Kapitolu o Slunci zafazujeme proto, Ze jde o tstfedni téleso slune¢ni sou-
stavy a mal4 télesa jsou jim podstatné ovlivnéna. Jedné se o stru¢ny prehled
parametru Slunce a poznatki o jeho fungovani, které upotfebime v nasledu-
jici kapitole 77, Totéz plati pro planety. Pro zdkladni pfedstavu o rozmérech
a vzdalenostech ve slunecni soustavé muzeme navstivit nékterou planetarni
stezku [25].

0.1 Standardni model Slunce

Slunce je hvézdou se zafivym vykonem L = 3,84 - 1026 W. Spektralni kla-
sifikace G2V jej fadi k hlavni posloupnosti; podobnych hvézd t¥idy G je ve
vesmiru pfiblizné 9 %.

0.1.1 Atmosféra

Atmosféra se svoji hmotnosti sice zda bezvyznamné, je ale velmi dulezitou
¢asti hvézdy, nebot pravé zde se uvoliiuje zafeni, které pozorujeme. Zasadnim
poznatkem je, Zze spektrum Slunce se velmi podoba spektru absolutné cerného
télesa.! Intenzita? je pak popsana Planckovou funkci:

2hy3 1 (1)
exp 2—; -1’

s dosazenou teplotou Teg = 5780 K. Naznacuje ndm to, Ze Slunce je blizko
termodynamické rovnovahy.

Na druhou stranu Slunce neni presné absolutné cerné téleso. Svédéi o tom
naptiklad okrajové ztemnéni nebo spektralni ¢ary. V ultrafialové, rentgenové
a radiové oblasti dokonce pozorujeme zafeni evidentné netepelné (nefidi se
rovnici (1)) a ¢asové proménlivé.

Absorpéni spektrum Slunce (obr. 1) vznikd tak, Ze spojité zafeni z nitra
prochéazi skrz poloprihlednou atmosféru, ktera se projevuje tmavymi ¢arami.
Cary vznikaji proto, Ze fotony jsou pohlcovany pii vazané-véazanych piecho-
dech v atomech, jenz maji diskrétni hladiny energie. Pouze fotony urcitych
vlnovych délek tak mohou zptisobit zafivou excitaci atomu. Pokud se atom
deexcituje srazkou s jinym atomem, Zadny foton se nevyzaii a muze vznikat

L Jedna se o idedlni téleso, které by pohlcovalo vSechno dopadajici zafeni a bylo v te-
pelné rovnovaze se zafenim. V laboratofi je mozné jej realizovat jako dutinu v libovolném
materidlu, s malym otvorem, ktery je pravé onim absolutné cernym télesem.

2 Vztah mezi energii a intenzitou zéreni je dE = I, (z,vy, 2,9, ¢,t) dS cos(¥)dwdtdr , kde
dS je ploska, ze které vyzafovani probiha, ¢ thel mezi kolmici k ploSce a smérem vyzafovani,
dw prostorovy thel, do kterého zafeni smétruje, dt Casovy interval, dv interval frekvenci.
Jednotkou intenzity je pochopitelné J-m~2.sr—1.s~1.Hz 1.
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¢ara. Vazané—volné nebo volné—volné prechody jsou naproti tomu nekvantova-
né, Cili nezpiisobuji zadné c¢ary.

Teplotni profil atmosféry ukazuje obr. 2. Pro vznik ¢ar je potieba vhodné
prostiedi, teplota a hustota nesmi byt prili§ nizka, protoze pak by vSechny
atomy zlistdvaly pouze v zdkladnim stavu a k zaddnym excitacim (potazmo
vzniku ¢ar) by nedochézelo. Teplota a hustota vSak nesmi byt ani p¥ilis vysoka,
protoze potom jsou prakticky vSechny atomy v plné ionizovaném stavu, ¢ili
opét nedochézi k vazané—vazanym prechodim.

Pro popis zafeni v atmosféfe se pouziva rovnice prenosu zdreni. V jedno-
duchém 1-rozmérném pripadé ji lze odvodit z nésledujici avahy: méjme infi-
nitezimalni véaleéek s podstavami o plochach dS a vysce dx; pro energetickou
bilanci valecku plati:

zareni z valecku vystupujici vstupujici emise
I, (x 4 dz) dScosvddwdtdr = I (x) dScosddwdtdr + j, p dx dScosddwdtdi
— K/Vplydx dScosddwdtdr ) (2)
absorpce
¢ili: a7
d_(EV = Jup — kuply, (3)

kde j, oznac¢uje koeficient emise, , koeficient opacity (,neprithlednost“), obo-

ji slozité funkce hustoty, teploty, chemického sloZeni a samoziejmé frekvence

(vlnové délky). Obecné FeSeni této rovnice neni jednoduchou zalezitosti.
Jednodussi by se stalo, pokud by platila lokdlni termodynamickd rovnovd-

ha mezi plazmatem a zafenim (pak je lokdlné dI,/dx =0, I, = B,(T) a tedy

S, = ju/ky, = B(T)) a pokud bychom znali teplotni profil T'(x) (odvozeny

naptiklad z inverze okrajového ztemnéni).

Je uziteéné rozlisit ¢tyfi vrstvy sluneéni atmosféry:

1. fotosféra — nejnize polozend vrstva o tloustce zhruba 500 km, odkud k ndm
prichéazi vétsina viditelného zareni. Velkou roli zde hraje iont H—, ktery
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
fotond vyletujicich ze Slunce:

Hte =H +7.
Hustota na vrchu fotosféry je ptiblizné 2 - 10~* kg/m?.
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2. chromosféra, — 2000km tlustd, ale jiz opticky tenka vrstva. Nachazi se
v ni minimum teploty (4500K), ale posléze teplota stoupa ke 20000 K. Je
dobfe pozorovatelna v ¢are Hy, (656,3nm).

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

4. korona, — rozlehla, ¥idka a horka vrstva, s teplotami pfesahujicimi 106 K.
Rozlisujeme tfi prekryvajici se slozky: K (tj. kontinuum vznikajici rozptylem
zafeni fotosféry na elektronech), F (odraz od prachovych ¢éstic) a E (emise
v Carach vysoko ionizovanych kovi, napt. FeXIV).

V atmosféfe mizeme pozorovat nasledujici jevy:

— slunecni skvrny — tmava mista ve fotosféie, s intenzitou asi 15 % oproti
fotosféfe, coz odpovida teploté priblizné 3 700 K. Tmavsi centralni ¢ast se
nazyvéa umbra (,stin®), svétlejsi okoli penumbra (,,polostin®). Skvrny vzni-
kaji potlacenim konvekce silnym magnetickym polem (3000 az 4000 G)
a tvoii bipolarni skupiny (nebot V - B = 0). Luminozita Slunce nepatrné
klesa, kdyz jsou na jeho povrchu velké skvrny, coz znamend, ze chybéjici
energie je ulozena v konvektivni zéné.

— granulace — vrcholy vystupnych proudu z konvektivni zény, které jsou
svétlejsi, nebot maji o nékolik Kelvinil vyssi teplotu. Typicky rozmér granuli
je 1000 km, zivotni doba fadové 10 minut.

— supergranule — 30000km velké struktury pozorované dopplerovsky, tedy
jako zmény rychlosti (obr. 3). Zfejmé souviseji s oscilacemi Slunce.

— fakule — jasné skvrny mezi granulemi, kde se koncentruji magnetické silo-
cary.

— spikule — 500 km zké vytrysky plazmatu, sahajici az 10 000km nad foto-
sféru. Soustieduji se v oblastech silnych magnetickych poli.

— protuberance (angl. prominence), filamenty — kondenzace chladnéjsiho (op-
ticky tlustsiho) plazmatu sahajici od fotosféry az do kordny. Filament neni
nic jiného nez protuberance promitnuta na sluneéni 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 magnetic-
kého pole (rekonexi) na kinetickou nebo vnitini energii plazmatu. Uvolnéna
energie miize byt fadu az 1025 J.

— korondlni smycky — struktury sledujici zakrivené silo¢ary magnetického
pole, ukotvené hluboko pod fotosférou.

— korondlni diry — tmavsi, chladnéjsi a méné husté c¢asti kordny, kterymi
prochézeji oteviené* magnetické silo¢ary (napojené na mezihvézdné mag-
netické pole).
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— vyvrZeni hmoty do kordny (CME), pfesnéji vyvrzeni plazmatu véetné mag-
netického pole, sméfujici pry¢ od Slunce. VétsSinou souviseji s erupcemi,
mohou zpusobovat polarni zaie v atmosférach planet.

TN W cm” ster” nmi']

500 500 60 0 Arm 80

Obr. 1 — Spektrum Slunce v nizkém rozliSeni. Pfevzato z [8].
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Obr. 2 — Teplotni profil atmosféry s vyznaCenymi misty vzniku urcitych spektralnich car
(Vernazza aj. 1981). Pievzato z [8].
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0.1.2 Helioseismologie a diferencialni rotace

Slunce se stejné jako jina télesa muze chvét. Jedna se o stojaté podélné vinéni
v dutinach, které jsou vymezené povrchem a urcitou hranici v hloubce, kde
nastava totdlni odraz vln (obr. 3).

Oscilace méfime dopplerovsky na povrchu, zjistujeme rychlosti v(t) (v m/s)
v zavislosti na ¢ase, pfipadné na raznych mistech povrchu. Tato data fitujeme
sférickymi funkcemi:

L
5’)"(7”, 19, 2 t) = Z Anem (t) gnfm (’f’) Y'Zm ('19, QO) eiw"emt s

m=—{

kde n oznacuje pocet uzli v radidlnim sméru, £ pocet uzlovych kiivek v tthlo-
vém sméru, m kolik z nich prochazi pélem. Oscilacim jednoho druhu, s danymi
n, ¢, m fikdme ,mdéd“. Zjistime tak piislusné amplitudy ay,epm (t).

Provedeme Fourierovu transformaci této ¢asové fady, Cili ziskdme frekvenc-
ni spektrum A, ¢, (), pfi¢emz pouze oscilace ur¢itych frekvenci mivaji velkou
amplitudu. Tyto dulezité frekvence si ozna¢ime vpgpy, (obr. 4).

Rotace zptlisobuje rozstépend frekvenci — viny pohybujici se ve sméru/proti
sméru rotace (tzn. s kladnym/zdpornym m) maji rzné v,em,. V prvnim pii-
blizeni plati:

Avpem = Un,+m — Vnt,—m X mil,
tzn. Ze uhlova rychlost 2 je vlastné smérnici na grafu Avy,e,(m). Stiedni dh-
lové rychlost rotace Slunce je Q = 430 nHz. Pfesnéjsi vztah mezi rozstépenim
a uhlovou frekvenci je dan jako vahovany prameér:

kernel
R@ 'Y
Avigy = m / / Koo (72 9) Qr, 9)drdo
0 0

kde K pm(r,9) jsou vhodné zvolené vahovaci funkce, nazyvané seismicka ja-
dra (kernely) [4]. Zohlediiuje se tak skutecnost, Ze rozstépeni Avip, daného
moédu vznikd zejména na urcitych mistech hvézdy, ¢ili tam thlové rychlosti €2
prisoudime vysokou vahu K, s, -

Inverze umoziuje zjistovat thlovou rychlost rotace Q(r,¥) v zavislosti na
r a 1. Pouziva se napfiklad metody regularizovanych nejmensich ¢tverci, ve
které minimalizujeme vyraz:

_ 2
[Aynfm — [ [T, 0) K g (1, ﬁ)drdﬁ]

=Y — +

nbm nfm

o = 1920\ o = 920\
2 Yoee 2 -
+ ur/o /0 (87"2 ) drdd + Mﬂ/o /0 (8192 ) drdd . (4)
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Prvni ¢len jsou obvyklé étverce, druhé dva cleny zajistuji reqularizaci — kdyz
se  méni piilis ,,divoce®, suma druhych derivaci je velka, ¢ili fit horsi.
Uvédomme si nékolik zakladnich vlastnosti helioseismické inverze:

— zévislost Q(1¥) 1ze v principu odvozovat z toho, ze médy s riiznymi m kmitaji
na rtznych sitkach 9J;

— pro zjisténi rotace jadra je nutna detekce médua s nizkymi ¢ < 10, ty se tolik
neldmou a pronikaji az do néj;

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

— nizka £ je mozné zjistit i z méreni celého disku, nejen prostoroveé rozliseného;
mame vSak nevyhnutelné Spatné rozliseni Q(¥);

— potiebné pfresnost méfeni Avne, je velmi vysokd, pro posouzeni rotace
jadra nesta¢i dokonce ani 30 nHz ~ (1yr)~*.

Fyzikdlné rozlisujeme p-mddy (tlakové/zvukové viny), g-mddy (gravitac-
ni/vztlakové viny) podle toho, jaké ¢leny jsou v hydrodynamickych rovnicich
nejvétsi. F-mddy jsou gravita¢ni viny na diskontinuité hustoty (obdobné ja-
ko vlny na hladiné vody). G-mddy zatim nebyly jednoznaéné zméfeny, nebot
smérem k povrchu sldbnou.

Podle odvozenych hodnot (r,d) (obr. 5) mizeme nitro rozdélit na nasle-
dujici ¢asti:

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

2. mezi 0,2 a 0,6 Ry (tj. v z6né zafivé rovnovahy) rotuje Slunce jako pevné
teleso;

3. tachoklina, tj. zéna radidlniho st¥ihu na 0,71 Ry, s tloustkou asi 0,05 Rg.

V této dulezité 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 to o¢ekavali podle Tayloro-

va—Proudmanova teorému), ale kontury konstantni rychlosti jsou k rotaéni

ose sklonéné asi o 25°.3

5. podpovrchovd zona strihu, kterd je evidentni i z pozorovéni, ze skvrny, které
jsou ukotvené magnetickymi silo¢arami hloubéji pod povrchem, rotuji jinou
rychlosti nez dopplerovské obrazy, které jsou pfesné na povrchu (p = sind):

Om

- = (462 — 74u? — 53u*) nHz,
7s

Q

2—d — (452 — 492 — 84y*) nHz..
2s

3 Dtive se také uvazovalo o ,polarnim jetu“, ten ale neexistuje, jednalo se pouze o artefakt.
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Kromeé téchto ustalenych jevu jsou zfetelna rezidua () zavisla na case a sle-
dujici sluneéni cyklus. Vysvétlujeme si je jako torzni oscilace (,zkrouceni®

Slunce).

Obr. 3 — (a) Dopplergram s patrnymi 5 minutovymi oscilacemi. Tmava a svétla plocha je
zpUsobena modrym a Cervenym posuvem kvili rotaci Slunce. (b) Vlnové vektory k stojatého
vinéni $ificiho se v nitru Slunce (£ = 0,2, 20,25 a 70). Pievzato z [6].
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Obr. 4 — Amplitudy oscilaci Slunce (vyznacené barevnou skdlou) jako funkce stupné ¢

a frekvence v, odvozené inverzi z dopplerovskych méfeni sluneéniho povrchu druzici SO-

HO/MDI. Nejvyznamnéjsi jsou p-médy s frekvencemi v ~ 3 az 4 mHz, coz odpovidéa perio-
dam okolo 5 min.
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Obr. 5 — Diferencialni rotace v nitru, zavislost thlové rychlosti Q na soufadnicich (r,d).
Prevzato z [4].
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0.1.3 Magneticka aktivita a solarni dynamo

Pozorované vlastnosti magnetickych poli, které musi vysvétlovat kazda teorie

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

— kolisani magnetické aktivity s pilperiodou asi 11yr;

— vyskyt sluneénich skvrn pouze v pasu +30°, pricemz na konci cyklu je
prumeérnd sitka £15°;

— maximélni toroiddini pole (ve sméru ¢) nastdvd pfi maximu cyklu (toto
pole pfi vynofeni nad povrch generuje skvrny);

— maximalni poloiddlni pole (ve sméru ¢) pfi minimu;

— zména polarity pfi maximu;

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

— sily poli 102 Gauss u toroidalnich a 10' G u poloidalnich;

— existence dlouhotrvajicich velkych minim (napf. Maunderovo minimum me-
zi 1645-1715, Sporerovo 1416-1534, Wolfovo 1282-1342).*

Pro popis plazmatu se pouzivaji rovnice magnetohydrodynamiky. Jejich sou-

¢asti jsou i Maxwellovy rovnice:®
=0
1 OE
VxB=pit+ =
% Wt 2 ot
V.-B=0,
oB
VXE=——,
ot
1
v . E = —p.q_
€

a Ohmiv zakon v diferencidlnim tvaru:
j=c(E+vxB).

Tuto pétici rovnic vSak lze pro piipad plazmatu (tzn. zanedbatelny posuvny
proud a celkové neutralita) zjednodusit na jedinou!

Rekonstrukce slunecni aktivity jsou mozné i dal do minulosti, naptiklad na zadkladé mé-
feni izotopu C v letokruzich, jez dovoluji nezdvisle uréit stafi. 1*C ma totiz kosmogenni
puvod a ucastni se ve slozitém kolobéhu uhliku na Zemi. Pokud méa cyklus fixni paramet-
ry, lze odvodit produkeci 14C, ¢ili tok kosmickych paprski, magnetické pole Slunce (nebot
mald aktivita Slunce znamena vétsi tok kosmickych paprski do atmosféry Zemé) a nakonec
relativni &slo sluneénich skvrn. Dalsi metodou je mefeni 1°Be v polarnim ledu.

Oznaceni proménnych je obvyklé: E intenzita elektrického pole, B magnetickd indukce,
Jj proudové hustota, c¢ rychlost svétla ve vakuu, € permitivita, u magnetickd permeabilita,
pq ndbojova hustota, o vodivost, v rychlost plazmatu.

_9 _

Z Ohmova zakona vyjadiime E:
1.
E=—j—vXxB,
o
dosadime za proud z Ampérova zakona:

o1
j=—-VXxB,
n

1
E=—VXxB—-vXxB.
o

Provedeme operaci rotace a dosadime do Faradayova zakona:

oB 1

—— =VXE=VXx|—VXxB|—-Vx(vxB),

ot ou

kde oznadime n = 1/(op) magnetickou difuzivitu. Pokud je n konstantni, mizeme ji vy-
tknout pred rotaci:

oB
E=anX(VXB)+VX(VXB).

Podle vektorové identity:
ax (bxc)=b(a-c)—c(a-b) (5)
plati
=0 dle Gausse

OB —N =
E:—n(V(V'B)—(V'V)B)+VX("XB)'

Vysledkem tprav je indukcni rovnice:

advekce difuze
OB ——— 7N
EZVX(VXB)-FT]VB, (6)

kde prvni ¢len reprezentuje advekci a druhy difuzi pole.

Spravné bychom tuto rovnici méli doplnit o rovnici kontinuity, Navierovy—
Stokesovy rovnice a stavovou rovnici, avSak u nejjednodussich kinematickjch
modeli se rychlostni pole v zadd, ¢ili nemusime fesit Zadnou hydrodynamiku!
Je to veelku dobréa aproximace (magnetické pole pfili§ neovliviiuje rychlosti,
jak vidime napiiklad podle malé amplitudy torznich oscilaci).

Abychom nahlédli chovani indukéni rovnice, zavedeme magnetické Reynold-
sovo ¢islo, jakozto pomér velikosti advekéniho a difuzniho ¢lenu. Namisto prv-
nich prostorovych derivaci piseme 1/L, kde L je typicky rozmér, na kterém se
pole méni:

R IV x(vxB) vB/L _ vl
Y InveBl T nB/L* n
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Ve skvrndch je obvykle n = 103m?/s, L = 10*km, v = 1km/s a tedy Ry, =
107 > 1. Kdybychom rovnici fe$ili pouze s advekénim élenem, zjistili bychom,
7e siloGary jsou zamrznuté v plazmatu. Casova $kala advekce (misto Gasové
derivace je 1/7):

B vB

=~ ) Tadvect =~

=10%s

< |t~

Tadvect

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

B nB
Tdiffuse - L2 ’

L2
Tdiftuse - = 10''s = 3000yr,

¢ili velmi kratka v porovnéni se stafim Slunce!
Obvykle se pro popis pole pouziva axisymetrickd formulace, neboli rozklad
vektorového pole B na slozky:

B(r,9,t) =V x (A(r,0,t)ée,) + By(r, 9, t)é,,

kde jsme zavedli ,,toroidalni“ vektorovy potencidl A, ktery po provedeni ope-
race rotace uréuje poloiddlni pole. Obdobny rozklad pouzijeme pro rychlosti:

v(r,9) = vp(r,0) + rsind Q(r,0)e,,

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

Q-efekt. ,Navijeni“ silocar diferencidlni rotaci preménuje slozku poloiddlni
na toroiddlnt (A — B,) a zesiluje ji. Protoze jev zavisi na thlové rychlosti
Q(r, ), nazyva se Q-efekt (obr. 8b).6

Problém je, Ze toroidalni pole B, je sice zesilovdno umérné A|VQ|, ale
poloidalni pole A Zadny zdroj nema, ¢ili vymizi, a posléze vymizi i B,! Je

6 Nahlédnout to muzeme, rozepiSeme-li advekéni ¢len podle identity (5):

Vx(vxB)=Vy, x(vxB)+ Vg X (vxB) =
=v(Vy -B) —B(V, - v) + v(¥s—B) — B(Vp - v)
=(B-V)v—B(V-v)—(v-V)B,
po posledni upravé operatory pusobi pouze doprava. Prvni ¢len odpovida exponencialnimu

zesilovani pole, tmérné lokalnimu gradientu rychlosti; schematicky: dB/dt = B|Vv|, B =
By exp(t|Vv]).
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tedy nemozné udrzet osové soumérné magnetické pole po dlouhou dobu (toto
tvrzeni se nazyva Cowlingiv teorém).

a-efekt. Abychom vyftesili problém soldrniho dynama, musime do rovnic vpra-
vit néjaky osové nesymetricky jev. Takovym miize byt (obr. 8d):

konvekce (vztlakova nestabilita)

— vyzdvizeni magnetickych trubic

— odchyleni Coriolisovou silou od osové symetrie

— rekonexe, po které ziistane poloidalni slozka pole.

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

Jinou moznosti by bylo Leightonovo—Babcockovo dynamo: dvojce skvrn
s opacnou polaritou byvaji systematicky sklonéné vzhledem k rovnobézkam
(Joyovo pravidlo), v koréné po rekonexi sklonénjch smyéek opét ztistane po-
loidalni pole. Ktery pfesné mechanismus méni toroidalni pole na poloidalni ale
neni jisté.

W>00% H>0.1% [1>1.0%

90N

1880 1890 1900 1910 1920 1930 1940 1950 1960 1970 1980 1990 2000
DATE

Obr. 6 — Motylkovy diagram zachycujici po¢ty slune¢nich skvrn v zavislosti na ¢ase a he-
liografické si¥ce. Prevzato z [5].

+40G
L
A +206
I
T 06
u
D
E 206
406
Obr. 7 — Stfedni magnetické pole v zavislosti na ¢ase a heliografické sifce. Pole blize

k rovniku byvaji pfevazné toroidalni (tzn. ve sméru ¢), kdezto pole ve vyssich sitkach spise
poloidélni (ve sméru ¥). Pfevzato z [5].
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Obr. 8 — Soldrni dynamo, které prostfednictvim Q-efektu (,navijeni“ silocar diferencialni

rotaci) méni poloidalni pole na toroidalni a prostiednictvim a-efektu (vztlakové nestability,

vyzdvizeni magnetickych trubic, odchyleni Coriolisovou silou a rekonexi) naopak toroidalni
na poloidalni. Prevzato z [14].

(d)

0.1.4 Vnit¥fni struktura
Nitro Slunce lze rozdélit na t¥i zdkladni ¢asti:

1. jadro, v némz probihaji termonuklearni pfemény vodiku na helium, kon-
krétné proton—protonovym fetézcem;

Nejcastéji probihd fetézec p—p I, jenz sestava z nasledujicich reakci:

p+p—D+et +v E =1,18 MeV slaba interakce
et +e™ — 2y anihilace
p+p—>D+e++V 1,18 MeV
et e — 2y
D+p—3He+~ 5,49 MeV silné interakce
D+p—>%He+7 5,49 MeV
SHe+3He ma+p+p 12,86 MeV  silna, pouze Eiineticka

Celkova energie uvolnéna ve formé zafeni nebo kinetické energie produktu je £ = 26,20 MeV;
energii £, = 0,54 MeV odnaseji neutrina, ktera ovSem latku prakticky neohfivaji.

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

Stavba a vyvoj hvézd se popisuje nasledujicimi diferencidlnimi rovnicemi —
rovnici zachovani hmoty, hydrostatické rovnovahy, tepelné rovnovahy a ptreno-
su energie. Pfedpokladame, ze hvézda je sféricky symetricka, ¢ili tento model

je jen jednorozmérny (odvozeni viz [3]):”
dR 1
ar m
dMp _ 4nR2p
dP GMjg @
dMg  4nR%’
dLgr ds
T~ tnu 3T7X7Y72 _T_a 9
I e )1 ()
dT GTM
= — iy, (10)
dMp _  47PR?
kde gradient V = min(Viad, Vaa), Viaa = 2G2S A0 ¢, = 00
0=— (g}:;) . Cas vystupuje jednak v rovnici (9) a jednak v rovnicich pro

zmény chemického sloZeni, napf. pro Casovou zménu obsahu helia miuzZeme
psat:
oY €
— =) —, (11)
8t P (67

kde koeficienty «; oznacuji mnoZstvi energie vzniklé uplnou nukledrni pre-
meénou 1g latky v té které reakci. Soustavu uzavira stavova rovnice hvézdné
latky:
a
P =LRTA(p, T) + 3T (12)
I

kde p=t = %X + %Y + 0,5. Hledané stavové veli¢iny povazujeme za funkce
jediné soufadnice a ¢asu, R(Mg,t), p(Mg,t), P(Mg,t), Lr(Mg,t),T(Mg,t),
kde Mg oznac¢uje hmotnost obsazenou v kouli o poloméru R.2

Standardni model Slunce ziskdme takto: (i) pfedpokldadame homogenni che-
mické slozeni na poc¢étku (v ¢ase t = 0), coz je opravnéné proto, zZe nitro bylo ve

7 Ogznadeni veliéin je nasledujici: R polomér, M r hmotnost obsazena v kouli o poloméru R,
p hustota, P tlak, Lr zafivy vykon vychazejici z koule o poloméru R, €p,k mérny vykon
jadernych reakci, S entropie, T teplota, X,Y a Z abundance vodiku, helia a kovl, x opacita,
cp tepelnd kapacita pfi konstantnim tlaku, A koeficient vyjadfujici prispévek nerelativistické
degenerace elektronového plynu, u stfedni molekulovd hmotnost.

Pouziti Mg jako nezavislé proménné je vyhodnéjsi nez pouziti R, zejména z dtivodt nu-
merickych. V fidkych podpovrchovych vrstvach se dokonce jako nezavisla proménna pouziva
tlak P.
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fazi kontrakce plné konvektivni, tudiz doslo k dokonalému promiseni. (ii) ja-
ko pocatecni chemické sloZzeni vezmeme dnes pozorované sloZeni atmosféry,
nebot jadro, kde probihaji pfemény, je od atmosféry zcela oddélené, ¢ili at-
mosféra si zachovala ptivodni chemické sloZeni (viz obr. 9); (iii) stafi Slunce
tage = (4,56 £ 0,01) Gyr uréime zcela nezévisle podle meteorit (viz kap. 77?).
Spravny model musi samoziejmé reprodukovat soucasné mérené hodnoty L),
R@.

1% dredge-up 2"

1g T
E H El
b tie — ]
@ I c —
g 0lg N
2 E o — 7
N [ Ne — ]
>
% oo -
£ L E
0.001
"
2 o1k H shel 4
8 E burning 3
N
>
K A 3
0.001 Il Il Il Il Il
0 2 4 6 8 10 12 14
t[Gyr]

Obr. 9 — Vyvoj chemického slozeni (abundanci X,Y,Z) na povrchu a v centru Slunce.
Vypocet programem EZ.

- 15 —

Convective Radiative | Core

zone zone —_ | “(fusion)

g 100 luminosity =
g 0] 3
= =
58w T g
=i 4
& 1004 =
T > 0 5
Q
23 T 106 %
=2 60 @
OF 108+
=

w g @
=3
IE 40 e 5

- o
] -] 8
r4 8 helium t
§ 2 104 3
z vy
2 :
< 4 &
L 1 L 1 1 1

1 1 1
00 80 & 40 Q0 0
FRACTION OF SUN’S RADIUS (percent)

Obr. 10 — Standardni model Slunce: teplota T, tlak P, lumunozita L g, abundance vodiku
a helia (X,Y) v zéavislosti na poloméru R. Centralni hustota dosahuje 150 g/cm?3. P¥evzato
z [12].

0.1.5 Vyvoj hvézdy

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

P. kontrakce — wvoliiovdni Eq (bod P na obr. 11): pfed hlavni posloupnosti
se protohvézda smrstuje, neprobihaji zatim zadné termonukledrni reakce
(s vyjimkou pfemén lithia). Hvézda zafi zejména diky uvoliiované gravi-
ta¢ni potencialni energii Eg.

A. ¢as t = 0,048 Gyr, ZAMS: po zazehnuti vodiku (T. = 1,2-10"K, p. =
80 g/cm?) je kontrakce jiz zanedbateln4, hvézda dosahla hydrostatické rov-
novéhy a usadila se na hlavni posloupnosti nulového stari (ZAMS). Lumi-
nozita mladého Slunce (po odeznéni akrece) je pouhych L = 0,7 L.
pokles X, — riust yp — pokles p i Vp — zvyseni T, — zvyseni e: Postupné
pfeména vodiku na helium zpiisobuje rist stfedni molekulové hmotnosti p,
¢imz dle stavové rovnice klesd tlak (i gradient tlaku), roste pe, Tc v centru
(viz obr. 12) a zvySuje se mérny vykon reakci € i celkova luminozita L.

B. t = 4,56 Gyr: dnesni Slunce; tento bod modelu je velmi dulezity pro po-
rovnani s pozorovanim.

C. t = 7,56 Gyr: dosazeni nejvyssi efektivni teploty Teg. Modely klimatu Ze-
mé ukazuji, Ze jiz pfi L = 1,1 Ly muze voda unikat z atmosféry do kosmu;
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®)

pii 1,4 Lo nastava prekotny sklenikovy jev, zpusobujici uplné vypafeni
oceantl. (Existence oblakl by tyto jevy ponékud zpozdila.)

.t =9,37Gyr, 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 vyhasl zdroj energie, jadro se zacne smr$fovat. Neznamena to
ovSem, Ze se smrsti celd hvézda! Pti kontrakci jadra se totiz uvolni ob-
rovska gravita¢ni potencidlni energie Fq, kterd ve formé dodaného tepla
zpusobi rozepnuti obalky. Slunce se pritom rychle pohybuje na vétvi po-
dobri (SGB).

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

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

.t = 12,15 Gyr: docasny pokles L kvili diskontinuité zpusobené konvekci.

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

L = 2349 L, dosahuje Slunce na konci vétve obrii. Pii T. ~ 108K do-
jde k zazehnuti helia, ale mimo stied (na Mp = 0,13 M), kvuli ztratam
energie neutriny pfi urcitych hustotéach.

Normalné by zazehnuti He zpusobilo expanzi, ochlazeni jadra a po-
kles ¢, ale zde se uvolnéna energie spotfebuje na zvyseni vnitini energie
(sniZeni stupné degenerace)! Nenastane tedy Zddnd expanze, T, dale ros-
te, € roste piekotné, probéhne heliovyj zdblesk. Spickovy vykon dosahuje az
101° L! (Helium se zde spali najednou, nikoli pomalu a postupné.) Tento
jev v8ak neni vidét na povrchu. Zablesk skon¢i az jadro prestane byt de-
generované, nastane opozdénd expanze jadra, rozepnuti vodikové slupky,
pokles € a na povrchu tedy uvidime pokles L, zadblesk—nezablesk. Trvani
této faze je jen 10% yr, pak nastévaji uré¢ité oscilace.

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

vétev (HB), za¢ind poklidné hofeni helia v jadfe. Zafivy vykon je relativné
staly a dosahuje L = 44 L, doba trvani je 0,1 Gyr.

.t = 12,32 Gyr, Y, malé — kontrakce jadra i slupky H — zvyseni e, L: konec

horizontalni vétve, abundance He v jadie je mala, coz vede ke kontrakci
jadra, potazmo kontrakci vodikové slupky a zvyseni € a L.

.t = 12,34 Gyr: zaZehnuti He ve slupce — rozepnuti slupky H — pokles L,

ohtev slupky — rist L: rand faze asymptotické vétve obri (E-AGB), tr-
vajici 0,02 Gyr, za¢ind pfi Y. = 0 a zazehnuti helia ve slupce (ve hvézdé
jsou tedy dvé slupky). Nemysleme si ale, ze druhy zdroj energie zptisobi
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zvyseni zarivého vykonu! Dojde totiz k rozepnuti vodikové slupky a docCas-
nému poklesu L. Nicméné postupné piiblizovani slupky He ke slupce H
vede nakonec k ohfevu slupky H a rtistu L.

ztraty E neutriny — ochlazeni C-0 jdadra — zvyseni degenerace: Jadro
z uhliku a kysliku je bez zdroje a kolabuje, coz by normélné zputsobilo
ohrev, ale zde jsou zasadni ztraty energie neutriny, které jadro ucinné
ochlazuji, takze T klesa! Jadro se tak opét stane degenerované, dojde ke
smrsténi (zmenseni) okolnich slupek.

.t = 12,35 Gyr, tenkd slupka He = zablesky ve slupce: pozdéji na asympto-

tické vétvi nastdvaji termélni pulzy (TP-AGB). Tato nestabilita vznika
v tenké heliové slupce: pii uvolnéni jaderné energie totiz dojde pouze k lo-
kdlni expanzi (poklesu p), ale okolni tlak p = konst., protoZe ten je uréen
okolnimi vrstvami. Nebot podle stavové rovnice p o< pT', Tiupky roste a e
roste prekotnd. L dosahuje az 10 L), ale na povrchu jsou patrné oscilace
luminozity pouze o jeden fad. 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 200 yr), ¢ili pokles Lgy,f. AZ pak se k povrchu dosta-
ne energie uvolnénd pii zédblesku a Lgy,t roste (po dobu 400 yr). Potladeni
zéblesku vede k ,pozvolnému“ poklesu L (béhem 10%yr) a op&tovné za-
paleni slupky H k ristu L. Podle modelu celkem nastanou ¢tyfi zablesky
béhem 400 tisic let.

.t > 12,37 Gyr, nebuldrni faze: na konci vyvoje se odehrava velka ztrita

hmoty, roste efektivni teplota Tog az k 120000K, L = 3500 L. Béhem
10 yr se vytvoii docasna planetarni mlhovina a obnazi se jadro hvézdy —
bily trpaslik. Ten posléze po miliardy let slabé zafi a chladne.
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Obr. 11 — Hertzsprungtv—Russelliv diagram véetné ranych a pozdnich vyvojovych stadii.
Body P az N jsou popsany v textu. Prevzato z [7].
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Obr. 12 — Horni panel: Hertzsprungtiv—Russelltiv diagram zobrazujici vyvoj hvézdy o hmo-
tnosti 1 M, s chemickym sloZzenim X = 0,67, Z = 0,02. Bod 0 (¢ = 0) znadi dosaZeni hlav-
ni posloupnosti nulového staii; bod 1 (¢ = 7,17 Gyr) opusténi hlavni posloupnosti; bod 2
(t = 11,05 Gyr) spotiebovéani vodiku v jadru (Xc = 0), pokles Teg; bod 3 (t = 11,95 Gyr) za-
Catek heliového zablesku; bod 4 (¢t = 12,19 Gyr) postupné spotfebovavani helia v jadru; bod 5
(t = 12,34 Gyr) konec modelu — optimélni éasovy krok At je mensi nez doba volného padu
7. Barevné jsou odliSeny faze nuklearnich premén: (i) hofeni vodiku v jadru, (ii) hofeni vodi-
ku ve slupce, (iii) hoteni helia v jadru, (iv) hofeni helia ve slupce. Teckované linie odpovidaji
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konstantnim polomértm (log L/Le = 2log R/Re +41og Teg /T ). Dolni panel: odpovidajici

diagram centralni hustota pc, centralni teplota 7. Teckované linie vyznacuji stupen dege-

nerace V. Vypocet byl proveden numerickym integratorem hvézdného nitra a vyvoje, pro-

gramem EZ2 ((http://hilda.troja.mff.cuni.cz/ "mira/EZ2/EZ2_form.php)), coZ je nepa-

trné upraveny program EZ od Billa Paxtona ((http://theory.kitp.ucsb.edu/ paxton/EZ-
-intro.html)).

log R /Rg

10.5 11 11.5 12 12.5
t[Gyr]

Obr. 13 — Profily Slunce R(t) pro slupky riznych hmotnosti Mpg. Na hlavni posloupnosti
(pfed 11 Gyr) je vyvoj poloméri jen pozvolny. Vypodet programem EZ.

0.1.6 Slunec¢ni analogy

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

Sluneénimi analogy mohou byt napfiklad [2]: 47 Cas B (tage < 0,1 Gyr),
EK Dra, ! UMa, HN Peg, ! Ori, BE Cet, x! Cet, 8 Com, 15 Sge, HR 6060,
18 Sco, a Cen A, 8 Hyi, 16 Cyg A (tage = 8,5 Gyr). Vezméme si jako exem-
plarni priklad mladou hvézdu EK Draconis, o hmotnosti 0,9 az 1,0 My a staii
pouhych 35 Myr. Jeji vlastnosti jsou:

— rotacni perioda pouhych 2,7d;

— evidentni velkd magnetickd aktivita;

— 6% fotosféry je pokryto velkymi poladrnimi skvrnami (obr. 14);

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

— velmi horka koréna, emitujici 1000 krat vic v rentgenovém oboru;
— netermalni radiové zafeni fadové prevysujici slunecni erupce;
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— aktivita vykazuje pfiblizné 10lety cyklus (soudé dle rotaéni modulace své-
telné kiivky).
Divod téchto podstatnych rozdili mezi mladymi hvézdami a dne$nim Slun-
cem osvétluje nasledujici schéma:

hvézdny vitr — zpomalovdni rotace — zeslabovdni magnetického pole .

Vitr, ktery odnasi moment hybnosti, nutné vede ke zpomalovéani rotace hvézdy.
Rotace je zase skrzeva dynamo tésné spjata s intenzitou magnetického pole,
¢ili ubyvaji skvrny, erupce aj. magnetické jevy. Klesd pochopitelné i emise
v RTG a UV, ktera vznika praveé pri erupcich.

Spektroskopicky je moZné piimo méfit periody rotace (z dopplerovského
roz§ifeni ¢ar); se stafim hvézd se méni jako:

P=021d- [t} -

Tento vztah ale neplati pro hvézdy podstatné mladsi nez 100 Myr.°Hvézny
vitr se sice pfimo mérit nedari, ale v podstaté si nedokdzeme predstavit jiny
mechanismus, ktery by takové zvétSovani periody zpusoboval.

Mezi emisi v UV nebo RTG a periodou rotace je zfetelna korelace, naptiklad
pro tok v ¢are C IV byla méfenim zjisténa zavislost:

Lov = (1,2+04) - 102W [P]gl,ﬁio,ls .
Ultrafialové (resp. RT'G) zafeni mladého Slunce bylo tedy 100 krat (resp. 1000

krét!) intenzivngjsi (obr. 15). To m4 zdsadni disledky mimo jiné pro atmosféry
terestrickych planet (viz kap. 77).

Obr. 14 — Vzhled povrchu hvézdy EK Dra, odvozeny metodou dopplerovského zobrazeni.
Rotaéni perioda hvézdy je P = 2,7d. Prevzato z [2].

9 Patrné to souvisi s existenci néjakého disku obepinajiciho hvézdu a urc¢itou magnetickou
vazbou mezi nimi. Disk pochopitelné rotuje pomaleji, tudiz miuze hvézdu brzdit.
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15 — Zavislost RTG a UV zéafeni na ¢ase podle méfeni cizich hvézd sluneéniho typu.

Prevzato z [2].
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