja-
centes da superficie, teremos de descrever a circulagdo meridional por multicélulas radiais e
aplicar uma menor penetragao desses efeitos para a formagao do campo toroidal na base da
zona convectiva. Com esta intencao, consideramos duas células distribuidas em raio, sendo
que aplicamos o efeito corretivo unicamente a célula subjacente da superficie, ou seja, aos
altimos 15% do raio solar. Quando aplicamos a nossa teoria ao modelo sob regime difu-
sivo [Hazra et al., 2014], nao obtemos diferencas significativas entre o modelo de referéncia
e 0 modelo SSM. A periodicidade dos ciclos e a amplitude do campo magnético mantém-

se aproximadamente iguais. Contrariamente ao modelo global de circulagdo verificamos
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que, independentemente das variagdes drasticas da amplitude da circulagao meridional a
superficie, 0 campo magnético converge de forma eficiente em dire¢do ao equador e junto
a tachocline, para cada ciclo. Quando consideramos o modelo sob dominio da advecgao,
colocamos em relevo as camadas subjacentes da superficie dependente da circulagao me-

ridional, relativamente a sua participagao na amplificagdo do campo magnético.

Quando invertemos o sentido da circulagao meridional na base da zona convectiva,
verificamos que se restabelece o equilibrio sobre a eficiéncia entre as componentes radial
e latitudinal do campo magnético para a amplificacdo do campo magnético. A semelhanca
dos resultados de Hazra et al [2014] e de Belucz et al [2015], basta aumentar a amplitude da
circulacao meridional subjacente da superficie, de forma a obtermos um comportamento
anti-solar. No nosso caso, o facto de colocarmos uma menor amplitude ao transporte ad-
vectivo junto a superficie ((causada pela redefinicao da circulagdo meridional através da
incorporagédo do termo, €(r))), faz com que obtenhamos um ciclo magnético que se asse-
melha com certos aspectos do comportamento solar tipico. Existem trabalhos que sugerem
o sentido da circulagcdo em direcdo ao equador na base da zona convectiva como indispen-
savel para a obtencao de modelos observacionais [Hazra et al., 2014]. Com este trabalho
sugerimos que isto se verifica caso consideremos a componente radial como primaria para
a amplificacdo da componente toroidal na base da zona convectiva. Se a circulacdo me-
ridional na base da zona convectiva se mover em direcao aos polos, entdao a componente
radial deixa de ser a principal componente para a amplificacdo, e a componente latitudinal

intervém com a ajuda do transporte meridional de forma equivalente para a mesma.

Os nossos resultados suportam aideia daimportancia da direcao e da intensidade do
transporte do campo magnético nas camadas junto a fotosfera para a formagdo do campo

magnético na base da zona convectiva.

O resultado relevante na reduc¢ao da amplitude da circulagdao meridional consiste na
aplicacao das quatro células latitudinais que, embora o campo magnético resultante en-
tre em discordancia com as observacgdes, nao deixam de ser interessantes para a analise, no
sentido do papel assumido pela difusdo neste tipo de modelos. Em modelos definidos desta
forma, a amplitude do transporte por difusao € determinante para a configuragao do campo
toroidal na zona convectiva [Choudhuri and Hazra, 2015], caso consideremos um amorte-

cimento do efeito advectivo causado pela redefenicdo da funcao ¢rsinf através do termo,
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¢(r). Da mesma forma, concluimos sobre a importancia da variagao latitudinal do efeito
corretivo em consequéncia da variagao latitudinal da amplitude da circulagao meridional.
Adiferenca existente entre estes modelos sugere que as componentes latitudinal e ra-
dial de cisalhamento sao termos da equacao determinantes para demonstrar aimportancia
dadensidade solar no transporte meridional do campo magnético e para a sua amplificagao.
Os resultados deste capitulo sao também uma consequéncia direta do termo nao lo-

cal associado a fonte regenerativa da componente poloidal do campo magnético.






Conclusao

Neste trabalho estudamos a evolugdao do campo magnético solar, introduzindo no
modelo de referéncia um perfil radial de densidade hélio-sismicamente consistente [Turck-
Chieze and Lopes, 1993, Schou et al., 1998, Dikpati et al., 2002, Turck-Chieze and Couvidat,
2011]. A hélio-sismologia tem tido um papel determinante para a evolugao dos modelos de
dinamo [Haber et al., 2002, Charbonneau, 2010, Dikpati and Gilman, 2012, Dikpati, 2014].
A evolucao destes modelos numéricos passa pela introducao de certas quantidades cuja a
parametrizagao evoluiu ao longo do tempo, tais como a circulagdo meridional e a rotagao
diferencial, contribuindo desta forma para a construcao de modelos cada vez mais realistas
[Schouetal., 1998, Braun and Fan, 1998, Dikpati and Charbonneau, 1999]. Além disso, a esco-
lha dos perfis de difusividade magnética torna-se também importante para a compreensao

da evolugao dos ciclos magnéticos [Schrijver and Zwaan, 2000, Zita, 2010, Mufioz-Jaramillo

115
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et al., 2011]. Desta forma, todos estes elementos estabelecem limites entre os mecanismos
que contribuem para a formacgao e evolugao do campo magnético e os constrangimentos im-
postos pelas observacdes [Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2007, Guerrero and de Gouveia

Dal Pino, 2008, Munoz-Jaramillo, 2010, Mufioz-Jaramillo et al., 2011, Guerrero et al., 2013a].

Hoje em dia, somos capazes de descrever os principais processos que determinam e
intervém na formacao e configuracdo do campo magnético [Guerrero and de Gouveia Dal
Pino, 2008, Mufioz-Jaramillo et al., 2011, Hazra et al., 2014]. Recentemente, confirmou-se a
existéncia de um padrdao mais complexo de células meridionais distribuido em raio e em lati-
tude [Choudhuri et al., 1995, Zhao et al., 2013, Schad et al., 2013]. Neste trabalho estudamos
a contribuicao da densidade solar na modificacao destes padrdes de transporte do campo
magnético, ou seja, demonstramos o impacto da densidade solar [Turck-Chieze and Lopes,
1993] no que toca a dependéncia da direcao e amplitude do transporte meridional para a

estruturacao do campo magnético no interior do Sol.

Sabendo que a ordem dos valores de difusividade estabelecidos para a resolucdo das
equacoes de dinamo tém um perfil aproximado, com este trabalho confirmamos que a es-
colha dos valores da difusividade turbulenta para a descricao do modelo de dinamo é de-
terminante para a analise dos ciclos magnéticos, nomeadamente, para a periodicidade e
amplitude do campo magnético na base da zona convectiva [Mufioz-Jaramillo et al., 2011,
Choudhuri and Hazra, 2015, Cameron and Schussler, 2016]. A partir destas consideracdes
estudamos varios padrées de circulagao meridional evoluindo em regimes diferentes. Da
mesma forma, ao avaliarmos o conjunto destes elementos que compdem o modelo de di-
namo, pretendemos determinar a importancia da grande variagao de densidade nas cama-
das subjacentes da fotosfera, aliado a diferentes regimes para a evolugao do campo mag-
nético no interior do Sol. Com este trabalho confirmamos que, se a ordem dos valores de
difusividade for elevada, a dependéncia da densidade do modelo padrao solar (SSM) para
a estruturacdo do campo num modelo de dinamo axissimétrico cinematico é desprezavel,

dependendo do tipo de circulagao meridional.

Nos modelos de dinamo, a circulagao meridional € construida a partir de uma densi-
dade aproximadamente adiabatica [Nandy and Choudhuri, 2002, Hazra et al., 2014, Belucz
et al., 2015], ou seja, o gas ao longo da zona convectiva é reduzido a uma descricao simplifi-

cada da equacao de estado, na qual a temperatura, a densidade e a pressao podem se rela-
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cionar simplesmente a partir de uma relagao exponencial. No entanto, como podemos ve-
rificar no modelo SSM, o perfil de densidade é mais complexo e concorda com o perfil hélio-
sismolégico[Turck-Chieze and Couvidat, 2011] . O nosso estudo demonstra a importancia de
considerar certas caracteristicas das camadas subjacentes do Sol na definicao dos proces-
sos de transporte e processos que o amplificam, mostrando, desta forma, como estes mo-
delos dependem da densidade na sua definicao [Choudhuri et al., 2005, Munoz-Jaramillo,

2010, Turck-Chiéze and Couvidat, 2011].

Presentemente o modelo de dinamo axissimétrico de Babcock-Leighton é conside-
rado o mais apropriado para descrever qualitativamente o ciclo magnético solar [Charbon-
neau, 2010]. Neste trabalho verificamos que as componentes que definem as equagdes de
dinamo, isto é,a componente poloidal e a toroidal, podem ser fortemente constrangidas por

certos elementos que, até a data, ainda ndo haviam sido considerados.

+ No Capitulo 5 procedemos a um estudo introdutério para demonstrar o impacto da
densidade solar num modelo de dinamo solar [Cardoso and Lopes, 2012]. Além disso,
demonstramos que o perfil de densidade aproximadamente adiabatico ndao é ade-
quado paradescrever a evolugcao do campo magnético numa estrutura complexa como
o Sol [Turck-Chieze and Couvidat, 2011] . Os nossos resultados estabelecem a impor-
tancia das camadas subjacentes da superficie solar na evolugao dos campos magnéti-
cos. Desta forma, demonstramos que se restringirmos o nosso perfil de densidade entre
55 a 96 por cento do raio solar total, o diagrama do campo magnético serd semelhante
aquele obtido considerando uma estratificagdo aproximadamente adiabdtica (perfil de
referéncia) . Consequentemente conforme as observagdes, concluimos que a estratifi-
cag¢do aproximadamente adiabdtica é suficiente para descrever o campo magnético até
96% do raio solar para certas caracteristicas, tais como a amplitude da componente to-
roidal e a periodicidade média dos ciclos solares, mas néo o é para a amplitude da com-

ponente radial do campo magnético a superficie.

A partir destes resultados, demonstramos a importancia dos ultimos 4% do raio solar
até a fotosfera, ou seja, a forte variagdao da densidade do plasma para a configuracao
do campo magnético na zona convectiva e a superficie. Esta variacao drastica desvia

por completo a obten¢do de modelos realistas em termos de configuragdo de campo
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magnético observacional; o fato mais notério verifica-se na periodicidade dos ciclos.

Se desejarmos obter uma velocidade aproximadamente da mesma ordem que aquela
registada pelos resultados recentes da hélio-sismologia a superficie, e se quisermos
manter as propriedades do transporte nas camadas mais internas, entao somos leva-
dos a questionar o papel da densidade nestes modelos de dinamo. Segundo os resul-
tados deste Capitulo, o perfil de circulagao meridional definido a partir de uma célula
nao é o mais adequado para introduzir o efeito do gradiente de densidade subjacente
da superficie solar, pois este acabara por afetar todo o transporte interno do campo
magnético. Contudo, constatamos a grande influéncia da amplitude da velocidade

meridional na base da zona convectiva para o transporte do campo magnético.

Além disso, testamos o nosso modelo SSM para dois perfis diferentes de densidade,
considerando diferentes composi¢cdes quimicas (AGS05 e GS98), no qual nao verifica-
mos diferencas nos modelos de dinamo resultantes, o que nos leva a concluir uma

fraca dependéncia do perfil radial da densidade na base da zona convectiva.

No seguimento do Capitulo 5 apresentamos, no Capitulo 6, um conjunto de simula-
¢Oes que visam estabelecer a importancia da densidade solar em padrées mais com-
plexos de circulacao meridional, nomeadamente, numa definicdo de circulacao res-
tringida a superficie. Os nossos resultados demonstram também a importancia dos
regimes escolhidos na resolucdo do sistema de equacgdes para a obtencgao de diferen-
¢as entre o modelo de referéncia e o modelo SSM. Esta estratégia permite-nos apurar
se uma atenuacao na velocidade junto a superficie pode contribuir ou ndo para a con-
figuracdo do campo toroidal na base da zona convectiva. Como mencionamos no Ca-
pitulo 6, alteramos o cédigo de origem aplicando a mesma parametrizagao de Hazra
et al [2014], consequentemente e a semelhanc¢a do Capitulo 5, construimos um mo-
delo de uma célula com um raio de penetragao de 0.65R,. Ao contrario do Capitulo 5,
estendemos a nossa investigacao ao calculo do modelo sobre dois regimes distintos.
Tal como verificamos no Capitulo 5, quando estamos perante um regime advectivo, o
amortecimento da circulacao meridional intervém no aumento da periodicidade dos
ciclos, assim como no aumento da amplitude do campo toroidal na base da zona con-

vectiva. Por outras palavras, a acdo da circulagao meridional além de transportar len-
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tamente o campo magnético entre os polos e o equador por baixo da base da zona
convectiva, vai contribuir para uma amplificacdo maior, ao confinar o campo magné-
tico numa zona de fraca difusdo radial. Além disso, o facto de os modelos evoluirem
num regime advectivo faz com que o transporte latitudinal da componente radial do
campo magnético, B,, seja mais eficiente para a amplificagao do campo toroidal nos

polos.

Num regime difusivo verificamos que o resultado final se assemelha a auséncia de
circulacao meridional entre 0.65R, e 0.825R.. Com este resultado concluimos que

existe uma maior eficiéncia no transporte por difusao radial.

A segunda parte deste Capitulo, e como referimos acima, pretende aplicar o termo
¢(r) as camadas junto da superficie, isto é, entre 0.825 R, e 1 R,. Neste sentido, cons-
truimos o modelo a partir de duas células definidas radialmente, constrangendo a cir-
culagdo da célula meridional junto a superficie e mantendo, para isso, a célula entre

0.65R e 0.825 R, de forma semelhante a definicdo do modelo de referéncia.

De um modo geral, concluimos que o impacto da densidade solar sobre a configu-
racao do campo toroidal na base da zona convectiva é menor. Este resultado indica
que o amortecimento da circulacao entre 0.825R, e 1R, é visivel na velocidade do
transporte do campo magnético, B,, mas nao significativo para a amplificagdo na ta-
chocline, onde a componente radial de cisalhamento da rotacao diferencial intervém

na formagao da componente toroidal do campo magnético.

De igual forma, se o sistema de equacgdes evoluir no regime advectivo, as diferencas

entre o modelo de referéncia e o modelo SSM sdo minimas.

No caso do modelo apresentado na Seccado 6.2.2.1, verificamos a diminuigao daimpor-
tancia da componente radial, B, para a amplificacdo na zona convectiva. Este facto
verifica-se essencialmente quando consideramos o caso no qual a circulagdao meridi-

onal orientada em dire¢ao aos polos na base da zona convectiva.

A circulagao meridional descrita por quatro células pde a difusao radial em primeiro
plano para o transporte do campo magnético e contribui para uma maior amplifica-
¢ao, nomeadamente, no modelo SSM no qual a amplitude da velocidade meridional é

diminuida. Desta forma verificamos um aumento do campo toroidal em todas as lati-
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tudes, mas essencialmente junto aos polos, e um consequente aumento da periodici-

dade em consequéncia do amortecimento da velocidade na base da zona convectiva.

O nosso modelo de dinamo é fundamentado pela formagao do campo poloidal a partir
da emergéncia das manchas solares e do seu decaimento, e pela formagao do campo
toroidal do campo magnético na base da zona convectiva, onde o cisalhamento ra-
dial da rotagao diferencial assume o papel principal para a amplificagdo do campo
toroidal na base da zona convectiva. Este modelo - Babcock-Leighton - ganha forca na
década dos anos 90, devido as limitagoes dos modelos de dinamo turbulento (descri-
tos no Capitulo 3), tal como vimos, no Capitulo 5 e 6, a descri¢gao da circulagao me-
ridional apresenta certos aspetos concordantes com as observa¢des, nomeadamente
a superficie. No entanto, a densidade solar e hélio-sismicamente consistente pode
apresentar alguns constrangimentos a estes modelos de dinamo, nomeadamente, a
implicagdo das camadas junto a superficie (i.e a 0.96 R) para a evolugdo do ciclo mag-
nético solar. Simulagdes de magneto-convecgao indicam uma zona convectiva alta-
mente estratificada, na qual possiveis mecanismos de transporte de campo magné-
tico podem ser identificados devido a grande variagao da densidade e a um elevado
grau de turbuléncia [Kichatinov and Ruediger, 1992, Ossendrijver et al., 2002, Kapyla
etal., 2006, Racine et al., 2011]. Estes seriam da ordem de poucos metros por segundo,
dentro da zona convectiva, e iriam contribuir para o transporte do campo magnético
nas dire¢oes radial, latitudinal e do bombeamento magnético. Em diversos modelos
do dinamo Babcock-Leighton, essa contribui¢ao adiciona-se ao termo advectivo das
equacgoes do dinamo axissimétrico [Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008, Karak
and Nandy, 2012, Kitchatinov and Olemskoy, 2012, Hazra and Nandy, 2016, Karak and
Cameron, 2016] . O transporte radial por difusdo da componente poloidal pode limi-
tar o efeito da insercao de termos adicionais a adveccgao, isto €, quando consideramos

que o modelo evolui num sistema difusivo [Hazra et al., 2014] .

Como referimos acima, além de modificarmos a componente latitudinal, vg, poderia-
mos também modificar o perfil da componente v, introduzindo um efeito corretivo
(associado a forte variagao da densidade). Dependendo da dire¢dao do transporte do

campo magnético na base da zona convectiva, e do regime escolhido, este termo cor-
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retivo iria afetar cerca de 5% da superficie, o que torna a sua contribuicdo menor para
a configuracao do campo toroidal na base da zona convectiva, por estar associado
ao transporte da componente latitudinal do campo magnético, By e este ultimo ter a
sua maior contribuicdo para a amplificacdo abaixo dos 5% da superficie (a partir do
gradiente latitudinal da velocidade angular - maxima nas médias-altas latitudes) e,
por isso, contribuir menos para a amplificagao do campo toroidal. Este termo poderia
afetar a evolugao do ciclo magnético, se considerarmos um modelo em que a compo-
nente radial de cisalhamento (junto a base da zona convectiva) contribui menos para
a amplificagdo da componente toroidal, como observamos no modelo apresentado
na Secgao 6.2.2.1,isto é, a partir do perfil da circulagao meridional proposto por Zhao

et al. [2013].

Com o objetivo de demonstrar a importancia da densidade solar em modelos de di-
namo para a formagdo do campo toroidal e, com isso, atribuir um papel mais impor-
tante a superficie, podemos optar por uma parametrizacao da velocidade angular de-
finida por [Corbard and Thompson, 2002], no sentido de colocar em evidéncia as ca-
madas subjacentes da superficie. Como podemos ver na Figura ( 4.2b), os ultimos
5% do raio solar introduzem, essencialmente, um cisalhamento radial na superficie
(Figura (6.1c)). A partir deste perfil podemos obter diferencgas entre os diagramas do
campo magnético dependendo do modo como é fundamentada a geragao da compo-
nente toroidal para a observacdo das manchas a superficie [Dikpati et al., 2002, Guer-
rero and de Gouveia Dal Pino, 2008]. A partir de 0.95R., os perfis da velocidade an-
gular da Figura ( 4.2a) e da Figura ( 4.2b) diferem; desta forma, podemos considerar
o cisalhamento radial a superficie (Figura (6.1c) ) ndo desprezavel, se deixassemos de
considerar o efeito nado local atribuido a componente toroidal (como definido neste
modelo de dinamo), e passando a contribuir na mesma zona onde o efeito o opera.
Neste caso, a amplificacdo do campo toroidal através da componente radial de cisa-
lhamento a superficie seria inferior a presente na base da zona convectiva, no entanto,
tal como referido em Guerrero & Gouveia Dal Pino [2008], em conjunto com outras cir-
culagées meridionais de superficie a referida amplificacao é capaz de reproduzir re-
sultados consistentes com as observacgoes e nao desprezaveis. Além disso, a escolha

deste perfil de rotacdo juntamente com um perfil superficial de transporte meridio-
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nal é consistente com os resultados hélio-sismolégicos [Mitra-Kraev and Thompson,
2007], os quais sugerem um ponto de retorno da circulagao a 0.95R, [Zhao et al.,
2013], com uma magnitude de baixa ordem nas zonas mais internas, o que nos levaria
a considerar a auséncia de uma circulagao meridional abaixo de 0.90 R, (ja conside-
rada neste estudo). Concluindo sobre este ponto, se consideramos que o transporte
do campo magnético na base da zona convectiva a partir da circulagao meridional é
menor ou praticamente inexistente [Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008], a altera-
¢aodosinal do gradiente, % associado a superficie, podera interferir na configuracao

do ciclo magnético solar observado.

A maior alteragao feita ao modelo do Capitulo 6 relativamente ao Capitulo 5, consis-
tiu na utilizagdo de um processo de flutuabilidade nao localizado. Isto significa que o
mecanismo de flutuabilidade utilizado no Capitulo 5 é um efeito de baixas latitudes,
isto é, apds o campo magnético ser transportado pela circulacdo meridional, e ampli-
ficado na base da zona convectiva, este vai contribuir para a formagdao de um campo
magnético de superficie. Obtemos assim um modelo mais intuitivo e mais realista
gue o mecanismo utilizado no Capitulo 6. No mecanismo do Capitulo 6, a formacao
do campo magnético é antecipada, o campo magnético amplifica antes de ser advec-
tado pela circulagao meridional, como podemos ver nos resultados apresentados na
Seccdo 6.2.2. Contudo, essa opgao permitiu-nos abranger o nosso estudo a uma pa-
rametrizagcdo mais diversificada de quantidades, como a utilizagao de varios perfis de
circulagao meridional, o que nos era complicado obter com o mecanismo de flutuabi-

lidade local.

Expostas por este trabalho, sao numerosas as possibilidades que permanecem em
aberto, na forma de estruturagao da variabilidade solar, isto é, das irregularidades nas
oscilagdes das amplitudes do campo magnético, assim como, na periodicidade dos ci-
clos solares. Em modelos em que o periodo é regulado pela amplitude da circulacao
meridional na base da zona convectiva, e se considerarmos que as manchas solares
sao maioritariamente fruto da consequente rotacao diferencial na base da zona con-
vectiva, entao, as variagdes na amplitude do transporte meridional afetam a periodi-

cidade dos ciclos magnéticos. Aforma e a disposicao das areas visiveis nos diagramas
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do campo magnético (obtidas a partir da flutuabilidade local) demonstram que, se
considerarmos sucessivos cortes nadensidade entre 0.96 R, a 1 R, (junto azonadeio-
nizacdo do Hell), obtemos uma diversificacdo de modelos, evidentemente mantendo
as propriedades de transporte interno. A partir do tratamento local da flutuabilidade,
obtemos umavariagao das periodicidades, da amplitude do campo magnético e da lo-
calizagdo do campo magnético em latitude [Cardoso and Lopes, 2012]. O tratamento
local da flutuabilidade através da diminuicao local do campo magnético nao deixa de
ser o modelo favorito para a demonstracdo deste tipo de irregularidades [Choudhuri

and Hazra, 2015].

Os resultados do Capitulo 6 foram também reveladores, permitindo-nos estimar que
neste modelo de dinamo, a utilizacdo de um perfil multicelular definido em raio ate-
nua os efeitos da densidade solar a superficie para o transporte meridional do campo
magnético e a sua contribuicdo para a amplificacdo. (¢rsind)ss,, € definido de tal
forma que as principais propriedades do modelo de referéncia sao mantidas. A de-
pendéncia dos parametros ira depender do gradiente de densidade nos ultimos 15%
do raio solar e, da consequente reducao da amplitude da circulagdo meridional na
zona convectiva, quando normalizamos a amplitude maxima da velocidade a super-
ficie. A eficiéncia da componente vy em fungado do raio e da latitude varia de modelo
para modelo, isto é, relaciona-se com a distribuicao radial das células meridionais. Em
ambos os modelos, acomponente, vy, mostra variagdes que caracterizam o novo perfil
de densidade e, estas podem ser visiveis ou ndo para a formagao do campo magnético
junto a base da zona convectiva, consoante a estratificacao do transporte meridional.
Desta forma, encoraja a utilizagdo de modelos mais complexos em termos de trans-
porte de campo magnético ao considerarmos variagdes dramaticas da matéria numa
estrutura complexa como o € o Sol, num modelo de dinamo axissimétrico como o de-

finido neste trabalho.

Osdados helio-sismicos constrangem a descri¢ao dos processos fisicos que compdem
os modelos solares do tipo SSM, e os modelos de dinamo. O conhecimento da estrutura da
matéria junto a superficie € importante para compreendermos os mecanismos que contri-

buem a atividade magnética através de uma variedade de modelos tedricos [Hotta and Yo-
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koyama, 2010, Passos et al., 2012, Lopes et al., 2014, Belucz et al., 2015, Reshetnyak, 2016, Ca-
meron and Schussler, 2017b, Kitchatinov and Nepomnyashchikh, 2017, Hazra et al., 2017].
Embora ainda seja dificil prever a variacdo da atividade solar diretamente relacionada as
condigdes termodinamicas no interior do Sol, temos conhecimento que a circulagdo me-
ridional no Sol varia em intensidade, no qual verifica-se um decrescimento de amplitude

quando estamos perante um aumento da atividade magnética [Basu and Antia, 2002].

As camadas junto a superficie do Sol permanecem ainda mal compreendidas. A di-
ficuldade deste conhecimento reside no fato da existéncia de processos fisicos complexos
que atuam em escalas de tempo semelhantes; as ionizagdes parciais de elementos quimi-
cos, a rotacao diferencial, efeitos ndo adiabaticos ddo origem a uma zona convectiva al-
tamente estratificada [Turck-Chieze and Couvidat, 2011, Pipin and Kosovichev, 2013, Pipin
and Kosovichev, 2017]. Prosseguindo para a formacgao e emergéncia de grandes concentra-
coes de campo magnético a superficie, até ao seu decaimento pelo mecanismo de Babcock-
Leighton, afetando os modos de oscilagao na determinacao da estrutura do Sol [Birch et al.,
2016, Cameron and Schiissler, 2017a, Chen et al., 2017, Hazra et al., 2017]. Por esta razao é
necessario alargar este estudo a estrelas proximos da estrutura solar, modelizando propri-
edades termodinamicas diferentes que possam descrever estruturas internas e dinamicas
variaveis através das propriedades magnéticas da superficie e propriedades sismicas [Simi-
tev etal., 2015, Garcia, 2016, Chen et al., 2017]. As inversdes sismicas ddo-nos a possibilidade
de determinar com precisao as propriedades solares, tais que, as alteragdes do gradiente
adiabatico, I'y, junto a zona de ionizagdo do Hell (aproximadamente a 0.98 R). O gradiente
adiabatico, I'y correlaciona-se com a equagao de estado EOS [Rogers et al., 1996, Rogers and
Nayfonov, 2002, Baturin, 2011, Baturin et al., 2013], e as alteragdes associadas ocorreriam
devido a processos de energia e pressao envolvidos durante a atividade solar [Basu et al.,
2004, Basu and Mandel, 2004]. A alteracao do gradiente adiabatico, que se correlaciona di-
retamente com a equacgao de estado e processos de ionizagao, encoraja o desenvolvimento
de equacdes de estado capazes de identificar os elementos individuais que contribuem de
forma especificade I'y [Baturin, 2011, Baturin et al., 2013].Todos estes elementos estruturais,
ao serem incluidos em futuros modelos de dinamo, irdo certamente contribuir para uma vi-

sao mais objetiva da Fisica por detras da evolugao do campo magnético em estrelas.



Anexo A

A.1 Resultados complementares ao Capitulo 5

Este conjunto de modelos consiste na utilizacao de uma densidade solar a partir da
composi¢do quimica ASGOS5 [Asplund et al., 2005a]. Verificamos que o termo, ¢(r), aplicado
a definicao da circulacao meridional definida no Capitulo 5 tem uma contribui¢ao pouco
diferente daquela determinada a partir da composicdo quimica GS98 [Grevesse and Sauval,

1998] na zona convectiva.

O tempo de adveccao definido a partir desta alteracao é semelhante aquele determi-
nado a partir do termo, ¢(r) associado a densidade solar GS98, como a Figura 5.2b indica,
o ligeiro desvio da base da zona convectiva interfere pouco no tempo de advecgdo, como

podemos ver na Figura A.1.
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'R
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Figura A.1: Tempo de advecgao associado a nova formulagdo de vy (circulagdo meridional do
modelo SSM) a partir da composicao quimica [Asplund et al., 2005a] (quadrados a vermelho)
e de [Grevesse and Sauval, 1998](estrelas ponteadas a azul). Fonte: Elaborada pela autora.

Esta ligeira diferenca nao é visivel nos diagramas do campo magnético referentes a
Figura A.2, no qual, obtemos ciclos de campo magnético com as mesmas caracteristicas que

aquelas encontradas nos modelos do Capitulo 5.
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Figura A.2: Evolugdo da componente toroidal para varios modelos SSM consoante os valores
de Ry, Ry = 1R (a), R, = 0.99R;, (b), Ry = 0.98R, (c),R; = 0.96 R, (d), considerando para
a modelizagao a composicao quimica de Asplund et al [2005] . A escala a cores mostra a
intensidade da componente toroidal. Fonte: Elaborada pela autora.
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A.2 Resultados complementares a Sec¢ao 6.2.1do Capitulo

6

Nesta Seccao demonstramos a importancia do transporte meridional nas camadas

de superficie em modelos de dinamo definidos no Capitulo 6.

A Figura A.3 representa o diagrama do campo magnético associado a um transporte
meridional definido apenas entre 0.825R,;, e a superficie, como descrito na Figura 6.3c da
Seccao 6.2.1. A Figura A.4 representa a influéncia de uma distribuicdo multicelular de cir-
culagao meridional entre 0.825 R, e a superficie para a evolugao do campo magnético. Em
comparagao aos modelos apresentados na Seccao 6.2.1 do Capitulo 6, verificamos a fraca
dependéncia do transporte meridional nas camadas subjacentes da superficie para a am-

plificacdo do campo toroidal na base da zona convectiva.
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Figura A.3: Evolucao da componente toroidal do campo magnético, B, na base da zona con-
vectiva a partir da circulagdo meridional do modelo SSM3 (Figura ( 6.3c), linha vermelha)
considerando o perfil de rotacao diferencial ilustrado na Figura ( 4.2a) , num regime difu-
sivo, isto é, paran, = 2.2 x 10"cm?/s. A escala a cores esta em unidades arbitrarias. Fonte:
Elaborada pela autora.
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Figura A.4: Circulagcao meridional definida por quatro células em latitude entre 0.827R, e
1R para o modelo SSM (a). A escala de cores descreve a amplitude em base logaritmica de
10. Evolucdo da componente toroidal do campo magnético, B, na base da zona convectiva
num regime difusivo, para o respetivo modelo SSM (b). A escala a cores estd em unidades
arbitrarias. Fonte: Elaborada pela autora.
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