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RESUMO

A heliosismologia € o estudo das oscilagdes naturais e ressonantes no Sol, permitindo investi-
gar sua estrutura interna e propriedades fisicas. Esse tipo de andlise € realizada, comumente, a
partir de medidas de efeito Doppler no disco solar completo ou em regides restritas do disco.
Neste trabalho, explorou-se a heliosismologia no limbo solar, uma abordagem complementar a
de efeito Doppler que analisa variagdes de intensidade na borda do disco solar. Foram utiliza-
dos dados do instrumento Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) a bordo do satélite Solar
Dynamics Observatory (SDO), que forneceu séries temporais ao longo de seis anos de obser-
vacdo para 256 posicdes igualmente espacadas ao longo do limbo. O objetivo do trabalho €
descrever geometricamente como o movimento aparente ao longo do ano da inclinacao do eixo
de rotacdo solar (angulo B;) afeta a perturbacdo das frequéncias das oscilacdes observadas.
A partir da andlise de Fourier bidimensional dos dados, diagramas de poténcia do tipo [ — v
revelam as cristas que determinam as frequéncias dos modos actsticos de oscilacdo na regiao
de 3000-3500 pHz, com periodo de aproximadamente 5 minutos. Foram encontradas as ex-
pressdes analiticas dos angulos (7, #) e (7, 0), que relacionam a separagdo do vetor de onda
angular e do campo de velocidade linear de rotacdo do Sol; e a latitude da anédlise angular no
limbo, respectivamente. Os resultados mostram que a contribuicdo da geometria da linha de
visada do instrumento para a perturbacdo de frequéncias, dada pelo produto cos ¢ X cos ), é de
até 30% quando a inclina¢do é mixima (v = £7,25°) e tem média de 25% para a modulagdo
anual. As regides de maior contribuicdo estdo localizadas em aproximadamente 58,0°, 122,2°,
237,8° € 302,0° ao longo do limbo, com inicio da medida no limbo oeste. Trabalhos futuros de-
vem desenvolver métodos que verifiquem os resultados tedricos com os dados observacionais.
O trabalho estabelece uma base para o uso dos resultados em futuros estudos de heliosismologia

no limbo.

Palavras-chave: Heliosismologia; Limbo solar; Rotacao solar; HMI/SDO.



ABSTRACT

Helioseismology is the study of the Sun’s natural and resonant oscillations, allowing the inves-
tigation of its internal structure and physical properties. These analyses are done, in general,
by using Doppler effect measurements on the full solar disk or in restricted regions of the disk.
In this work, we explore helioseismology at the solar limb as a complementary approach to the
Doppler measurement that analyzes intensity variations at the edge of the disk. We use data
from the Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) onboard the Solar Dynamics Observatory
(SDO) satellite, which provides time series covering six years of observation for 256 equally
spaced positions along the limb. The objective of the work is to describe geometrically how the
apparent movement throughout the year of the tilt of the solar rotation axis (B, angle) affects
the observed oscillation frequency perturbations. Through two-dimensional Fourier analysis of
the data, [ — v power spectrum reveals the ridges of the acoustic modes of oscillation in the
3000-3500 pHz frequency region, with an approximate 5-minute period. Analytical expres-
sions for the angles (v, 0) and (v, #) have been found, which relate the separation of the
angular wave vector from the linear velocity field vector of the solar rotation and latitude limb
analysis, respectively. The results show that the geometric contribution of the line of sight of the
instrument to the frequency perturbation, given by the product cos ¢ x cos 1, reaches up to 30%
when the inclination is at its maximum (y = £7.25°) and has an average of 25% for the annual
modulation. The regions of greatest contribution are located approximately at 58.0°, 122.2°,
237.8°, and 302.0° along the limb, with initial value on the west limb. Future work should
focus on developing methods to verify these theoretical predictions against observational data.

This work establishes a foundation for future helioseismic studies at the limb using its results.

Keywords: Helioseismology; Solar limb; Solar rotation; HMI/SDO.
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1 INTRODUCAO

A heliosismologia € a drea da astrofisica que estuda as oscilacdes naturais e resso-
nantes do Sol. Essas oscilagdes se propagam pelo interior solar e sdo detectadas nas camadas
superficiais, semelhante ao estudo das ondas sismicas no globo terrestre, geralmente a partir do
deslocamento Doppler das linhas espectrais ou variagdes de intensidade. A partir desse estudo,
€ possivel inferir as propriedades internas do Sol indiretamente, como sua estrutura, rotagdo,
temperatura, densidade e composicao, dado que, ao atuar como uma cavidade ressonante acus-
tica, o Sol possui modos de oscilagdo que representam ondas estaciondrias aprisionadas em
cascas esféricas (Gough; Toomre, 1991). As frequéncias dos modos dependem diretamente da
estrutura e dindmica da regido por onde elas viajam e, portanto, medi-las nos permite observar
0 que antes se imaginava irrealizavel.

Por grande parte da histéria da humanidade, o Sol foi cultuado como uma divindade.
Essa é uma atitude perfeitamente legitima, dado que nossa estrela é responsavel pela dinAmica
da vida na Terra. Na Grécia Antiga, a afirmacdo do filésofo Anaxdgoras de que o Sol seria uma
pedra incandescente maior que o Peloponeso foi usada contra ele para determinar seu exilio
(Russell, 1961).

A observagdo do Sol como objeto fisico, sujeito ao estudo, data de milhares de anos,
com a detec¢ao de manchas solares por astronomos chineses (Chaplin, 2006). A partir da desco-
berta de sua rotacao, diversos estudos contribuiram para nossa compreensao atual do Sol, como
a descoberta das linhas espectrais escuras por Joseph von Fraunhofer (Fraunhofer, 1817), a ca-
racterizagdo da atividade solar, rotacio diferencial e coordenadas heliogréficas por Richard Car-
rington (Carrington, 1863) e sua composicao com a tese de Cecilia Payne-Gaposchkin (Payne-
Gaposchkin, 1925).

A descoberta da presenga de oscilagdes na fotosfera do Sol ocorreu na década de 60 a
partir do trabalho de Leighton, Noyes e Simon (1962), apesar de acreditarem, na época, que o
fendmeno observado vinha da atmosfera solar. Os pesquisadores usaram um espectrohelidégrafo
para subtrair imagens feitas na asa azul e na asa vermelha do espectro solar ao longo do tempo,
criando um mapa de velocidades em um diagrama de efeito Doppler. Esse foi o primeiro achado
das oscilagdes de cinco minutos, visto na Figura 1.1. Foi somente com os trabalhos de Ulrich
(1970) e Leibacher e Stein (1971) que se propds que as observagdes correspondiam a ondas
acusticas globais geradas na zona convectiva aprisionadas no interior do Sol entre as camadas
superficiais, que as refletem para baixo, e camadas internas profundas, que as refletem para
cima devido ao aumento da velocidade do som, associado ao aumento da temperatura. A partir
de observagdes com alta resolucdo, Deubner (1975) conseguiu produzir diagramas de poténcia
que mostravam padrdes de cristas discretas (Figura 1.2), coincidindo com as previsdes tedricas.
Esse foi o inicio da heliosismologia como € hoje conhecida, permitindo usar as ondas acusticas

para investigar regides profundas do interior solar.
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Figura 1.1: Primeiras imagens das oscilacdes solares de 5 minutos. a) Efeito global de rotacao
e b) campos de velocidade locais.

' EREE

Fonte: Leighton, Noyes e Simon (1962).

Figura 1.2: Diagrama de poténcia realizado para as oscilagdes observadas na fotosfera solar.
As curvas de nivel indicam as maiores concentragdes de sinal e as linhas paralelas
apontam os diferentes modos radiais.
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i

Frequéncia

kol = 1

'u “ .
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Fonte: adaptado de Deubner (1975).
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Fisicamente, as propriedades do interior solar sdo obtidas a partir das oscilagdes por
meio do cdlculo da velocidade do som das ondas acusticas, que estd intimamente ligada as mu-
dangas de densidade e temperatura do meio. A frequéncia dos modos de oscilagdo depende
da velocidade do som ao longo do seu caminho em diferentes camadas. Diferentes modos de
oscilacdo penetram diferentes camadas e, a0 mapear os modos, € possivel criar um mapa da
velocidade do som dentro da estrela e inferir suas propriedades. Os modos de oscilagdo actsti-
cos, objetos deste trabalho, t€ém a pressao como forca restauradora. Outro modo de oscilagdo,
observado em outras estrelas com estrutura interna diferente da solar, possui a gravidade como
forca restauradora.

Ao longo dos anos, diversos projetos foram desenvolvidos para realizar medidas con-
tinuas do Sol, necessdrio para a andlise de frequéncias com a precisdo requerida pela heliosis-
mologia. Destacam-se os projetos Global Oscillation Network Group (GONG), iniciado em
1995, que consiste em uma rede de seis estagdes de observacdo ao longo do globo, permi-
tindo a coleta de dados do Sol continuamente (Harvey et al., 1996); e Solar and Heliospheric
Observatory (SOHO), uma missdo espacial lancada em 1995 com o objetivo de estudar diver-
sos aspectos do Sol com diversos instrumentos, sendo um deles o Michelson Doppler Imager
(MDI), que gera imagens de velocidade Doppler de alta resolu¢do (Domingo; Fleck; Poland,
1995). Como sucessor direto do MDI, em 2010 a comunidade cientifica passou a contar com
o Helioseismic and Magnetic Imager (HMI), a bordo do Solar Dynamics Observatory (SDO),
que possui maior resolugdo espacial e temporal.

Tradicionalmente, a heliosismologia se utiliza de medidas de efeito Doppler realizadas
no disco solar. O uso do disco completo é conhecido como heliosismologia global, enquanto
que o uso de regides do disco é denominado heliosismologia local. Para identificar os modos
na heliosismologia global, sdo realizadas decomposi¢des em harmonicos esféricos e transfor-
madas de Fourier no tempo para construir diagramas de poténcia em duas dimensdes em que se
localizam as cristas caracteristicas. Para heliosismologia local, em trés dimensdes, constroem-
se diagramas em formato de cone, em que € possivel discernir a direcdo da frente de onda (Hill,
1988).

Um método alternativo, que exploramos nesse trabalho, é a heliosismologia do limbo
solar. Em vez de medidas de efeito Doppler, sdo analisadas variagdes de intensidade do limbo,
gracgas a alta resolucdo proporcionada pelos dados do HMI. Apesar de menos usada, a helio-
sismologia no limbo possibilita que se investiguem as propriedades das camadas superficiais
e internas do Sol por outra perspectiva. De particular interesse é a chamada “camada de cisa-
lhamento préxima a superficie” (NSSL, do inglé€s Near-Surface Shear Layer), objeto de estudo
desse método em trabalhos recentes (Cunnyngham et al., 2017).

Este trabalho d4 prosseguimento a andlise das oscilacdes solares no limbo iniciadas
por Mehret (2015) e Gois (2020). No ultimo, procurou-se desenvolver uma corre¢do para o
angulo B, proveniente do movimento do eixo de rotagdo solar em relagdo a ecliptica conforme

a Terra translada ao redor do Sol, sendo fonte de incerteza nas medidas no limbo. Aqui, devido
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a falta de compreensdo de como a andlise ao redor do limbo observa partes especificas dessa
regido, foi feito um estudo tedrico de como a andlise angular se relaciona com as coordenadas
solares e como isso contribui para a perturbacao das frequéncias de oscilagdo observadas.

Além disso, desenvolveram-se as equagdes que explicam o comportamento das osci-
lagdes e uma revisdo da bibliografia pertinente a investigacdao das oscilagdes solares a partir
do limbo, buscando compreender como se desenvolveu esse método e como ele contribui para
conclusdes feitas por heliosismologia do disco solar.

O Capitulo 2 aborda os conceitos fundamentais necesséarios para compreender a fi-
sica solar e o estudo de suas oscilacdes. Sao discutidas as principais propriedades do Sol, as
equacgdes fundamentais da estrutura estelar com desenvolvimento das perturbacdes ressonantes
considerando o equilibrio adiabdtico, a descricdo dos modos com uso de harmonicos esféri-
cos, a caracterizacdo dos diferentes modos de oscilagdo e as equacdes basicas da rotagdo solar
pertinentes ao estudo da perturbagao das frequéncias de oscilagao.

O Capitulo 3 apresenta uma revisao da bibliografia acerca dos estudos de heliosismo-
logia realizados no limbo solar e sua contribui¢ao para essa ciéncia. Neste capitulo, sdo exibidas
as equacoes usadas para o desenvolvimento da descricdo geométrica da observagao do limbo.

O Capitulo 4 descreve o instrumento HMI usado para a coleta de dados do projeto.
Uma visdo geral do satélite SDO € apresentada junto com seus outros instrumentos, alguns dos
principais componentes do HMI sdo descritos para a compreensdo de seu funcionamento e da
natureza dos dados coletados, além de como obté-los.

O Capitulo 5 mostra como foi realizada a analise dos dados coletados para gerar os di-
agramas de poténcias e quais sdo as bases tedricas usadas para o desenvolvimento da geometria
da linha de visada de observacio do limbo. E dada a descricdo dos c6digos em Python usados
para o tratamento de dados.

O Capitulo 6 apresenta os resultados encontrados para as expressoes que descrevem a
geometria do limbo solar e sua contribui¢do para a perturbagdo das frequéncias observadas.

O Capitulo 7 déa as conclusdes finais e perspectivas futuras necessdrias para a continu-
idade do trabalho.



20

2 MODOS DE OSCILACAO ACUSTICOS SOLARES

A heliosismologia € o estudo das oscilagdes do Sol como ferramenta para investigar
seu interior e suas propriedades dindmicas. Para compreender como funciona, é necessario

entender a estrutura bésica do Sol e as equacdes que o governam.

2.1 OSOL

O Sol € uma estrela ana tipica na Sequéncia Principal (SP) de tipo espectral G2V e
magnitude absoluta +4,83. Sua proximidade com a Terra faz dele a principal estrela no céu
e a principal fonte de energia para ciclos bioldgicos e processos climéticos. Por conta disso,
¢ a estrela mais bem conhecida entre todas as que podem ser observadas, sendo responsavel
pela compreensdo de diversos processos da astrofisica. Modelos solares e testes de datagdo
radioativa de meteoritos e rochas lunares estimam que o Sol nasceu de uma nuvem de gas
interestelar que se contraiu hd aproximadamente 4,6 x 10° anos (Priest, 2020; Carroll; Ostlie,
2017), quando seu nucleo ficou quente o suficiente para converter hidrogénio em hélio. O
Sol estd na metade de sua fase de queima de hidrogénio na SP, quando ao final se expandira
em uma gigante vermelha, eventualmente se tornando uma nebulosa planetdria com uma ana
branca como nucleo.

A composicao quimica do Sol € obtida, principalmente, através de andlise espectros-
copica de sua fotosfera. Como em outras estrelas, devido as altas temperaturas, ndo ha com-
postos quimicos em seu interior e os d&tomos estao quase completamente ionizados, sendo o Sol
constituido principalmente de hidrogénio e hélio. As abundancias relativas sio comumente ca-
racterizadas pela massa X, Y e Z de hidrogénio, hélio e elementos pesados', respectivamente.
A partir de modelos solares, pode-se inferir sua composicao interna, como as calculadas pelo
Modelo S: X =0,7373,Y = 0,2447 e Z = 0,0181 (Gough, 2013).

Entre as principais caracteristicas, temos a massa, cujo valor é conhecido com alta
precisdo gragas ao produto G'M,, onde G é a constante gravitacional, como M, = 1,989 x 103°
kg (Christensen-Dalsgaard, 2002). Devido ao vento solar, existe uma perda de massa de 10°
kg/s (Priest, 2020); o raio definido pela International Astronomical Union (IAU) como R, =
6,957x10® m (Mamajek et al., 2015) e com medida precisa de R, = 695 946+15 km a partir do
transito de Vénus de 2012 (Emilio et al., 2014), possui pequena oblaticidade, com uma diferenca
entre o raio equatorial e o raio polar de somente 7,20 £ 0,49 mas (Kuhn; Bush; Emilio; Scholl,
2012); a luminosidade radiativa solar média, dada como L, = 3,828 x 10*® W (Mamajek et

al., 2015); a temperatura efetiva, obtida diretamente da luminosidade para a fotosfera, com o

'Ou metais, como sdo denominados todos os outros elementos em Astrofisica que ndo sdo hidrogénio e hélio.
A abundéncia desses elementos é: Z =1—-X —Y.
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valor de T.¢s = 5772 K; a irradidncia, que correspondente a energia eletromagnética total
média integrada sob todos os comprimentos de onda incidentes por unidade de drea e tempo a
distancia de 1 Unidade Astrondmica (UA) da Terra, tem valor definido de S, = 1361 W m~2
(Mamajek et al., 2015). E também conhecido como constante solar, mas niio é uma constante,
dado que a luminosidade do Sol varia dentro de dias e até minutos (Stix, 2012). A rotagdo
superficial do Sol pode ser determinada a partir do deslocamento aparente de estruturas na
fotosfera, como manchas solares. O Sol possui rotacio diferencial e ndo gira como um corpo
rigido; sua rotacdo equatorial tem um periodo de aproximadamente 26 dias, enquanto o periodo
nos polos € de cerca de 35 dias (Priest, 2020); seu eixo de rotagdo estd inclinado em ¢ = 7, 25°
em relacdo a normal a ecliptica.

As grandezas acima estdo relacionadas por

So = L /41 A* .1)

Lo = 4nR20T., (2.2)

e

onde o = 5,67051 x 10~® W/m?K* ¢ a constante de Stefan-Boltzmann.
Sabendo a massa e o raio, € possivel calcular a densidade média solar como p = 1,408

g/cm?, isto é, pouco maior que a da dgua.

2.1.1 Estrutura interna

A descricdo da estrutura interna de qualquer estrela baseia-se em um conjunto de equa-
coes fundamentais que relacionam as varidveis fisicas em seu interior € que constituem a base
para o cdlculo dos modelos estelares. Esse conjunto s6 € vdlido para o equilibrio hidrostético,
que serd definido na préxima se¢do, e para outras simplificagdes necessdrias, como desprezar

os efeitos eletromagnéticos e de rotagdo. Siao elas:

a% - 47;2,)7 (2.3)
S_Z - _%’ (2.4)
g_:z:g"_g”‘CPaa_f*g%—f: (2.5)
2_:1 - _%V 2.6)
aa)?:% ;Tﬁ_;mk Ci=1,] 2.7

onde 7 € o raio da estrela, m € a massa, p € a densidade, P € a pressdo, € representa a energia

liberada por unidade de massa por segundo, ¢,, € a taxa de geracdo de energia nuclear e ¢, € a
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energia perdida carregada por neutrinos, cp € o calor especifico a pressdo constante, definido

_ (99
p e < dT)P, 2.8)

sendo dq a variag@o de calor com a temperatura 7T, t é o tempo, o € um coeficiente termodina-

como

mico da equagdo de estado, dado por

B Jlnp
- (our), @)

V € o gradiente logaritmico de temperatura, definido como

_dlnT

= (2.10)

X; € afracdo de unidade de massa do nicleo quimico de tipo 7, r;; € a taxa de reagdo que produz
o nucleo ¢ a partir do nicleo j e r;; € a taxa que consome o nucleo ¢ para formar o nicleo &
(Kippenhahn; Weigert; Weiss, 2012).

As equagdes (2.3) a (2.7) representam a descri¢do lagrangiana do interior estelar, que
usa a massa como elemento de variagdo e representa um observador que acompanha o movi-
mento do plasma, em oposicdo a descri¢ao euleriana, que usa o raio como coordenada indepen-
dente e representa um observador estaciondrio. A equacgdo (2.3) estd relacionada a distribui¢cdo
de massa da estrela, associando o diferencial de cascas esféricas ao quanto hd de massa acumu-
lada. A equacdo (2.4) representa o equilibrio hidrostatico, relacionando a forga gravitacional
por unidade de drea a variac@o de pressdo na massa presente. Essa é a equacido fundamental da
estabilidade da estrela, dado que a pressdo interna deve se equilibrar a for¢a gravitacional que
impulsiona o material para dentro.

A equacdo (2.5) mostra a conservag¢do de energia, balanceando as contribui¢cdes de
ganhos e perdas da energia interna da estrela. O transporte de energia € definido pela equagao
(2.6), que associa como a temperatura varia dependendo do mecanismo de transporte de energia,
dado pela natureza do gradiente de temperatura da equacdo (2.10).

Finalmente, a evolucdo das abundéncias quimicas é dada pelo conjunto de equacdes
(2.7), que mostra como cada elemento quimico muda com o tempo devido as reacdes nucleares.

Ao se assumir conhecidas as fungdes de pressdo, temperatura e composicao quimica,
¢ possivel construir uma equagdo de estado do plasma p = p (P, T, X;) e encontrar, da mesma
forma, as outras propriedades termodindmicas, de producgdo e perda de energia e de opacidade,
esta ultima definida na equagdo (2.12). Com essas relacdes em maos e assumindo-se algumas
condicdes simplificadoras, como simetria esférica, massa total constante (sem ganhos ou per-
das de massa®) e desconsiderando efeitos de rotacdo e campo magnético, é possivel construir

modelos estelares, como se faz para o Sol.

2A perda de massa no Sol devido ao vento solar pode ser negligenciada nesse caso, pois representa uma fragio
muito pequena de sua massa total.
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Figura 2.1: Esquema representando o interior solar.
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Fonte: Friaca, Pino, Sodre e Jatenco-Pereira (2003).

A estrutura interna do Sol € inferida a partir de estudos heliosismolégicos, pois as 0s-
cilagdes solares sdo sensiveis as condi¢des internas. A organiza¢do em camadas € bem definida,
cada uma caracterizada por diferentes mecanismos de transporte de energia e propriedades fi-
sicas. Conforme pode ser visto no esquema da Figura 2.1, a divis@o consiste em trés regides: o
nucleo, a zona radiativa e a zona convectiva.

O nucleo solar atua como um reator termonuclear convertendo hidrogénio em hélio

através da cadeia préton-préton (cadeia pp)
4'H — *He 4 2e™ + 2v + 26, TMeV,

responsdvel pela maior parte da producdo de sua energia.

Metade da massa solar esta presente no nucleo, que abrange 0, 25 R, possui tempera-
tura de aproximadamente 15 milhdes de Kelvin e densidade de 1,6 x 10° kg m—3. As Figuras
2.2 e 2.3 evidenciam as varia¢des de temperatura, pressao e densidade em funcao do raio solar.
E possivel observar que os valores diminuem consideravelmente apds /Rs = 0,3. A Figura
2.4 mostra como a maior parte da luminosidade produzida no interior solar ocorre no nucleo, a
derivada da curva (linha pontilhada) mostra o local com a maior contribui¢do de energia.

Acima do nucleo até aproximadamente 0, 7R tem-se a camada radiativa, em que a
energia gerada abaixo viaja gradualmente para fora do Sol. Essa regido € tdo opaca que os fétons
sdo absorvidos e reemitidos apds percorrerem apenas alguns centimetros, fazendo com que a
viagem do nucleo as camadas superficiais leve muito tempo, o suficiente para a energia gerada
na cadeia pp na forma de raios gama aumentar em comprimento de onda até a luz visivel. Nessa
camada, o gradiente de temperatura da equagdo (2.6) é substituido por um gradiente radiativo

V rad» dado por
3 kLP

16macG mT*’
com fluxo liquido para fora devido ao fato de a temperatura decrescer de dentro para fora. Na

V =V, = (2.11)

equagio (2.11), a é a constante de densidade de radiacio a = 7,57 x 10 P ergcm 2 K™%, céa
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Figura 2.2: Temperatura (linha sélida) e pressdo (linha tracejada) no interior solar em fungdo

do raio.
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Fonte: adaptado de Carroll e Ostlie (2017).
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Figura 2.3: Perfil de densidade (linha sélida) e acimulo de massa (linha tracejada) no interior
solar em funcdo do raio.
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Figura 2.4: Producao de luminosidade (linha s6lida) e sua derivada (linha tracejada) no interior

solar em fung¢do do raio.
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Fonte: adaptado de Carroll e Ostlie (2017).

velocidade da luz e x € a opacidade.
Os ultimos 0, 3R, do interior solar sao dominados por uma zona convectiva, onde o

gradiente de temperatura fica muito grande e o plasma se torna instavel, fazendo com que a di-
fusdo radiativa dé lugar ao transporte convectivo de energia (Figura 2.5). Nessa camada, bolhas
de plasma flutuam para fora devido a sua temperatura maior que as camadas imediatamente
abaixo. A turbuléncia da zona convectiva € a fonte principal de excitacdo dos modos de osci-
lacdo acustica (modos p). Na base da zona convectiva, em transi¢do com a camada radiativa,
temos uma regido de grande cisalhamento radial denominada tacoclina (Spiegel; Zahn, 1992),
importante na geracdo do campo magnético solar e na origem do ciclo de atividade.

Por fim, conforme a Figura 2.1, a fotosfera constitui a camada visivel do Sol e marca
a transi¢do entre o seu interior e sua atmosfera, dado que o plasma passa de opaco para trans-
parente, indo para fora. Essa mudanca ocorre quando a profundidade dptica atinge o valor de
aproximadamente T ~ 2/3, onde se define o raio solar (Mamajek et al., 2015). A profundidade

Optica € definida por

7(r) = /OO kpdr’, (2.12)

que integra o caminho percorrido pela luz ao longo da linha de visada multiplicado pelo produto
da opacidade e da densidade, equivalente a um coeficiente de absor¢do volumétrico. A opaci-
dade mede o quanto o meio absorve ou espalha a radiacdo que o atravessa. Ela pode se dar na
forma de processos como o espalhamento de elétrons livres, transi¢des livre-livre, ligado-livre

e ligado-ligado e a absor¢c@o do fon de hidrogénio negativo. Esses processos sdo fortemente
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Figura 2.5: Inverso do gradiente de transporte de energia em fungdo do raio. A linha trace-
jada horizontal representa o limite de estabilidade de um gas ideal monoatdomico
(V =0,4). A linha pontilhada vertical mostra quando o gradiente sobe e cruza a li-
nha de estabilidade, dando inicio ao transporte convectivo. Préximo ar/ R, = 1,0,
o grafico dispara ao atingir uma regido superadiabatica, associada ao drastico decai-
mento da densidade do plasma.
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Fonte: adaptado de Carroll e Ostlie (2017).

dependentes do comprimento de onda e, portanto, a opacidade varia para diferentes regides
observadas do espectro (Mullan, 2009).

Para camadas superiores da fotosfera, a temperatura diminui, formando um gradiente
que pode ser observado por meio do efeito de escurecimento de limbo. Proximo ao centro, o
disco solar parece mais brilhante e quente do que préximo ao limbo, pois vemos camadas mais
profundas ao observar na dire¢do normal a superficie e camadas mais superficiais quando a linha
de visada € tangencial (Stix, 2012). Ao observar no centro do disco, a linha de visada penetra
no gas solar até onde 7 ~ 1, enquanto a observacao no limbo penetra apenas até 7 ~ 0, 1. Essa
diferenca equivale a uma profundidade entre 100 e 200 km (Mullan, 2009) na fotosfera, o gas
mais profundo € mais quente.

A variacdo na intensidade d/, de um raio de luz de comprimento de onda A é propor-
cional a sua intensidade [, por

dIy = —rkypl) dr. (2.13)

O sinal negativo mostra que a intensidade decresce com a distancia percorrida devido a absor¢ao
de fotons. Portanto, ao observarmos o Sol em cores diferentes, vemos diferentes altitudes da
fotosfera.

A Figura 2.6 mostra o efeito do escurecimento de limbo para uma imagem do Sol
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Figura 2.6: Efeito de escurecimento de limbo. a) Imagem do Sol, em que se observa uma
diminuicdo do brilho do centro para as bordas. b) Funcio de escurecimento de
limbo I' para comprimentos de onda variando de 306 a 950 nm em funcdo do raio
solar, a linha tracejada mostra a funcdo sem considerar o efeito.
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Fonte: a) NASA e b) adaptado de Trees, Wang e Stammes (2021).

e para diferentes comprimentos de onda. O escurecimento na regido do vermelho é menor
porque o principal processo € o ion negativo de hidrogénio, enquanto para comprimentos de

onda menores a absorcao aumenta com transi¢des ligado-livre.

2.1.2  Equilibrio hidrostético

Como mencionado na se¢@o anterior, a equagdo (2.4) mostra como a estrela mantém
seu equilibrio hidrostatico, compensando a for¢a de contragdo proveniente da gravidade da
matéria com a pressao de expansdo gerada no nucleo. O Sol, por estar em sua fase estdvel
dentro da SP, ndo mostra grandes variacdes de temperatura ou aceleracdes de massa e, portanto,
as forcas atuando em um elemento de massa sdo balanceadas. Esse cendrio ideal ndo leva em
conta efeitos de rotacdo, campos magnéticos ou atividade atmosférica.

Pode-se assumir o plasma no Sol como um continuo com configuragdo esfericamente
simétrica e suas propriedades podem ser especificadas com func¢des da posicdo 7 e do tempo ¢,
na descri¢@o euleriana. A fun¢@o de massa m = m(7,t) varia em relagdo a posi¢do e ao tempo
de acordo com

dm = 4nr?pdr — 4dnr?pifdt, (2.14)

onde introduzimos a densidade local p(7,t) e a velocidade local instantinea ¥(7, t). Pelo Teo-
rema de Clairaut-Schwarz, as derivadas parciais de segunda ordem da equacgdo (2.14) sdo iguais

independentemente da ordem de diferenciacdo, dada a continuidade estabelecida, portanto

*m  Pm

otdr — rot’
0 0 S
En (47rr2p) =3 (—47rr2pv) ,




28

9 = ——— (r*p?)
ot r2or ’
em que temos, do lado direito da equacdo, a componente radial do operador divergente em coor-
denadas esféricas. Como o sistema € considerado esfericamente simétrico, ndo ha contribui¢ao
nas direcdes angulares. Assim sendo, temos
dp

otV (o) =0, (2.15)

que € a equacdo de continuidade hidrodinamica. O termo nulo do lado direito da equagdo
informa que ndo h4 fontes ou sumidouros de massa.
A equagdo do movimento do plasma, considerando apenas a for¢a de aceleracdao da

gravidade ¢ e a pressdo local termodindmica P(7, t), é escrita como

dv

— =_-VP+pgj 2.16
P + pg, (2.16)

em que a forca gravitacional € dada pelo potencial gravitacional
g=—-Vo, (2.17)

que satisfaz a equacdo de Poisson
V2® = 47Gp. (2.18)

Ao realizar a derivada total d/d¢ na equag@o (2.16), vemos como varia a velocidade de
uma por¢io do plasma acompanhando o movimento. E interessante definir a equagio a partir da
derivada parcial em relagdo ao tempo, obtendo uma derivada temporal em um local fixo. Para

isso, considerando uma quantidade «, usamos a seguinte relagao:

da Jda dr  Jda

Aplicando na equagio (2.16), temos

—

ov

e + pt- V= —=VP+ pg. (2.20)

Por fim, pode-se encontrar a relagcdo entre p e P a partir da primeira lei da termodina-

mica,

dg dF dVv
o _ = p
& a @
que deve ser satisfeita. Na relacdo, F é a energia interna por unidade de massae V' = 1/péo

(2.21)

volume especifico. Usando a relacdo (2.19) na equagdo de continuidade (2.15), obtemos

dp
— =0 2.22
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que d4 a taxa de mudancga da densidade acompanhando o movimento. Podemos formular em

funcdo de V', com

— = =V.4, (2.23)

que denota a taxa de expansao de um dado volume do gés, acompanhando o movimento, com o

divergente da velocidade. Dadas as duas tltimas equagdes, temos

v
dt

1 dp

:V -_': — —
Vv 2t

1
V-7 =—
P
que, substituindo na equacdo (2.21), resulta em
d dEl  Pd dtl P
= LTy (2.24)
dt dt  p2dt dt  p
Para o célculo de frequéncias de oscilagdes solares, os termos de calor e transferéncia
de energia na equacao (2.24) podem ser negligenciados, assumindo que as oscilagdes ocorrem
adiabaticamente (Stix, 2012). Isso pode ser feito porque os tempos caracteristicos de transfe-
réncia de calor e mudanca de temperatura sdao muito maiores que os periodos das oscilacdes
(Christensen-Dalsgaard, 2014) e, portanto, nao h4 troca de calor significativa durante uma osci-

lagdo. Pode-se representar a equacao (2.24) com o uso de expoentes adiabdticos:

@_;(dP FlPdp)

= 0T (2.25)

onde os expoentes adiabaticos sdo definidos por

Oln P OlnT
I = <81np)ad’ I's—1= (alnp>ad' (2.26)

Ignorando o termo do calor na equacdo (2.25), temos a relagdo da pressao com a den-

sidade,
dP B I'YPdp

dt  p A’

que, junto das equacdes de continuidade (2.15), da equacao de Poisson (2.18) e do movimento

(2.27)

(2.20), formam um conjunto de equagdes usadas para o movimento adiabético.

2.1.3 Perturbagdes e ondas acusticas

A descri¢do hidrodinamica do Sol, ou de uma estrela qualquer, com o uso das equacdes
da secdo anterior € muito complexa, até mesmo para modelos numéricos. Algumas simplifica-
cOes sdo necessdrias e podem ser feitas, dado que as oscilagdes solares observadas tém ampli-
tudes muito menores que as escalas caracteristicas do Sol e podem ser tratadas como peque-
nas perturbacdes em volta do estado de equilibrio, assumido como estatico (Toutain; Bertho-

mieu; Provost, 1999). O método de simplificacdo aqui usado € o mesmo desenvolvido por
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Christensen-Dalsgaard (2014).

Um dado elemento do plasma pode ser especificado por sua posicdo inicial 7 € 0 mo-
vimento por sua posicdo (¢, 7y) em fun¢do do tempo. Da mesma forma, todas as quantidades
em equilibrio podem ser diferenciadas pelo subscrito zero (0). A descri¢cdo euleriana da pertur-
bacao do meio d4 a variagdo das quantidades em um ponto do espaco como fun¢do do tempo e
€ denotada pelo apodstrofo (*), enquanto a formulagdo lagrangiana d4 a mesma variagdo para um
dado elemento em fun¢do do tempo e € identificada pelo delta ().

Uma pequena perturbacao da estrutura de equilibrio faz a pressdo ser escrita como
P (F,t) = Py (F) + P'(7,1), (2.28)

onde P é a pressdo perturbada no ponto 7 e no tempo ¢, Py é a pressio de equilibrio e P’ é a
perturbacao da pressdo inserida naquele ponto, dada a descricao euleriana. No referencial que
acompanha o movimento perturbado, a descri¢ao lagrangiana considera um elemento de plasma

que se move de 7 para 7y + or devido a perturbacdo. A pressdo é entdo dada por

SP(7) = P(ify + 01) — Po() = P(y) + 01 - VPy — Po(i)
= P'(7y) + or - VR, (2.29)

O modelo hidrostatico assume que nao hé velocidades. Para as perturbacdes, a veloci-
dade € dada como a variagdo temporal do deslocamento,
aor

e (2.30)

U=

Com uso das equagdes (2.28) e (2.29), podemos obter o conjunto de equagdes do mo-
vimento adiabético estabelecido na sec¢do anterior para 0 movimento perturbado. A equacdo da

continuidade (2.15) se torna, descartando os termos de equilibrio e de ordem superior,

ap
I 1v. i7) = 2.31
ot + (po’U) 07 ( 3 )

ou, integrando em relagdo ao tempo com uso da equacgdo (2.30),
g+ V- (podr) = 0. (2.32)

De forma similar, temos para a equagao do movimento (2.16)

ov

Pogy = ~V P+ pog + 0o, (2.33)

onde ¢ = —V &, que representa a perturba¢do do potencial gravitacional e satisfaz a equacéo
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de Poisson perturbada,
V2P = 4nGyp. (2.34)

Por fim, para adquirir a perturbacdo do movimento adiabético da equagdo (2.27), par-

timos da equacao (2.25) para obter

00 1 ooP TPy 0d
q _ _Liofo0op (2.35)
8t po(r&o - 1) 8t £o 6t
e, como feito anteriormente, eliminamos o termo do calor para a forma lagrangiana,
d6P - FI,OPO (%p
ot n £o ot ’
T oF,
P =295, (2.36)
Po

na qual foi feita a integracdo em relacdo ao tempo. A equag¢do mostra que, quando o fluido é
comprimido (dp > 0), a pressdo aumenta proporcionalmente, gerando uma forga restauradora.

A partir desta, pode-se obter a forma euleriana

P61 R, = Lofb (p’ v or Vpo) , (2.37)
Po
que mostra a pressdo perturbada num ponto fixo com o elemento de plasma deslocado de uma
regido de pressdo de equilibrio, equivalente a densidade.
As perturbacdes definidas podem ser modeladas como ondas simples de movimento,
como € o caso aproximado das oscilagdes solares. Para isso, podemos considerar a situacdo de
equilibrio estdtico em que todas as derivadas temporais sdo descartadas e ndo h4 transporte de

plasma, isto €, ¥ = 0 na equacdo do movimento (2.20) e ela se torna
VEFy = pogo = —poVPo, (2.38)
enquanto a equagao de Poisson (2.18) se mantém inalterada,
V2®, = 471G pp. (2.39)

Podemos considerar o caso espacialmente homogéneo, em que todas as derivadas do
equilibrio somem e a gravidade na equacgdo (2.38) € insignificante, o que € uma aproximagao
razodvel quando a estrutura de equilibrio varia mais lentamente que as oscilagdes. Da equagdo

do movimento perturbado (2.33), temos

o o267

Poa = POW =-VP, (2.40)
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em que, aplicando o divergente, resulta em

o2 ; ,
po (v - (57’) _ V2P, (2.41)

Ao eliminar o divergente com o uso da equacgdo (2.32) e substituindo a pressdo perturbada pela

densidade perturbada da relagcdo adiabdtica (2.37), obtemos

82/0/ I'1 0P
= U2 = 23y 242
atQ p() p CO ) ( )
em que
' oF
G =120 (2.43)

Po
tem dimensao de velocidade ao quadrado. A equacdo (2.42) tem o formato de uma equacao de

onda com solucdes na forma de ondas planas,

p = Aexp [z (E - wtﬂ ) (2.44)
Substituindo em (2.42), temos
82pl
ge = P

V' =V (il?p’> = —c§lkI*,

isto €,
2 217,12
w” = cglkl?, (2.45)
que, quando satisfeita por w, € a relacdo de dispersao para ondas sonoras planas. A velocidade
de propagacao dessas ondas € a velocidade adiabdtica do som cy. Se considerarmos a equagdo
de estado pela lei dos gases ideais, em que aproximamos para um gas completamente ionizado
e desconsideramos efeitos de degenerescéncia e pressdo de radiacdo, como
k B pT

P , (2.46)
MMy

em que kp € a constante de Boltzmann, m,, € a unidade de massa atomica e . é o peso molecular

médio, a velocidade do som é dada por

_ ' 0kBTH

pm,

s (2.47)
Dessa equagdo, podemos ver que a velocidade do som ao quadrado, isto é, a velocidade de pro-
pagacdo das ondas acusticas ao quadrado, tem relacdo direta com a temperatura do meio, que

acompanha as mudancgas de pressdo e densidade. A velocidade do som adiabdtica ¢, € essen-
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Figura 2.7: Sistema de coordenadas esféricas polares.
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Fonte: Machado (2012).

cialmente determinada por T,/ dado que, se a temperatura é maior, as particulas se movem
mais rapidamente e colidem com mais frequéncia, aumentando a velocidade; enquanto, a uma
determinada temperatura de equilibrio, elementos mais leves se movem mais rapidamente e co-
lidem com mais frequéncia, resultando em uma velocidade do som maior do que a observada
para elementos mais pesados.
Podemos ainda mostrar, com a seguinte solugdo real,
2 —

5r = % A cos (E 7 —wt+ z)k, (2.48)
pow? 2

que o deslocamento, e, portanto, a velocidade, estd na direcao do vetor de onda k.

2.1.4 Separacgdo de varidveis em harmonicos esféricos

Assumindo um sistema com simetria esférica no estado de equilibrio, podemos encon-
trar as equacgdes que descrevem pequenas oscilagdes nao radiais, nas quais as perturbacdes nao
preservam essa simetria. Serdo usadas coordenadas esféricas polares (Figura 2.7), em que 7 é
a distancia do centro, # € a colatitude (angulo a partir do eixo polar), ¢ € a longitude e a,, ag
e a, sdo seus respectivos versores. Dado que os coeficientes das equagdes lineares listadas até
aqui dependem apenas da profundidade, as varidveis angulares podem ser separadas. Para isso,

o deslocamento dr e o vetor de onda k sdo separados em componentes radiais e horizontais,

—

or = Eiiy + En, (2.49)

= k.a, + kp, (2.50)

=

e € possivel encontrar o conjunto de equacdes do movimento oscilatdrio para essas componen-

tes. O subscrito “h” das equagdes acima representa a componente tangencial do vetor, dado
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por
& = Eolig + Lty 2.51)

O mesmo € considerado para outros vetores com o subscrito. Convém também definir as com-
ponentes horizontais do gradiente, divergente e laplaciano com V,, que retorna apenas as com-
ponentes angulares.

A equacdo de continuidade (2.32) é, portanto, escrita como

10 -
P = s (por®&) — poVi - &, (2.52)
no qual, como exemplo, temos
- 0 1 0
c& = — 0 —=.
Vi & rsen 6 00 (sen 05,) + rsenf 0¢

A componente horizontal da equa¢do do movimento perturbado (2.33) é

9%,
Lo o8

= VP + po§ = =ViP' = poV, @, (2.53)

em que € possivel aplicar o divergente horizontal, uma vez que o gradiente horizontal das quan-

tidades em equilibrio € nulo,
0? .
poﬁvh &= —ViP — pVid' (2.54)

Podemos eliminar o divergente com o uso da equacdo (2.52) e obter

82 / 1 / /
7. (&) | = VP = po Vi @', (2.55)

N 0
a2 |P T2 or
A componente radial da equagdo (2.33) é

0% _ OP | 0G  0F _ OP 0%’

_ ofF __or_ . 2.56
P50 o TP +p08r 5 " P90~ Poa (2.56)

na qual a derivacdo na aceleragdo da gravidade no equilibrio foi feita considerando que gy =

goa,. A equagdo de Poisson com perturbagdo (2.34) € escrita como

Lo (0

2" = 4nGy. 2.
r2 Or " 8T)+vh mGp (2.57)

Podemos agora separar a variacio das perturbacdes em 6 e ¢ em fungdo de harmdnicos

esféricos Y;"™ representados por

Y™ = (=1)" ¢, P (cos ) exp (img), (2.58)
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em que P"(cos @) é o polindmio de Legendre, dado por

P"(cosf) = L (1 — cos® H)m/2 dli (cos6 — l)l (2.59)
! 20! d costtm g ’ '
e ¢ € a constante de normalizacdo determinada por
20+ 1)(I —m)!
, _ @i -m) .60

Cim Ar(l+m)!

tal que a integral de |Y;"|? sobre a esfera unitéria seja igual a 1. O harmdnico esférico (2.58) é
caracterizado pelo grau [ e indice azimutal m, sendo que [ mede o nimero de onda horizontal

total na superficie por

L
kp = — 2.61
h R@ ) ( )
em que L = \/I(l + 1) estd relacionado com o comprimento da onda,
2r 27 Rg
A= "— = ) 2.62
o 7 (2.62)

L representa, aproximadamente, o nimero de comprimentos de onda ao longo da circunferéncia
solar, enquanto o grau [ mostra o nimero de nodos presentes na fotosfera solar (ou camada
atmosférica observada) e o médulo do indice azimutal |m| especifica quantos desses modos sdo
linhas de longitude, isto €, passam pelos polos. Para as oscilagdes solares e para a maior parte
das estrelas pulsantes, o eixo de pulsacdo coincide com o eixo de rotagdo (Aerts; Christensen-
Dalsgaard; Kurtz, 2010). O nimero de nodos correspondentes a linhas de colatitude € igual a
[ — |m| e os valores de m variam de —[ para [, existindo 2/ + 1 modos para cada grau .

A Figura 2.8 ilustra alguns harmonicos esféricos. Nela, podemos discernir alguns mo-
dos de oscilagdo individuais. Entre eles, os modos zonais (m = 0), vistos em a), c) e f),
apresentam somente linhas nodais de colatitude e, para [ = 10, possuem maior amplitude no
limbo solar (Toutain; Berthomieu; Provost, 1999; Cunnyngham et al., 2017). Quando m = [,
como em b), e), i), j) e 1), t€m-se os chamados modos setoriais, que para alto [ se propagam
com maior amplitude somente pelo equador (Christensen-Dalsgaard; Gough; Toomre, 1985).
Os modos mais comuns sdo os intermedidrios, chamados modos tesserais, como em d), g), h)
e k). Na realidade, as oscilagdes observadas sdo uma superposi¢do de todos esses modos, com
graus que variam entre 0 e mais de 1500 (Christensen-Dalsgaard, 2014). A forma como € feita
a medida determina quais serdo melhor identificados. Por exemplo, ao se realizar uma medida
do Sol como um todo, serdo observados os modos com baixo grau (I < 4), dado que as contri-
bui¢des positivas e negativas dos outros modos tendem a se cancelar. Portanto, mede-se como
o Sol oscila como um todo, método conhecido como heliosismologia global. Ao considerar
regides restritas da fotosfera solar, os modos de maior grau s@o mais facilmente identificados,

dado que as oscilagdes globais tém um efeito homogéneo e sdo dificilmente diferenciadas. Essa
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Figura 2.8: Curvas de nivel da parte real dos harmonicos esféricos Y, com o termo (—1)™
suprimido, por simplicidade. Curvas positivas s@o indicadas por linhas continuas
e curvas negativas por linhas pontilhadas. O eixo polar estd inclinado a 45° e o
equador estd indicado com o sinal “+”. Os casos ilustrados sdo: a) [ = 1, m = 0;
b)l=1m=1¢cl=2m=0,d)l=2,m=1,¢e)l =2, m = 2;
=3, m=0;9)l=3, m=1hl=3 m=21))l=3 m=3;j)l =5 m=25;
k)l =10, m=5;1) 1 =10, m = 10.

Fonte: Christensen-Dalsgaard (2014).
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ultima andlise € determinada por heliosismologia local.
E caracteristico do harménico esférico que

I(1+1)

VY™ (0,0) = ———5—=Y"(0,9). (2.63)

r

E as varidveis das equagdes (2.55) a (2.57) sdo expressas na seguinte forma:
& (1,0, 9, t) = ViArE ()Y, (0, 6) exp (—iwt), (2.64)

na qual & representa a amplitude. Da equacdo (2.29), vemos que quando as perturbacdes eule-
rianas sao dadas por essa forma, as perturbagdes lagrangianas também o sdo, portanto, podemos

dividi-las por Y;*(0, ¢) exp (—iwt) como fator comum. As equacdes de amplitude se tornam

W {/3’ + 712% (ﬁpoér)} _ Z(l:; D (15’ + poé’> , (2.65)
—Ppods = —ddli/ — Fg0— po (ﬁ (2.66)

%% (ﬂ ‘f) — l(l; 1)@ = 4nGp, (2.67)

(5}5 — Flffopo 5/3) = po (T30 — 1) 64, (2.68)

e, assumindo oscilagdes adiabaticas, dg = 0, a equacdo (2.68) torna-se

1 dP() 1 dp()

~/ Po 5/ &
= P+pép| —————|. 2.69
p ThoFs po < | ) (2.69)

Como consequéncia da simetria esférica assumida, as equagdes acima nao dependem do indice
azimutal m.
Para oscilagdes radiais, com | = 0, podemos eliminar a perturba¢do do campo gra-

vitacional aplicando a equacdo (2.52), sem considerar a parte horizontal, na equacgao (2.67),

1d do’ 47G d -
1d ( ):_ "G (o). @.70)

obtendo

r2dr dr dr

ou, considerando que a forca gravitacional deve ser finita em r = 0,

do’
dr

= —47TG,00£~7«. (2.71)
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Da equagdo (2.53), temos que a componente horizontal do deslocamento € dada por

- ~ oy, 1 oy™
=4 Lg L —i 2.72
& th(r)< 50 ag + sond 90 a¢) exp (—iwt), (2.72)
em que
- 1 1 D/ T/
&nlr) = — (—P + <1>) . (2.73)
rw? \ po

Assim, o vetor de deslocamento fisico € escrito como

57 = vimn{ [0+ 60 (Gian+ 00, ) e cion | @78

Por fim, podemos usar a equag@o (2.69) para eliminar ' das equagdes (2.65) — (2.67).
Como trataremos somente das amplitudes de oscilacdes adiabdticas em relagdo a posi¢ao de
equilibrio com descri¢do euleriana, pode-se suprimir, a partir deste ponto, o til das amplitudes e
o subscrito zero (0) das quantidades de equilibrio, para simplicidade. Ao comegar pela equagao
(2.65), obtemos

d¢, :_<2+ 1 dP) §r+% ll(l+1) _l} P,+l(l+1)@,7 2.75)

dr r I''/Pdr w?r? c? w2r?

em que se fez uso da velocidade do som adiabdtica (2.43). Introduz-se a frequéncia acustica

caracteristica S; como

I(1+1)c?
52 — (J;—2)C _ 2. (2.76)
A equacdo (2.75) é simplificada para
g, (2 1 dP 1 [S? ,l(l+ 1)
dr——(ﬁri—pa)wﬁb—l)“ BT @77

Para a equacdo (2.66), obtemos

“rrart Par

dP'_p{w2 <1dP 1dp)1§ L dP, 4

dr rPdr pdr
1 dpP do’
=p(W—=N?)&+5—=—P — 2.78
em que se introduziu a frequéncia de Brunt-Viisild N, tal que
1 dP 1dp
N=g|=———-=-"). 2.79
g (I‘lP dr pdr) (279)

A frequéncia de Brunt-Viisild NV, ou frequéncia de flutuabilidade, representa a esta-
bilidade convectiva de um elemento do plasma. Como exemplo, se um elemento de fluido é

deslocado para cima (no sentido positivo de ) adiabaticamente, seu comportamento dependera
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da densidade do meio para onde ele foi deslocado. Se N? > 0, o elemento é mais pesado
que o novo ambiente e a forca de empuxo o leva de volta a sua posicao original, fazendo com
que o elemento execute um movimento oscilatério ao redor de sua posicao de equilibrio. Se
N? < 0, o elemento é entdo mais leve que seu ambiente e 0 empuxo o leva para mais longe de
sua posi¢do de equilibrio, na mesma direcdo, correspondendo a uma instabilidade convectiva.

Para a equacdo (2.67), temos

1d (radi) _ tnC (52 i p_erQ) Gy (2.80)
c g

r2dr dr 72

As equacdes (2.77), (2.78) e (2.80) constituem um sistema de equagdes diferenciais
ordindrias para as quatro varidveis dependentes &,., P’, ' e d®’/dr. Para oscilagdes radiais,
os termos de &’ podem ser eliminados com uso da equagdo (2.71), reduzindo o sistema para
as duas varidveis &. e P’. Além disso, todos os coeficientes das equagdes sdo reais e pode-se
esperar que a frequéncia w? seja também real, caracterizando o caso oscilatério para w? > 0.

Condi¢des de contorno devem ser estabelecidas para encontrar as solucdes das equa-
coes. No centro do Sol, em r = 0, pode-se tanto assumir que o deslocamento deve sumir
quanto que as perturbacdes permanecam finitas (Stix, 2012). Para as condicdes de superficie,
existem diversas abordagens que podem ser tomadas, dado que o Sol ndo possui uma superficie
definida. Ao invés disso, possui uma extensa atmosfera em que as oscilacdes podem se propa-
gar até evanescer. Dependendo do que se busca calcular, € possivel estabelecer limites para a
evanescéncia das oscilagdes ou um limite de raio solar para considerar onde certas frequéncias
serdo refletidas para o centro. Portanto, a escolha € feita para o tipo de modelo solar escolhido.

Como exemplo, pode-se considerar as camadas externas obedecendo a relacdes poli-
tropicas, util para estrelas com camadas convectivas exteriores, como o Sol. A relacdo de um

politropo associa a pressdo e a densidade de acordo com
P = Kp'tim, (2.81)

em que K € a constante politrpica e n o indice politrépico. Ambos os termos variam depen-
dendo da relagdo que se deseja estabelecer e que descreva melhor a estrela em questdo. Este
modelo relaciona a pressdo e a densidade sem precisar considerar a equagao de energia e seu
transporte, facilitando o estudo das oscilagcdes. Para cada indice n, existe um conjunto inico
de frequéncias de oscilagdes adiabdticas permissiveis (Aerts; Christensen-Dalsgaard; Kurtz,
2010).

Junto com as equagdes de contorno, as equacdes devem ser resolvidas numericamente
para encontrar as autofrequéncias de w que permitem solug¢des ndo triviais. Cada autofrequéncia

corresponde a um modo de oscilagdo.
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2.1.5 Aproximacdo de Cowling e modos de oscilagdo

Para tratar das equacgdes (2.77), (2.78) e (2.80) analiticamente, a perturbacao do poten-
cial gravitacional pode ser descartada a partir da aproximacao feita por Cowling (1941) quando
o grau [ e o indice radial |n| sdo grandes. A razdo da aproximacdo de Cowling estd no fato de
que o grande numero de mudancas do sinal do potencial, calculadas pela equagdo de Poisson,
faz com que as contribui¢des se anulem e o efeito total do potencial seja muito pequeno. A vali-
dade da aproximacdo foi confirmada numericamente por Robe (1968) e Christensen-Dalsgaard
(1991), com diferenca de menos de 1% nas autofuncdes calculadas.

Podemos, portanto, descartar a equagdo (2.80) e as equagdes (2.77) e (2.78) tornam-se

de, 2 1 .dP 1 /52 ,

=— |-+ ==— —|—=—-1)P 2.82
dr (r N P dr) St pc? <w2 ’ (282)
4P’ , 1 dpP

= — N &+ ———P. 2.83
dr p (w )5 + I'P dr ( )

Para oscilagdes de alto indice radial, as fun¢des perturbadas variam muito mais rapidamente

que as fung¢des do equilibrio e podemos descartar os termos com derivadas de quantidades em

equilibrio:
d¢, 1 (S}
5 ()P 289
dpP’
o =7 (w2 — N2) & (2.85)

Essas equagdes podem ser combinadas em uma tnica equagdo diferencial de segunda ordem

a2, w? N2\ [ S?
w5 (B)e e

em que se descartaram novamente as derivadas de quantidades em equilibrio. A equacdo (2.86)

para &, na forma de

nos dd uma boa aproximac¢do das equacdes de oscilagdes ndo radiais, permitindo descrever as
propriedades dos modos de oscilagdo.
Observa-se que as frequéncias caracteristicas definidas por (2.76) e (2.79) t€m um

papel importante em determinar o comportamento das oscilagdes. Isso se torna mais visivel

assumindo 2 /2 o
W i
tal que
d2§T
02 = —K(r)&. (2.88)

Dessa forma, fica claro que a funcao de &, solug@o da equacao diferencial € uma fungdao harmo-
nica quando K (r) é positivo e uma fun¢do exponencial para K (r) negativo. Como as varidveis

dependem de 7, que muda consideravelmente as quantidades dependentes conforme a oscilagao
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viaja pelo interior solar, podemos apenas afirmar que a funcdo serd localmente oscilatéria ou
localmente exponencial.

A solugdo € oscilatéria quando

i jw|>|N| e |w>S5
ou

il. |w| < |N| e |w] <S5
e € exponencial quando

iii. |N| < |w| < S
ou

iv. S < |w| < |N].

O que define quais serdo as frequéncias observadas € a estrutura interna do Sol. Para uma certa
regido, a solucdo oscilante pode ser dominante, decaindo a uma solu¢@o exponencial conforme
a onda se afasta. A solugdo oscilatdria € dita confinada nessa regido e o espectro de frequéncias
oscilatdrias € discreto para essas frequéncias confinadas. O limite de uma regido de solucdo
oscilatdria para uma solugdo exponencial é chamado de ponto de retorno daquela frequéncia,
onde K (r) = 0. As solugdes exponenciais representam regides com ondas evanescentes.

Das solucdes oscilatérias, classificam-se como modos p os modos de alta frequéncia
que satisfazem a solu¢do (i) e modos g as solugdes que satisfazem (ii), com baixa frequéncia. As
regides de confinamento dos modos p € g para um modelo solar podem ser vistas na Figura 2.9.
A frequéncia acustica caracteristica 5; tende ao infinito no nicleo do modelo solar, quando r —
0, e decresce proximo ar = R, devido a diminui¢do do valor de ¢ (2.43). Como foi esclarecido
na sec¢do anterior, para a equagdo (2.79), N* > 0 representa um movimento oscilatério para
regides convectivamente estdveis. Como visto na Se¢do 2.1.1, a regido dos ultimos 0, 3R, do
interior solar é reconhecida como sendo uma zona convectiva e N2 < 0, assim sendo, ndo
existem frequéncias observaveis dos modos g nessa regido, conforme se observa na figura.

Os modos p estdo confinados entre as camadas superficiais € um ponto de retorno 7,
localizado onde se satisfaz S?(r;) = w?, que é dado por

VI 1)e(re) (2.89)

Ty = )
w

que mostra que o ponto de retorno depende do grau [ e da frequéncia w. Os modos p solares

observados na regido de 5 minutos possuem w > N e K pode ser aproximado por

K(r) ~ é (w* = 57). (2.90)
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Figura 2.9: Frequéncia de flutuabilidade /N (linha continua) e frequéncia acustica caracteristica
S; (linha pontilhada) em fun¢@o da fracdo de raio solar para um modelo do Sol.
As linhas de frequéncia acustica estdo rotuladas com o valor do grau [. As linhas
horizontais indicam as regides de confinamento para um modo g de frequéncia v =
100 pHz e para um modo p de grau [ = 20 e frequéncia v = 2000 pHz.
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Fonte: modificado de Christensen-Dalsgaard (2014).

Em vista disso, a dinamica dos modos p € determinada somente pela variagdo da velocidade do
som com o raio e eles nada mais sdo que ondas acusticas estaciondrias com a pressdo como forca
restauradora’. A equagio (2.90) pode ser obtida da relagdo de dispersdo (2.45) jd estabelecida

para ondas sonoras planas com uso do quadrado do comprimento do vetor de onda (2.50),
k> = k2 + k2, (2.91)

com a componente horizontal k; definida em (2.61), para um raio qualquer, e a definicao da

frequéncia acustica caracteristica (2.76). A relagdo torna-se

1
W2 = 2 {kf—i—l(l—z )17
r
=L (w? = S7) (2.92)
r 2 L) :

onde k2 é identificado como sendo K nas equagdes (2.90) € (2.88).
Um modo € considerado como uma superposi¢dao de ondas sonoras em propagacao e a
reflexd@o interior dos modos p pode ser entendida pela teoria de raios luminosos (Gough, 1984).

A Figura 2.10a mostra uma representacio dos raios de propagacdo das ondas sonoras. A me-

3Por isso 0 nome, de pressure modes.
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Figura 2.10: Diagrama da propaga¢do das ondas para uma se¢do transversal do interior solar.
a) Ondas actsticas dos modos p com pontos de retorno indicados pelos circulos
pontilhados. Os raios correspondem a modos de frequéncia de 3000 pHz para
os graus [ = 0 (raio passando pelo centro), 2, 20, 25, e 75 (raio refletido mais
proximo do limite do diagrama). b) Caminhos das ondas de gravidade do modo g
de frequéncia 190 yHz e [ = 5.

Fonte: Cunha et al. (2007).

dida que as ondas se propagam para o interior do Sol, as partes mais profundas da frente de
onda estardo em um ambiente mais quente e com velocidade do som maior. Como consequén-
cia, as ondas viajam mais rapidamente e a dire¢do de propagacdo € desviada da direcdo radial,
conforme pode ser visto da relag@o inversa da componente radial na equacdo (2.92). No ponto
de retorno (casca pontilhada da figura), a onda viaja horizontalmente e € refletida. Nas cama-
das superficiais, as ondas sdo refletidas em diferentes alturas, dependendo da sua frequéncia,
devido ao rdpido declinio da densidade. Da equacdo (2.89), quando [ é pequeno, o ponto de
retorno € préximo do centro, enquanto que para [ grande as ondas ficam confinadas as camadas
superficiais.

Para [ 2> 40, os modos estdo presos na camada convectiva (Christensen-Dalsgaard,
2014).

Para os modos g, os pontos de retorno sdo determinados pela condicdo N = w. Pode-se
observar na Figura 2.9 que essa condi¢do impde que deva existir um ponto de retorno préximo
ao centro do Sol e outro na base da zona convectiva, para frequéncias proximas a0 maximo
permitido pelo modelo, os modos ficam confinados no interior solar (Figura 2.10b).

Modos g de alta ordem devem obedecer w? < S? e K pode ser aproximado por

K(r) ~ L (N? — w?)

w2

I(1+1)

r2

) (2.93)

A dindmica dos modos g € dominada pela frequéncia de flutuabilidade N em funcdo de r e a

gravidade atua como forca restauradora dominante para a perturbacdo de densidade*. Os modos

“Modos g sdo assim definidos pelo termo gravity modes, nio relacionado com ondas gravitacionais do espago-
tempo.
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sdo ondas de gravidade confinadas com a seguinte relagdo de dispersao:

2 N2

__ N 294
YL (2.94)

na qual se pode obter a componente radial do nimero de onda, como foi feito anteriormente

2
o i+ (ﬂ — 1) , (2.95)

" 72 w?

para os modos p, como

e que estd de acordo com (2.93).

A possivel medi¢ao dos modos g solares poderia nos dar informagdes sobre seu nucleo,
algo valioso para o refinamento dos modelos de estruturas solares e estelares em geral. Infeliz-
mente, estes modos nunca foram observados no Sol (Appourchaux et al., 2000; Appourchaux;
Pallé, 2013; Fossat et al., 2017).

Na Figura 2.11, pode-se observar curvas que representam as diferentes frequéncias
de oscilagcdo calculadas em fun¢do do grau angular [ classificadas pela ordem radial n, que
representa o nimero de nodos na direcdo radial da oscilagdo, isto €, o nimero de zeros em &,.. O
zero em r = () s6 é contabilizado para o modo radial, onde [ = 0. Paran > 0, temos os modos p,
em que a pressao atua como forca restauradora. A frequéncia desses modos aumenta conforme
os indices [ e n, em que este ultimo estd indicado para as diferentes curvas a direita e no topo da
figura. Para n < 0, temos os modos g, em que a gravidade atua como forga restauradora. Para
esses modos, a frequéncia diminui com o aumento do nimero de nodos. Para n = 0, temos um
modo fisicamente distinto dos modos p, denominado modo f>. Ele se comporta como uma onda

de superficie em dgua profunda (Stix, 2012) e sua relacdo de dispersao é
w? = gky, (2.96)

que depende somente da gravidade e do comprimento de onda e ndo da estrutura interna da
camada, de forma andloga ao comportamento de um péndulo.
As oscilagdes predominantes na fotosfera solar, com periodo de 5 minutos, correspon-

dem as frequéncias préximas do valor de v = 3,3 mHz = 3300 uHz e w = 0,021 s7 L,

2.2 ROTACAO

Logo apo6s a observaciao do céu com uso do telescopio, descobriu-se que o Sol possui
um movimento de rotacdo em torno de seu préprio eixo devido a diversas observacdes feitas
por Galileu Galilei, Johannes Fabricius, Christoph Scheiner e Thomas Harriot nos anos 1610.
Em seu trabalho de 1626 intitulado Rosa Ursina, Scheiner estuda manchas solares com critério
e apresenta evidéncias da variagdo dos caminhos dessas manchas devido a rotacio associada a

inclinacao do eixo solar em relacdo a ecliptica e de que a passagem das manchas era mais demo-

SDe fundamental.
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Figura 2.11: Frequéncias ciclicas v = w/27 calculadas em fung@o do grau [ para um modelo
solar comum, ajustado para obter a luminosidade e o raio solares na idade solar.
Valores da ordem radial n estdo indicados a direita e no topo da figura.
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Fonte: modificado de Aerts, Christensen-Dalsgaard e Kurtz (2010).

rada em latitudes solares maiores (Curtis, 1912; Carrasco; Mufioz-Jaramillo; Gallego; Vaquero,
2022). A explicagdo desse fato estd associada a rotacdo diferencial das camadas superficiais do

Sol que hoje sdo conhecidas.

2.2.1 Coordenadas heliograficas

A direcdo do eixo de rotacdo solar no espaco, como € conhecida hoje, foi estabelecida
por Carrington (1863) a partir do movimento proprio de manchas solares. Essa direcdo € de-
terminada a partir de dois elementos rotacionais, ou elementos de Carrington, dados por ¢, o
angulo de inclinacdo entre o plano da ecliptica e o plano equatorial do Sol (j4 mencionado na
Secdo 2.1 como ¢ = 7,25°) e {2, a longitude ecliptica do nodo ascendente do equador solar,

isto €, o angulo entre o ponto de interse¢do do equador solar e a ecliptica e o equindcio vernal
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Figura 2.12: a) Defini¢ao das coordenadas heliograficas para um ponto X no Sol de acordo com
defini¢cdes esféricas. b) Posi¢dao do eixo de rotacdo do Sol em relacido ao eixo de
rotacdo da Terra e a linha norte-sul da projecdo do disco solar.
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Fonte: adaptado de Cakmak (2014).

(angulo TN na Figura 2.12a). A orientacdo do eixo tem o efeito observavel, conforme a Terra
realiza seu movimento de translacdo, de inclinar o eixo solar em direcao a Terra ou para longe
dela. Visto da Terra, o eixo rotacional solar parece precessar em torno da dire¢do normal ao
plano da ecliptica com um periodo de um ano (Cunnyngham et al., 2017). O angulo na direcao
da linha Sol-Terra € dado por By, que representa também a coordenada heliografica latitudinal
do centro do disco solar, isto é, a distancia angular do equador do Sol para o centro do disco
solar aparente, enquanto L, determina a coordenada longitudinal desse centro. O angulo per-
pendicular a linha Sol-Terra é denominado angulo P, comumente medido em relagdo ao eixo
de rotacao terrestre (Beck; Giles, 2005). A Figura 2.12 mostra esses angulos e as coordenadas
heliogréficas de um ponto visto no Sol através de defini¢Oes esféricas.

Na Figura 2.12a vemos a linha de visada da Terra em direcio ao centro do disco solar
aparente passando pela ecliptica no ponto E, que é o centro da Figura 2.12b. A linha EPy mostra
a direcdo do eixo de rotacao do Sol e o angulo entre essa linha e o eixo de rotagdo da Terra dado
pela linha NgSg € o ngulo P. Na pratica, esse angulo € determinado pela soma das inclinagdes
dos eixos de rotacdo da Terra e do Sol em relacdo a ecliptica. O angulo B; pode ser visto no

angulo formado por FCE e o centro do disco solar, indicado pelo ponto O, é calculado por

Lo = arctg (tg (Ao — §2) cosi) + M, (2.97)
By = arcsen (sen (A — §2) seni), (2.98)

onde M ¢ a distancia angular do nodo ascendente do equador solar na ecliptica da longitude
inicial e A\ representa a longitude ecliptica do Sol. Como ndo existem pontos fixos no Sol, a
longitude é determinada a partir do periodo de rotacao sinddica das manchas solares determi-

nado por R. C. Carrington como 27,2753 dias (Stix, 2012). A rotagdo 1 teve inicio, portanto,
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em 09 de novembro de 1853 e na data de comeco de cada nova rotacao, apds o periodo acima, a
longitude do centro do disco solar é 0. Um ponto X qualquer no disco solar é definido por suas
coordenadas (L, B).

2.2.2  Velocidade angular

A velocidade angular Q(r,1)® do Sol é uma fungdo varidvel com o raio r € a latitude
1, ou seja, diferentes partes do Sol giram em velocidades diferentes, caracterizando seu feno-
meno de rotagdo diferencial. O estudo da variacdo da velocidade interna € determinante para a
compreensao da evolugdo e das propriedades gerais do Sol.

Diversos estudos, como os de Brown et al. (1989), Schou et al. (1998), Howe (2009),
fazem uso dos modos p para inferir a velocidade angular em camadas internas do Sol. Isso
se faz possivel porque, em uma estrela esfericamente simétrica e nao rotativa, as frequéncias
de todos os modos com diferentes valores de ordem azimutal m, totalizando 2! + 1 valores
possiveis, com mesmo grau [ e ordem radial n seriam idénticas ou degeneradas (Gough; To-
omre, 1991; Aerts; Christensen-Dalsgaard; Kurtz, 2010), dado que as equagdes e condi¢des de
contorno nao dependem do indice azimutal m. A rotagdo solar remove a degenerescéncia ao
definir um eixo particular, criando multiplos de frequéncias separados em (2/+ 1) componentes
(Christensen-Dalsgaard, 2002), conforme pode ser visto na Figura 2.13, em que a rotacao solar
cria a inclinagdo das faixas de picos no espectro de poténcias. A esse efeito € dado o nome
de desdobramento rotacional (do inglé€s, rotational splitting), que permite inferir a velocidade
angular.

Como diferentes modos de oscilagdo penetram diferentes profundidades do Sol, o des-
dobramento das frequéncias pode ser invertido para obter a velocidade angular em fun¢do do
raio solar. De forma similar, os modos em que |m| = [ ficam concentrados no equador solar,
enquanto modos com |m| < [ cobrem toda a esfera solar, criam miltiplos de frequéncia com
espacamentos diferentes e permitem obter informagdes acerca da dependéncia da velocidade
angular com a latitude. Os resultados desse tipo de estudo sdo vistos na Figura 2.14. De me-
didas como essas, sabemos que o interior radiativo rotaciona quase como um corpo rigido até
a fase de transic@o da tacoclina, base da regido convectiva, em que a rotagdo comeca a variar
fortemente com a latitude. Em camadas superficiais, nos tltimos 5% do interior solar, a taxa de
rotagdo decresce rapidamente, conforme o gradiente logaritmico 01n 2/0Inr ~ —1 (Rabello-
Soares; Basu; Bogart, 2024). Essa camada é denominada “camada de cisalhamento proxima a
superficie” (NSSL).

Como funcdo da latitude para as camadas superficiais do Sol, a velocidade angular
pode ser representada por

Q= A+ Bsen?¢ + Csen' ), (2.99)

em que as constantes A, B e C sdo obtidas através de ajustes para as medidas realizadas, que

A partir desta secdo a letra omega maitiscula () serd utilizada somente para indicar a velocidade angular.
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Figura 2.13: Espectro de frequéncias v das oscilagdes superficiais do Sol em func¢io da ordem
azimutal m para [ = 20. Cada fileira de picos é produzida por um modo p de

n = 15.
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Fonte: adaptado de Woodard e Libbrecht (1993).

Figura 2.14: Perfil da rotacdo diferencial interna do Sol a partir de medidas de heliosismologia
global. a) e b) mostram resultados obtidos pelo GONG e pelo HMI, respectiva-
mente, em funcao do raio solar relativo e c) mostra as frequéncias de rotagdo em
func¢do do raio solar relativo para latitudes selecionadas, com regides acinzentadas
destacando regides de grande cisalhamento.
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podem ser de natureza espectroscOpica, de posicionamento de manchas solares ou de helio-
sismologia. A representa a taxa equatorial de rotagdo enquanto B e ' transmitem a variacdo
em direcdo aos polos. Através de medidas de efeito Doppler, Snodgrass (1983) obteve para os
coeficientes os valores A = 2.857 £ 0.006, B = —0.347 £ 0.005e¢ C = —0.477 £+ 0.007.

Além do transporte de matéria na dire¢do longitudinal, o Sol apresenta um fluxo me-
ridional na direcdo norte-sul. Esse fluxo, apesar de muito menor que o efeito de rotagdo, €
responsdvel por diversos efeitos eletromagnéticos (Liang et al., 2018) e de transporte de gran-
des células convectivas (Hill, 1988). Proximo as camadas superficiais, o fluxo meridional ocorre
em dire¢do aos polos em ambos os hemisférios, mas sabe-se que essa circulagdo nao ocorre de
forma simétrica para o norte e para o sul (Stix, 2012).

Valores comuns para a velocidade de rotacdo linear no equador solar sdo da ordem de
2km s~ (Mullan, 2009; Priest, 2020), enquanto amplitudes tipicas para o fluxo meridional sdo
da ordem de ~ 10 — 20 m s~ ! (Hotta et al., 2023).

2.2.3 Perturbacdo das frequéncias

As equagdes obtidas na Secdo 2.1 assumem um modelo em equilibrio em que nao
existem campos de velocidade. Porém, como visto acima, a rotacdo causa o desdobramento
das frequéncias, afetando as medidas realizadas de um ponto de vista geométrico. Ao assumir
a velocidade angular €2 como uniforme e uma oscilagdo de frequéncia wy, independente de m,
no referencial girando com a estrela, a frequéncia medida por um observador no referencial da

Terra sera separada de acordo com m por
Wy, = wo + mf. (2.100)

Essa equacdo é aproximadamente correta se {2 for substituida por uma média da velocidade
angular dependente da posi¢do e a forca de Coriolis for desconsiderada, dado que é muito
pequena. O desenvolvimento a seguir segue o apresentado por Christensen-Dalsgaard (2014).
O vetor de rotacao
Q = Q(cosfa, —senbay), (2.101)

dado pelas coordenadas esféricas definidas na Secdo 2.1.4, estd associado a velocidade linear

(70 no estado de equilibrio por
Uy = Qr senf a, = O x 7 (2.102)

A perturbacdo causada na frequéncia w por conta da presenca de um campo de veloci-

dades pode ser escrita em fun¢do do deslocamento fisico (equacdo 2.74) como

Sy podr - (To- V) orav
[,/ polor2dv

ow = —

(2.103)
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€, mais comumente, com o intuito de investigar o desdobramento de frequéncias, por

R s
OWnim = m/ / Ky (1r,0) Q(r,0) v dr do, (2.104)
0o Jo

no qual a perturbacdo € definida pelos indices que caracterizam os modos de oscilagdo (n, [,
m). A fun¢do K, do inglés kernel, ¢ uma funcdo de peso média da estrutura solar, que
altera o valor da perturbacio conforme as propriedades do meio (Schou et al., 1998). E com a
equacao (2.104), a partir de uma técnica conhecida como inversao de frequéncias, que os dados
da Figura 2.14 sdo obtidos.

O efeito da perturbagdo para os modos p pode ser obtido ao considerar uma perturbacdo
dra(r), funcdo somente do raio, na relagdo de dispersdo de uma onda sonora plana, equagio
(2.45), como

w? = Ak + d,a(r). (2.105)

Ao usar a equacdo (2.91) para o médulo ao quadrado do vetor de onda e (2.61) para o quadrado

da componente horizontal com um raio varidvel r, obtemos, para k.,

2 12 1 1/2
m:(i————ma . (2.106)

Assumindo a perturba¢do como pequena, temos

w 122\ "? 1 122\ 2
kr ~ E [<1 — w2r2> — ﬂ (1 - w27“2) (STCL s (2107)

em que a condi¢do para que essa seja uma onda estaciondria € de que

Ro
/ k.dr = (n+ a)m, (2.108)

onde @ = a(w) é uma funcgdo da frequéncia que representa a mudanga de fase nas camadas

superficiais. Substituindo a equagdo (2.107), obtemos

Ro 1202 1/2 1 Ro I2¢2 —1/2
(n+a)r _ / (1 L% ) dr 1 (1 L ) 502 (2109
Tt ¢

w w?r? c 2w/, w?r?

Se o termo de perturbagdo d,.a for nulo na equagdo acima, obtemos a chamada lei
de Duvall desenvolvida por Duvall (1982). A lei mostra a dependéncia que as frequéncias de
oscilacdo dos modos p t€ém dos indices n e [ e da velocidade do som, permitindo que se estime
essa velocidade no interior solar.

O efeito da perturbacdo nas frequéncias de oscilag@o € obtido ao multiplicar a equacdo
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(2.109) por w e perturba-la de w para w + dw, assim

da Ro L2\ " ar Ro L2\ V2 L2 §w dr
— 0w =0 1—— — 1-— ——
Taw™ w/rt ( w2r2> c —HU/” < w2r2) wir?w ¢

1 [Re 2\ ar
~ 5 i <1 — w2r2> 5,@7, (2.110)
que é simplificado para
dw 1 [Re L2e\"?  d
5% o ﬁ/ (1 — 262) Srar, @.111)
w w? J,, w?r c

onde

Ro 2 2\ —1/2 Ro 2\ —1/2
S:/ L ﬁ—wd—a:/ 5L dr_de o)
v w?r? c dw v w? c dw

em que se fez uso da expressdo para a frequéncia acustica caracteristica (2.76). A expressao
S estd associada ao tempo que o som leva para viajar pela distancia radial dr ao longo de um
caminho do raio, ou a propagacdo da onda, do ponto de retorno 7; até o raio solar R,.
Considerando rotacao do Sol, no referencial inercial a relacdo de dispersao (2.45) ser4,
de acordo com (2.100),
w? = Ak + 2mw, (2.113)

em que, novamente, {2 ¢ uma média latitudinal dependente somente de ». Comparando (2.100)
e (2.113), vemos que d,a(r) = 2mwS2(r). Substituindo em (2.111), obtemos a perturbacdo na

frequéncia dos modos p causada pela rotacdo:

Ro 2 2\ —1/2
Séw :m/ (1 _ L ) o). (2.114)

Assim, pode-se obter a perturbacao a partir dos pardmetros fisicos calculados.



3 HELIOSISMOLOGIA NO LIMBO

Medidas tradicionais de heliosismologia local ndo usam a borda do disco solar por
usarem medidas de velocidade radial, que tendem a zero em dire¢do ao limbo. Uma das grandes
incertezas das medidas heliosismolégicas provém das camadas superficiais, dado que nédo ¢é
possivel construir um modelo tedrico de equilibrio confidvel por conta de sua dependéncia do
transporte convectivo de calor e momento (Gough; Toomre, 1991).

Uma forma complementar de realizar medidas é fazé-las no limbo solar. Como as
camadas superficiais solares sdo translicidas, medir as oscilagdes provenientes do limbo traz
informacdes especificas da fotosfera solar em alturas determinadas. O ruido devido a convecgao
nao € eliminado, mas sua dependéncia de medidas do deslocamento do limbo é menor. A
partir de observacdes heliosismoldgicas do limbo solar, por exemplo, Kuhn (1989) pode fazer
medidas da temperatura nessa regido e obter informacdes sobre o ciclo solar. Como veremos no
fim deste capitulo, Cunnyngham et al. (2017) foram capazes de calcular a velocidade angular
para camadas da atmosfera do Sol com medidas da variacao do brilho do limbo causadas pelas

oscilagoes.

3.1 MODELOS

A seguir, serdo mostrados alguns modelos que usaram as oscilacdes solares para tirar

conclusOes sobre o limbo solar e como esse ramo foi sendo desenvolvido.
e Hill, Rosenwald e Caudell (1978):

Os autores calcularam um conjunto de solugdes lineares para a equacdo de onda radial nao-
adiabdtica para um modelo da fotosfera solar com o objetivo de determinar as condi¢cdes de
contorno das oscilagdes solares na fotosfera. A partir de comparagdes entre observagdes e
combinagdes lineares das solucdes, foi possivel obter combinac¢des aproximadas adequadas as
medidas que estabeleciam as condic¢des na fronteira do Sol, isto €, no limbo.

Um resultado notavel foi o de que as amplitudes das solu¢Oes independentes sdao da
mesma magnitude perto do topo da fotosfera, deixando de ser validas na regido da cromosfera e
da coroa. Além disso, a época, medi¢des de flutuacdes na intensidade média de radiacao (brilho
total) eram inadequadas para a deteccdo de oscilagdes solares devido a baixa sensibilidade.

Gracas aos equipamentos descritos no Capitulo 4, isso ja ndo € mais o caso.
e Brown (1979):

Ap6s criticas ao estudo de Hill, Rosenwald e Caudell (1978) sobre se as oscilagdes obtidas
ndo eram efeito da atmosfera da Terra, Brown (1979) procurou fazer observacdes em pontos

especificos do limbo para separar os efeitos solares dos atmosféricos.
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Para isso, foram medidas as intensidades de 32 posicdes radiais separadas por um
segundo de arco (1), sendo a primeira mais préxima do centro do disco solar e a tltima no
limbo, no polo norte solar. As medidas em todas as posi¢des sdo feitas simultaneamente e
permitem discernir os efeitos através de um diagrama k — w, similar ao da Figura 2.11 para os
modos p.

Com isso, Brown confirmou a origem solar das oscilagdes de brilho através das estrutu-
ras de poténcia caracteristicas do fendmeno e mediu os periodos de 5 minutos (3,0 a 5,0 mHz),
excluindo a possibilidade de que os resultados fossem decorrentes de efeitos atmosféricos.

Outro resultado de interesse obtido foi que as mudancgas na func¢do de escurecimento
de limbo em seus dados eram suficientes para explicar variacdes no diametro solar. A funcdo
de escurecimento de limbo (LDF, Limb Darkening Function) € uma medida crucial na andlise
de astrometria solar que descreve a variacdo radial média do brilho solar na imagem obtida
préxima do limbo (Emilio; Bush; Kuhn; Scherrer, 2007).

¢ Buta e Smith (1979):

Os autores investigaram a estrela 53 Persei, do tipo B, para mostrar que suas variagdes foto-
métricas e espectroscopicas podem ser explicadas pela teoria das pulsagdes ndo radiais. Para
isso, desenvolvem um modelo tedrico para oscilagdes lineares adiabdticas para descrever como
as oscilagdes ndo radiais causam variagdes de brilho na estrela.

Os efeitos considerados que mais contribuem para a variabilidade da luz sdo a variagcao
da direcao do vetor normal a superficie, que muda o angulo de visao em relacdo ao observador; a
distor¢do da forma da estrela devido a oscilagdo, alterando a drea total projetada do disco visivel
ao observador; a compressdo e rarefacdo do gés, que causam variagdes locais de temperatura.
Os dois primeiros efeitos sdo de teor geométrico e tém o escurecimento do limbo como fator

contribuinte nas medidas.
¢ Toutain, Berthomieu e Provost (1999):

Trata-se do principal modelo para a compreensao das oscilagdes no limbo solar. Com base no
modelo anterior de Buta e Smith (1979), os autores desenvolvem expressdes analiticas para as
perturbacdes de intensidade e fluxo luminoso causadas por oscilacdes solares ndo radiais, com
o diferencial de considerar a esfericidade das camadas emissoras da atmosfera solar.

Para isso, considera-se o Sol como uma esfera, dada sua baixa rotagdo, centrada no
ponto O, com raio R e eixo de rota¢do ao longo de Z*, conforme a Figura 3.1. O eixo Z aponta
na direcdo do observador e M, € um ponto da camada de superficie visivel, de coordenada 7.
Simétrico a M, N, representa um ponto da camada de superficie nao visivel de coordenada
—Zy. O observador € suposto como estando suficientemente distante em relacdo a R para que
a linha de visada em M, seja paralela ao eixo Z. Em coordenadas esféricas, a posi¢ao de M, é

definida em coordenadas esféricas por (R, 0y, ¢o), em que pg é o cosseno de 6.
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Figura 3.1: Caminho de integracao da intensidade emergente. P € o ponto varidvel, z € a varia-
vel de integragdo, Z* € o eixo de rotacdo e o eixo que aponta ao observador é Z.
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Fonte: adaptado de Toutain, Berthomieu e Provost (1999).
No equilibrio, a intensidade monocromatica /. ,SO) da luz na frequéncia v emergindo de
M, para o observador € obtida integrando a contribui¢do de cada elemento entre Ny e M, ao

longo da linha de visada:

Zo
I (o) = / €,(2)e”™ dz, (3.1)
—Zo
onde
Zo
771/(2) = / al/(z) dZ, (32)
a,(2) = Kyp, (3.3)
e(2) = a,S,. (3.4)

Nessas equagdes, 7, (z) representa a espessura Gptica monocromatica ao longo da linha de vi-
sada, o, € €, s@o os coeficientes de absor¢do volumétrica e emissdo volumétrica monocro-
maticos, respectivamente, e S, € a funcdo fonte, que descreve a emissdo local de radiacdo
monocromadtica na atmosfera do Sol.

Para determinar a perturbac@o na intensidade, os autores assumem que o Sol estd os-
cilando ao redor de sua posicao de equilibrio e que ocorrem pequenas perturbacdes do estado
de equilibrio. As perturbacdes de temperatura, densidade e pressao na fotosfera junto com o
deslocamento de matéria produzem perturbagcdes nos coeficientes de emissao e absorc¢ao. Essas
perturbacdes induzem a perturbacdo da intensidade do continuo visivel emergente na dire¢ao

do observador, descrita por

AL (po, ¢0, 1) = L(pto, do, ) — I (o). (3.5)
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Figura 3.2: Esquema de uma estrela oscilante. Quando a estrela € perturbada, cada elemento
localizado na linha de visada € reposto por outro elemento localizado na mesma
casca esférica. Aqui, os elementos M, e Ny do equilibrio sdo substituidos por M e
N.

D S Superficie de
. _~equilibrio
Superficie
. , movel

Fonte: adaptado de Toutain, Berthomieu e Provost (1999).

O trabalho, entdo, mostra as diferentes formas de se obter os termos da equacdo acima partindo
do principio de que os pontos observados serdo deslocados, conforme a imagem ilustrativa da
Figura 3.2.

A principal conclusao deste trabalho € que seu modelo prevé que os sinais de oscilagdo
solar devem apresentar maiores variagdes de intensidade no limbo, dado que a linha de visada
atravessa as camadas superiores da fotosfera de forma tangencial. As perturbacdes na espessura
Optica tornam-se dominantes sobre as variacdes de temperatura no limbo. Essa conclusdo nos
traz uma das principais vantagens de se trabalhar com heliosismologia no limbo solar.

Essa conclusdo foi posteriormente confirmada por Toner, Jefferies e Toutain (1999),
que, apos analisar 72 horas de observagdes do disco completo do Sol com o MDI/SOHO, ve-
rificou a previsao tedrica de que os modos p possuem amplitudes duas vezes maiores no limbo

solar, principalmente para baixo grau [.
e Cunnyngham et al. (2017):

Neste trabalho, os autores uniram a geometria de observacdo do Sol com a andlise das oscila-
coes vistas no limbo solar para determinar a velocidade de rotagdo das camadas superiores da
fotosfera. A partir da variacdo da estrutura de oscilacdo observada no limbo, foi possivel infe-
rir valores da velocidade angular da matéria oscilante. O estudo utilizou dados do HMI/SDO
que, por estar no espago, permite observar o limbo solar sem interferéncia da atmosfera terres-
tre, trazendo alta precisdo e excluindo os efeitos que antes precisaram ser investigados (Brown,
1979).
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Figura 3.3: Posi¢ao média do limbo “3” em quilometros em diferentes filtros do HMI, medidos
em relacdo a linha central. Como comparagdo, sdo mostrados os valores para o
continuo e os transitos de Vénus e Mercurio.
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Fonte: adaptado de Cunnyngham et al. (2017).

As oscilacdes acusticas foram medidas em um anel estreito ao redor do limbo solar
para determinar varia¢des de brilho a(f,t) e da posicdo 3(6,t) do limbo em 256 posi¢des
(f) ao longo de quase seis anos em diversos estados de polarizagdo. Ao medir em diferentes
comprimentos de onda (cf. Secdo 4.1), € possivel determinar a rotacdo de diferentes alturas
dentro da fotosfera, conforme pode ser visto na Figura 3.3, que mostra os diferentes valores
médios da posicao do limbo obtidos em diferentes comprimentos de onda do filtro do HMI.
A média do deslocamento do limbo é maior no nicleo da linha de referéncia do que nas asas
devido ao gradiente na atmosfera, que afeta a opacidade dentro da linha espectral.

Da Terra, o eixo solar de rotacao aparenta precessar (Sec¢do 2.2.1) ao redor da direcao
normal a ecliptica com periodo de um ano. A orientacdo da imagem do satélite € corrigida pelo
angulo P, mas ndo pelo angulo B, que se move para dentro e para fora do plano do céu por um

angulo v definido por
27t

P

em que P € agora o periodo orbital sinédico da Terra e ¢ € o tempo. Para pequenos angulos B

seny = sen B sen

(3.6)

(~ 7°), a modulagdo temporal geométrica varia como

ot
A(t) = Bsen%. 3.7)

Conforme a estrutura da fotosfera rotaciona ao longo do limbo para dentro e para fora do disco
solar visivel, a projecdo no plano do céu faz com que a estrutura oscilatéria do limbo pareca
rotacionar no sentido horério caso o eixo norte de rotacdo esteja apontado para dentro do plano

do céu ou no sentido anti-horério caso o eixo esteja apontado para fora do plano do céu. A taxa



57

Figura 3.4: Ajuste senoidal a variagdo temporal da rotagdo do limbo W(t), obtido a partir dos
dados do filtro do ntcleo da linha espectral. O residuo € mostrado no grafico inse-
rido para os dados observados e o modelo senoidal.
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Fonte: adaptado de Cunnyngham et al. (2017).
dessa rotacao aparente ao longo do limbo ¥ € dada por
W(t) = Q(r) sen [y(t)], (3.8)

onde 2(r) é a média latitudinal da taxa de rotag¢@o solar no raio 7. A Figura 3.4 mostra um
ajuste senoidal da variagcao temporal da equacgdo (3.8) para os dados obtidos no nicleo da linha
espectral. Para dados obtidos em outras linhas, pode-se obter ¥ para diferentes alturas da
fotosfera solar. Usando esse método, os pesquisadores encontraram valores da média latitudinal
para a velocidade angular () de 2,403 + 0,005, 2,399 + 0,001 e 2,339 £ 0, 008 pHz para as
alturas de 20, 80 e 156 km acima da fotosfera, respectivamente.

A partir de uma andlise de Fourier, a série temporal de dados é convertida em harmo-

nicos de frequéncia angular do limbo £, e frequéncia temporal w na forma

a(f,t) = m{z a(k,w) exp [i(k.0 — wt)]},

k,w

onde, novamente, a varidvel com til representa a amplitude. A rotagdo aparente ao longo do

limbo perturba a frequéncia temporal dos modos p em propor¢do a k, por

dwy = 210 = VU(t)k,
2mt
= Q(r) sen (B) sen -5 ka. (3.9)
A partir da relag@o acima, os autores conseguiram isolar o termo da velocidade angular
para medir seus valores, citados acima. A Figura 3.5 mostra esses valores em comparagdo

com medidas de heliosismologia tradicionais, obtidas no disco solar. Do grafico, observa-se
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Figura 3.5: Taxa de rotacao solar em fun¢do da profundidade e da latitude medidas no limbo em
comparacao com medidas de heliosismologia tradicional. Pontos em cruz indicam
as medidas feitas no limbo e pontos em estrela indicam a média angular da rotacao
feita por efeito Doppler.
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Fonte: adaptado de Cunnyngham et al. (2017).

Figura 3.6: Déficit de rotacdo a partir de uma tendéncia linear no raio para a camada de cisalha-
mento préxima a superficie para as latitudes 0, 30 e 60 graus.
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Fonte: adaptado de Cunnyngham et al. (2017).
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Figura 3.7: Espectro de poténcias do limbo |a(k, v)|?. Circulos abertos sobrepostos indicam
dados de frequéncias globais em que m = 0. Cruzes cinzas indicam valores de
modos do disco completo em que m # 0 para [ e n indicados.
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Fonte: adaptado de Cunnyngham et al. (2017).

que o método permite obter medidas em camadas superiores as realizadas no disco solar, as
quais apresentam velocidades menores em comparacgdo com as camadas inferiores. Além disso,
observaram-se os efeitos de decréscimo da rotagdo na NSSL (Secdo 2.2.2), conforme mostrado
na Figura 3.6. Os dados ndo tiveram dependéncia dos estados de polarizagao.

Como as medidas sdo feitas com exclusividade no limbo solar, os modos zonais (Figura
2.8) sdao mais facilmente identificados devido a maior amplitude. Na Figura 3.7, é possivel
observar no diagrama k£ — v um comportamento parabdlico para os diferentes modos, com o
pico ocorrendo quando k = [ e m = 0, isto é, um modo zonal. A imagem também mostra a
concordancia da heliosismologia no limbo solar com a heliosismologia tradicional por efeito

Doppler a partir dos circulos abertos, que representam dados de heliosismologia global.
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4 HELIOSEISMIC AND MAGNETIC IMAGER (HMI)

Em 11 de fevereiro de 2010, foi langado pela NASA, como parte da missdo Living
With a Star' (LWS), o Solar Dynamics Observatory (SDO), responsével por fornecer dados
para o estudo da atividade solar, da topologia de campos magnéticos e seu comportamento e
da heliosismologia. O programa tem como objetivo trazer maior compreensao da heliofisica
e do clima espacial, dreas que tém influéncia em nossa vida na Terra (Pesnell; Thompson;
Chamberlin, 2012).

O satélite estd localizado em uma Orbita geossincrona circular inclinada de 28° em
uma altitude de aproximadamente 35800 km (Pesnell; Thompson; Chamberlin, 2012). Con-
forme cobre sua Orbita, forma um analema do ponto de vista terrestre sobre a longitude da
estacdo dedicada de White Sands (EUA). Por conta disso, a linha de visada da observagao dos
instrumentos do satélite é similar, relativamente, a obtida em telescopios terrestres, dado que o
satélite realiza uma 6rbita ao redor do Sol junto com a Terra.

O SDO possui trés instrumentos de investigacdo cientifica:

* Atmospheric Imaging Assembly (AIA) € um conjunto de quatro telescépios que observam
as camadas superficiais e a atmosfera do Sol em dez comprimentos de onda diferentes,
incluindo sete no ultravioleta extremo, dois no ultravioleta € um na regido do visivel. Seu
foco € estudar a evolucao do ambiente magnético da atmosfera solar e sua interagcdo com

o plasma (Lemen et al., 2012);

» Extreme Ultraviolet Variability Experiment (EVE) mede flutuagdes na radiagdo ultravio-
leta do Sol, responsdvel pela maior entrada de energia no topo da atmosfera e que impacta
operagOes de satélites, comunicacOes € navegacdo. O foco do instrumento € entender a
evolugdo das erupcdes solares para sua incorporacao em modelos para esses eventos (Wo-
ods et al., 2012);

* Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) faz o mapeamento de campos magnéticos e
de velocidade na fotosfera solar a partir de medidas de efeito Doppler da linha de Fe I
617,3 nm. Seu principal objetivo € estudar a origem da variabilidade do Sol, entender seu

interior e desvendar a fisica do dinamo magnético solar (Scherrer et al., 2012).

Uma visdo geral do SDO e seus instrumentos pode ser vista na Figura 4.1.

O HMI ¢ altamente baseado em seu antecessor, o0 Michelson Doppler Imager (MDI) a
bordo do satélite SOHO. Entre suas principais vantagens, ele possui duas cameras ao invés de
uma, melhor resolucdo espacial e cobertura temporal. Como no instrumento anterior, 0 HMI

produz um filtrograma, que consiste em uma série de imagens em diferentes comprimentos de

1Vivendo com uma estrela, em traducao livre.
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Figura 4.1: Telescépio espacial SDO com seus instrumentos, antenas e painéis solares em des-
taque.
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Fonte: adaptado de Pesnell, Thompson e Chamberlin (2012).

onda e polarizagdes que sdo combinadas para obter os parametros fisicos. Sao fornecidas ima-
gens estabilizadas de velocidade Doppler, do fluxo magnético na linha de visada e do continuo
do disco completo com resolugdo de um segundo de arco (1”) a cada 45 segundos. A cimera
das CCDs? tem ponto de saturacio préximo a 200 000 contagens e produz imagens de 4096 x
4096 pixels, permitindo que se tenha 0,5 segundos de arco por pixel. Os resfriadores acoplados
mantém a temperatura das CCDs abaixo de -50°C (Schou et al., 2012).

4.1 PACOTE OPTICO

O caminho 6tico do instrumento comega no filtro da janela frontal, cujo principal obje-
tivo € limitar a entrada de calor. Em seguida, a luz passa por um telescopio refrator, um seletor
de foco, lentes de calibragao, seletores de polarizacao, espelhos de direcionamento, o filtro de
Lyot e dois interferometros de Michelson. O sistema de filtros permite isolar linhas ao redor da
linha de absor¢do solar do Fe I 6173 A, gerando o chamado filtrograma. Com essa linha cen-
trada, o instrumento obtém seis imagens de 7,6 pm de largura espacadas por 7,0 pm. A posi¢do
das linhas € vista na Figura 4.2.

Durante o desenvolvimento do projeto, a linha de Ni I 6768 A foi considerada por ter
sido usada anteriormente no MDI e na rede do GONG. A escolha pela linha do Fe I 6173 A
veio por ela ser mais isolada, aproximadamente 2% mais profunda e 15% mais estreita que a do

Ni I, e por ter maior sensibilidade as variacdes do campo magnético, trazendo maior precisao

2Charge-Coupled Device
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Figura 4.2: Exemplo de perfis das linhas obtidas pelo HMI. Sao mostradas as seis posi¢des em
relacdo a linha solar de absor¢do do Fe 6173 A em preto no centro.
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Fonte: adaptado de Schou et al. (2012).

aos magnetogramas vetoriais (Norton et al., 2006).

Para cada imagem obtida em cada linha, os seletores de polarizagdo também diferem
seis estados de polarizacdo. Portanto, para cada exposi¢do, hd 36 combinagdes possiveis de
comprimento de onda e polarizacdo. Para categorizar essas exposicoes, € atribuido a elas um
codigo denominado Frame Definition Block ID (FID). Para heliosismologia, a polarizagdo nao
se mostra revelante (cf. Secdo 3.1, Cunnyngham et al.), mas € necessdrio escolher um ou mais
FIDs para a andlise dos dados.

Como peca de interesse para compreender os mecanismos do caminho 6ptico, pode-
mos dar eénfase ao filtro de Lyot e ao interferdmetro de Michelson. O filtro de Lyot, ou filtro bir-
refringente, é um filtro de banda estreita descrito por Bernard Lyot, em 1933, e Yngve Ohman,
em 1938. Trata-se de uma sequéncia de polarizadores intercalados por cristais birrefringentes
de espessuras escolhidas. Materiais birrefringentes dividem a luz em dois feixes com indices
de refracdo diferentes. Os cristais sdo uniaxiais, seccionados paralelamente ao eixo éptico e
posicionados de tal forma que o eixo faz um angulo de 45° com o eixo dos polarizadores. Se a

espessura do primeiro cristal (n = 1) for e, o enésimo cristal terd a espessura de
e, = 2" e. 4.1)

O filtro de Lyot presente no HMI é composto de cinco filtros birrefringentes ajustaveis,
referidos como E2, E3, E4, ES e E1, na ordem do caminho 6ptico. O elemento E1 pode ser visto
na Figura 4.3, na qual a luz entra no polarizador, seguido de um cristal de di-hidrogenofosfato
de amonio (ADP), uma calcita, uma placa de meia onda (que introduz um atraso de fase de 7),

uma calcita, um cristal de ADP e uma placa de quarto de onda (que introduz um atraso de fase de
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Figura 4.3: Esquema exagerado do elemento E1 do filtro de Lyot do HMI. A luz entra pelo
polarizador e sai pela placa de quarto de onda.

polarizador placa de meia onda placa de quarto de onda

ADP calcita calcita ADP

Fonte: adaptado de Couvidat et al. (2012).

7/2). Nos elementos mais finos, E4 e ES, sdo usados cristais de di-hidrogenofosfato de potassio
(KDP). Os cristais de ADP e KDP sao usados em combinacdo com a calcita para cancelar a
mudanca no comprimento de onda com a temperatura causada pelos cristais de calcita. Os
cristais possuem didmetro fisico de 32 mm com abertura ttil de 30 mm (Couvidat et al., 2012).

O interferdmetro de Michelson é um instrumento que divide um feixe de luz em dois
caminhos diferentes para em seguida recombind-los em um anteparo, criando um padrao de in-
terferéncia. Foi usado em 1887 por Albert Michelson e Edward Morley no famoso experimento
da medida do movimento da Terra em relacdo ao proposto éter. Os dois interferdmetros de
Michelson que compdem o HMI sdo ajustaveis e operam sobre um campo de visdo amplo, com
abertura util de 32 mm, e colocados ao fim do filtro de Lyot. O interferometro é feito ajustdvel
a partir de uma placa de quarto de onda posta fora do instrumento.

Para atingir a seletividade espectral desejada, um dos interferdmetros € de banda larga
e o outro de banda estreita. O interferdmetro de banda estreita produz franjas estreitas de com-
primento de onda, permitindo isolar a linha espectral de absor¢ao do Fe 1. J4 o de banda larga
tem funcdo de eliminar ordens interferométricas indesejadas e melhorar a estabilidade do sis-
tema. O conjunto dos dois tipos de interferometros garante que se selecione a linha espectral
desejada e melhore a relagdo sinal-ruido. Um esquema do interferometro de banda larga pode
ser visto na Figura 4.4, o divisor de feixe polarizador possui um brago a vicuo e outro em vidro
solido. O interferdmetro de banda estreita possui a mesma configuracao, mas a luz entra pela
placa de quarto de onda de saida e sai pelo polarizador de entrada (Couvidat et al., 2012).

O uso do filtro de Lyot junto dos interferdmetros de Michelson € essencial para a co-
leta de dados do HMI. O filtro de Lyot € responsadvel por limitar a entrada de luz apenas a faixa
espectral de interesse, bloqueando ordens indesejadas. Sozinhos, os interferdmetros de Michel-
son possuem multiplos picos de transmissao e o filtro de Lyot atua como um monocromador de

campo amplo. Os interferdbmetros, por sua vez, fornecem a alta resolu¢ao espectral necessaria.
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Figura 4.4: Esquema exagerado do interferometro de Michelson de banda larga presente no
HMI.

} placa de quarto de onda
L |

polarizador divisor
de feixe

| brago de vacuo

polarizador de entrada -

: . [
placa de quar,to { placa de quarto
de onda de saida de onda
braco soélido

Fonte: adaptado de Couvidat et al. (2012).

A Tabela 4.1 mostra uma sintese da largura a meia altura da linha observada conforme
a luz atravessa os diversos filtros que integram o HMI. O filtro de bloqueio € um filtro de inter-
feréncia com a funcdo de rejeitar ordens indesejadas para o filtro de Lyot e os interferdmetros,

além de limitar a carga térmica incidente.

4.2 OBTENCAO DOS DADOS

O alto fluxo de dados gerado pela coleta de imagens é gerenciado pelo HMI/AIA Joint
Science Operations Center (JSOC), que é composto por trés membros: o JSOC Instrument
Operations Center (10C), localizado na Lockheed Martin Solar and Astrophysics Laboratory
(LMSAL); o Science Data Processing (SDP), localizado na Universidade Stanford; e o AIA
Visualization Center (AVC), localizado em LMSAL. O JSOC-SDP disponibiliza um sistema
para arquivar dados do HMI e do AIA, com acesso ao publico pelo site <http://Jsoc.
stanford.edu/>.

O processamento dos dados do HMI € feito através de um pipeline, que transforma os
observaveis dos filtrogramas em produtos cientificos através de diversos passos. Os observaveis
cientificos basicos sdo a imagem de velocidade Doppler do disco completo, um indicador de
brilho continuo, o fluxo magnético ao longo da linha de visada e o campo magnético vetorial.
Eles sdo disponibilizados com resolucdo espacial total e cadéncia de 45 segundos. A Figura
4.5 mostra um exemplo de imagem de velocidade Doppler do disco completo do Sol na linha
do Fe 1 6173 A com largura 2 meia altura de 75 mA, a diferenca do claro para o escuro nos

dois opostos do disco evidencia o movimento de rotacdo solar, com um lado vindo em dire¢@o


http://jsoc.stanford.edu/
http://jsoc.stanford.edu/
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Tabela 4.1: Largura a meia altura da linha ao passar pelos filtros que compdem o caminho 6ptico

do HMI.
Filtro Largura a meia altura

Janela frontal 50 A

Filtro de bloqueio 8 A
Lyot elemento E2 0,69 A
Lyot elemento E3 1,38 A
Lyot elemento E4 2,76 A
Lyot elemento ES 552 A
Lyot elemento E1 344 mA
Interferometro de banda larga 172 mA
Interferdmetro de banda estreita 86 mA
Sistema completo de filtros 76 mA

Fonte: Schou et al. (2012).

a linha de visada e o outro se afastando dela. Essa imagem tem o mesmo principio da Figura

1.1a, em que se evidencia o avango técnico ao longo dos anos.
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Figura 4.5: Exemplo de imagem de velocidade Doppler feita pelo HMI em 15 de janeiro de
2026.

Fonte: <https://sdo.gsfc.nasa.gov/data/>.


https://sdo.gsfc.nasa.gov/data/
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5 ANALISE DE DADOS

Para este trabalho, foram obtidos dados na plataforma do JSOC para a série limbfit,
cujo pipeline consiste em obter ajustes da LDF ao longo de 256 posi¢cdes mapeadas no limbo
solar para cada FID. O ajuste € feito ao longo de um anel estreito com 200 pixels de largura

(Figura 5.1a) nas posi¢des igualmente espagadas conforme a fung¢ao
L(r,0) = Lo[l = a(0)][r — B(O)], (5.1)

em que L € o brilho médio de todas as fungdes de ajuste e a(6,t) e (6, t) representam varia-
coes no brilho e na posi¢ao do limbo, respectivamente, conforme foi descrito na Se¢do 3.1 para o
estudo feito por Cunnyngham et al. (2017). Para cada uma das posicoesem = 0,1,2,...,255,
a funcdo da equacdo (5.1) apresentard flutuacdes ao redor de um valor médio, onde « assinala
diferencas no brilho causadas pelas oscila¢des e § o deslocamento da posi¢ao do ajuste a média.

A Figura 5.1b mostra um exemplo de LDF (linha sélida) feita com dados do HMI para
uma posicdo do limbo. Nela, podemos ver que o nimero de contagens obtidas cai conforme
0 raio aumenta, isto €, conforme nos afastamos do centro. Em dada posi¢do, o nimero de
contagens da LDF cai mais abruptamente e sua derivada (linha pontilhada) revela, em seu valor
maximo, o ponto de inflexdo da fun¢do. O ponto de inflexdo é definido como o limite do limbo
solar e a referéncia para se obter os termos da equagao (5.1).

Foram obtidas 4.145.419 exposi¢Oes com inicio na meia-noite de 24 de julho de 2012
do FID 10158, que se refere 4 banda +172 mA em relacdo a linha do Fe I 6173 A (regido
em vermelho da Figura 3.3) sob a polarizagdo I+V, referente a polarizacao circular do vetor de
Stokes. Este FID € obtido com a camera 2 do instrumento. Como as exposi¢des sdo obtidas a
cada 45 segundos, a totalidade dos dados representa aproximadamente seis anos de observagao.

Os procedimentos numéricos do trabalho e recursos visuais foram realizados através
da linguagem de programac¢do Python, com os pacotes NumPy, SciPy, pandas e Matplotlib.
A Figura 5.2 traz dois exemplos dos valores de « e 5 para um ponto no tempo em todas as
posicdes e para uma posi¢cdo ao longo de todo o tempo. Em 5.2a vemos os valores para todas as
256 posicdes no tempo ¢ = 2592000 segundos, isto €, um més apds o inicio da coleta de dados.
Ja em 5.2b temos os valores somente para a posicao 30 por toda a extensdo dos seis anos de
coleta de dados. Pode-se observar, principalmente para «, uma queda no valor de intensidade
no fim do periodo de observagao, resultado de adversidades na coleta de dados do satélite. Esses
dados foram excluidos desta andlise. Independentemente da andlise no tempo ou nas posicoes,
o valor § se mantém consistente, com desvios esporddicos da média conforme a atividade solar
observada no limbo. Ja o valor de o mostra uma oscilacdo aproximadamente anual visivel em
qualquer posi¢do do limbo.

Para obter os indices dos harmdnicos esféricos que representam as oscilagdes aprisio-
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Figura 5.1: a) Esquema fora de escala do ajuste de LDF em um anel estreito de 200 pixels ao
longo do limbo solar feito pelo pipeline limbfit. O circulo alaranjado representa a
imagem do Sol e os dois aros em preto representam o inicio e o fim do ajuste. b)
Exemplo de LDF (linha s6lida) para uma posi¢do do limbo e sua derivada (linha
pontilhada). A linha vertical mostra a posicao de maximo da derivada da LDF.
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nadas na estrutura solar, sdo realizadas transformadas de Fourier na série de dados com o intuito
de visualizar as frequéncias de oscilacdo presentes. A funcdo dessa andlise € levar o sinal de
um dominio para outro em que possamos visualizar as frequéncias de forma mais facil, pois sdo
evidenciadas a partir de picos de poténcia no diagrama de Fourier. Com o uso do scipy. fft,
sdo feitas FFT! espaciais nas 256 posicdes, isto €, ao longo do limbo, para obter o nimero
angular /; e FFT temporais para obter as frequéncias v. Na pratica, é feita uma transformada
em duas dimensdes, espacial e temporal, para obter um diagrama semelhante ao da Figura 2.11
para os modos p. A janela da FFT € de 8,53 dias (2'* exposi¢des) com passo de 45 segundos,
equivalente ao tempo entre cada exposicao, para a totalidade dos dados.

Do teorema de Nyquist—Shannon, sabe-se que um sinal com certa amostragem s6 pode
ser reconstruido se tiver frequéncias abaixo da metade da frequéncia de amostragem. Portanto,
a maior frequéncia dada pela transformada é metade da frequéncia de amostragem e o maior
indice angular [ serd, da mesma forma, metade do nimero de posi¢cdes em que sdo feitas as
medidas. Sendo assim, o diagrama [ — v dos picos de poténcia para a série de dados atual pode
mostrar frequéncias de oscilagdo com periodos muito maiores do que os que se sabe que o Sol
apresenta, da ordem de 5 minutos, e nos permite obter modos com grau angular até [ = 128,
isto é, metade do nimero de posi¢cdes em que sdo feitas as medidas. Esse fato € fisicamente
interpretado pelo fato de que as oscilagcdes presas na estrutura solar que sao vistas no limbo tém
de ser ondas estaciondrias, em que a circunferéncia solar corresponde a um multiplo inteiro do
comprimento de onda das oscilagdes observadas.

Gois (2020) estuda a variagdo anual da inclinagdo aparente do eixo de rotagdo solar em

relacdo ao HMI e procura corrigir a variacao para obter dados com melhor sinal-ruido. Apesar

! Fast Fourier Transform, algoritmo rapido utilizado para calcular transformadas de Fourier discretas.
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Figura 5.2: Dados de o e 3 para a) as 256 posicdes em ¢ = 2592000 segundos apds o inicio
da coleta de dados e para b) cerca de seis anos de medidas de intensidade relativa

média do limbo “a” (acima) e do deslocamento do limbo “3” (abaixo) na posi¢ao
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da correcdo trazer uma melhor resolu¢do para separacdo dos modos de oscilacdo, ndo existe
uma abordagem geométrica que mostre onde as oscilagdes registradas estdo ocorrendo. Isso
ocorre porque, ao observar somente o limbo por um longo periodo de tempo, observa-se um
movimento de precessdo aparente do Sol, mencionado por Cunnyngham et al. (2017), que faz
com que uma mesma posicao do limbo do limbfit represente pontos fisicamente diferentes no
Sol.

Ao obter diagramas [ — v com a corre¢do da varia¢do do angulo By, Gois (2020) pdde
separar os modos de oscilacdo para os diferentes indices que caracterizam os modos de oscilagao
(n, [, m), mas a regido fisica onde a oscilacdo estd ocorrendo permanece desconhecida, dado
que uma mesma posicdo estard captando oscilagdes de regides diferentes ao longo do ano.
Com este trabalho, pretendemos dar uma descricdo geométrica que auxilie futuras medidas
heliosismoldgicas feitas no limbo solar.

A anélise se baseou no fato de que, ao transladar ao redor do Sol, o HMI obtém ima-
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Figura 5.3: Esquema das coordenadas usadas na determinagdo das componentes do vetor de
onda horizontal k;, e do vetor de onda angular k.

y

J
Polo norte sola
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Fonte: o autor.

gens com variacdes do angulo P e B, (Figura 2.12), mas o instrumento realiza a corre¢dao em
relacdo ao angulo P. Assim, ao invés de vermos o eixo de rotacao realizando um movimento
de precessao aparente ao redor da normal a ecliptica, observa-se o eixo entrando e saindo do
plano do céu, com médximos em +7, 25°. O polo norte solar é mais visivel em setembro, quando
estd inclinado em dire¢do a Terra, enquanto o polo sul € mais visivel em marco (Stix, 2012). A
sintese do método é a mesma da usada por Cunnyngham et al. (2017), em que o angulo ~(¢)
entre o eixo de rotacdo e a normal a ecliptica é dado pela equacdo (3.7), na qual B = 7,25°.
Com os valores de velocidade angular obtidos em seus artigos, o comportamento senoidal da
taxa ¥ foi simulado teoricamente.

Da equacdo (3.9), sabemos que a frequéncia temporal dos modos p observada é per-
turbada pela rotacdo da estrutura oscilante em propor¢do a velocidade angular 2. No artigo de
Hill (1988), uma abordagem parecida é apresentada para um estudo de heliosismologia local,
em que a decomposicao de Fourier € feita nas imagens de se¢des do disco solar em (z, y, )
transformando em um espectro k, — k, — w, em trés dimensdes. Neste caso, k, e k, sdo as
componentes em x € y, respectivamente, do vetor nimero de onda horizontal |/Zh| = \/m .
Um esquema desses vetores, junto com k,, pode ser visto na Figura 5.3. Os eixos em vermelho
indicam as referéncias usadas por Hill e o ponto préximo ao limbo solar norte indica a saida
do eixo de rotacdo solar, inclinado em relacdo a linha de visada. Na figura, k, pode ser visto
tangencial ao limbo. Para [ > 10, os harmonicos podem ser descritos como ondas planas que

se propagam ao longo de grandes circulos, como descrito na Secdo 2.1.3, e as componentes do
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vetor de onda horizontal sdo aproximadas por

m 12 —m?
k, ~ — k, ~ ——. 52
v R (5.2)
De acordo com Hill (1988), a presenca de um campo de velocidades U perturba as

frequéncias ao deslocar a frente de onda e produzir um desvio Doppler aparente Aw, dado por

Aw=Fky - U = kU, + k,U,
= |k - |U] cos ¢ ~ |ky| U, cos . (5.3)

em que ¢ € o angulo entre os dois vetores. O mddulo do campo de velocidades € substituido
por somente a componente em x, paralela ao equador solar, por estar associada a componente
de velocidade leste-oeste, que é muito maior que o fluxo meridional, isto é, U? >> UyQ, fato
confirmado no referido artigo a partir da andlise tridimensional do espectro.

Usaremos a equagao (5.3) como base para associar a perturbacdo dos modos com a
geometria das observagdes no limbo.
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6 RESULTADOS

A Figura 6.1 mostra o diagrama [ — v feito a partir do logaritmo do valor absoluto do
espectro de poténcias da parte real da FFT bidimensional descrita no capitulo anterior. Com
comprimento da janela temporal de 8,53 dias (2'* exposicdes) e passo de 45 segundos, a reso-
lucdo de frequéncia do diagrama é da ordem de Af ~ 1,36 x 107¢ yHz. Como esperado, a
figura mostra modos com energia maior entre 3000 e 3500 pHz correspondentes as oscilagdes
em torno de 5 minutos.

Da esquerda para a direita e de baixo para cima, o diagrama fornece informacdes desde
o ntcleo do Sol até suas camadas superficiais. O grau angular [ representa a escala espacial da
oscilagdo e a frequéncia temporal v revela como oscilam diferentes partes do interior solar. Os
picos de poténcia que indicam os modos de oscilacdo s@o organizados em cristas ao longo do
diagrama. Cada crista representa um valor da ordem radial n, associado ao nimero de nds da
onda na direcao radial, iniciando em n = ( para a crista mais fraca na parte inferior do diagrama
(visivel a direita), que representa o modo f, de gravidade superficial (cf. Secdo 2.1.5). Todas as
outras cristas acima do modo f representam modos p.

Para um dado modo p, a frequéncia aumenta com o aumento do grau angular e da or-
dem radial. A distribui¢do dos modos na forma de cristas indica quais oscilacdes estdo presas
no interior solar, dadas suas condi¢des internas. A maior parte do diagrama (! > 10) mostra on-
das presas no gradiente de temperatura da zona convectiva. O formato de pardbolas inclinadas
ocorre devido a relagdo de dispersao das ondas actsticas no meio gravitacionalmente estratifi-
cado junto do transporte do campo de ondas em relac@o ao observador pela rotagdo do Sol (Hill,
1988).

Além das cristas comuns aos diagramas [ — v solares, na Figura 6.1 também sao vi-
siveis cristas que parecem estar “refletidas” na extremidade direita. Trata-se de um problema
matematico associado a frequéncias maiores que a frequéncia de Nyquist, que sdo dobradas
para valores menores de [ dado que os dados nao possuem amostragem suficiente para resolvé-
las. Outra caracteristica visivel no diagrama é o vazamento das cristas de poténcia para graus
menores, com actimulo de poténcia de vazamento entre as cristas a medida que a separagao
entre elas diminui, isto é, para menores valores de [. Isso ocorre, de acordo com Toner, Jefferies
e Toutain (1999), devido a andlise feita no anel estreito no limbo, tornando a resposta espacial
unilateral em relagdo a [, algo que ndo ocorre para heliosismologia global.

A partir dos valores da média latitudinal da velocidade angular () apresentados na
Secdo 3.1 obtidos por Cunnyngham et al. (2017), a equacao (3.8) foi utilizada para simular
teoricamente a taxa de rotagdo aparente ao longo do limbo W(¢), vista na Figura 6.2. Como
os valores de incerteza sdo pequenos, ndo € possivel vé-los no grifico. Procurou-se utilizar
o mesmo tempo de 3 anos para assemelhar o grifico ao da Figura 3.4, feito originalmente

com o ajuste senoidal. O perfodo de 1 ano na taxa aparece devido a razdo t/P e a amplitude



73

Figura 6.1: Diagrama | — v do logaritmo do valor absoluto do espectro de poténcias da parte
real da transformada de Fourier bidimensional realizada para «/(6, t).
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Fonte: o autor.

obtida entre +0, 3, aproximadamente, € a mesma obtida pelos autores do artigo original. Vé-se
que a forma temporal ndo depende da velocidade angular, somente a amplitude, reforcando a
afirmacéo de que a taxa W(t) é apenas um fator geométrico proveniente da linha de visada do
instrumento, ndo uma medida fisica.

Procurou-se relacionar a perturbacio das frequéncias vista no limbo e descrita pela
equacdo (3.9) com a perturbacdo gerada pelo campo de velocidades, descrita pela equagdo (5.3).
As duas equagdes t€m em comum sua dependéncia da rotagdo do meio. Na camada superior da
fotosfera, no limbo, a velocidade angular € estd associada a velocidade linear zonal (leste-oeste)
U., tangencial ao disco, por

U,
Q(r = Re, ¥) = Wﬁlp 6.1)

— U = Q(Re, ) R cos ) ¢ = (1)) x (Rot),

em que a descrigdo € feita em coordenadas esféricas e v € a latitude solar, relacionada a colati-
tude (0) por 8 = 90° — v (Figura 2.7).

Neste capitulo, a partir deste pardgrafo, a letra 6 serd usada exclusivamente para deno-
tar a varia¢do nas posi¢des determinada pelo limbfit, substituiremos a colatitude pela letra v’
Dessa forma, temos ¢’ = 90° — 1. Essa mudanca, além de evitar confusdo entre as letras, tem

o intuito de seguir a convencao amplamente usada do sistema de coordenadas heliocéntricas ra-
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Figura 6.2: Simulagao da taxa de rotacdo aparente W para os valores de velocidade angular
obtidos por Cunnyngham et al. (2017).
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diais definido por Thompson (2006). O angulo 7' € medido no sentido anti-horario da projecio
do polo norte solar, como pode ser visto na Figura 6.3, em que o dngulo aparece em graus junto
do parametro de impacto p, que mede a distancia radial.

Na equacdo (5.3), podemos substituir o médulo do vetor de onda horizontal pela ex-
pressdo dada em (2.61) e a componente da velocidade linear por (6.1). Assim, obtemos para a

perturbacao

L
Aw = —Q(Rg,¥)Re cos ) cos @,
Ro

= LQ(Re, ) cos cos p. (6.2)

Essa simplificacdo s6 € possivel em r = R, dado que a equacdo (2.61), que determina o
modulo do vetor de onda horizontal, define o Sol como cavidade oscilante e ndo € vdlida para
valores diferentes de R, exceto ao considerar outras estrelas.

Para modos de oscilacdo bem definidos, como os modos de 5 minutos, a contribuicao
para a perturbacdo das frequéncias temporais observadas serd determinada, de acordo com (6.2),
pelo nimero de comprimentos de onda ao redor do Sol, sua velocidade angular e pelos cossenos
da latitude, associada a andlise feita ao longo do limbo, e do angulo ¢ entre o vetor de onda
e a componente linear da velocidade de rotacio. Ambos os angulos devem estar relacionados
a y(t), da equagdo (3.7), que provoca a variacdo da posi¢do do limbo na linha de visada e,
portanto, os dois dngulos variam com o tempo. Além disso, como a andlise € feita ao longo do

limbo, ambos os angulos irdo variar conforme variam as posi¢des, para um tempo especifico.
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Figura 6.3: Diagrama do Sol mostrando as coordenadas heliocéntricas radiais com linhas indi-
cando valores constantes do pardmetro de impacto p e do angulo de posicao '

(09,

Polo norte

Limbo Iesté,.(@,@éﬁ’.),, ' limbo oeste (270°)

© Polg sul (1807, "

Fonte: adaptado de Thompson (2006).

Para cada 6, o Angulo entre o vetor de onda e a direcdo da rotacdo linear serd diferente e, como
deve ser, a latitude da posi¢cdo medida também.

De forma similar, investigou-se o nimero de onda angular do limbo ]/Za], oriundo da
andlise de Fourier, para determinar sua relagio com |k,|. Conforme ~(t) varia, k, muda de
direcdo em relagdo a rotagdo. Quando y(t) = 0, o equador solar estd paralelo a ecliptica (com a
correcao do angulo P) e o limbo coincide com o meridiano solar. Neste caso, a andlise retorna
ko = l;y, isto €, ha somente contribui¢do ao longo do meridiano e nenhuma devido a rotagao.
Quando (t) = +B, ha contribui¢do maxima de Em pois é quando o Sol estd mais inclinado da
normal a ecliptica na linha de visada do HMI.

Introduzem-se as constantes a(7y) e b(y) que determinam a contribui¢do de k, e k, para
k,, respectivamente, tal que

-

Fa = a(7)ke + b(7)ky,
a(0) =0, b(0)=1,
a(£B) = valor maximo, b(£B) = valor minimo,

a’+b* = 1.

Dessas relagdes, podemos esperar que a e b sejam expressoes trigonométricas. Da variagao
de k, com 7(t), é razodvel supor que ele dependa de ¢, dada a relagdo com o vetor de onda

horizontal. Uma solugéo simples é supor a(y) = cos [p(7, 8)] e b(y) = sen [p(7, 0)] e, portanto,

— —

R = cos [p(7,0)] Ry + sen (7, 0)] &, (6.3)

E necessério encontrar a dependéncia de ¢ de v e 6. Quando ~(¢) = 0 sabemos que,



Tabela 6.1: Valores de ¢(, #) para diferentes y e 6.

S| +B 0 -B

0 n/2—B | n/2| ©/2+ B
/2 0 /2 T

T | —7n/2+B|n/2|-7/2—-B
3m/2 0 /2 T
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Fonte: o autor.

de /Za = /Zy, devemos ter p(0,0) = 7/2, independentemente de 6, pois a dire¢do ao longo do
meridiano serd sempre perpendicular a velocidade de rotacao linear, ao longo da direc@o zonal.
Conforme ~(t) varia entre +B5, o valor de ¢ terd variagdo equivalente no equador solar. Nos
polos, independentemente do valor absoluto de (), exceto para v(t) = 0, o angulo ¢ terd
sempre dire¢do igual ou oposta a velocidade linear, dependendo apenas do sinal de v(¢). Um
resumo dessa exposicdo pode ser visto na Tabela 6.1, em que se considera que # tem inicio
no limbo oeste (Figura 6.3), como no circulo trigonométrico. Como o angulo (v, #) é usado
somente dentro da fung¢do cosseno da equagdo (6.2), optou-se por substituir 37 /2 por —7/2,
para simplificacdo.

Vemos que sdo necessdrias duas funcdes para descrever ¢, uma para quando o €ixo
de rotacdo solar estd inclinado em direcao a Terra, deixando o hemisfério norte solar mais
visivel e y(t) — +B, e outra para quando o eixo estd inclinado para a dire¢do contraria, com o
hemisfério sul solar mais visivel e y(t) =— —B. As fung¢des sdo simétricas em relagdo a linha
¢ = /2, dado que os vetores s6 apresentam esse angulo entre si quando y(¢) = 0.

Comegando pelo lado positivo de (t), o valor nulo para § = /2 e 37 /2 indica uma
funcdo trigonométrica do tipo cosseno multiplicando toda a expressao e o valor para # = 0 nos
indica que

oi(y — +B,0) = (1/2 —7) cosb.

A expressdo também entra em acordo com 6 = T.
Quando ~(t) é negativo, dada a simetria em relagdo a ¢, inverte-se o sinal da fungéo
e adiciona-se um termo +7 para que o eixo de simetria seja a linha ¢ = 7/2. Dessa forma,
temos
p-(v = —B,0) =7+ (Iy| = 7/2) cos b,

onde o médulo garante que o sinal da func¢io nao seja alterado novamente.
As expressoes finais para o angulo entre o vetor nimero de onda e o vetor da velocidade

linear do Sol sdo

(m/2 — ) cosé, 0<~vy<+B,
p(7,0) = 4 7/2, v =0, (6.4)
7+ (|y] —7/2)cos, —B<~v<0,



Tabela 6.2: Valores de v(~, 0) para diferentes e 6.

g
0 +B 0 -B
0 0 0 0
/2 | ©#/2—-B | ©/2 | 7/2—B
T 0 0 0
3n/2 | —w/2+ B | —7w/2 | —7/2+ B

7

Fonte: o autor.

que devem ser usadas na equacdo (6.3). A Figura 6.4a ilustra como essas expressdes variam
em fungdo de 6, ao longo das 256 posicdes, para diferentes valores de v(t). No gréfico, ¢, estd
em roxo e vemos a evolucdo de ¢, de () = +B/2 em verde para o seu maximo, em azul. O
mesmo pode ser visto para ¢_, indo do vermelho ao maximo em laranja. Com excecdo de ¢,
a variagdo de (v, #) conforme ~y(t) varia é pequena, pois o angulo de amplitude de () é pe-
queno. Em 6.4b, vemos o cosseno dessas expressdes para 0 mesmo dominio da figura anterior.
Observa-se que o médulo do produto entre Ea e (jm ¢ maximo nos polos (0 = 7/2 e 37/2), em
que os dois vetores t¢ém a mesma dire¢do, e tende a diminuir conforme +(¢) — 0 em qualquer
direcdo.

A latitude v esté associada a rotacdo diferencial, como visto em (6.1). Como a anélise
de Fourier ndo atravessa os polos quando (¢) # 0, a expressdo do angulo da latitude deve
estabelecer qual a latitude médxima atingida conforme ~y(¢) varia. Quando (¢) = 0, ndo hd
alteracdo na medida da latitude, dada a coincidéncia do limbo com o meridiano solar. Conforme
temos () — £ DB, o anel descrito pelo limbo ao redor da circunferéncia solar se desloca de B
nos polos, mas se mantém atravessando o equador no mesmo lugar.

Os valores de (v, 6) para diferentes momentos do ano e posi¢des do limbo podem
ser vistos na Tabela 6.2. Como os valores de 7y(t) s6 aparecem para § = 7/2 e 37/2, espera-
se que ele apareca multiplicado por uma funcao seno. A funcdo para a latitude é dada por

arcsen (sen ), assim, temos
(7, 0) = arcsen (sen ) + |y|sen 6, (6.5)

em que o valor absoluto de (t) faz com que se mantenha o sinal da func@o seno. A aplicagdo do
seno do dngulo seguido de seu inverso tem a funcao de manter a amplitude do primeiro termo da
expressdo entre + /2. O comportamento do angulo pode ser visto na Figura 6.5a. Para (t) =
0, em verde, a expressdo representa a fungdo para a latitude sem alteracdes. Conforme ~y(t) —
+ B (laranja pontilhado e azul), vemos um desvio na regido dos polos, em § = w/2 e 37/2. A
Figura 6.5b mostra o cosseno da expressado de ¢)(y, #) para o mesmo dominio, em que é possivel
observar que os maximos aparecem na regido do equador solar, para ¢ = 0 e w, como se espera
da velocidade diferencial.

Na Figura 6.6, vemos um grafico com o resultado do produto introduzido na equagao
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Figura 6.4: Variagdo do dngulo (v, #) ao longo de 6 para diferentes valores de y(¢). As curvas
em laranja e vermelho indicam valores negativos de (), enquanto as curvas azul e
verde indicam valores positivos. A reta em roxo representa y(t) = 0.

cos(g)

a)

Variagéo do angulo ¢(y, 6) para 6 € [0, 2r] e diferentes valores de y(t)
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Fonte: o autor.
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Figura 6.5: Variagio do angulo (7, §) ao longo de 6 para diferentes valores de (t).
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Figura 6.6: Comportamento do produto cos ¢ X cos ¢) em func¢io de  para diferentes valores de
~(t). As linhas verticais pretas trago-ponto indicam posi¢des de destaque em que
0 =m/2,m 3m/2.

Produto cos ¢ x cosy para 6 € [0, 2rr] em diferentes valores de y(t)

0.4 -

0.2 4

EY — y=+B
x 0.0 -=- y=+B]2
z ——- y=-B/10
o — y=0

—0.2 1

—0.4 1

o
=
N
w4
IS
v
(o)}

0 (rad)

Fonte: o autor.

(6.2). Quanto maior a inclina¢do do eixo de rotag@o solar, maior a contribui¢do do produto
dos cossenos para a perturbacdo Aw observada pela geometria do problema. No instante em
que v(t) = 0, ndo ha contribui¢do da velocidade linear de rotacdo solar na perturbacdo das
frequéncias observadas. Se, portanto, ndo houvesse a inclinacdo do eixo de rotagdo solar em
relacdo a ecliptica, ndo seria possivel realizar medidas da velocidade linear do Sol por este
método.

Do gréfico, vemos que as menores contribui¢des ocorrem nos polos e no limbo leste e
oeste, marcadas na imagem por linhas verticais trago-ponto. Isso ocorre devido a inversao dos
maximos e minimos para os dois dngulos. Ao considerar ¢(, #), os valores maximos para seu
cosseno ocorrem nos polos, dado que € quando os vetores l;a e U, ttm a mesma dire¢do. No
equador solar, o cosseno deste angulo é pequeno, dado que B é um angulo pequeno. Para a
latitude, que determina a intensidade da velocidade linear, a situagdo € a oposta: a velocidade
linear € méxima no equador solar e minima nos polos. A inclinacdo faz com que o cosseno ndao
chegue a valores nulos em § = 7 /2 e 37 /2, dado que a anélise ndo passa pelos polos.

As regides de maxima contribuicdo da geometria da linha de visada ocorrem para os
maximos dos produtos dos cossenos quando 7y(¢) > 0 e para os minimos quando ~y(¢) < 0,
que coincidem. Os valores para 6 sdo de 1,01, 2,13, 4,15 e 5,27 radianos ou, em graus, sdo de
aproximadamente 58,0°, 122,2°, 237,8° e 302,0°. A maior contribui¢do, portanto, é de regides
levemente mais préximas dos polos solares.

Como a analise de Fourier € feita para todas as 256 posi¢des pelo método usado por
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Figura 6.7: a) Produto cos ¢ x cost em fungdo de 6 para valores positivos de ~y(¢) e b) valor
médio do mesmo produto para 0 < 6 < 27 em fungdo de ~(t) para y(t) > 0.
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Fonte: o autor.

Cunnyngham et al. (2017), sem determinar um ponto especifico do limbo, procurou-se deter-
minar o valor médio que o produto dos cossenos atinge para um ciclo completo ao redor do
limbo. As Figuras 6.7 e 6.8 mostram novamente os graficos do produto dos cossenos para valo-
res de (t) positivos e negativos, respectivamente. Abaixo dos gréaficos dos produtos, em 6.7b
e 6.8b, temos os graficos do valor médio em func¢do de v(¢). Como é de se esperar, quanto
maior a inclinacdo do eixo de rotacdo solar, maior € a contribui¢do da perturbacio causada pela
linha de visada. A linha vertical pontilhada desses graficos marca o ponto de inclinagdo méa-
xima, onde y(t) = +B ~ +0,1265 radianos. Os gréficos para o valor médio mostram que
seu modulo € o mesmo quando a inclinacao € positiva ou negativa. O valor minimo absoluto
de <cosp x cosp> € de ~0,1934 e o valor méximo absoluto é de ~0,2989. Portanto, a geo-
metria da linha de visada contribui com até 30% da perturbacido observada nas frequéncias de
oscilag@o, conforme a equacgdo (6.2).

Com base nesses resultados, a modulag@o anual usada por Cunnyngham et al. (2017)
para medir a taxa de rotacdo solar no limbo equivale a apenas cerca de 25% da contribuicdo total
da perturbacdo das frequéncias observada devido a geometria da linha de visada, considerando
o moédulo do valor médio do produto dos cossenos na Figura 6.8, dado que mesmo a inclinagdo
do eixo de rotagcdo solar na outra direcao contribui para uma perturbacao maior. Como esse
resultado foi obtido de uma interpretacdo diferente da usada no artigo de 2017, ele ndo prevé

que a taxa de rotacdo deve ser menor, mas que no calculo da taxa de rotacao aparente ao longo
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a) Produto cos ¢ x cost em fungéo de § para valores negativos de ~y(¢) e b) valor
médio do mesmo produto para 0 < 6 < 27 em fungdo de ~(t) para y(t) < 0.
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Fonte: o autor.

do limbo ¥(t) a variagdo da perturbagdo das frequéncias calculada neste trabalho estd implicita.
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7 CONCLUSOES

Este trabalho contribuiu para o estudo das oscilagdes solares a partir do método de
observagdo no limbo solar ao estabelecer de que forma a geometria da linha de visada do HMI
contribui para a perturbagdo das oscilacdes observadas. A heliosismologia do limbo é uma area
ainda em desenvolvimento que pode trazer uma nova compreensao das propriedades dos modos
oscilatdrios acusticos e, possivelmente, gravitacionais. Ao determinar a geometria envolvida no
método observacional do limbo, abrimos espaco para que novas pesquisas possam utilizar essa
abordagem.

Com dados ja trabalhados por Gois (2020), o método usado no estudo de Cunnyngham
et al. (2017) e a interpretacao de Hill (1988), determinou-se como a geometria da linha de visada
do instrumento HMI/SDO contribui para a perturbagdo das frequéncias observadas das oscila-
coes e qual a intensidade dessa contribui¢do, da ordem de 30% para a inclinagdo maxima e 25%
para a modulacdo anual. Para que isso fosse determinado, foram identificadas as expressdes
que caracterizavam o vetor de onda angular resultante da andlise de Fourier realizada ao redor
do limbo, além de em quais regides do limbo o efeito € intensificado.

A inclinacdo do eixo de rotagdo do Sol e a variacdo do angulo B ao longo do ano,
apesar de trazerem incertezas que devem ser resolvidas, tornam possivel tirar conclusdes sobre
as propriedades fisicas do astro. Medidas da velocidade de rotacdo solar para diferentes cama-
das da zona de cisalhamento ndo seriam possiveis por este método se o eixo de rotagdo fosse
perfeitamente perpendicular a ecliptica. A taxa de rotacdo aparente W(t) da estrutura do limbo
foi simulada teoricamente, com dados de velocidade angular encontrados por Cunnyngham et
al. (2017). Determinou-se que as diferentes velocidades angulares provenientes de diferentes
camadas da zona de cisalhamento contribuem somente para a amplitude da taxa W(t) e ndo para
o seu comportamento senoidal, proveniente somente da geometria da linha de visada.

Os dados observados foram analisados em um diagrama de poténcias conhecido como
diagrama [ — v a partir de uma transformada de Fourier em duas dimensdes no tempo, para os
quase seis anos de coleta de dados, e no espaco, para as 256 posi¢des observadas no limbo. O
diagrama mostra alta concentracdo de frequéncias de oscilagdo na regido de periodo de cinco
minutos (3000 ~ 3500 4Hz) mesmo para altos valores do grau [, que € uma das vantagens
da observacao no limbo solar. A observac¢do do padrdo de cristas caracteristicas desse tipo de
andlise feita em heliosismologia do disco solar valida a andlise através do limbo.

Ainda que o método de observagdo traga vantagens, uma fonte de erro € a presenca
de frequéncias acima da frequéncia de Nyquist, que sdo dobradas para menores valores de /.
Os picos de amplitude podem ser vistos “refletindo-se” do lado direito do diagrama, trazendo
imprecisdo para o exame das oscilagdes.

A partir deste trabalho, € possivel fazer uso dos resultados para realizar uma pesquisa

sistematica das oscilacdes observadas em regides especificas do limbo, associando-as a regides
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solares determinadas. Além disso, faz-se necessdrio o desenvolvimento de um método que
compare a geometria calculada com os dados observacionais, de forma a corroborar o desen-

volvimento tedrico.
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