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1. Introducao

As estrelas estdo continuamente emitindo energia para o espago a partir de suas
superficies. Entretanto, para que as camadas da superficie estelar possam continuar a
emitir por muito tempo € necessario que haja uma reposi¢cdo dessa energia a partir das
camadas mais interiores da estrela.

Isso nos leva a investigar quais sdo os mecanismos responsaveis pelo transporte da
energia produzida pela estrela desde o seu interior, onde se produzem as reagdes de
fusdo nuclear, até as suas camadas mais exteriores.

Existem basicamente trés mecanismos distintos através dos quais este transporte
de energia pode se realizar: radiacdo, conducdo e conveccdo. Em todos os trés é
necessdrio a existéncia prévia de um gradiente de temperatura a fim de que o fluxo de
energia num sentido supere o fluxo de energia na direcao contraria, assim gerando um
fluxo resultante ndo nulo orientado das regides mais quentes para as mais frias.

Um quarto mecanismo de transporte de energia seria a emissao de neutrinos, que
transporta a energia diretamente para fora da estrela devido a baixa se¢do de choque
de interacdo com a matéria dessas particulas.

Aqui trataremos exclusivamente o mecanismo de conveccdo, com o qual todos
nés estamos familiarizados no nosso dia-a-dia, posto que as mudancas do clima
freqiientemente sdo causadas por conveccao na atmosfera do nosso planeta.

O transporte de energia na convecgdo se dd através do deslocamento de elementos
macroscopicos de matéria, como podemos notar num dia de verdo quando a camada
de ar quente junto ao solo se desloca para cima fazendo com que os raios de luz que a
atravessam sejam ligeiramente desviados devido a mudanca do indice de refracdo
com a temperatura. Isso faz com que a imagem que chega até nos mostre a aparéncia
oscilante que estamos acostumados a ver.

Também no nosso Sol ocorrem esses movimentos de matéria em larga escala. Se
observarmos detalhadamente a superficie solar notaremos uma estrutura granular de

regides claras e escuras (figura (1-1)).



figura 1-1: Estrutura granular do nosso sol.

Cada um dos pequeninos graos na verdade mede cerca de 500 km , e quando um
deles atinge a superficie, permanece ali um certo tempo até desaparecer
completamente e ceder lugar a outros graos. As regides claras sdo elementos
convectivos quentes que aquecem a superficie solar liberando o excesso de
temperatura e logo se convertem numa regido escura a medida que os grio retorna
para esfriar a regidao mais interior. O mecanismo convectivo opera entao no sentido de
diminuir o gradiente de temperatura.

Nesta monografia nos ocuparemos em investigar apenas 0s aspectos mais gerais

do mecanismo da conveccao.

2. Condicoes para a Ocorréncia de Conveccao

2.1. O Critério de Schwarzschild

Os mecanismos de radiaciao e condugdo estdo sempre em opera¢do no interior da
estrela, ainda que em maior ou menor intensidade, pois para que eles entrem em
operacdo basta a existéncia de um gradiente de temperatura.

O célculo detalhado do transporte radiativo mostra que:

4ac T dr

—_ Jac 2-1
3k dr [2-1]



onde o fluxo condutivo pode ja estar incorporado através do valor da opacidade
através da definicdo de uma opacidade condutiva apropriada K..ng, de tal forma que a

opacidade total serd dada por:

1

[2-2]
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Suponhamos entdo que um grande fluxo precise ser tranportado através de uma
regido de alta opacidade, seria entdo possivel que o gradiente de temperatura na
estrela pudesse aumentar para valores indefinidamente altos?

Em 1906 Karl Schwarzschild demonstrou que ocorre uma instabilidade para
movimentos de convecgao do géas se o gradiente de temperatura for alto demais.

Podemos entender o motivo dessa instabilidade através do seguinte argumento:

Consideremos um elemento de matéria em equilibrio numa regido de pressdo P e
densidade p. Se ele sofrer uma leve pertubacdo aleatéria e for deslocado para baixo
numa regido onde a pressdo agora é P + dP e a densidade é p + dp ele ndo mais se
encontrard em equilibrio com as suas vizinhancas, mas estard sujeito a forcas de
empuxo*. Se essas forcas atuarem no sentido de empurrarem o elemento para cima ele
entdo retornard a sua posi¢do de equilibrio e 0 movimento serd amortecido. Entretanto
se as forcas tenderem a empurrar o elemento para baixo o movimento serd
amplificado e terd sido estabelecida uma instabilidade para movimentos convectivos.

Uma vez que o elemento chega a regidao de pressdao P + dP, esse excesso de
pressdo nas vizinhancas rapidamente o contraird até que a pressdo se iguale ao meio
exterior. Se esse processo for rapido o suficiente tal que o elemento nao tenha tempo

de trocar calor com o meio a contragdo serd adiabdtica e a nova densidade do

dp

elemento serd p + [Ej dP . Se essa densidade for maior que a densidade do meio o
ad

elemento continuard a afundar pelo principio de Arquimedes, de modo que a condi¢ao

para haver instabilidade convectiva pode ser expressada da seguinte forma:

dp
£ ap d 2-3
p+( dPL >p+dp [2-3]

* . ~
“buoyant forces”, em inglés.



Se 0 elemento tivesse sido originamente perturbado para cima, de tal forma que
dP e dr fossem negativos, a condi 0 para instabilidade convectiva seria que a nova
densidade fosse menor que a densidade do meio, de tal forma que a desigualdade
acimatamb m seria verificada

Vamos agora expressar essacondi 0 numaformamais pr tica:

Glj>££ [2-4]
dpP), dP

Usando aequa o0 de estado de gases perfeitos n 0 degenerados P r T (supondo

0 peso molecular m dio mconstante),

4P _dr  dr [2-5]
P r T

rorra [2-6]

Demodo queacondi 0 [2-4] pode ser expressada,

2[4,

dP \ dP

Multiplicando ambos os lados pela quantidade positiva P/T,

dInT >(dInTj [2-6]
dinP \dInP),

Parafins notacionais comum abreviar o gradiente logar tmico,

NoalInT

dInpP [2-9]




Assim, considerando a condi¢do de instabilidade convectiva em uma camada

inicialmente em equilibrio radiativo teremos,

N >N [2-10]

rad ad

Esse é o chamado critério de Schwarzschild para instabilidade convectiva. Dele
podemos concluir que a conveccao serd favorecida para valores de N,g muito baixos
ou ainda valores de N;,q muito altos. A seguir consideramos separadamente as duas

possibilidades.

2.2. O Gradiente Adiabatico

Vamos a seguir calcular o valor de N 4 para determinar em que situacdes ele pode
tornar-se pequeno.
Para uma transformagdo adiabdtica pode-se demonstrar a partir das relacdes

termodinamicas basicas:

PVY =cte [2.11]

Onde o expoente adiabatico g¢é definido como a razdo entre os calores especificos,

+
goCr -G *R_ R [2-12]
CV CV CV
(R € a constante dos gases ideais)
Usando a equagdo dos gases perfeitos V i1 T/P ,
P"ITY = cte [2-13]
diferenciando,
dpP dr
1-99—+g—=0 2.14
(1-9 P g9 T [2.14]



de onde tiramos diretamente que,

Para um gas monoatdomico perfeito y = 5/3, e portanto V,g =2/5=0.4.

[2-15]

Se considerarmos ainda o efeito da ionizagdo do gés teremos que os calores

especificos serdo aumentados, posto que parte da energia que seria utilizada para

aumentar a temperatura do gés (relacionada com a energia cinética) € empregada para

ionizar o material. De acordo com a equacdo [2-12] teremos uma diminuicdo do

expoente adiabatico com o aumento do calor especifico Cy, o que de acordo com a

equagdo [2-15] implicard numa diminuicdo do gradiente adiabatico.

Concluimos entdo que se os efeitos de ionizacdo do gds forem significativos

teremos uma reducdo do gradiente adiabatico.

A figura (2-1) mostra as regides de ionizacdo do sol e a conseqiiente diminui¢ao

do gradiente adiabdtico:

Degree of lonization
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T

figura 2-1: As regioes de ionizacéio do sol responsaveis pela diminuicio do gradiente adiabatico.



Um efeito semelhante ocorre em estrelas que possuem uma regido de dissociagao

da molécula de H,, também causando uma queda no gradiente adiabatico.

Até aqui consideramos implicitamente que toda a pressdao da estrela € devido
unicamente a pressdo do gds P = P, . Entretanto se levarmos em consideracdo também
a pressdo da radiacdo teremos entdo P = Py + Pryq .

Definimos os expoentes de Chadrasekhar de forma a preservar a forma das
equagdes do tipo da equagdo [2-14], a qual pode ser generalizada para incluir os

efeitos da pressao da radiagao:

dP T, dT
_+ R
P 1-I, T

=0 [2-15]

Se definirmos o pardmetro 3 = P, / P pode-se demonstrar que o expoente de

Chandrasekhar é dado por:

r _32-248-3p°
> 24-188-38

[2-16]

Assim se a pressdo de radiagdo for desprezivel B — 1 e recobramos o valor do
expoente adiabdtico obtido anteriormente I, = 5/3 = vy . No outro extremo em que a
pressdo da radiagcdo domina teremos B — 0, e portanto I, =4/3e V=% =0.25 .

Notamos entdo que teremos uma diminui¢do do gradiente adiabético se a pressao

da radiacao for significativa.

2.3. O Gradiente Radiativo

Vamos agora considerar uma camada em equilibrio radiativo; combinando a

equagao [2-1] com a equacao de equilibrio hidrostatico,

ap _

- 2-17
o 8P [2-17]



Onde g € o valor da gravidade,

Gm
8§=—% [2-18]
r
obtemos entao,
ar _ 3xF, rud [2-19]
dP 4acT’ g
de modo que,
rad — 3K.F‘Mdzlp [2‘20]
4acT" g

De onde podemos inferir que o gradiente radiativo serd alto se tivermos um

grande fluxo a ser transportado ou se o meio for bastante opaco.

2.4. Regioes da Estrela Onde Ocorre Conveccao

Vamos agora investigar em que regides da estrela ocorre convecgao.

A figura (2-2) mostra as regides onde ocorre transporte de energia por radiagdo
(4rea branca) e conveccao (area “nublada”) para as estrelas de idade zero na seqii€éncia
principal.

Da figura notamos que o mecanismo de convec¢do domina nos envelopes de
estrelas da seqiiéncia principal inferior (estrelas de massas extremamente baixas, M <
0.25 M s@o completamente convectivas) e no caroco das estrelas da seqiiéncia
principal superior, sendo que a transi¢ao se da aproximadamente paraM ~ 1 M

Podemos entender isso a luz do critério de Schwarzschild investigando como

variam os gradientes radiativo e adiabético no interior da estrela.
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figura 2-2: regides das estrelas da seqiiéncia principal de idade zero onde ocorrem conducio (area branca) e
conveccio (area ''mublada'). As linhas tracejadas indicam as regides onde é produzida 50% e 90% da

luminosidade total, ao passo que as linhas cheias mostram onde fica % e 2 do raio da estrela.

A figura (2-3) mostra os valores de V.4 € V,4 para uma estrela de idade zero na

seqii€ncia principal de 10 M .
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figura 2-3: Os gradientes radiativo e adiabatico em uma estrela de 10 M o

Podemos notar um grande aumento de V.4 nas regides centrais da estrela, o que se
deve ao fato da energia estar sendo gerada pelo ciclo CNO, cuja taxa de produgdo de
energia é extremamente dependente da temperatura ( €cno o< T'%), 0 que faz com que

a energia seja produzida nas regides bem centrais (o que € evidenciado pelas curvas
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de luminosidade constante na figura (2-2) ). Como F o< 2 teremos um fluxo de
energia extremamente alto que € responsdvel pelo alto valor de V4 .

Da figura (2-2) podemos notar também que a fronteira da regido do carogo
convectivo move-se cada vez mais para o exterior a medida que a estrela é mais
massiva.

Isso se dd devido ao aumento da importincia da pressdo da radiacdo para as
estrelas mais massivas, diminuindo V,4 . Para estrelas de 50 M® cerca de 70% da
massa € coberta pelo caroco convectivo, até que no limite estrelas supermassivas
tornam-se completamente convectivas.

A figura (2-4) mostra os gradientes para uma estrela de idade zero na seqiiéncia

principal de 1 M.

figura 2-4: Os gradientes radiativo e adiabatico para um estrela de 1 M °"

Aqui a producgdo de energia se da pelo ciclo p-p, cuja taxa de produgdo de energia
ndo € tdo dependente com a temperatura ( €p, o< T*®), fazendo com que a geragao de
energia se dé€ numa regido maior, diminuindo os fluxos e portanto V,,q.

A medida que nos aproximamos das regides de ionizacio do He e do H temos
uma diminui¢do de V,4 que se torna menor que 0.4 (podendo mesmo chegar a 0.1).

Notamos que nessa mesma regido Vg atinge valores absurdamente altos, maiores
do que 10°! Isso deve-se ao aumento da opacidade devido ao fon H™ que se torna mais
abundante nessa regidao e também porque nessas temperaturas mais dtomos de H
estardo excitados no segundo e terceiro niveis de energia, também aumentando a

opacidade em A < 8200 A .
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3. ATeoriado Comprimento de Mistura

3.1. O Fluxo Convectivo

Infelizmente n 0 existe uma teoria precisa e geral o suficiente para descrever
guantitativamente o0 mecanismo da convec o, o mehor de que dispomos
presentemente umadescri 0 fenomenol gica baseada nateoria do comprimento de
mistura.

Segundo essa teoria um elemento convectivo de mat ria se deslocaem m diauma
distancia A (denominada comprimento de mistura) a termalizar com asvizinhan ase
perder aidentidade.

Vamos ent o aplicar essaid iae estimar o fluxo convectivo:

Se 0 elemento convectivo possui um excesso de temperatura dT, ent 0 0 excesso
de energia por unidade de volume vinculado ser p Cp 0T . Se a velocidade do

elemento for v, teremos que o fluxo convectivo ser dado por:
Fconv = p CP 8T Vv [3'1]

O trabalho por unidade de volume realizado pela for a de empuxo ao acelerar o
elemento ser :

Al2

W=- '[gé'pdx [3-2]
0

Igualando quantidade  energia cin tica por unidade de volume Ypv?

encontramos a vel ocidade:

Al2

2 =_28 j Spdsx [3-3]
P %
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Da equagio dos gases perfeitos temos que dp/p = - 8T/T (com OP = 0), assim:

Al2

2 2g
V=t ! STdx [3-4]

Introduzindo a taxa de variacdo de temperatura do elemento (dT/dr) teremos que

0 excesso de temperatura serd aproximadamente:

Assumindo que o processo € rapido o suficiente para ndo haver troca de calor

entre o elemento e o meio,

Para fins notacionais abreviaremos o termo entre colchetes pelo simbolo AVT.

Substituindo [3-6] em [3-4],
Al2

= 28 AVT j xdx [3-7]
T 0

Substituindo [3-7] e [3-6] (com x = A/2) em [3-1], teremos finalmente:

1/2 ﬂ, 2
F, = pcP(gj (AVT)”(EJ [3-8]

14



3.2. A Escala de Pressao

Da equacao [3-8] para o fluxo convectivo apenas o comprimento de mistura A ndo

estd relacionado com as outras quantidades fisicas da estrela, seu valor deve ser

determinado de maneira independente.

Uma escolha feita usualmente e que costuma reproduzir bem as observagdes €
assumi-lo como sendo da ordem da escala de pressdo Hp . Vamos a seguir estimé-la:

Partindo da equacdo de equilibrio hidrostético,

dP _ GMpdr 391

P Pr?

Tomando Hp como a distancia em que 0P/P ~ 1,

dr
H,=-P— 3-10
P dpP [3-10]
dP GMp
—= H,=1 3-11
P pr " 3-11]
2
H,=L" [3-12]
GMp

Um valor que ajusta as observacdes do raio solar é tomar (A/Hp) ~ 1.5 .

3.3. Alguns Valores Tipicos
Nessa secao faremos estimativas numéricas da ordem de grandeza dos parametros

fisicos envolvidos na teoria do comprimento de mistura com o intuito de ganhar um

maior entendimento sobre o mecanismo da convecgao.

15



Para tanto adotaremos como valores de certas variaveis, valores caracteristicos do

Sol:

variavel [unidade] interior estelar  atmosfera estelar
r [cm] 310" 710"

M [g] 10% 2 10*

P [dyn cm™] 10" 10°

p [gem™) 1.4 10”7

tabela 3-1: valores caracteristicos de grandezas fisicas no interior e atmosfera solares.

De posse desses valores tipicos podemos estimar o valor do comprimento de
mistura tomando-o como a escala de pressdao, de acordo com a equacdo [3-12]

teremos entao:

Ainterior ~ 1 1010 cm [3-13]
Aatmosfera ~ 4 107 cm [3-14]

Vamos agora estimar o valor de AVT, isolando-o em [3-8],

F ’ 2 T 1/2 F (2 2 T 172
(AVT)3/2 — cony (_j - < _(_j —_ [3-15]
pPC, \A) \ & pPC 1) \ 8

Novamente usando valores tipicos do interior solar,

=1 [3-16]
C,= ZZZ =2.10%rg.g "' . K™ [3-17]

0
g= ng =7.10"cm.s™ [3-18]

r
T=110"K [3-19]
L=3810"ergs’ [3-20]

L 1 a4 2

F= . =3410 ergs cm [3-21]
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Combinando esses valores com os obtidos anteriormente,

AVT <7 10" K cm™! [3-22]

Comparando com o gradiente de temperatura ~ T/r ~ 3 10™ teremos entdo que o
gradiente de temperatura diferird do gradiente adiabdtico por uma fracdo irriséria
de2 107!

O mecanismo convectivo serd entdo extremamente eficiente no sentido de que um
desvio minimo do gradiente de temperatura em relagdo ao gradiente adiabatico ja €
suficiente para transportar toda a energia. Nessas condi¢des praticamente todo o fluxo
de energia € transportado por convec¢do € nao necessitamos recorrer a equacgao [3-8]
para calcular o gradiente real, posto que com grande precisdo podemos adotd-lo como
sendo idéntico ao gradiente adiabatico.

Isso livra o modelo das incertezas introduzidas pelo pardmetro A, e simplifica as
equagdes do interior estelar permitindo utilizar relagdes adiabdticas do tipo P =K p” .

Entretanto na atmosfera estelar o mecanismo convectivo ndao € muito eficiente
devido a baixos valores de densidade e comprimento de mistura (vide valores citados
anteriormente), de modo que a aproximagao do gradiente de temperatura como sendo
praticamente o gradiente adiabdtico ndo é muito boa.

Neste caso temos que recorrer a equagdo [3-8] para calcular o gradiente de
temperatura, e as incertezas com relacdo a determinag¢do do comprimento de mistura
causardo erros na determinagdo exata da estrutura da atmosfera estelar. Esse problema
sO poderia ser contornado se dispuséssemos de uma teoria mais precisa do que a teoria

do comprimento de mistura.

Adotando AVT ~ 7 10" K em™ e X = Mnerior ~ 1 10" cm, podemos utilizar a
equagdo [3-6] para estimar o excesso de temperatura vinculado ao elemento
convectivo:

0T~ 1K [3-23]

Isso € apenas uma pequena perturbacdo se comparada com a temperatura de

milhdes de graus kelvins.

17



Usando ainda g ~ 7 10* cm s, T ~ 10’ K podemos utilizar a equagdo [3-7] para

estimar a velocidade do elemento convectivo:
v~0.05kms’ [3-24]

o que é 4 ordens de grandeza menor que as velocidades térmicas do gds a 10" K.
Assim os efeitos hidrodindmicos produzidos pelos movimentos convectivos serao
menores do que a pressdo do gas por 8 ordens de grandeza, o que justifica a suposi¢ao

de equilibrio hidrostatico feita anteriormente.
Podemos agora estimar a escala de tempo dos movimentos convectivos:
t ~ Mv ~ 20 dias [3-25]

Embora esse pareca um tempo excessivamente longo, essa escala de tempo €
muito menor do que a escala de tempo em que se processa a evolugdo estelar. Assim
quando a composi¢do quimica nas regides mais quentes de uma zona de conveccdo se
altera devido as reacdes de fusdo, os movimentos convectivos rapidamente se
encarregam de misturar o material, de modo que uma regiao convectiva € homogénea
em composi¢ao o tempo todo.

A figura (3-1) mostra esse efeito:

L e e e e -

figura 3-1: A abundincia de um elemento X qualquer é mantida constante ao longo da regiio de conveccio

(entre m1 e m2) .

18



4. Overshooting convectivo

Até aqui temos aplicado o critério de Schwarzschild para decidir quais regides da
estrela serdo dominadas por convecgdo. Segundo esse critério a transicdo entre a
regido radiativa e a regio convectiva se da precisamente no ponto em que Vyyg = Vg .

Entretanto um elemento convectivo acelerado pode chegar a ultrapassar esse
limite e penetrar na regido radiativa, fendbmeno denominado de overshooting.

Para compreender como isso ocorre vamos considerar inicialmente um elemento
convectivo ascendendo e ultrapassando o limite externo da regido convectiva.

A figura (4-1) ilustra essa situacdo. A variacdo da temperatura com a pressao da
estrela € indicada pela linha grossa, juntamente com a variacdo adiabdtica da

temperatura (linha fina). A fronteira entre a regiao radiativa e convectiva se d4 a uma

certa profundidade zy, .

Acceleration

~
V'

Braking <-—

1
Z, 2, 2z, Pg

figura 4-1: Um elemento em ascensio atravessando a fronteira exterior da regidao de conveccao.

Um elemento convectivo em ascencdo segue o caminho indicado pela linha
tracejada, posto que a sua evolucao também € praticamente adiabatica. Notamos entdo
que ao atingir a fronteira da zona convectiva o elemento ainda possui um certo
excesso de temperatura em relac@o as vizinhangas, e portanto continua a ser acelerado
pelas forcas de empuxo adentrando ainda mais na regido radiativa. Assim que a
temperatura do elemento se iguala a temperatura das vizinhangas em z = z. 0

elemento deixa de ser acelerado mas continua a adentrar na regido radiativa por
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inércia, depois do qual passa a ter uma deficiéncia de temperatura e é desacelerado
pelas for¢as de empuxo indo parar em um ponto de profundidade zj < z. .

O qudo profundamente o elemento convectivo adentrard na regido radiativa
dependerd do quao rdpido a temperatura decai com relacdo a queda de temperatura
adiabdtica (ou equivalentemente o quao estavel a regido radiativa € realmente estavel
pelo critério de Schwarzschild), ou ainda do quao eficiente € a troca de energia entre a
bolha e as vizinhangas, que faz com que a queda de temperatura do elemento seja

maior do que a queda adiabatica devido a perda de energia.

O overshooting de elementos convectivos ultrapassando o limite exterior da zona
de conveccdo é o motivo pelo qual observamos a granulacdo na regido da fotosfera

solar que é convectivamente estavel.

Analogamente, a figura (4-2) ilustra a situacdo de um elemento convectivo
descendendo e ultrapassando a fronteira interior da regido de convecgdo, o que as

vezes € denominado undershooting.

7
T Tyl2) _
— ' (z

Lower boundary Toa 3ub“\°/ >
of convection zone i T(2)

z, z, —

figura 4-2: Um elemento atravessando a fronteira inferior de uma regiao convectiva.
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5. Turbuléncia

Vamos agora considerar muito brevemente os efeitos da turbuléncia dos

movimentos convectivos.

A pressao turbulenta é dada por,

2
2(1 _, 1 , 1 LV
P = -_ =_ _- 5-1
turb 3 [2 J 3 pV 3 s ( ] j [ ]
Substituindo o valor da velocidade do som,
= (G_P] =_|I; L [5-2]
Pl NP
Obtemos,
P, 1 (7Y
Zwp - —p| 2 53
P 3 l(vs ] [5-3]

Vamos agora estimar o valor da pressao de turbuléncia no interior estelar.
Substituindo na equagdo [5-2] os valores de P e p da tabela {3-1}, e adotando I'; ~
5/3 , obtemos para o interior estelar,

vs~345km s’ [5-4]

Comparando com o valor médio da velocidade do elemento convectivo obtida em

[3-24] e substituindo em [5-3] temos,

wb ~1.1078 [5-53]

De modo que podemos considerar o movimento como sendo nao turbulento.
Entretanto nas camadas externas das atmosferas estelares as velocidades dos
movimentos convectivos sdo comparaveis com a velocidade do som, o que torna o

movimento turbulento.
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6. Conclusao

Vamos agora resumir em algumas poucas linhas as conclusdes obtidas no texto.

O mecanismo de convecgdo transporta energia pelo movimento de elementos
macroscépicos de matéria, que se estabelece devido a uma instabilidade convectiva
quando o gradiente de temperatura é muito alto. A condicdo para que ocorra esta
instabilidade € descrita pelo critério de Schwarzschild Viyg > Vg .

As regides convectivas compreendem o caroco de estrelas massivas (devido a um
alto fluxo de energia produzido pelo ciclo CNO e também devido a pressdao da
radiacdo) e o envelope de estrelas de baixa massa (devido a um aumento da opacidade
e efeitos de ionizacdo), sendo que a transicdo se dd para massas da ordem de grandeza
da massa do Sol.

Nao existe atualmente uma teoria que descreva satisfatoriamente o mecanismo da
conveccdo, o melhor de que dispomos atualmente é uma teoria aproximada
denominada teoria do comprimento de mistura. Essa teoria descreve bem o interior
estelar mas introduz erros nos calculos da atmosfera estelar, onde é necessario
conhecer o valor exato do comprimento de mistura A (geralmente tomado como da
ordem de grandeza da escala de pressao).

A curta escala de tempo envolvida no mecanismo convectivo em relagdo a escala
em que se processa a evolugdo estelar faz com que uma camada convectiva seja
completamente homogénea em composicao quimica o tempo todo.

Elementos convectivos podem ultrapassar o limite da regido de convecgdo e
penetrar na regido radiativa, o que € denominado de overshooting.

O movimento convectivo nas camadas externas das atmosferas estelares pode

freqiientemente ser turbulento.
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