Prove i Fysikk 1
Fredag 13.03.15

Kap 9 - Termofysikk:
1. Hva er temperaturen til et stoff egentlig et mal pa, og hvorfor er det vanskelig a8 snakke
om temperaturen i vakuum?

Temperatur er et mal for den gjennomsnittlige kinetiske energi for molekylene i en gass.
Vakuum (det teoretiske vakuum) har ingen molekyler G madle kinetisk energi pa.

2. Hvilke former for indre energi finnes?

Kinetisk (vibrasjon, rotasjon og translasjon) og potensiell (energi i faseoverganger og
kjemisk reaksjonsenergi)

3. Etsystem tilfgres indre energi ved at det utfgres et arbeid pa det.
a. Skriv opp termodynamikkens fgrste lov og forklar hvordan fortegnene er

definert.

AU = Q + W. AU positiv ndr indre energi i systemet gker, Q positiv nar varme blir
tilfort systemet og W positiv ndr det blir utfgrt et arbeid fra omgivelsene pa
systemet.

b. Arbeidet som gjgres pa systemet er 200) mens systemets indre energi gker med
50J. Hvor stor er da varmeenergien, og blir den f@rt inn eller ut av systemet?

Q =AU - W =-150J. En varmeenergi pa 150J blir fgrt ut av systemet.
4. Hva er spesielt med en adiabatisk prosess?

Prosessen er varmeisolert, slik at Q = 0. Fgrer til AU = W. Selv om det ikke blir fgrt
varmeenergqi inn eller ut av systemet kan temperaturen fortsatt endre seq!

5. Under vises en figur av hvordan temperaturen til 1kg vann endres under tilfgrsel av
energi. Bruk figuren til 3 gjgre overslag pa oppgavene under.
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a. Hvor mye energi kreves for a koke 1kg vann? (Fra vaeskefase ved 100°C til
gassfase ved 100°C)

E = 3100kJ — 800kJ = 2300kJ

b. Sammenhengen mellom temperaturgkningen, AT, og tilfgrt varmeenergi, Q, i
vaeskefasen kan skrives som:
Q=m-c, AT
der m er massen til vannet og ¢, er varmekapasiteten til vann.
Beregn varmekapasiteten til vann utfra figuren.

For @ fa det beste overslaget ser vi helt fra 0°C til 100°C. Merk at en forskjell pd

100°C er det samme som en forskjell pd 100K!
Q 400kJ]
= AT~ 1kg-100K _ 1K/ (kg K)
som passer greit med 4.18kJ/(kg K) som dere sikkert kan finne i fysikktabellen
deres.

6. Hvorfor gar det greit a oppholde seg i en badstue med lufttemperatur pa over 90°C
mens man far brannskader av a stikke handen i en gryte med vann pa rundt samme
temperatur?

Her kan det vaere en del faktorer som spiller inn. Den viktigste leerdommen er at varme
og temperatur ikke er det samme, selv om de er tett knyttet. Enhver fornuftig diskusjon
rundt dette er derfor premiert.

Varmekapasitet kan fortelle oss hvor mye (varme)energi stoffet inneholder ved en
temperatur, og spiller derfor en stor rolle dersom vi vet at temperaturen synker. Den sier



i midlertidig ikke hvor raskt temperaturen vil synke eller hvor raskt varmeenergi blir
overfart. Tettheten til et stoff kan vaere et bedre mal pa hvor raskt varmen blir overfart,
siden jo hgyere tettheten er, jo flere molekyler vil kollidere med huden din og pé den
mdten overfgre varmeenergi.

Det er derimot naturlig at jo hgyere tettheten til et stoff er, jo vanskeligere er det a fa
opp den kinetiske energien (og dermed temperaturen) til molekylene da de oftere
kolliderer med hverandre. Derfor vil tetthet og varmekapasitet vaere naert knyttet opp
mot hverandre, og sammen med andre faktorer gjgre at dette er et komplekst problem.

Kap 10 - Astrofysikk:
7. Stjernen «Ross 248» har en parallakse pa p = 0.0000880°.
a. Hvor langt er det til denne stjernen?

Se figurs. 269.

g= R 1496 10Tm o 0t6m = 103 Iys?
~Sinp _ sin(0.0000880°) =SS lysar

b. Hvorfor kan parallakse-metoden bare benyttes til stjerner som ligger naer vart
solsystem?

Vinkelen p blir sa liten at det blir hgy usikkerhet i madlingene. | tillegg trenger man
stjerner i bakgrunnen d «sikte pa» slik at man har en parallell akse og mdle utfra.

8. Hva er en Planck-kurve og beskriv to mater en Planck-kurve kan gi oss informasjon om
en stjerne.

En Planck-kurve oppstdr ndr man mdler strdlingen fra en stjerne og registrerer
innstralingstettheten per bglgelengde langs den ene aksen og bglgelengde langs den
andre.

Bglgelengden som gir hgyest innstrdlingstetthet gir oss informasjon om
overflatetemperaturen til stjernen giennom Wiens forskyvningslov.

I tillegg kan vi fa informasjon om hvilke grunnstoffer som finnes i stjernens atmosfaere,
og hvilken tilstand grunnstoffene er i. Dette utfra hvilke bglgelengder som blir absorbert
fra Planck-kurven, da ulike grunnstoff i ulike tilstander eksiteres av ulike baglgelengder.

En tredje mdte (som vi ikke har snakket om) er at dersom du summerer (integrerer) hele
Planck-kurven far du den totale innstrdlte tettheten, E, som vi har regnet en del med.



9. Under er det oppgitt noe informasjon om stjernen Sirius.

Egenskap Verdi

Masse, M 4.02-10° kg
Parallakse, p 0.0001053°
Avstand til jorda, d 8.60 lysar
Overflatetemperatur, T 9940 K
Utstralt effekt, L 9.769 - 107 W

a. Regn ut radiusen, R, til Sirius.

Bruker Stefan-Boltzmanns lov for @ finne utstralingstettheten og multipliserer
med overflaten av en kule for G finne den totale utstradlte effekten til stjernen.
Leo; = My, 4mR? = oT*4nR?

Lsol

torr = 119 x 10°m

b. Hvor stor vil innstralingstettheten pa jorda, E, veere?

Vi vet bdde utstrdlt effekt og avstand til stjerna og kan da finne
innstrdlingstettheten som:

Lsol - 2
Esol = W =1.17 -10 7 W/m

Merk at vi ma gjgre om avstanden fra lysar til meter.

10. Hva er den viktigste egenskapen som bestemmer hvilket livslgp en stjerne vil fa, og
hvorfor er det denne spiller inn?

Den viktigste egenskapen er massen. Massen avgj@r hvor store tyngdekrefter stjernen vil
ha, som igjen avgjar hvor mye stjernen presses sammen og hvor hgyt trykket og
temperaturen i kjernen kan bli. Dette avgjdr igjen hvilke fusjonsprosesser stjernen kan
ha.

11. 1 en r@d kjempe er fusjonsprosessen som foregar i kjiernen helium som fusjonerer til
karbon. Forklar hva som skjer nar stjernen naermer seg slutten av denne fasen, og hvilke
stabile faser den kan ende opp i etter a ha veaert en rgd kjempe.

| en stabil fase er det likevekt mellom tyngdekreftene som presser stjernen sammen, og
trykkreftene fra fusjonsprosessene som virker utover. Mot slutten av fasen blir det
mindre helium, faerre fusjonsprosesser og mindre trykkrefter utover. Tyngdekreftene
presser stjernen sammen og trykk og temperatur i kjiernen gker. Er massen stor nok




(>2-3M_sol) blir temperaturen hagy nok til at karbon kan fusjonere videre (til magnesium
o0.1.) og stjernen vil oppnd en ny likevekt mellom trykkrefter og tyngdekrefter. Dersom
massen ikke er stor nok, vil stiernen trekke seqg sammen uten at nye fusjonsprosesser
setter i gang. Stjernen vil da (etter en planetarisk takefase hvor den mister noe av det
ytterste gasslaget) ende opp som en glovarm, hvit dverg. Stjernen vil fortsatt strdle ut
varmeenergi og fortsette med det til den etter hvert ender opp som en svart dverg.



