Standardni model Slunce 0.1

Kapitolu o Slunci zafazujeme proto, ze jde o Gstfedni téleso sluneéni soustavy
a mald télesa jsou jim podstatné ovlivnéna. Jedna se o stru¢ny prehled parametru
Slunce a poznatku o jeho fungovani, které upotfebime v nasledujici kapitole ?7. To-
téz plati pro planety. Zarazujeme i kratké pojednani o extrasolarnich planetach. Pro
elementarni predstavu o rozmeérech a vzdalenostech ve slunecni soustavé mutizeme
navstivit nékterou planetarni stezku [24].

0.1 Standardni model Slunce

Slunce je hvézdou se zafivym vykonem Lq = 3,84 - 1026 W. Spektralni klasifikace
G2V jej fadi k hlavni posloupnosti; podobnych hvézd tiidy G je ve vesmiru priblizné
9%.

0.1.1 Atmosféra

Atmosféra se svoji hmotnosti sice zda bezvyznamna, je ale velmi dulezitou casti
hvézdy, nebot prévé zde se uvoliluje zafeni, které pozorujeme. Zasadnim poznatkem
je, ze spektrum Slunce se velmi podobé spektru absolutné cerného télesa.! Intenzi-
ta? je pak popsana Planckovou funkct:

3
S (1)
exp T
s dosazenou teplotou T = 5 780 K. Naznacuje nam to, ze Slunce je blizko termo-
dynamické rovnovahy.

Na druhou stranu Slunce nent presné absolutné ¢erné téleso. Svédéi o tom napii-
klad okrajové ztemnéni nebo spektralni ¢ary. V ultrafialové, rentgenové a radiové
oblasti dokonce pozorujeme zafeni evidentné netepelné (netidi se rovnici (1)) a ¢a-
sové proménlivé.

Absorpéni spektrum Slunce (obr. 1) vzniké tak, Ze spojité zafeni z nitra prochézi
skrz poloprihlednou atmosféru, ktera se projevuje tmavymi ¢arami. Cary vznikaji
proto, ze fotony jsou pohlcovany pri vazané—vazanych prechodech v atomech, jez
maji diskrétni hladiny energie. Pouze fotony urcitych vlnovych délek tak mohou

L Jedna se o idealni téleso, které by pohlcovalo vSechno dopadajici zafeni a bylo v tepelné

rovnovaze se zarenim. V laboratofi je mozné jej realizovat jako dutinu v libovolném materidlu,
s malym otvorem, ktery je pravé onim absolutné cernym télesem.
2 . . . . . PSP
Vztah mezi energii a monochromatickou intenzitou zafeni je

dE = I, (z,y, 2,9, ¢, t) dS cos ¥dQdtdv
kde dS je ploska, ze které vyzarovani probiha, 9 tihel mezi kolmici k ploSce a smérem vyzarovani,

dQ2 prostorovy uhel, do kterého zareni sméfuje, dt ¢asovy interval, dv interval frekvenci. Jednotkou
intenzity je pochopitelng J-m=2.sr=!.s~1.Hz ™1,



zpusobit zafivou excitaci atomu. Pokud se atom deexcituje srazkou s jinym ato-
mem, zadny foton se nevyzafi a mize vznikat ¢ara. Vazané—volné nebo volné—volné
prechody jsou naproti tomu nekvantované, ¢ili nezptusobuji zadné cary.

Skutecnost, ze atomy maji dovolené pouze diskrétni hladiny energie, vyplyva z kvantové me-

chaniky, respektive z feSeni Schrédingerovy rovnice. Pro atom vodiku — elektron v potencidlové
jamé protonu — ji lze napsat ve tvaru:

ov(r,t n?
p 22t _ ———V2U(r,t) + V(r)¥(r, 1), 2)
ot 2Me
kde ¥(r,t) oznacuje vinovou funkci, jejiz kvadrat je hustotou pravdépodobnosti vyskytu elektronu
v daném misté a Case, na pravé strané je operator kinetické energie ,h2/(2me)v2 plus potencialni

energie elektronu v elektrickém poli protonu (gp = —ge):
1 2

ViR = - e (3)
neg T

Piedpokladame-li feSeni v separované podobé ¥ (r,t) = U(r)f(¢), je:

2
() L =~ v e + viwenso,
coz po déleni U(r)f(t) dava:
L1 dfe) A% 1 _
lhmT = _2me \Il(r)VQ\II(r) +V(r) = E7

kde vlevo méame pouze funkci ¢, vpravo pouze funkci r, ¢ili se oboji musi rovnat néjaké konstanté FE,
nezavisejici ani na ¢ ani na r. Pfeusporadanim obdrzime: i) rovnici pro f(t), ii) necasovou verzi
Schrodingerovy rovnice pro ¥(r):

df(t) E
~w =7l (4)
- ;;i V2U(r) + V(r)T(r) = EV(r). (5)

Reseni prvni rovnice je snadné (jedna se o stojaté vlnéni):

JOET (6)
Reseni druhé nikoli (viz napi. [153]):
3
(n—e—1)!( 2 )”5 S (2r>
)4 9 =4\ — | — nag r° [, Yo (¥ 7
nem (7 :QO) 2n(n + 0)! nag € T e nag om (9, 9) (7)

kde ap = 4neph?/(meq?) je Bohrav polomér atomu, Lff_"'él_l pridruzené Laguerrovy polynomy a
Yy, sférické funkce. Kvantovani ¥ vyplynulo z pozadavku, aby funkce byla 2n-periodicka ve ¢
a aby nikde nedivergovala. Stavy atomu vodiku jsou tedy charakterizované tfemi kvantovymi ¢isly
n,¢,m, kden =1,2,3,..;£=0,1,...,n—1; m = —£,...,¢. (V Gplngjsi teorii se k nim pridava
téz spin s = :t%) Prislusné energie vazanych stavi pak mohou nabyvat hodnot:

1 ¢ 1

E, = — i
" 4meg 2ap N2

. 1
= 13,66V — . (8)
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Teplotni profil atmosféry ukazuje obr. 2. Pro vznik ¢ar je potfeba vhodné pro-
stredi, teplota ani hustota nesmi byt pfili§ nizka, protoze pak by vSechny atomy
zlstavaly pouze v zékladnim stavu a k zaddnym excitacim (potazmo vzniku ¢ar)
by nedochéazelo. Teplota a hustota vSsak nesméji byt ani prilis vysoké, protoze po-
tom jsou prakticky vSechny atomy v plné ionizovaném stavu, Cili opét nedochazi
k vazané—vazanym prechodim.

Pro popis zafeni v atmosféfe se pouziva rovnice prenosu zdreni. V jednoduchém
l-rozmérném piipadé ji 1ze odvodit z nasledujici tvahy: méjme infinitezimalni va-
lecek s podstavami o plochidch dS a vysce dx; pro energetickou bilanci valecku
plati:

zéFen z valetku vystupujict vstupujici emise
T, (z + dz) dS-cosddwdtds = 1(z) dS-cos ddwdtds + 7, p dz dS-cos ddwdtds
— kypl,dx dScosddwdtdy | (9)
absorpce
cili: dl
- = dvp—ruply, (10)

kde j, oznacuje koeficient emise, k, koeficient opacity (,neprithlednost), oboji

slozité funkce hustoty, teploty, chemického sloZeni a samoziejmé frekvence (vlnové

délky). Obecné feseni této rovnice neni jednoduchou zélezitosti.

Jednodussi by se stalo, pokud by platila lokdlni termodynamickd rovnovdha mezi
plazmatem a zafenim (pak je lokdiné dI,/dz =0, I, = B,(T) atedy S, = j,/k, =
B(T)) a pokud bychom znali teplotni profil T'(x) (odvozeny napiiklad z inverze
okrajového ztemnéni).

Je uziteCné rozlisit ctyii vrstvy slunecni atmosféry:

1. fotosféra — nejnize polozend vrstva o tloustce zhruba 300km, odkud k nam
prichazi vétsina viditelného zareni. Velkou roli zde hraje iont H—, ktery ma tak
malou ioniza¢ni energii (0,75eV ~ 1640nm), Ze jej mohou ionizovat i viditelné
a infracervené fotony. Jeho ionizace (na neutralni vodik) je tedy hlavnim zdrojem
opacity, rekombinace naopak produkuje valnou vétsinu fotonu vyletujicich ze
Slunce:

H+e =H +7v.

Hustota na vrchu fotosféry je ptiblizné 2 - 10~* kg/m?3.

2. chromosféra, — 2000km tlusta, ale jiz opticky tenka vrstva. Nachazi se v ni
minimum teploty (4500K), ale posléze teplota stoupd ke 20000K. Je dobie
pozorovatelnd v ¢are H, (656,3nm).

3. prechodovd oblast — tenké vrstva, ve které skokové roste teplota a klesa hustota.

4. kordna, — rozlehla, fidka a horka vrstva, s teplotami pfesahujicimi 10® K. Roz-
lisujeme t¥i prekryvajici se slozky: K (tj. kontinuum vznikajici rozptylem zareni

3



fotosféry na elektronech), F (odraz od prachovych ¢astic) a E (emise v ¢arach
vysoko ionizovanych kovi, napt. FeXIV).

V atmosféfe mizeme pozorovat néasledujici jevy:

— slunecni skvrny — tmava mista ve fotosféie, s intenzitou asi 15% oproti foto-
stére, coz odpovida teploté priblizné 3700 K. Tmavsi centralni ¢ast se nazyva
umbra (,stin®), svétlejsi okoli penumbra (,polostin®). Skvrny vznikaji potlace-
nim konvekce silnym magnetickym polem (mezni hodnoty jsou 1500 az 6 000 G)
a vét$inou tvoii bipoldrni skupiny (nebof V - B = 0). Unipolarni skvrny byvaji
obklopeny rozptylenym magnetickym polem opac¢né polarity (angl. plage). Lo-
kalné sice intenzita zareni ve skvrnach klesa, ale navzdory tomu mezi celkovou
luminozitou Slunce a poc¢tem slune¢nich skvrn (relativnim ¢islem) se pozoruje
pozitivni korelace, nebot skvrny jsou obklopeny jasnymi fakulemi.

— granulace — vrcholy vystupnych proudid z konvektivni zény, které jsou svétlejsi,
nebot maji o nékolik desitek Kelvini vyssi teplotu. Typicky rozmér granuli je
1000 km, zivotni doba fadové 10 minut. Turbulence formujici granule pravdépo-
dobné souvisi s oscilacemi Slunce (p-médy).

— supergranule — 30000km velké struktury pozorované dopplerovsky, tedy jako
zmény rychlosti (obr. 3).

— fakule — jasné skvrny mezi granulemi, kde se koncentruji magnetické silo¢ary.
Plocha fakuli je vzdy zhruba ctyfikrat vétsi nez plocha slunec¢ni skvrn, proto vliv
fakuli na luminozitu Slunce prevazuje.

— spikule — 500 km Gzké vytrysky plazmatu, sahajici az 10000 km nad fotosféru.
Soustfeduji se v oblastech silnéj$ich magnetickych poli.

vevs

— protuberance (angl. prominence), filamenty — kondenzace chladnéjsiho (opticky
tlustsiho) plazmatu sahajici od fotosféry az do korény. Filament neni nic jiné-
ho nez protuberance promitnuté na slunecni disk; jsou pozorovatelné v carach.
Protuberance setrvavaji ve vysce proto, ze gravitace je vyvazena magnetickym
polem (Lorentzovou silou).

— erupce (angl. flare) — exploze provazejici ndhlou pfeménu energie magnetického
pole (rekonexi) na kinetickou nebo vnitini energii plazmatu. Uvolnénd energie
mutze byt fadu az 10%° J.

— koronalni smycky — struktury sledujici zakfivené silo¢ary magnetického pole,
ukotvené hluboko pod fotosférou.

— korondlni diry — tmavsi, chladnéjsi a méné husté casti kordny, kterymi pro-
chazeji ,oteviené“ magnetické silocary, napojené na meziplanetarni magnetické
pole. Heliosféra je magneticky témér izolovana od mezihvézdného prostiedi.

— vyvrZeni hmoty do korony (CME), pfesnéji vyvrzeni plazmatu véetné magne-
tického pole, sméfujici pry¢ od Slunce. VétsSinou souviseji s erupcemi, mohou
zpusobovat polarni zare v atmosférach planet.
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Obrézek 1: Spektrum Slunce v nizkém rozliSeni. Pfevzato z [158].
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Obrazek 2: Teplotni profil atmosféry s vyznacenymi misty vzniku urcitych spektralnich ¢ar (Ver-
nazza aj. 1981). Pfevzato z [158].

0.1.2 Helioseismologie a diferencidlni rotace

Slunce se stejné jako jina télesa muze chvét. Jednd se o stojaté podélné vlnéni
v dutinéch, které jsou vymezené povrchem a urc¢itou hranici v hloubce, kde nastava

totdlnt odraz vin (viz obr. 3).

Oscilace métime dopplerovsky na povrchu, zjistujeme rychlosti v(t) (v m/s) v zé-
vislosti na cCase, pfipadné na riznych mistech povrchu. Tato data reprezentujeme

sférickymi funkcemi:

¢

5T(T7 197 P t) = Z aném(t) fn@m (’I") }/gm (19, 80) eiwn[mt R

m=—~{



kde n oznacuje pocet uzli v radidlnim sméru, ¢ pocet uzlovych kiivek v thlovém
sméru, m kolik z nich prochazi pélem. Oscilacim jednoho druhu, s danymi n, ¢, m
fikdme ,mdd“. Zjistime tak ptislusné amplitudy anem (t).

Provedeme Fourierovu transformaci této casové fady, ¢ili ziskdme frekvencni
spektrum A4, (v), pfi¢emz pouze oscilace uréitych frekvenci mivaji velkou ampli-
tudu. Tyto dulezité frekvence si ozna¢ime vy, (obr. 4).

Rotace zptisobuje rozstépent frekvenci — viny pohybujici se ve sméru/proti smé-
ru rotace (tzn. s kladnym/zapornym m) maji rizné v,e,. V prvnim pfiblizeni plati:

Al/ném =Vnt+m — VUnt,—m X mQ,

to znamend, Ze thlova rychlost €2 Je vlastné smérnici na grafu Avy g, (m). Stfedni
thlova rychlost rotace Slunce je 2 = 430nHz. Ptesnéjsi vztah mezi rozstépenim
a uhlovou frekvenci je dan jako vahovany prameér:

kernel

Ro —_———
AVan - m/ / Knlm(r, 79) Q(T, '19)de’(9 R
0

kde K pm (r, 1) jsou vhodné zvolené vahovaci funkce nazyvané seismicka jadra (ker-
nely) [64]. Tyto funkce se vypoéitavaji z profilu hustoty dle daného soldrnitho mode-
lu. Zohlediuje se tak skutecnost, Ze rozstépeni Av,,s,, daného médu vzniké zejména
na urcitych mistech hvézdy, ¢ili tam whlové rychlosti © prisoudime vysokou vahu
K ném-

Inverze umoziiuje zjistovat thlovou rychlost rotace Q(r,¥) v zavislosti na r a 9.
Pouziva se napriklad metody regularizovanych nejmensich ¢tverci, ve které mini-
malizujeme vyraz:

B 2
[Aynm — T, 0) K i (1, ﬁ)drdﬁ]

Xzzz 2 +

nbm ném

+p? /RG/ (am) drdl?—&—uﬁ/RO/ (gj;j) drdd . (11)

Prvni ¢len jsou obvyklé ¢tverce, druhé dva ¢leny zajistuji reqularizaci — kdyz se Q
méni piilis ,,divoce®, suma druhych derivaci je velka, ¢ili fit horsi.
Uvédomme si nékolik zakladnich vlastnosti helioseismické inverze:

— zévislost Q(¥) lze v principu odvozovat z toho, ze mddy s rliznymi m kmitaji na
riznych sirkach v,

— pro zjisténi rotace jadra je nutna detekce méda s nizkymi £ < 10, ty se tolik
nelamou a pronikaji az do néj;

— pro studium povrchovych vrstev jsou naopak potfebné spise vysoké rady ¢ > 100;

—nizkd ¢ je mozné zjistit i z méfeni celého disku, nejen prostorové rozliseného;
mame vSak nevyhnutelné Spatné rozliseni Q(9);
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— potfebna presnost méreni Avy,e,, je velmi vysoka, pro posouzeni rotace jadra

nestaci dokonce ani 30 nHz ~ (1yr)~'.

Fyzikalné rozlisujeme p-mddy (tlakové/zvukové vilny), g-mody (gravitacéni/vztlakovél]
vlny) podle toho, jaké ¢leny jsou v hydrodynamickych rovnicich nejvétsi. F-mddy jsoul]
gravitaéni viny na diskontinuité hustoty (obdobné jako vlny na hladiné vody). G-
mddy zatim nebyly jednoznacéné zméfeny, nebot smérem k povrchu sldbnou.

Podle odvozenych hodnot Q(r,) (obr. 5) mtzeme nitro rozdélit na nésledujici
Casti:

1. vnitrnd jadro, které nelze méfit, podobné jako polarni oblasti;

2. mezi 0,2 a 0,7 Ry (tj. v z6né zafivé rovnovahy) rotuje Slunce jako pevné téleso;

3. tachoklina, tj. zéna radidlniho stfihu na 0,71 R, s tloustkou asi 0,05 R . V této
dilezité vrstvé se pravdépodobné generuje magnetické pole Slunce.

4. mezi 0,7 a 0,95 Ry (tj. v konvektivni z6né) se pozoruje diferencidlni rotace.
Slunce ale nerotuje ,na cylindrech® (coz bychom ocekavali podle Taylorova—
Proudmanova teorému), ale kontury konstantni rychlosti jsou k rota¢ni ose sklo-
néné asi o 25°.3

5. podpovrchovad zona strihu, jejiz existenci naznacuji i pozorovani, ze skvrny rotuji
jinou rychlosti nez dopplerovské obrazy (u = sin):

Qm

5= (462 — 74p* — 53u*) nHz,
s

Q

2_d = (452 — 494% — 844*) nHz.
2l

Kromé téchto ustalenych jevi jsou zfetelna rezidua 2 zavisla na case a sledujici
sluneéni cyklus. Vysvétlujeme si je jako torzni oscilace (,zkrouceni* Slunce).

Obrazek 3: (a) Dopplergram s patrnymi 5 minutovymi oscilacemi. Tmava a svétld plocha je vy-
tvofena modrym a ¢ervenym posuvem zpusobenym rotaci Slunce. (b) Vlnové vektory k stojatého
vinéni §ificiho se v nitru Slunce (£ = 0,2, 20,25 a 70). Pievzato z [73].

3" Drive se také uvazovalo o ,polarnim jetu“, ten ale neexistuje, jednalo se pouze o artefakt.
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Obrazek 4: Amplitudy oscilaci Slunce (vyznacené barevnou skalou) jako funkce stupné ¢ a frek-

vence v, vypoctené tfirozmérnou Fourierovou transformaci z dopplerovskych méfeni slune¢niho

povrchu druzici SOHO/MDI. Nejvyznamnéjsi jsou p-médy s frekvencemi v ~ 3 az 4 mHz, coz
odpovida periodam okolo 5 min.
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Obrazek 5: Diferencidlni rotace v nitru, tj. zavislost thlové rychlosti  na soutradnicich (r,9),
odvozena inverzi dopplerovskych méreni. Prevzato z [64].

0.1.3 Magneticka aktivita a solarni dynamo

Pozorované vlastnosti magnetickych poli, které musi vysvétlovat kazda teorie so-

larniho dynama, jsou (viz obr. 6, 7):

— kolisani magnetické aktivity s ptlperiodou asi 11 let;

— vyskyt slunecnich skvrn pouze v pasu £30° heliografické sifky, pfi¢emz na konci
cyklu je primeérna sitka £15°;
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— maximalni toroiddlni pole (ve sméru ¢) nastdva pri maximu cyklu (toto pole pfi
vynofeni nad povrch generuje skvrny);

— maximaln{ poloiddlni pole (ve sméru ¢) p¥i minimu;

zména polarity poloidalniho pole pfi maximu;

— pozoruje se drift pole smérem k pdélum (procez je potfeba meridionalni proud);

— sily poli 103 Gauss u toroidalnich a 10! G u poloidalnich;

existence dlouhotrvajicich velkych minim (napf. Maunderovo minimum mezi

1645-1715, Sporerovo 1416-1534, Wolfovo 1282-1342).4

Pro popis plazmatu se pouzivaji rovnice magnetohydrodynamiky. Jejich soucasti
jsou i Maxwellovy rovnice:’

=0
1 OE
VxB=pj+——
X /‘L]+028t7
V-B=0,
19] ]
E=-=
V x TR
vl

a Ohmuv zdkon v diferenciadlnim tvaru:
j=oc(E+vxB).

Tuto pétici rovnic vSak lze pro pfipad plazmatu (tzn. zanedbatelny posuvny proud
a celkovou neutralitu) zjednodusit na jedinou!

Z Ohmova zakona vyjadfime E:

1.
E=—j—vXxB,
o

dosadime za proud z Ampérova zakona:

j=—-V xB,
nw

1
E=—VXxB—vxB.
ou

4 Rekonstrukce sluneéni aktivity jsou mozné i dal do minulosti, napfiklad na zakladé méreni
izotopu C v letokruzich, jez dovoluji nezdvisle uréit stafi. *C je totiz kosmogenniho piivod
a ucastni se ve slozitém kolobéhu uhliku na Zemi. Ma-li cyklus fixni parametry, lze odvodit:
produkci *C — potiebny tok kosmickych paprskti — magnetické pole Slunce (mald aktivita
Slunce znamend vétsi tok kosmickych paprskt do atmosféry Zemé) — relativni ¢islo slune¢nich
skvrn. Jinou metodou je mefeni 1°Be v polarnim ledu.

Oznaceni proménnych je obvyklé: E intenzita elektrického pole, B magneticka indukce, j prou-
dova hustota, c rychlost svétla ve vakuu, € permitivita, ;. magnetickd permeabilita, pq ndbojova
hustota, o vodivost, v rychlost plazmatu.



Provedeme operaci rotace a dosadime do Faradayova zékona:

OB 1
—— =VXE=VX (7VXB)*VX(V><B),
ot ou
kde ozna¢ime n = 1/(opn) magnetickou difuzivitu. Pokud je n konstantni, mtuzeme ji vytknout
pred rotaci:
OB
E:—nVX(VxB)—&—Vx(va).
Podle vektorové identity:

ax (bxec)=b(a-c)—c(a-b) (12)
plati
=0 dle Gausse
OB —N =
i —n(V(V-B)—(V-V)B)+V x (vxB).

Vysledkem uprav je indukcni rovnice:

advekce difuze
B ———— N
EZVX(VXB)+TIVB, (13)

kde prvni ¢len reprezentuje advekci a druhy difuzi pole.

Spravné bychom tuto rovnici meéli doplnit o rovnici kontinuity, Navierovy—Stokesovyll
rovnice a stavovou rovnici, avSak u nejjednodussich kinematickych modelt se rych-
lostni pole v zadd, ¢ili nemusime Fesit zddnou hydrodynamiku! Je to vcelku dobra
aproximace (magnetické pole prili§ neovliviiuje rychlosti, jak vidime naptiklad podle
malé amplitudy torznich oscilaci).

Abychom nahlédli chovani indukéni rovnice, zavedeme magnetické Reynoldsovo
¢islo, jakozto pomeér velikosti advekéniho a difuzniho ¢lenu. Namisto prvnich pro-
storovych derivaci piSeme 1/L, kde L je typicky rozmér, na kterém se pole méni:

_|[Vx(vxB)]  vB/L oL

R, = ~ = —.
InV2B| nB/L* 7

Ve skvrnach je obvykle n = 103m?/s, L = 10*km, v = 1km/s a tedy R, = 107 >

1. Kdybychom rovnici fesili pouze s advekénim ¢lenem, zjistili bychom, ze silocary

jsou zamrznuté v plazmatu. Casova $kila advekce (misto ¢asové derivace je 1/7):
B vB

L 4
= Tadvect =~ — = 107 s
Tadvect v

nam 1ika, za jak dlouho néjaké pole muze pritéct.
Naopak pii R, < 1 nastane ohmicky rozpad pole. Casova $kala difuze je:

B B L?
= U Tdiffuse = —— = 1011 S = 30001613,
n

- )
Tdiffuse L?

10



Standardni model Slunce 0.1

¢ili velmi kratka v porovnani se stafim Slunce!
Obvykle se pro popis pole pouziva axisymetricka formulace, neboli rozklad vek-
torového pole B na slozky:

B(r,9,t) =V x (A(r,9,t)e,) + B,(r, Y, t)e,,

kde jsme zavedli ,toroidalni“ vektorovy potenciidl A, ktery po provedeni operace
rotace urcuje poloiddlni pole. Obdobny rozklad pouzijeme pro rychlosti:

v(r,0) = vp(r,0) + rsind Q(r,0)e,,

kde thlova rychlost €2 je méfend helioseismologickymi metodami a v, reprezentuje
meridionalni proud. Namisto jedné vektorové rovnice tak dostaneme dvé skalarni
pro A a B,.

Q-efekt. ,Navijeni“ silocar diferencidlni rotaci pfeménuje slozku poloiddlni na toro-
iddlni (A — By) a zesiluje ji. Protoze jev zévisi na thlové rychlosti Q(r, ), nazyva
se Q-efekt (obr. 8b).°

Problém je, Ze toroidélni pole By, je sice zesilovano tmérné A|V§|, ale poloidalni
pole A Zadny zdroj nema, ¢ili vymizi, a posléze vymizi i B,! Je tedy nemozné udrzet
osové soumérné magnetické pole po dlouhou dobu (toto tvrzeni se nazyva Cowlingiv
teorém).

a-efekt. Abychom vyfesili problém solarniho dynama, musime do rovnic vpravit
néjaky osové nesymetricky jev. Takovym muze byt (obr. 8d):

konvekce (neboli vztlakova nestabilita)

— vyzdvizeni magnetickych trubic

— odchyleni Coriolisovou silou od osové symetrie

— rekonexe, po které zustane poloidalni slozka pole.

Protoze pfi tomto jevu vznikaji trubice ve tvaru pismene «, nazyva se a-efekt.

Jinou moznosti by bylo Leightonovo—Babcockovo dynamo: dvojice skvrn s opac-
nou polaritou byvaji systematicky sklonéné vzhledem k rovnobézkam (Joyovo pra-
vidlo), v koréné po rekonexi sklonénych smycek opét ztistane poloidalni pole. Ktery
presné mechanismus méni toroidalni pole na poloidalni ale neni jisté.

6 Nahlédnout to muZeme, rozepiSeme-li advekéni ¢len podle identity (12):

Vx(vxB)y=V, x(vxB)+Vp x(vxB) =
v(Vy -B) — B(Vy -v) +v(¥s—B) — B(Vgp -v)
(B-V)v—B(V-v)—(v-V)B,

po posledni ipravé operatory pusobi pouze doprava. Prvni ¢len odpovida exponencialnimu zesilo-
vani pole, tmérné lokalnimu gradientu rychlosti; schematicky: 9B/8t = B|Vv|, B = By exp(t|Vv|).l

11
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Obrazek 6: Motylkovy diagram zachycujici pocty slunecnich skvrn v zavislosti na case a heliogra-

fické sifce. Prevzato z [69].
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Obrazek 7: Stfedni magnetické pole v zavislosti na Case a heliografické sifce. Pole blize k rovniku
byvaji pfevazné toroidélni (tzn. ve sméru @), kdezto pole ve vyssich §ifkach spiSe poloidéalni (ve

sméru 9). Prevzato z [69].
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Obrazek 8: Soldrni dynamo, které prostiednictvim Q-efektu (,,navijeni“ silo¢ar diferencialni rotaci)
méni poloidalni pole na toroidalni a prostiednictvim a-efektu (vztlakové nestability, vyzdvizeni
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Standardni model Slunce 0.1

magnetickych trubic, odchyleni Coriolisovou silou a rekonexi) naopak toroidélni na poloidalni.
Pievzato z [2].

0.1.4 Vnitini struktura
Nitro Slunce lze rozdélit na tii zakladni ¢asti:

1. jdadro, v némz probihaji termonuklearni pfemény vodiku na helium, konkrétné
proton—protonovym fetézcem;

Nejcastéji probiha retézec p—p I, jenz sestava z nasledujicich reakci:

p+p—D+et+v FE =1,18 MeV slaba interakce
et +e” —2y anihilace
p+p—D+et +v 1,18 MeV
et +e7 — 2y
D+p— %He + v 5,49 MeV silna interakce
D+p—3He+~y 5,49 MeV
gHe + gHe —a+p+p 12,86 MeV  silna, pouze Fyineticka

Celkova energie uvolnéna ve formé zareni nebo kinetické energie produktu je £ = 26,20 MeV;
energii £, = 0,54 MeV odnéseji neutrina, ktera ovSem latku prakticky neohfivaji. Poznamenejme,
ze kladné nabité castice se odpuzuji; aby interakce vibec probéhly, museji ¢astice prekonat kladny
potencial fadové ® ~ 1 MeV. Pfi teploté T = 15 - 10% K je ale stfedni kineticka energie pouze E ~
kT ~ 1keV! Prekonani zminované coulombické bariéry je mozné jen diky kvantové—mechanickému
tunelovému jevu.

2. zonu zdrivé rovnovdhy, kde se energie prenasi predevsim zarenim;
3. konvektivni zonu, v niz naopak probiha prenos proudénim.

Stavba a vyvoj hvézd se popisuje nésledujicimi diferencidlnimi rovnicemi —
rovnici zachovani hmoty, hydrostatické rovnovahy, tepelné rovnovahy a prenosu
energie. Pfedpokladame, Zze hvézda je sféricky symetrickd, ¢ili tento model je jen
jednorozmérny (odvozeni viz [59]):”

dR 1

- - 14
dMp  4nRZp’ (14)
ap GMpg
dMp =~ 4nR*’ (15)
dLpr ds

= €nu 7T7X7Y72 _Tiv 1
I~ iy )7 (16)
dT dT dR

= (17)

dMgr ~ dR dMpg’

Oznaceni veli¢in je nasledujici: R polomér, Mz hmotnost obsazend v kouli o poloméru R,
p hustota, P tlak, L p zafivy vykon vychézejici z koule o poloméru R, €,,x1 mérny vykon jadernych
reakci, S entropie, T' teplota, X,Y a Z abundance vodiku, helia a kovii, k opacita, a konstanta
hustoty zareni, cp mérna tepelna kapacita pti konstantnim tlaku, A\ koeficient vyjadiujici prispévek
nerelativistické degenerace elektronového plynu, p stfedni molekulova hmotnost, R univerzalni
plynova konstanta.

13



kde gradient teploty muze byt bud radia¢ni, pokud se energie pfenasi zarivou difuzi:

(18)

d7T __3pl€(p7T7X7Y7Z)LR
dR ) .. 16nacR2T3 ’

nebo adiabaticky, probihé-li v dané vrstvé konvekce:

dT 0 GMpg Olnp
- = —— = — = 1
(dR>ad cp R? ’ (alnT)P ’ ()

coz nastavé za podminky (d7°/dR),, > (dT/dR)
Cas vystupuje jednak v rovnici (16) a jednak v rovnicich pro zmény chemického
sloZent, napt. pro ¢asovou zménu obsahu helia miZzeme psat:

rad”

)4 €;
= - 2
Tt (20)

kde koeficienty «; oznacuji mnozstvi energie vzniklé iiplnou nuklearni pfeménou 1g
latky v té které reakci. Soustavu uzavird stavova rovnice hvézdné latky:

P= §§RT)\(p,T) + §T4, (21)

kde p~t = %X + iY + 0,5. Hledané stavové veli¢iny povazujeme za funkce jediné

soufadnice a ¢asu, R(Mpg,t), p(Mg,t), P(Mg,t), Lr(Mg,t),T(Mg,t), pficemz Mp
oznacuje hmotnost obsazenou v kouli o poloméru R.

Standardni model Slunce ziskdme takto: (i) pfedpokladdme homogenni chemic-
ké slozeni na pocatku (v ¢ase t = 0), coz je opravnéné proto, ze nitro bylo ve fazi
kontrakce plné konvektivni, tudiz doslo k dokonalému promiseni. (ii) jako poca-
teéni chemické slozeni vezmeme dnes pozorované sloZeni atmosféry, nebot jadro,
kde probihaji prfemény, je od atmosféry zcela oddélené, ¢ili atmosféra si zachova-
la ptvodni chemické slozeni (viz obr. 9); (iii) stari Slunce tage = (4,56 & 0,01) Gyr
uréime zcela nezévisle podle meteoritt (viz kap. 7?). Spravny model musi samoziej-
mé reprodukovat soucasné mérené hodnoty Lg, Rg, piipadné jiné veliciny zjisténé
helioseismologicky (hranice konvektivni zény Rcyz, frekvence dv uréitych méda).

8 Pouziti Mp jako nezavislé proménné je vyhodnéjsi nez pouziti R, zejména z divodu numeric-
kych. V ridkych podpovrchovych vrstvach se dokonce jako nezavisla proménna pouziva tlak P.

14
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1% dredge-up 2"
1g I

01 ¢ N 3

XY, zsur'ace
z
z

0.001 ‘ ‘

H shell 4
burning

XY, Zcenter

0.001 I I I I
0

t[Gyr]

Obrazek 9: Vyvoj chemického slozeni (abundanci X,Y, Z) na povrchu a v centru Slunce. Vypocet
programem EZ.
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Obrazek 10: Standardni model Slunce: teplota 7', tlak P, lumunozita L, abundance vodiku a helia
(X,Y) v zavislosti na poloméru R. Centralni hustota dosahuje 150 g/cm3. Ptevzato z [1].

0.1.5 Vyvoj hvézdy

Vyvoj hvézdy o pocatecni hmotnosti M = 1 M, a chemickém slozeni X = 0,70,
7 = 0,02 je podrobné popsan napi. v [149]:

P. kontrakce — wvoliiovdni Eg (bod P na obr. 11): pred hlavni posloupnosti se
protohvézda smrstuje, neprobihaji zatim zadné termonukledrni reakce (s vyjim-
kou pfemén lithia). Hvézda zaii zejména diky uvoliiované gravitacéni potencialni
energii Fg.
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A. ¢ast = 0,048 Gyr, ZAMS: po zazehnuti vodiku (7. = 1,2-10" K, p. = 80 g/cm?)

16

je kontrakce jiz zanedbatelna, hvézda dosahla hydrostatické rovnovahy a usadila
se na hlavni posloupnosti nulového stdri (ZAMS). Luminozita mladého Slunce
(po odeznéni akrece) je pouhych L = 0,7 Lg,.

pokles X, — rust u — pokles p i Vp — zvyseni T, — zvyseni e: Postupna
pfeména vodiku na helium zptsobuje rist stfedni molekulové hmotnosti p,
¢imz dle stavové rovnice klesa tlak (i gradient tlaku), roste pe, T, v centru (viz
obr. 12) a zvySuje se mérny vykon e reakci i celkovéd luminozita L.

.t = 4,56 Gyr: dnesni Slunce; tento bod modelu je velmi dilezity pro porovnani

S pozorovanim.

. t = 7,56 Gyr: dosazeni nejvyssi efektivni teploty Tog. Modely klimatu Zemé uka-

zuji, ze jiz pii L = 1,1 Ly muze voda unikat z atmosféry do kosmu; pii 1,4 Lo
nastéva prekotny sklenikovy jev, zpusobujici tiplné vypafeni oceanii. (Existence
oblakti by tyto jevy ponékud zpozdila.)

.1 =19,37TGyr, X, = 0: je spotfebovan vodik v jadre, ale jesté zbyva v okoli.
.t =10,91 Gyr, SGB, kontrakce jadra — wvolnéni Eq — expanze obdlky: konec

hlavni posloupnosti, luminozita zde dosahuje L = 2,2L,. Protoze v centru vy-
hasl zdroj energie, jadro se za¢ne smrstovat. Neznamend to ovSem, Ze se smrsti
celd hvézda! Pti kontrakci jadra se totiz uvolni obrovska gravitaéni potencialni
energie Fq, kterd ve formé dodaného tepla zptsobi rozepnuti obalky. Slunce se
pritom rychle pohybuje na vétvi podobra (SGB).

.t = 11,64 Gyr, RGB, hoteni H ve slupce: na zacatku vétve cervenych obri

(RGB) jiz ve hvézdé funguje hofeni vodiku ve slupce, které je hlavnim zdrojem
energie. Nitro hvézdy je z velké ¢asti konvektivni, diky ¢emuz dojde k vyneseni
syntetizovanych prvki z jadra do atmosféry (viz obr. 9).

.t = 12,15 Gyr: docasny pokles L kvuli diskontinuité zpusobené konvekei.

.t = 12,23 Gyr, degenerované jadro = heliovy zdblesk: nejvétsi luminozity L =

2349 L, dosahuje Slunce na konci vétve obrti. Pii T, ~ 10% K dojde k zazehnuti
helia, ale mimo stred (na Mp = 0,13 Mg), kvili ztrdtdm energie neutriny pii
urcitych hustotach.

Normalné by zazehnuti He zpusobilo expanzi, ochlazeni jadra a pokles ¢,
ale zde se uvolnéné energie spotfebuje na zvyseni vnitini energie (snizeni stup-
né degenerace)! Nenastane tedy Zddnd expanze, T, déle roste, € roste piekotné,
probéhne heliovy zdblesk. Spickovy vykon dosahuje az 10° L! (Helium se zde
spéli najednou, nikoli pomalu a postupné.) Tento jev v8ak neni vidét na po-
vrchu. Zablesk skonéi az jadro prestane byt degenerované, nastane opozdéna
expanze jadra, rozepnuti vodikové slupky, pokles ¢ a na povrchu tedy uvidime
pokles L, zablesk-nezablesk. Trvani této faze je jen 10* yr, pak nastavaji uréité
oscilace.

.t =12,23 Gyr, HB, hoteni He v jadre: Slunce se dostava na horizontalni vétev

(HB), zacinad poklidné hofeni helia v jadfe. Zarivy vykon je relativné stély
a dosahuje L = 44 L, doba trvani je 0,1 Gyr.



Standardni model Slunce 0.1

K. t = 12,32 Gyr, Y. malé — kontrakce jadra i slupky H — zvySeni €, L: konec
horizontalni vétve, abundance He v jadfe je mald, coz vede ke kontrakci jadra,
potazmo kontrakci vodikové slupky a zvyseni € a L.

L. t = 12,34 Gyr: zaZehnuti He ve slupce — rozepnuti slupky H — pokles L, ohrev
slupky — rist L: rand faze asymptotické vétve obri (E-AGB), trvajici 0,02 Gyr,
zaCind pii Y, = 0 a zaZehnuti helia ve slupce (ve hvézdé jsou tedy dvé slup-
ky). Nemysleme si ale, Ze druhy zdroj energie zptisobi zvySeni zéfivého vykonu!
Dojde totiz k rozepnuti vodikove slupky a doc¢asnému poklesu L. Nicméné po-
stupné priblizovani slupky He ke slupce H vede nakonec k ohfevu slupky H
a rustu L.

ztraty E neutriny — ochlazeni C-0 jadra — zvyseni degenerace: Jadro z uhliku
a kysliku je bez zdroje a kolabuje, coz by normalné zptisobilo ohfev, ale zde
jsou zasadni ztraty energie neutriny, které jadro i¢inné ochlazuji, takze T;. klesa!
Jadro se tak opét stane degenerované, dojde ke smrsténi (zmenseni) okolnich
slupek.

M. t = 12,35 Gyr, tenkd slupka He = zdblesky ve slupce: pozdé&ji na asymptotické
vétvi nastavaji termalni pulzy (TP-AGB). Tato nestabilita vznikd v tenké he-
liové slupce: pii uvolnéni jaderné energie totiz dojde pouze k lokdini expanzi
(poklesu p), ale okolni tlak p = konst., protoZe ten je uréen okolnimi vrstvami.
Nebot podle stavové rovnice p «x pT', Tyupky roste a € roste prekotné. L dosa-
huje az 10° L, ale na povrchu jsou patrné oscilace luminozity pouze o jeden
rad. K zastaveni zablesku ve slupce dojde az kdyz je slupka tlusta.

Na povrchu se to projevuje jinak: expanze slupky He zptisobi zmizeni slupky
H (coz trva asi 200yr), ¢ili pokles Lgy,t. AZ pak se k povrchu dostane energie
uvolnénd pii zéblesku a Lgyt roste (po dobu 400yr). Potlac¢eni zablesku ve-
de k ,pozvolnému“ poklesu L (béhem 10%yr) a opétovné zapaleni slupky H
k ristu L. Podle modelu celkem nastanou ¢tyfi zablesky béhem 400 tisic let.

N. t > 12,37 Gyr, nebuldrni fdaze: na konci vyvoje dochazi k velké ztraté hmoty,
roste efektivni teplota T,g az k 120000K, L = 3500 L,. Béhem 10°yr se
vytvori docasné planetarni mlhovina a obnazi se jadro hvézdy — bily trpaslik.
Ten posléze po miliardy let slabé zai a chladne.
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Obrazek 11: Hertzsprungtiv—Russelltiv diagram véetné ranych a pozdnich vyvojovych stadii. Body
P az N jsou popsany v textu. Prevzato z [149].
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Obrazek 12: Hertzsprungtuv—Russelluv diagram zobrazujici vyvoj hvézdy o hmotnosti 1 M), s che-
mickym slozenim X = 0,67, Z = 0,02. Bod 0 (¢ = 0) znaci dosazeni hlavni posloupnosti nulového
stari; bod 1 (¢ = 7,17 Gyr) opusténi hlavni posloupnosti; bod 2 (¢ = 11,05 Gyr) spotiebovani
vodiku v jadru (Xc = 0), pokles Tog; bod 3 (¢ = 11,95 Gyr) zacatek heliového zablesku; bod 4
(t = 12,19 Gyr) postupné spotiebovavani helia v jadru; bod 5 (¢ = 12,34 Gyr) konec modelu,
nebot optimélni ¢asovy krok At je mensi nez doba volného padu 7g. Barevné jsou odlieny faze
nukledrnich pfemén: (i) hofeni vodiku v jadru, (ii) hoteni vodiku ve slupce, (iii) hofeni helia v ja-
dru, (iv) hoteni helia ve slupce. Tec¢kované linie odpovidaji konstantnim polomérim (log L/Le =
2log R/Re + 4log T /Te). Vypocet byl proveden numerickym integratorem hvézdného nitra
a vyvoje, programem EZ2 ((http://hilda.troja.mff.cuni.cz/ "mira/EZ2/EZ2_form.php)), cozZ je
nepatrné upraveny program EZ od Billa Paxtona ((http://theory.kitp.ucsb.edu/ paxton/EZ-
-intro.html)).
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Obrazek 13: Odpovidajici diagram centralni hustota pc, centralni teplota T.. Teckované linie
vyznacuji stupen degenerace V.
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Obrazek 14: Profily Slunce R(¢) pro slupky riznych hmotnosti Mg. Na hlavni posloupnosti (pfed
11 Gyr) je vyvoj polomérti jen pozvolny. Vypocet programem EZ.

0.1.6 Slunecni analogy

Standardni model Slunce ndm nefika nic o detailech. Abychom nahlédli, jaky mélo
Slunce v minulosti hvézdny vitr, rotaci, magnetické pole, netepelné zareni v UV,
rentgenu apod., musime pozorovat hvézdy, které vypadaji jako Slunce (dnes nebo
v minulosti).

Slune¢nimi analogy mohou byt napiiklad [54]: 47 Cas B (tage < 0,1 Gyr), EK Dra,
n! UMa, HN Peg, x! Ori, BE Cet, x* Cet, 3 Com, 15 Sge, HR 6060, 18 Sco, a Cen A,
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B Hyi, 16 Cyg A (tage = 8,5 Gyr). Vezméme si jako zainy piiklad mladou hvézdu
EK Draconis, o hmotnosti 0,9 az 1,0 M a stafi pouhych 35 Myr. Jeji vlastnosti
jsou:

— rotacni perioda pouhych 2,7d;

— evidentni velkd magneticka aktivita;

— 6 % fotosféry je pokryto velkymi polarnimi skvrnami (obr. 15);

— tok v ¢arach je 20 az 100 krat vyssi nez u Slunce;

— velmi horka kordna, emitujici 1000 krat vic v rentgenovém oboru;

— netermalni radiové zafeni fadoveé prevysujici slune¢ni erupce;

— aktivita vykazuje pfiblizné 10lety cyklus (soudé dle rota¢ni modulace svételné
kiivky).

Divod téchto podstatnych rozdild mezi mladymi hvézdami a dnesnim Sluncem
osvétluje nasledujici schéma:

hvézdny vitr — zpomalovani rotace — zeslabovani magnetického pole .

Vitr, ktery odnasi moment hybnosti, nutné vede ke zpomalovani rotace hvézdy.
Rotace je zase prostfednictvim dynama tésné spjata s intenzitou magnetického
pole, ¢ili ubyvaji skvrny, erupce aj. magnetické jevy. Klesd pochopitelné i emise
v RTG a UV, kterd vznikd pravé pii erupcich.

Spektroskopicky je mozné piimo méfit periody rotace (z dopplerovského rozsiteni
¢ar); se stafim hvézd se méni jako:

P=021d- [ty

Tento vztah ale neplati pro hvézdy podstatné mladsi nez 100 Myr.? Hvézdny vitr se
sice pfimo mérit nedari, ale v podstaté si nedokazeme predstavit jiny mechanismus,
ktery by takové zvétsovani periody zpisoboval.

Mezi emisi v UV nebo RTG a periodou rotace je zretelna korelace, napriklad pro
tok v ¢are C IV byla mérenim zjisténa zavislost:

Loy = (1,240,4) - 102 W [p];l,ﬁzto,lfj .

Ultrafialové (resp. RT'G) zafeni mladého Slunce bylo tedy 100 krat (resp. 1000
krat!) intenzivnéjsi (obr. 16). To mé zésadni dtsledky mimo jiné pro atmosféry
terestrickych planet (viz kap. 77).

9 Patrné to souvisi s existenci néjakého disku obepinajiciho hvézdu a urcitou magnetickou
vazbou mezi nimi. Disk pochopitelné rotuje pomaleji, tudiz muze hvézdu brzdit.
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Obrazek 15: Vzhled povrchu hvézdy EK Dra, odvozeny metodou dopplerovského zobrazeni. Ro-
tacni perioda hvézdy je P = 2,7d. Pfevzato z [54].
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Obréazek 16: Zavislost RTG a UV zafeni na case podle méfeni cizich hvézd slunec¢niho typu.
Prevzato z [54].
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