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1 SLNKO AKO HVIEZDA

1.1 SLNKO V MINULOSTI

Ako je uz zname, tak v roznych krajinach v staroveku malo Slnko rdzne pomenovania, ale vo vSetkych
to znamenalo iba jedno "boh" (napr. Ra / Re, Apolén, Khors, Radegast, Sunna, DadZbdg, Surya Deva).
Dokonca Inkovia a Aztékovia mali celd mytoldgiu zasvitend Slnku.

Zachytime niektoré udalosti z histérie. V Cine v roku 2134 BC l'udia verili, Ze poCas zatmenia Slnka
ho pozZiera nejaka vel’kd bytost’ ako drak a musia ho vyplasit’, aby ho nezjedol a tak pocas zatmenia robili
vel'ky hluk. Dalfou zaujimavostou je, Ze pravdepodobne v roku 1111 BC ¢&ifiania videli bielu erupciu,
toto je zachytené v jednej starej knihe. 300 rokov neskér sa v Cine pozorovali aj slne¢né §kvrny a bolo
to zapisané v kronikdch. V d’alSich storoCiach sa l'udia snaZili popisat’ Slnko. Napr. Anaxagoras (500
uvazneny. Eratosténés (276 - 194 BC) naSiel spdsob ako urit’ vzdialenost Zeme od Slnka a spravil to
spravne. Aristarchus (310 - 230 BC) sa povazuje za zakladatel'a heliocentrické€ho systému.

Ked' sa posunieme do modernejSej doby, tak stoji za zmienku kresba slnecnej Skvrny v Anglicku (r.
1128) alebo spozorovanie protuberancii v Rusku (r. 1185). Za zaciatok astrondmie ako ju poznidme dnes
by sme mohli povazovat’ 17. st. kedy Giordano Bruno preniesol svoju myslienku o tom, Ze iné hviezdy su
rozne vzdialené od Slnka a majd iné vlastnosti, ale si podobné Sinku. Za tieto mySlienky bol Giordano
Bruno updleny. Pér rokov na to nasledovali teleskopické pozorovania slneénych Skvin (Galileo, Scheiner,
Fabricius), bolo to prvé vedecké pozorovanie Slnka (r. 1609 / 1610). V roku 1715 bola zaznamenana prva
kresba slnecnej korony a v roku 1800 W. Herschel objavil infracervené Ziarenie od Slnka a to moéZeme po-
vazovat’ za pociatok slnecnej spektroskopie. V roku 1851 bol objaveny 11 ro¢ny slnecny cyklus Schwabem,
pretoze pozoroval Slnko asi 20 rokov a aj to nahraval. A z tychto nahravok zistil, Ze existuje slnecny cyklus.
V roku 1859 Carrington pozoroval bielu erupciu. Rok na to bola pocas tplného zatmenia uvidend CME
(= coronal mass ejection = vyron koronalnej hmoty). V roku 1892 zacalo Stidium soléarnej spektroskopie
pomocou spektroheliografu Haleom a v roku 1908 zistil, Ze slnecné Skvrny si magnetické. A v 50. rokoch
bol objaveny slne¢ny vietor Biermannom, Chapmanom a Parkerom.

1.2 HI’ADANIE ENERGIE PRE SLNKO

Ked’'Ze zo Slnka ide radidcia, tak jej zdroj niekde musi byt’. PoCas rokov sa zistilo, Ze zdroj ide zvnitra
a nie z povrchu Slnka, to ndm hovori aj rovnovéha sil. Prva vec Co je zndma, tak je to, Ze Slnko hori z
chemickych reakcii a ak by to bol pripad zdroja, tak by Slnko horelo len 20 000 rokov o vieme, Ze je
nemozné, ked’7e Zem je star§ia. Dalii mechanizmus, ktory by to mohol ovplyviiovat' je Kelvin - Helm-
holtzova kontrakcia (vznik tepelnej energie u planét a hviezd ich stdlym gravitanym zmr$t' ovanim) ¢o by
udrZalo Ziarivost’ Slnka asi 20 mil. rokov Co je tieZ malo. Podobny prispevok mal aj Lockyer v roku 1890,
potencidlna energia padajucich komét by pokryla energeticku potrebu, ale pocet komét nie je taky vel'ky a
zistilo sa, Ze hmotnost’ Slnka by sa zviacSovala a to by zmenilo planetarne drahy co nebolo pozorované.

V roku 1904 Rutherford povedal, Ze vnitornym zdrojom by mohol byt’ rozpad rddioaktivnych prvkov,
ale v Slnku by museli byt skryté vel'mi hmotné prvky. Par rokov na to Eddington (r. 1920) priSiel zo
spravnym rieSenim, teda termonukledrnou reakciou (proces, pri ktorom dochdadza ku zliceniu atémovych
jadier vodika za pomoci vysokej teploty, tlaku a ndslednému vzniku hélia), jedinym problémom bolo, Ze v
v 1. 1925 analyzovala spektroskopické pozorovania a zo Sahovej rovnice vypocitala, Ze Slnko by sa malo
skladat’ prevazne z vodika ¢o podporuje tedriu termonukledrnej reakcie. V r. 1930 Chandrasekhar, Bethe
vypocitali dataily termojadrového zluCovania. A v roku 1957 Burbridge zistil, Ze t' azsie prvky vznikaji vo
hviezdach.



1.3 SLNKO AKO HVIEZDA

Slnko v HR diagrame sa nachadza v spektralnej triede G2 na hlavnej postupnosti. Odhadovany vek
Slnka je 4,5 mld rokov o eSte nie je ani v polovici svojho veku, preto méZeme tvrdit’, Ze je v "najlepSich
rokoch". ESte 6,4 mld rokov sa bude nachddzat’ na hlavnej postupnosti, potom sa posunie ku ¢ervenym
obrom, nasledne na asymptotickd postupnost’ a za priblizne 8 mld rokov sa z neho stane biely trpaslik.

Hmotnost’ M 1,98 x 1079 kg
Polomer R 695980 km
Svietivost’ L 3,84 x 10 W
Abundancia vodika X 0,71
Abundancia hélia Y 0,27
Metalicita Z 0,02
Efektivna teplota Torr 5770 K
Stredn4 hustota P 1400 kg m—>
Gravita¢né zrychlenie g 27.4ms 2
Unikova rychlost v 6,17x10°ms~!

Tabul'ka 1: Fundamentalne parametre Slnka

1.4 VNUTORNA STRUKTURA SLNKA
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Obr. 1: Vnutorna Struktdra Slnka

Slnko sa skladd z jadra, vrstvy v Ziarivej rovnovdhe, konvektivnej zony a atmosféry. Jadro sa nachddza
v strede Slnka a prebiehaji v niom termonukledrne reakcie, ma az 16 mil. °C. V radiacnej zéne je vysoko
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ionizovany vel'mi husty plyn a v ktorej Ziarenie z jadra je prendSané difiziou smerom ku povrchu (dochddza
tu k rozptylu Ziarenia plynovymi jadrami, kym sa dostane Castica d’alej tak strati nejakud energiu, doba kym
sa dostane cez tdto vrstvu mdze byt aj 10 mil. rokov). Potom sa dostaneme do konvektivnej zony, kde
transport energie nie je mozny difiziou, pretoZe je tu plyn menej ionizovany a tak dokdze pohltit’ viac
foténov z radia¢nej zény. Ziarenie je pod povrchom ochladzované. Atmosféra sa sklada z fotosféry (vytvara
plynny, takmer nepriehl’adny povrch Slnka), chromosféry (polopriehl’adna vrstva plynov pozorovatel' na
iba pri pouziti Specidlneho filtra alebo pocCas zatmenia) a korény (vonkajSia atmosféra Slnka, meni tvar
s vytriskami plynu, je vidite'nd iba pomocou koronografu alebo pocas tplného zatmenia). Slnko strica
hmotnost’ Ziarenim L/ c? ~ 4 % 10° kg/s, vetrom ~ 10° kg/s.

1.5 SLNECNE POZOROVANIE

V dnes$nej dobe nie sme limitovany iba bielym svetlom, ale mdme r6zne mozZnosti. V bielom svetle
mame vytvorené kresby (z minulych storoci), fotografie aj v inych spektrdlnych rezimoch. Vieme pozorovat’
pekné spektrdlne Ciary kvoli Ziareniu, ktoré prichddza zo Slnka a ked’Ze je ho vel'a, tak je to aj vo vysokom
rozliSeni. Pre Slnko plati, Ze 1 arcsec = 725 km.

Spektrdlnymi pozorovaniami myslime to, Ze méZeme pozorovat’ Slnko vo vSetkych spektrach. Rutinné
pozorovania st dostupné. Mdme aj iné Specidlne pozorovania, napr. pomocou magnetogramu (obrazové
zndzornenie priestorovych zmien v sile slneCného magnetického pol'a), dopplerogramu (obraz povrchu
Slnka, v ktorom kaZzdému bodu odpoveda urcitd radidlna rychlost’, da sa ur¢it’ dopplerov posuv). Vsetko
moze byt’ dané s priestorovym aj casovym rozliSenim.

1.6 SLNECNA AKTIVITA

Slnecna aktivita je komplex dynamickych javov, ktoré sa v obmedzenom Case a priestore vyskytuju na
slne¢nom povrchu. Prejavuje sa zmenami magnetického pol’a v atmosfére Slnka (slne¢né Skvrny, protube-
v UV, X-ray alebo radiovej oblasti. Z toho plynie, Ze Slnko je premennd hviezda. Slne¢né aktivita kolise s
periédou okolo 11 rokov.

1.7 HVIEZDNA AKTIVITA

Slnecnu aktivitu by sme vedeli rozliSit’ aj keby nebolo pozorovatel'né v takych rozmeroch ako ho vi-
dime. Boli by sme schopny urcit’ z vapnikovej emisie magnetické pole, z Ha emisie chromosféru, z UV a
RTG emisie (hortica plazma) korénu a z RTG zableskov erupcie.

1.8 SLNECNE SKVRNY

Slnecné Skvrny su tmavé miesta na soldrnej fotosfére.
Tmavé miesta su kvoli tomu, ze sd chladné a chladné su kvo-
li magnetickému pol'u v okoli. Teplotny gradient sposobu-
je kontrast v ziareni. Vznikaji v miestach fotosféry, kde je
znizend lokdlna intenzita magnetického pol’a, ktoré potlaca
slnecnd Skvrna, tym je Zivotnost’ dlhSia.

Slne¢nd Skvrna sa vytvdra na mieste, kde sa magnetic-
ké pole vynori do fotosféry, pokial’ sa pole skloni viac ako
0 45°, tak formuje penumbru. Formuje sa kvoli toku tepla z
vnutra. z existencie Lorentzovej sily. Z toho vyplyva, Ze ra-
didcia umoziiuje ochladzovanie efektivnejSie. Komplikované (pr 2: Zndzornenie prierezu slnecnej Skvr-
pole formuje komplikovanu skupinu Skvfn. ny




1.9 HVIEZDNE SKVRNY

Ak je Skvrna na povrchu hviezdy, tak to zapricini zmenu
spektrélnej Ciary o pozorujeme dopplerovskou tomografiou. Inverznd metdda je, Ze z meranych profilov sa
da odvodit’ tvar a teplota Skvfn, ktoré by tieto profily vyvolali. Vtedy je potrebnd rychla vysokodisperzna
spektroskopia po dlhi dobu na rychlo rotujice hviezdy. V spektre vidno vychylku, ked’ sa tam nachddza
hviezdna Skvrna. Pozorovanie hviezdnych Skvin pomd&ze lepSiemu pochopeniu slne¢nych skvin.

Obr. 3: Pozorovanie hviezdnych Skvin pomocou svetelnych kriviek

1.10 KORONA

Koréna méze byt pozorovand pri tplnom zatmeni Slnka. Najviac vidite'nd je v UV a RTG oblasti. V
okoli "mesiaca" pri zatmeni Slnka je ta svetld oblast’ fotosféra. Koréna mé zhruba 2 MK a jej moZnosti
ohrevu si pomocou rozptylu zvukovych vin sposobenych konvekciou, disipaciou MHD vin, erupciou alebo
Joulovym teplom z pradov pozdii magnetickych sluciek.

Hviezdna kordna je riedka, horica a ionizovand. U hortcich hviezd vznika tlakom Ziarenia a u chlad-
nych je za vznikom silné magnetické pole vypinajuce sa nad fotosférou. D4 sa merat’ mimo zemsku atmo-
stéru.

1.11 SLNECNE ERUPCIE

Erupcia vznika ako reakcia slneCnej atmosféry na nah-
ly, rychly proces vyZiarenia energie, ktord je pravdepodobne prepojujic se
magnetického pdvodu. Této energia spdsobi v uréitom mieste silotgsa
slnecnej atmosféry ¢asovo obmedzené prehriatie a ndsledné
urychlenie elektronov, proténov a t’azsich iénov na rychlosti
blizke rychlosti svetla.

Slne¢né erupcie st dosledkom rekonexie magnetického  koronaini smyéka
pol'a. Erupcia zaCina v koréne a Casticové zvizky sa Siria
dole (chromosféricka erupcia — > biela erupcia) a od Slnka
(CME, plazmovy oblak).

Klasifikacia sa tvori podl'a toku Ziarenia v izkom RTG
pase - A, b, C, M, X logaritmicky.

Na inych hviezdach m6Zeme pozorovat’ supererupcie. Pri
chladnych spektrdlnych typoch st erupcie relativne bezné aj
omnoho silnejSie neZ bezné slnecné.

. -
rentgenové
zdroje

Obr. 4: Znazornenie slnecnej erupcie



1.12 HELIOSEIZMOLOGIA

Helioseizmoldgia Studuje vnutro Slnka (Strukturu, podpovrchové toky, dianie na odvritenej strane) na
zéaklade pozorovania a analyzy oscildcii na jej povrchu. Ide tam o sledovanie hydrodynamickych vin, teda
inverzia pozorovania informdcie o poruchéch, ktoré ovplyviiuju Sirenie tychto vin.

1.13 ASTEROSEIZMOLOGIA

Asteroseizmoldgia Studuje vnitornd Struktiru pulzujicich hviezd pomocou analyzy ich frekvencného
spektra. Je to obdoba helioseizmoldgie, ale je to iba globdlne.

2 VNUTORNA STRUKTURA A VYVOJ SLNKA

2.1 SLNKO: NASA NAJBLIZSIA HVIEZDA

Slnko ma4 tri vrstvy: jadro, vrstvu Ziarivej rovnovahy, konvekénd z6énu. V jadre prebiehaji termonuk-
ledrne reakcie, hlavne cez p-p ret’az. 88% soldrnej energie sa meni na Ziarenie. Asi 2% su tvorené CNO
cyklom. Radiacna zona, je oblast’ kde sa energia transformuje pomocou difuzie (rozptyl Ziarenia na Casti-
ciach plynu, Casto su to protony, zmenit' sa moze smer fotonu, ale aj ich pocet = z jedného fotonu z jadra
moZe prist’ viac foténov k d’alSej vrstve). V konvekénej zoéne sa opacita zvacsSuje (dominovand elementami
iron group a tieto prvky rekombinujd a tak zvic3uju opacitu). Ziarenie sa transformuje pomocou hmoty a
nachddza sa tam turbulentnd kaskdda. A potom je atmosféra.

2.1.1 GAMOV PEAK

Jeden z aspektov tvorby energie v jadre je, Ze
ucinnost’ p - p cyklu je vel'mi zvlastna. Pripad p - p

chain by v jadre nemal byt vykondvany, pretoZe 2
, . 49 N . z_betaee/r 1 MeV
protony sa musia stretnit’. Ked’ sa pozrieme na ty- 2 alfa

..... >

neZ typicka odpudivé energia. Ale vd’aka tunelové-
mu javu niektoré protony mdzu ist’ cez "tunel"”, teda
prejst’ cez potencidlnu bariéru a teda p - p chain je
mozné vytvorit'. Aj napriek tomu, Ze reakcie su po-
malé, tak p - p reaguju.

Tempo reakcii na jednotku hmotnosti je:

25 MeV

Fap o< Nghpg < OV >, (D)

kde n je Casticova hustota, < ov >= [ Gv%, pricom % je relativny pocet Castic v intervale [E,E + dE)].
Tok Castic je imerny (n4v) na Castice B s GCinnym prierezom interakcie ¢. Nepredpokladdme, Ze Gcinny
prierez je zavisly na rychlosti, ale v skuto¢nosti by mohol byt’.

%” pozndme z rozdelenia, pokial’ predpokladdme Maxwell - Boltzmanovo rozdelenie, tak plati:

dn 2 1 —E\
T —— VE'dE 2
n VAR ( KT > : @

potom

- 1
FaB < /GvekTEEl/sz o ‘E = Emv2

o / GE2e T E'? = / GEet dE. 3)



Utinny prierez vieme odhadndt z de Brogliho vinovej dizky (lp h— _h ) a to korigujeme na

0 2mE

tunelovy jav. 0 o 7Lp2 krat pravdepodobnost’ tunelového javu o< exp(%), kde E, =

energia, potom:

je elektricka

—ZocZﬁe2 h2 7ZaZﬁez m 1 —e2
2 7 =y
o~ Aye W~ e E ~ —eE/?, 4
P 2mE @
. . 22 " .
Definujme si b = w, tak potom reakéné tempo je:
_E_ b
roc / e FTHAGE )

j—g je funkcia efektivity reakcii v zavislosti na energii. Maximum tejto funkcie (lokdcia Gamovho peaku)

je:
d (dr e (11 —
— | —-—=]1=0= Emax , | —— + —bE
dE (dE) 0=e i 2? ’”“x) ©)
2 _ bkT\7?

Maxwell-Baltzmann

tunnelling through

Coulomb barrier
= expl- [ /P

distribution
= expl-E/KT)

Famow peak

relative probability

KT E, energy

Obr. 5: Gamov peak

Odhadom vidime, Ze peak je vel'mi tzky, takZe ostatnd energia ku tomu priliS neprispieva. Integrant
mozZe byt aproximovany Gaussianom. Potom:

1] ——a_
res e ®)

/3 . . L .
kde a = 3(12/1—?3) a # dostaneme z Maxwellovho rozdelenia a faktora z integrécie.



2.2 ROVNICE VNUTORNEJ STRUKTURY

RieSenim rovnic vnutornej Struktiry ziskame 1D Struktiru 'ubovol'nej hviezdy. Je to nutné riesit’ nu-
mericky. Nasledujuce rovnice popisuji Standardny slne¢ny model.
Rovnica kontinuity vyjadrujica zachovanie hmotnosti:

dr pr ©)
Eulerova rovnica, rovnica hydrostatickej rovnovéhy:
dP —Gmp
- 10
dr r? (10)
Rovnica prenosu energie:
dL
e 4mp r* (e + korelacia) (11)
,

Rovnica energie pre teplotu, md 2 r6zne formy pre radiacnu oblast’ (Ziarenie) a pre adiabaticku oblast’
(konvekcia):

dT —GmT 3xPL
DR — va — Vrad -
dr r2P 16wacGmT*
SGm (12)
<~ Vu=—5
cpr

Stavova rovnica pre idedlny plyn, pricom u je molarna hmotnost’, ktord mdze byt vypocitand pomocou
abundancii (X - pre vodik, Y - pre hélium, Z - metalicita):

RpT 1

p=_"" = 13
v Mo stz (13)
Miera pre vyrobu energie = energy production rate (energetickd vyt'azenost' p - p ret’azca:
e =gX’pT* (14)
Kramerova aproximdcia pre opacitu (zanedbava napriklad tvorbu spektralnych Ciar:
K=Ky(X +1)ZpT 3> (15)

2.2.1 ODHADY Z ROVNIC VNUTORNEJ STRUKTURY

Na to aby sme vypocitali teplotu v centre, tak predpokladdme hydrostatickd rovnovahu a stavovu rov-
nicu.

Vieme, Ze strednd hodnota hustoty < p >e< %, potom zmenu tlaku si ur¢ime ako tlak na povrchu
minus tlak v centre a rovnako si ur¢ime zmenu polohy, teda pre gradient tlaku plati:
P 0-P N_GMM,<p>N_GMS,m2 16)
dr  Run—0 Ryun — 07 Ry®

pricom pri druhej aproximécii sme pouZili rovnicu hydrostatickej rovnovdhy. Tlak v centre si mdoZeme
vyjadrit’ aj zo stavovej rovnice pre idedlny plyn:

R<p>T, RMT,

P, ~ (17)
‘ ALL .I'LRSMH?,
A ked’ ddme do rovnosti (16) a (17), tak pre teplotu v centre plynie (pre vypocet sme zvolili 4 = 0,6):
PeliRyn®  GMywn® PRsun®  GMiun
T, =~ Mun” WRsuwn” | CMsunkt 4 4 7k (18)

9'{MSM}’Z Rsun4 9'(MSMI’I g{RSM}’Z
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2.3 NESTANDARDNE MODELY

Nestandardné modely st modely, ktoré sa podstatne odchylili v nejakych oblastiach od Standardného
modelu. Tieto modely boli vytvorené kvoli tomu, aby zmiernili, alebo zniCili nezrovnalosti s neutrinovym
problémom. Neutrinovym problémom myslime nameranie trikrdt menSiecho mnoZstva neutrin, nez bolo
predpovedanych. Neutrina vieme detekovat’, ked” zinteraguji s chlérom, pretoZe tak vznikne argén, ktory
je detekovatel’'ny. Nedetekujeme vSetky vzniknuté neutrina kvoli ich oscildcidm (behom cesty od Slnka ku
nam sa zmenia na mionové, elektronové a tauonové neutrina, ale v skutoCnosti detekujeme iba elektronové).

2.3.1 Low Z MODEL

Ak sa zniZuje metalicita Z, tak potom sa zniZuje aj opacita K (z rovnice (15)). Toto vedie ku mensSie-
mu gradientu teploty podl’a rovnice (12), a teda to vedie ku vicSiemu jadru avSak aj ku menSej centrdlnej
teplote T¢ a teda niZSej produkcii neutrin. Merana povrchova metalicita (Z ~ 0,02) je viacSia neZ centrdlna
(Z ~0,001). MozZné vysvetlenie tohto javu je, Ze povrchové vrstvy obsahujd prach, ktory Slnko zachytilo
pri priechode medzigalaktickym oblakom, kde vel'’ké mnoZstvo prachu bolo akreované. Tento model bol
vyliceny spektrom slnecnych oscilacii, pretoZe silne zdvisi na Z, pricom je to nekonzistentné s pozorova-
niami.

2.3.2 RYCHLO ROTUJUCE JADRO

Odstrediva sila tiez vzdoruje graviticii, teda je nutny mensi Ziarivy tlak (rovnica (10)) a potom je mozna
nizsia teplota. Na vysvetlenie neutrin je potrebné jadro, ktoré rotuje 500X rychlejSie nez povrch (muselo
by takto vydrzat’ dlho (skoro celti dobu Zivota) a nesmelo by sa propagovat’ na povrch, ¢o je u ndSho Slnka
vylucené s pozorovanou hodnotou splostenia.

2.3.3 VNUTORNE MAGNETICKE POLE

Tlak magnetického pol’a pracuje proti gravitdcii, kde je opidt’ moZnd niZSia teplota. Nutna intenzita
magnetického pol'a cca 10° G (tlak mag. pol'a by tvoril 10% tlaku plynu a tlaku Ziarenia, ¢o je pomerne
vel'ky podiel). Ohmicka disipacia pol’a by znicila pole behom niekol’ko miliénov rokov, teda tak silné pole
by v podmienkach slne¢ného plazmatu neprezilo dobu Zivota Slnka.

2.3.4 VNUTORNE MIESANIE

Miesanie v slne¢nom jadre by nahradilo hélium akumulovany pri centre vodikom a to by zniZilo mole-
kuldrnu hmotnost’ it. A teda by to malo niZsiu teplotu (rovnica (13)), ktord ddva rovnaky Ziarivy tlak (P ~ L
a to vedie ku zniZeniu detekcie neutrin. Nezhoda s meranim oscilécii a naviac vyZaduje energiu, teda t'azké
hélium musi byt’ transportované hore proti gravitacej sile, o by bolo naro¢né vysvetlit’.

2.3.5 WIMPY GRAVITACNE VIAZANE V JADRE

Castice temnej hmoty su viazané v jadre a interaguju iba slabo (vd’aka malému tG¢innému prierezu
ochladzuju jadro). Efektivne sa prenaSa energia na dlhé vzdialenosti a zniZuje sa gradient.

24 MODEL S

Numericky rieSené rovnice vnutornej Struktiry ndm dali rieSenie, ktoré nazyvame Model S. Je pouZiva-
ny v helioseizmoldgii. V nasledujicich grafoch vidime ako sa menia veliCiny v zavislosti na vzdialenosti
od centra normovaného na jednotku.

Vsetky veliCiny su v jadre vysoké a postupne klesaju, az na adiabaticky exponent. Adiabaticky exponent
v jednom bode na povrchu prudko klesne a nésledne sa prudko zvysi. Tento skok sa deje kvoli vymene
entropie konvekciou.
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2.5 VYVOJ SLNKA

Vyvoj Slnka mdéZeme popisat pomocou HR diagramu, je to rieSenie rovnic hviezdneho vyvoja. Podl'a
obr. 7 m6Zme vyvoj popisat’ nasledovne:

P-A pred hlavnou postupnost’ ou (PMS), na kon-
ci Hayashiho linia

4-UI'II]T'IIT}'—III'IIIIII IIIIIIIJIIT'I_I_I_II

A hlavna postupnost’ nulového veku (ZAMS)
A-E MS (11 Gy), B stcasné Slnko

F-H RGB (0,6 Gy) - vetva Cervenych obrov
H héliovy zablesk

H-I horenie hélia

v b o by

I-]J pred horizontdlnou vetvou Cervenych obrov

PRI I

K-Stvorceky AGB - asymptotickd vetva obrov
(0,1204 Gy)

Stvoréeky zablesky slupiek He na AGB

Slnko sa na konci vyvoja dostane do oblasti bie-
lych trpaslikov.

A e n=0.6

Najlepsi slnecny model sa pocita ako sled sta- 1
3 rd 3 7 3 z _05 L1 [ L1 1) I 1111 [ 1111 I. I J I | 111 3 ] I
tlckyc‘h r’nodevlov‘ medzi }(tgryml sa men{ sk?kovo 375 370 365 360 355 350 345
chemické zloZenie. Evolicia je vel'mi pomald, tak- log T

lllIIIYII!|l||‘[_l_lllllllr—|'lllflllrlfl[ll[llll

Ze Casovy skok je zhruba milién rokov.
Obr. 7: HR diagram Slnka, Sackmann, I. J. (1993)

2.5.1 ZRODENIE SLNKA

Slnko sa rodi gravitatnym kolapsom, ktory moZe byt samovol'ny alebo indukovany, z obrieho oblaku
prevazne plynu a prachu (parametre: M ~ 6 x 10° Sink, R ~ 100 ly, p ~ 100 atémov/cm?.

Kolaps je hierarchicky, teda kolabuje do fragmentov (fragment hmotnosti hviezdy = glubula).

Pociatocna kontrakcia je vel'mi rychla, pokial’ obsahuje prach (~ 10000 rokov). Potom sa trochu spo-
mali. Prach je veI'mi dolezity v tomto kolapse, pretoZe musi spliovat’ Viridlov teorém (pocas kolapsu po-
tencidlna energia je zmenend za kineticku energiu, takZe sa zvySuje teplota a 1/2 tejto potencidlnej energie
musi byt vymazand zo systému, v naSom pripade Ziarenim). A prach Ziari v kontinuu, takZe je to vel'mi
ucinné pre ochladzovanie, viac nez plyn.

Potom nastdva ustdlenie rovnovahy a d’alsi kolaps riadi prach (60 - 100 K), centrdlna teplota rastie.
Vysledn4 hustota je 10710 kg/m? &o je stomilidrd-krat viac neZ povodna.

2.5.2 PROTOHVIEZDA

Ked’ centrdlna teplota prekroci hranicu 2000K, za¢ne dochadzat’ ku rozpadu molekil vodika co spotre-
bovéva energiu (miesto vyzarovania) a pri dosiahnuti 3000K ionizuje, teda opit’ spotrebovédva energiu o
urychl’'uje kolaps.

Centralna hustota dosiahne 10~ kg/m? a vznik4 docasnd hydrostaticka rovnovaha.

Nesymetria (dosledok ndhodnych pohybov) spdsobi, Ze protohviezda zaCne rotovat’ a vznikne akrécia
z disku, teda vytvori sa disk miesto sféry. Takze kolaps je vytvarany akoby v disku a nie po celej sfére.
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Pri prekroceni centralnej teploty 1 MK zacne dochddzat’ ku prvym termojadrovym reakciam - reakcia
deutéria, ale deutéria viacSinou nie je dost’ a tak tdto faza trvd iba niekol’ko miliénov rokov.

2.5.3 SLNECNA PUBERTA = HVIEZDA TYPU T TAURI

Dalej dochadza ku gravitaénému kolapsu. Chladné (2000-4000K) obrie hviezdy st ohrievané gravitad-
nou kontrakciou. Stéle je to uplne konvektivne a zatial' nedochddza ku jadernej ftizii Ziadnych prvkov.

St obklopené akre¢nym diskom, rychlo rotuji a maji silné magnetické polia prepojené s akreCnym
diskom. Sposobuje to vznik obrych skvin, supererupcie, silny hviezdny vietor. Su tplne nepravidelné pre-
menné hviezdy, je tam magnetickd premennost’ a zdkryty zhuSteninami v disku.

2.5.4 SLNKO PRED HLAVNOU POSTUPNOSTOU

Skoro izotermalna kontrakcia (pri konst. teplote) 10 Myr a vel’ky pokles luminozity. Potom nastdva po-
malSie pribliZovanie ku hlavnej postupnosti (20 Myr), luminozita rastie na dvojndsobok a efektivna teplota
0 30%. Potom behom 20 Myr nastane I'ahky pokles luminozity azZ ku minimu a nastane ZAMS (hlavna
postupnost’ nulového veku).

2.5.5 DOSPELOST SLNKA: PRAVE TERAZ = HLAVNA POSTUPNOST

Slnko sa dostalo na Hlavnu postupnost’ pre ~ 4,5 mld rokmi a bude na nej eSte ~ 6,4 mld rokov.

Vd aka termonukledrnej reakcii postupne rastie strednd molekulovd hmotnost’ v jadre a tak rastie tlak
Ziarenia, centrdlna teplota a teda aj Ziarivy vykon (zo 70% (neZ dnes$né luminozita) na ZAMS na 221% na
TAMS = terminal age mass sequence).

Za 3 mld rokov sa teplota dostane do maxima (5843 K, teda +64K). Za 4,8 mld rokov dojde vodik v
strede jadra (dnes je spalend asi polovica vodika) a za 6,4 mld rokov jadro gravitacne skolabuje (dochddza
ku elektrénovej degenericii). Vodik bude horiet’ v hrubej slupke v okoli a v jadre bude hélium. Néisledne
Slnko opusti MS a stane sa ¢ervenym obrom.

2.5.6 PREDDOCHODOK S OBEZITOU = CERVENY OBOR

Za 700 mil rokov expanzia pri konStantnej luminozite 2,3 Ry (polomeru Slnka dnes), prechod ku Cerve-
nym obrom (teplota klesne na 4900K).
energie a to musi byt’ doplnené z jadra. Konvektivna zéna klesd k jadru, (prendaSa H smerom ku vrstvam,
kde hori) od jadra postupuje slupka jadrového horenia (stretnu sa za 7,6 mld rokov od teraz). To zrychl'uje
expanziu aZ na 166 Ry pri svietivosti 2300 Ly za 7,68 mld rokov. Slnko ako Cerveny obor bude celkovo
trvat’ 600 mil rokov.

Ked’ centrilna teplota dosiahne 108 K (teplota pre zapalenie reakcie premeny He na C, O, atd’.), vzplanie
celé jadro = héliovy zablesk I'ahko mimo stred (stred ochladzovany unikajicimi neutrinami), v okamZiku
zablesku produkcie energie v jadre 1010 L.

2.5.7 DOCHODKOVE KRCE = ASYMPTOTICKA VETVA OBROV

Héliovy zédblesk zniZi svietivost’ (vznikne rdzova vlna, ktord presunie He do vnutornych vrstiev, kde je
niz$ia teplota, teda niZSia produkcia energie), to spdsobi aj pokles tlaku Ziarenia a Slnko doCasne spl’askne.

Vnitornd Struktira je slupkova (v centre dochddza ku premene He na CNO, nad tym je vrstva s horiacim
He, potom neaktivnym He, horiaci H a nad nim neaktivny H) a nastane opidtovna expanzia. Horenie je 100
mil rokov stabilné, a potom sa vytvori uhliko - kyslikové jadro a jadrové reakcie v dvoch slupkach.

Zapalenie neaktivneho He v zableskoch spdsobuje opitovnu expanziu vonkajSich vrstiev = termélne
pulzy (400 rokov rozpinania, kedy sa zapali He, potom 10 000 rokov gravitacného zmrSt' ovania, kedy He
vyhori a poklesne tlak), Slnko expanduje az na 347 Ry. 400 000 rokov na asymptotickej vetve obrov.
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2.5.8 ROZZHAVENY DOCHODCA = BIELY TRPASLIK

Termélnymi pulzmi je odhodena obélka, tak sa vytvori planetdrna hmlovina. Nakoniec zostane iba CNO
jadro s hmotnost'ou 0,54 My, a teplotou 120 000 K, md kompletne degenerovany materidl. Teda vznikne
Biely trpaslik.

Malé vel'kost’, teda aj maly Ziarivy vykon, chladne desiatky aZ stovky mld rokov a nakoniec skonci ako
Cierny trpaslik.

2,5
2,0

1.5

zapélen| hélia vijadre
Y

bily trpaslik

Rozmeér Slunce [log Ro]

0 5 10 12,1 12,2 12,3 12,3650 12,3655
Vék Slunce (miliardy let)

Obr. 8: Zmena polomeru Slnka v ¢ase
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Obr. 9: Vyvoj parametrov Slnka v Case
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2.6 AKO OVERIT SPRAVNOST MODELU?

Slnecné dvojicky = mdZeme ndjst’” podobnu hviezdu ako Slnko a porovnat’ ich, resp. porovnat’ model
s redlnymi pozorovaniami hviezdy. NajpodobnejSia dnes zndma hviezda ku Slnku je 18 Scorpi, ktord je
trochu mladsia ako Slnko. MdZme testovat’ model aj na inych podobnych hviezdach ako Slnko. Hviezdy v
inych vyvojovych stadidch ndim mdzu pomdct’ ku potvrdeniu ndsho modelu v inych Casovych periédach. A
nakoniec spravnost’ modelu mdézeme urcit’ pomocou Seismologie. Seismoldgia je nezavisla metdda, ktora
mera oscildcie a frekvencie tychto oscilacii st vel'mi citlivé na vnatornd Struktiru. Tuto metddu moZeme
pouZit’ aj na inych hviezdach, nie len na Slnku.

3 KONVEKCIA V SLNKU

3.1 VZNIK KONVEKCIE NA SLNKU

Konvekcia suvisi s turbulenciami, teda chaotickym pohybom. Ide o 3D jav, ktory aproximujeme na 1D
model, teda na parametricky rezim konvekcie (prebieha vo vSetkych smeroch rovnako od centra).

Konvekcia vzniké na spodku konvektivnej zony, takze na hornom okraji radiacnej zény a to je 500 Mm
od centra. Dovtedy je prenos Ziarenia vykondvany pomocou diftizie foténov vol' ne-vol'nymi rozptylmi.

V tejto vzdialenosti je teplota pod 2,5 MK a objavuji sa uz viazane-vol'né prechody (rekombindcia,
hlavne t'azkych prvkov ako Zelezo, nikel), priCom narastd aj opacita (prenos energie Ziarenim nie je taky
efektivny) a to automaticky vyvoldva konvkeciu. Konvekcia transportuje energiu pomocou pohybu molekutl
v tekutine.

Konvekcia na Slnku je rozdielna od tej, ktord méZeme pozorovat’ v laboratoriu, pretoZe na Slnku je niz-
ka viskozita, vel'ka hustota, vel'ky teplotny gradient. Je to parametricky rezim konvekcie, ktorej fyzika nie
je uplne zrejma. Je to z dovodu toho, Ze to neviem experimentdlne dokdzat’, nevieme Co sa deje vo vnutri
konvektivnej zony. Mame iba modely, ktoré nam davaju nejaké predpovede a tieto predpovede vieme po-
tvrdit’ pozorovanim povrchu Slnka. Mame Mixing - length theory, ktord teoreticky popisuje presun energie
pomocou konvekcie. Ale su tu aj iné tedrie, ktoré maji iné vlastnosti.

Vicsina konvektivnej zony je mierne stratifikovand. Tesne pod povrchom dochddza ku prudkému po-
klesu teploty (suvisi to so superadiabatickou vrstvou), vodikovej a héliové ionizacné zony nastavuji rozne
Skaly turbulentnej konvekcie. Vo vicsine pripadov je konvektivna zéna adiabaticka.

Na obr. 10 vidime vysledok modelu. Ddva ndm
predstavu o tom ako je energia presivana pomocou Radiative and convective energy fluxes
ktorého mechanizmu. Na pozicii (O, O) sa nacha- ‘ D
dzame v Slne¢nom jadre. TakZe na zaciatku sa lu-
minozita zvysuje az ku okraju jadra. Potom sa na-
chadzame v z6ne Ziarenia, kde je prenos energie po-
mocou Ziarenia aZ kym sa nedostaneme ku konvek-
tivnej zéne. V tejto Casti zacne luminozita prudko
klesat’, ¢ize efektivnost’ prenosu Ziarenim klesa, ale
ucinnost’ prenosu konvekciou (Ciarkovand Ciara) sa
zvysuje.

Ked’ sa pozrieme na Ciarkovant Ciaru a pojdeme
dol’ava, tak by sme sa dostali do zdpornych hodnot, &6 02 0& ©E  BE 10
pricom niektoré modely uvazuju aj s touto variantou r/R
a nazyva sa to convective overshooting (konvektiv-
ne prestrel’ ovanie). TakZe klesajica hmota md zotr- ~ Obr. 10: Radiacny a konvektivny energeticky tok
vacnost’ a prenika hlbsie do vrstiev.

4.0x10°3 F A
3.0x10°3 |

2.0x%10%3}

Liear Leony (er8/S)

1.0x1033F
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3.1.1 MIXING - LENGTH THEORY

The mixing length theory je metdda, ktord popisuje presun energie pomocou konvekcie. Predstavme si,
7e mame bublinu s hustotou p v nejakom okoli s hustotou p’. Teraz tito bublinu posunieme vysSie o o,
tak sa zmeni hustota bubliny na p + Ap a hustota okolia na p’ +Ap’. Vieme, Ze ak p < p’, tak bublina bude
stupat’.

The mixing length theory je viac menej rieSenie pohybovej rovnice pre bublinu. Pohybova rovnica pre

bublinu je:
d’>sr dp dp
o = =) (), ) <19>

pri vyjadreni Ap sme pouZili rozdiel hustotnych gradientov v bubline (ad) a okoli (rad).
Pokial’ predpokladame Ze pracujeme S idealnym plynom, tak mdéZme pouzit' stavovu rovnicu pre

idedlny plyn p = EKT Zaroven musi platit’ vzt ah = 0 (chemické zloZenie sa nemeni), tak potom
dp %Z—’r’ — ﬂf,f le ‘g, definujeme si vySku stupnice tlaku (pressure scale height) HL,, = —dil“rp a teda si

moZeme vyjadrit’:
dp dp u dP upP dT u dpP upP dT
(@) (&) o7 ()., orar (572).o
upP dT dT
= |(ar).,~ (&),

_upP dT dInP dar dInP
- RT?2|\dlhP), dr dnP),, dr

20
upP dlnPT dInT dInT 20)
RT? dr dlnP), \dhP), .,
_pp 1 dInT dInT
- RTHp |[\dlnP),, \dnP),,
1 dInT dInT
~PHp |\ dmp dinP ), ,
Po prvom ’ =’ sme si neoznacili cely prvy Clen ako adiabatick}’/, pretoze d—f je v hydrostatickej rovnovahe,
a teda to ni¢ nema s procesom, to isté plati aj pri druhom Clene. Pri tretom * =’ chceme dostat’ von dr
pretoZe to nie je dobréd nezdvisld premennd, a tak je lepSie si zvolit’ namiesto nej napr. tlak.
Dosadenim rovnice (20) do rovnice (19) ziskame:
d*8r g
dr? - _H_P(Vad_vrad)ér: —N251’, @D
pricom N? = HiP (Vaa — Vrad) je Brunt - Vaisalaova frekvencia. Pokial N> < 0, tak rieSenie rastie a mame

konvektivnu nestabilitu a pokial' N2 > 0, tak rieSenie osciluje (67 ~ sin(Nt)) a mame g - médy oscil4cif.
Vyjadrime si:

d*5r g dor
o —H—P(Vad—v)5r /2
d (dSr ddr?
7 (W) Hy B vV o //df (22)

dér
= (7) Hy L (V-V.)8r°

Zavedieme si pojem "mixing-length" ¢o znamen4, Ze element cestuje bez porusenia vzdialenosti / (co

je mixing length), potom splynie s okolim (bublina sa zmixuje s okolim). Zvolime si / tak, aby Sr= 2 a

d5r

zavedieme si strednd konvektivnu rychlost’ ako v = a teda plati:

=2__ 8
V-V
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Pre tok energie konvekciou plati vzt'ah:

3/2
E:p&vah%ﬂv—wwﬂ] (24)

Hlboko v konvektivnej zéne plati, Ze V > V4, ale mdlo V_VV w << 1, takZze mame pomalé konvektivne
rychlosti, Cas plynie pomaly a vSetko je v lokdlnej rovnovahe, a teda sa to nazyva zona efektivnej konvekcie.

Pod povrchom nastdva ostry pokles fi—‘r), a teda mame vel’ké rychlosti, V >> V4, rychlost’ sa priblizuje
rychlosti zvuku. Nazyva sa to neefektivna konvekcia alebo inak superadiabatickd zéna (je tu viac nez len
adiabatickd konvekcia, ktorou sa prestva energia, musime brat’ do ivahy aj stratu Ziarenim).

V mixing-length theory si definujeme [ = otHp, kde o ~ 1 Co je konStanta proporcionality = mixing
length alpha. Je to voI'ny parameter modelu nazyvany vesmirna konStanta. Hp je fyzikdlna kvantita a [ je
geometrickd kvantita.

3.1.2 KONVEKCIA SO ZIARIVYMI STRATAMI

Element vyZaruje behom vzostupu (ked’ bublina stipa tak vyZaruje, to je jediny rozdiel od predcha-
dzajiceho setupu), a teda V,,,; = V' # V4, takZe procesy nie st adiabatické. A 72 = ﬁ(v — V)2, Pre
teplotni zmenu v vzostupnom elemente plati:

dar\’ drT

pricom zmenu tepla berieme voci okoliu, ¢iarkovany teplotny gradient je v rdmci bublinky (nie je adiaba-
ticky, pretoZe vyZaruje do okolia) a teplotny gradient bez Ciarky je definovany v okoli.
PouzZijeme o = HLP. Tok energie konvekcie aproximujeme ako

Fc = ATpcpv, (26)

kde AT pcp je energia, ktord ndm d4 teplo, ktoré ziskame z kalorimetrickej rovnice a v je rychlost’, ktord sa
zvysuje.

/
AT — K"—T> —d—Tl §r—(v_v)Lor
dr dr H

P
V,:_delnT
dr
5r:é, l=0Hp = 5r:aTHP @7
:>AT:(V—V’)T706
V-V

= Fc=oapcpTv

strata vyZarovanim plynie z rovnice vnitornej Struktiry a rovnice tepelnej rovnovahy.
Pre tok ziarenia (radiative flux) plati:

16673 AT _ 8a0T*
3kp d  3kpd

(V —V), (28)

/
R

kde d je vzdialenost’ na ktorej AT =- 0 Co je priblizne rozmer bunky (pretoZe predpokladdme, Ze bunka je
homogénna).
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Celkovy konvekény tok sa sklada z adiabatického toku a korekcie od adiabatického toku (o kol’ko je
prenos menej efektivny, nez za predpokladu adiabaticity = strata Ziarenim). Nazyva sa to superadiabaticky
prenos, pretoZe je tam adiabaticky prenos plus nejakd korekcia. A teda pre celkovy tok Ziarenia plati:

Fe=FY + FL = apcpvT(V — V) /2 +apcpvT (V—V') /2 (29)
V rdmci bunky je rovnoviha, ¢ize F, = F/, to znamend, Ze sa konvektivny deficit vyZiari von a teda:

8oT*

Tepd (V' = V) = pcpp(Vaa — V') /2, (30)

= g AY X /2
kde 7 = m(V—V)l] .

Pre rovnovéahu totdlneho toku energie plati Fr + Fr = ﬁjr%, a teda:

16GT4V+O£pCPTl g (V—V,)3/2 . Lsuyn

= 31
3kpHp 4Hp 2 4rr? S

Plati rovnica % = VH—T;!% = TI%. Ked’ pouzijeme 2 rovnice pre V a V' (rov. (30) a (31)), pricom V, je

znama. TakZe méme 2 rovnice pre 2 nezndme, takZe to mdézeme vyriesit'.
Kritérium pre konvekciu je N? < 0.

Ledouxov parameter konvektivnej stability je definovany Parameter of convective stability
ako: 20 I | | photospllere ]
*:ldlnP_dlnp (32) sk ~a ]
ydinr dlnr’ ]
kde pre A* < 0 nastdva konvektivna nestabilita. TakZe to je Lop ]
alternativne kritérium pre konvekciu. Ledouxov parameter je ]
zndzorneny na obr. 11. Mozeme vidiet', Ze v z6ne Ziarenia je = ~f ]
Ledouxov parameter pozitivny a stipa, ked’ sa bliZi ku kon- B0 ]
vektivnej zone, tak za¢ne prudko klesat’ az ku nule, ale je to ) ]
trochu negativne. Na okraji konvektivnej z6ny (superadiaba- o5k radlaive zone —)
tickd oblast’) sa dostane do zdpornych hodnot, ¢o je zona ne- AR e dl ]
efektivnej konvekcie. Vo fotosfére (konvektivne stabilnd) to 00 62 04 08 08 10
prudko stipne do pozitivnych hodnoét, je tam overshooting, ale /k
prenos je hlavne Ziarenim. Obr. 11: Ledoux parameter vo vnutri

Pre Slnko plati, Ze gradient teploty je prudsi vo vnutornych
vrstvach, a tak vznikd konvekcia, aby sa udrzal tok tepla (~ T7).

3.2 SUPERADIABATICKA ZONA

Z 3D modelovania vychadza, Ze v r6znych miestach vy-
zerd vyrazne inak (aj do malych hibok) o je nevyhoda pre
mixing-length theory. Nie je to sprdvna tedria, pretoZe repre-
zentuje realitu iba v statickom zmysle, teda odpoveda nejakym
strednym hodnotam.

HIbok4 konvekcia je takmer adiabatickd, povrchové vrstvy
st dominované Ziarivymi stratami, prechodova vrstva (supera-
diabatickd oblast’) je turbulentnd, kde prenosu energie domi-
nuje superadiabaticky gradient. e - . Edbrarmas

Na obr. 12 Vidime superadiabaticku zénu. Je to graf z4vis- . -
losti entropie od hlbky (skoro povrchové vrstvy). Ako ideme 05 0.0 05 1
blizsie ku povrchu, tak je entropia menej konsStantnd a klesa az Depth
do minima. Je to vel'mi t"azké na modelovanie, ale nast’ astie
to nemé vel'’ky vplyv na uplnu Struktdru hviezd.

Individual 7

Entropy [10% erg/g/K]
&
n
T
N

Obr. 12: Superadiabatickd z6na
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3.3 PODPOVRCHOVE VRSTVY
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Obr. 13: Podpovrchové vrstvy: Na grafe a) mame
znazorneny rozdiel medzi adiabatickym a konvek-
tivnym gradientom. Ako vidime je to trochu pozi-
tivne a blizko povrchu to ide rychlo hore. Na grafe
b) je zndzornend konvektivna rychlost’, ktora pri
povrchu je podobnd rychlosti svetla. Na grafe c)
mame znazorneny pokles hustoty. A na grafe d) je
znizorneny pomer konvektivneho toku ku celkové-
mu toku. Celu cestu ku povrchu je konvektivny tok
dominantny a na povrchu je dominantny tok Ziare-
nia.

3.4 FOTOSFERICKE KONVEKTIVNE SPEKTRUM

Fotosférické konvektivne spektrum zndzoriuje ako
vel'a konvektivneho toku je prendSaného v zdvislosti na
R (resp. R ~ %, kde [ je uhlovy stupeni). Na obr. 14 vidi-
me konvektivne spektrum, ktoré je spojité, ale obsahuje
dva vrcholy (maximd) /1 ~ 120 a [ ~ 1000. Oblast’ pri
vrchole 2 zndzoriuje granuldciu, pricom R ~ 1Mm. A
oblast’ pri vrchole 1 zndzorfiuje supergranuléciu, pricom
R ~ 30Mm. Této oblast’ je iba z pozorovania, pretoze
mdme neudplné modely a v simuldcidch sa neukdze.

Konvekcia nie je vZdy rovnakd v radidlnom smere
(m6Ze dochadzat’ aj ku pohybom do strdn) a s tym su-
visia konvektivne Skaly.
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Obr. 14: Fotosférické konvektivne spektrum



3.4.1 KONVEKTIVNE SKALY

Z rovnice kontinuity: 7rR2va ~ 2tRHppvy, vyplyva odhad

pre vel'’kost’ R ato: R ~ 2Hp . Na obr. 15 mame zndzornené
Tva 7~ R 3 - parametre.
N Balanciou ziarivych strat a toku enthalpie H = U + pV zis-
kame cT* eff ~ PV:H, pricom pre plazmu plati H = QkT +xx,
L H kde x je zastipenie ionizovaného vodika a ¥ je ionizacny po-
_> P tencidl vodika. Z toho vyplyva pre rychlost’:
4
Olers (33)

~— ¢ oo
pricom plati, Ze x ~ 0,1 na povrchovych vrstvich a ked’ vez-
Obr. 15: Konvektivne skaly meme slne¢né hodnoty pri povrchu, tak vychddza pre vertikal-
nu rychlost’ hodnota v, ~ 2 km/s (zhoduje sa to zo strednou

hodnotou rychlosti pri konvekcii).

Horizontalnu rychlost’” odhadneme pomocou hornej limity rychlosti zvuku vjcs (pre fotosféru plati, Ze
rychlost’ zvuku je cs ~ 7 km/s). Z toho vyplyva pre Hp = 300 km, Ze 2R < 4 Mm ¢o je horny limit na
vel'kost” buniek konvekcie na termdlnej Skéle.

Pre hibkovi zévislost’ plati:

5/2kT
RNQHPV_hZQHPC_SZQHP Ci :2HPCS( / :_XX)p, (34)
v, vy ol s ol
b (kT + )

nech dR AdHP +Bdcs +C —|—de, pricom v Slnku plat1 aH” <0 des < (), ar < 0, at < 0, a hodnoty

> or
A, B, C D su kladne takze ’

dR
I <0 (35)

s vy$kou vel'kosti konvektivnych Struktdr R kles, teda s hibkou rastie.

3.5 GRANULACIA

Typické vel'kost” granule je 1 Mm a jej doba Zivota je 3 - 17 mintt. Sa plytké s vel'’kymi rychlost’ami,
ktoré i1du az ku km/s (blizke rychlosti zvuku). Granule st teplejSie v strede a chladnejSie na okrajoch (ty-
pickd konvektivna Struktdra). Existuje tzv. Explodujica granula, granula, ktord ma rychlu evoliciu. Objavil
ich W. Herschel (1801 - horice mraky nad chladnym povrchom) a Nasmyth (1865) bol na spravnej ceste
ku interpretacii.

Mesogranule by mali mat’ vel'’kost ~ 6 Mm a Zivotnost’ pribliZzne hodinu. Mali by byt formované
explodujicimi granulami. Nie je jasné Ci vObec existuju, pretoZze nie je dovod pre€o by mali existovat’.
Neukazuje sa Specidlny peak v konvektivnej Struktire.

3.6 SUPERGRANULACIA

Typickd vel'’kost’ supergranule je 30 Mm a doba Zivota priblizne 24 hodin. Jej horizontdlna (konvektiv-
na) rychlost’ pol’a 300 m/s, pricom vertikdlna 20 m/s. Nechovaji sa ako pekné konvektivne bunky, pretoze
nepozorujeme teplotny gradient od centra ku okraju, ¢ize tam nie je dobra tepelnd fluktudcia (je to v ramci
chyby), pre stred - okraj je to 5 K. Supergranule koncentruji magnetické pole na svojich hraniciach. V
dopplerograme ich mézeme vidiet’ svetlejSie alebo tmavsie. SvetlejSie idd od nds a tmavé ida ku nam.

Ich hlboka Struktdra a povod st nejasné, mame 4 moZnosti povodu:

1. Konvekciou (rekombina¢né zény helia He>™ — He™t cca 10 Mm hibka, uvol'nené teplo spOsobuje
nestabilitu)
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2. Magnetokonvekciou (magnetické pole reguluje podpovrchovi konvekciu, teda nastavuje priestorovi
Skélu)

sn

3. Termdlnym vetrom (samoorganizujuice sa elementy tvoria siet’ "tlakova nizéd ustanovuje sa rovnoviha)

4. Hydrodynamicky riadeny jav (zostupné prudy granul sa v hibke spojuju a nastavuju supergranularne
zostupné prudy a tym padom novy mod prudenia)

NemoZu byt Ciste konvektivnym javom, pretoZe v numerickych simuldciach konvekcie Ziadne super-
granuldcie nie su, konvektivne spektrum je spojité. Supergranule sa pohybuju rychlejSie nez plazma, ktorou
su tvorené (mohlo by to znamenat’, Ze je to vlna, ale nie je to isté).

3.7 OBRIE BUNKY

Obrie bunky = konvektivne bunky st kontroverzné, zatial’ s istotou neboli detekované (ani nemdzu byt
detekované, pretoze maju pomalé horizontdlne pohyby ~ 10 m/s). Mali by mat’ vel’kost’ ~ 100 Mm a dobu
Zivota ~ 7 dni.

Objavuju sa v numerickych simuléciach, ale problémom je, Ze nemodeluju aj povrchové vrstvy (sticasné
pocitace nevedia urobit’ globdlne simuldcie, bud’ sa robia globalne simulécie bez vrchnej Casti konvektivnej
vrstvy, alebo iba vrchnd &ast” konvektivnej vrstvy a nie hibky).

3.8 ALTERNATIiVNE MODELY KONVEKECIE

Napriklad Spruit (2003) je podobny granuldcii. Ochladzovanie na povrchu je uskutocnené driverom.
Ale ma pomaly rozsiahly upflow (cm/s) a rychly vel'mi koncentrovany downflow (km /s). Zatial' nie je
mozné ho detekovat’, pretoZe oblast’ toku dole je vel'mi mala a tok nahor je vel'mi pomaly. Je to lepSie nez
mixing-length thoery (narozdiel od MLT tu ide nieCo hore, ale dole uZ ide nie€o vel’mi malé).

Ukazuje sa, Ze konvekcia je riadend ochladzovanim na povrchu (MLT funguje dobre, pretoZe vel'ka Cast’
konvektivnej vrstvy nie je stratifikovand, iba povrchové vrstvy, takze vel'’ka Cast’ odpovedd laminarnemu
rezimu).

3.8.1 SKETCH KONVEKCIA

Na obr. 16 vidime sketch konvekcie. AST ndm udava stratu

entropie Ziarenim a plati, Ze ASt >> ASp, kde ASp je entro- <1 5 a5
pia odovzdand spodku. Pohyb je riadeny od povrchu, kde su T=1 PRI
fluktudcie entropie najvicsie (vicSie nez pri dne konvektivnej =100 / /" \ \
z6ny). Viacsinu prace vykondvaju klesajice pridy. A teda po- A
hyb ide zhora dole, kde za zaCne strhavat’ a mixovat’ materidl \”/ ¢ |
a ndsledne ide znova hore, pricom sa meni entropia, teplota aj S‘ S, au
hustota a plati p; > p2, S1 < S (pretoZe je vyZiareny prec) T: S5, A <0
a pre teplotu plati 7y < T, < Tj,, (nastane rekombindcia, Cize Ta
prudké schladenie materidlu foténmi, vo vrstve 7 = 100). \/‘
Najviac préace je vykonanej plazmou, ktora klesa, nie plaz- aSe _CZ
mou, ktord ide hore. PretoZe plazma, ktora ide nahor je len
désledkom zotrvacnosti. Obr. 16: Sketch konvekcia (BCZ = bottom

Do 20 Mm narast4 teplota (z 4300 K na 143 000 K), hus- of the convection zone)
tota (0 5,5 radov) a tlak (o 7 radov). Ked’ sa dostaneme ku dnu
konvek¢nej zoény (od 20 Mm do 200 Mm), tak tam je porovnatel'ny pocet rddov v hustote a v tlaku ako v
z6ne do 20 Mm. Z toho vyplyva, Ze vSetko dblezité sa vykonava na povrchu.
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4 ATMOSFERA

Atmosféra je pozorovatel'nd, ale pod jej povrch nevidime. Je vel'mi previazand, takZze nemd zmysel
Studovat’ vrstvu po vrstve, ale je potrebné to skimat’ ako celok, hlavne kvoli pdsobeniu magnetického
pol'a. Statické modely atmosféry budu vzdy nepresné. Je to naro¢né na vypoctovi techniku, pretoZze mame
kratky Casovy krok (rdzové vlny), vel'ké rozliSenie (malé magnetické elementy) a vel'ké boxy (r6zne Skaly
konvekcie).

4.1 TRI VRSTVY
Slnecna atmosféra sa sklada z 3 vrstiev a to:

1. Fotosféra (priblizne 300 km hrub4, dochddza v nej ku zmene hustoty (o rdd), zmene opacity a je tam
teplotné minimum (v hornej Casti fotosféry))

2. Chromosféra (nie je v lokdlnej termodynamickej rovnovéhe, je hruba priblizne 2500 km a jej teplota
ide od 10 000 K do 25 000 K)

3. Koréna (je riedka a rozpina sa do medziplanetdrneho priestoru, jej teplota dosahuje 2MK)

4.1.1 FOTOSFERA

Fotosféra je najnizsia, niekedy je oznacovand za povrch (prechodova vrstva medzi opticky tenkou at-
98%). Ako sme uz povedali, tak je vel'mi tenka (300 km) a tym, Ze v nej dochadza ku zmene opacity, tak
sa postupne stdva priehl’adnou.Teplotné minimum je zhruba 4200 K, teplota klesa celu cestu od centra az
ku hrane, kde je teplota najmensSia. M&Zme uvaZzovat’, Ze je v LTE (je tam rovnovdha medzi Ziarenim a
Casticami), teda dochddza tam ku tepelnému Ziareniu (vidime to pri spojitom spektre), pretoZe hustota je
dost’ vel'ka.

Vo fotosfére mdZeme pozorovat’ okrajové stemnenie (limb darkening), to znamend, Ze okraj je temnejsi
nez stred (pozerdme sa do mense;j hibky, teda do miest s menSou teplotou).

Fotosféra sa niekedy skima ako samostatna Cast’, avSak jeden z modelov supergranulécie predpoklada,
Ze tato konvektivna Skéla je kvoli selforganizacii magnetického pol’a vo vysSej atmosfére.

Model atmosféry je popis zmien teploty, tlakom hustoty, ...
s vySkou zdvisi od smeru pozorovania. Fotosféra je v lokélnej
termodynamickej rovnovdhe, takZze musime vyrieSit' rovnice
prenosu Ziarenia RTE. RTE popisuje ako sa meni intenzita s
vyskou.
€y \ é(v dz Na obr. 17 mame zndzornenu planparalelni atmosféru,
" ktord ma vrstvy. Tieto vrstvy maji opacitu ky, a koeficient emi-
sie &y. Sirka vrstvy je dz. Os ide od 0 (povrch) do nejakej hfbky
z. A my to pozorujeme pod uhlom 6. Tento uhol vieme prepi-
sat’ ako 4 = cos v. Potom mdzeme pisat’ RTE:

A 0

2z

Obr. 17: Nékres planparalelnej atmosféry ,udi — eyt £ /K
dz = viy v - Ky
dl € €
v :—Iv+_v |_ESV (36)
Kydz Ky Ky

dt, = —Kydz

v v

zmena intenzity pozdiZ $irky vrstvy je zdvisla od toho kol’ko svetla sa absorbuje a kol’ko sa emituje z tejto
vrstvy. Sy je zdrojovd funkcia (source function) a 7y je optickd dlzka. Potom mdZeme pisat’:

dly

=I1,—S 37
az, S 37)
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Formalne rieSenie pre polo-nekonecnu atmosféru (mdme povrch a vrstva ide az do nekonecna) je:

1 ° T
L0,u)=—= / Sy(Ty)exp (——V) dty (38)
H 0 H
a vSeobecné rieSenie pre vrstvy integriacia od 71 do 7; je
1 T — T 1 (2 _ T -1 ,
I, = —I(t1)exp <— > +—/ S(t")exp (— drt (39)
=l i 1 ) u

Uvazujme pre fotosféru vSeobecné rieSenie pre vrstvy, pretoZe fotosféra je vrstva. Predpokladajme line-
arnu aproximadciu Sy (ty) = Sy (0) 4 b1y, ktort vloZime do vzt'ahu (38) takze

| © 1
IV(O,[.L) = /0 ﬁSv(O) exXp (—%) dTV +b/0 Tvﬁ exXp (_%> dTv

= / e Ydx = [—e_x]: =1; / xe Ydx = [e_x(—x— 1)]80 = 1‘ (40)
0 0
=Sy (0) +bu
teda intenzita v smere [ je rovnd zdrojovej funkeii v optickej hibke 7, = . Formdlne plati pre T, = u:
I\/(O,‘u> :Sv(Tv> (41)

je Eddingtonov-Barbierov vzt’ah, teda ndm hovori, Ze intenzita v uhle ut je rovnaka ako zdrojova funkcia
v opticke;j hibke 7, .

Na obr. 18 mame znézornené vrstvy fotosféry. TakZe mdme tam sféricky povrch a vrstvu. Ak sa po-
zrieme iba na pozorovaci uhol, tak je rozny, ak sa pozerdme na rozne body povrchu Slnka. Ale stéle sa
pozerdme na rovnaki optickd hibku, teda 7 = T; = T, preto si tam tie dseky, ktoré majd rovnakd diz-
ku. Ak sa pozrieme na radidlnu vzdialenost’ plati, Ze ked’ sa pozerdame do centra disku, tak sa pozerame
geometricky hlbsie, nez v ostatnych pripadoch, teda 6rg > dr; > 8rp. A pre teplotu plati Ty > T} > T ¢o
sa nazyva limb darkening. To znamena, Ze teplota pri pozerani do centra disku je vysSia, lebo sa pozerdme
hibsie.

Fotosféra je priblizne v LTE, teda zdrojova funkcia je rovna plancko-
vej funkcii: Sy (ty) = By(T). Z toho vyplyva:

1,(0, 1) = By(T) 42)

z pozorovania na disku (pod ré6znym p) prevddzame skenovanie priebe-
hu teploty v atmosfére. Dalej je otdzka ¢ mdme aj limb brightening a
odpoved’ je, Ze dno, ked’ zdrojova funkcia sa zvySuje s vyskou.

Ako mdze byt pouzit’ limb darkening. Pozrieme sa na teplotny profil:

1
Obr. 18: Nakres pre fotosféru dty = —Kydz —
dT
(43)
dTV — dZ
dr —  'dT
Pouzijeme Eddington-Barbierov vzt ah:
dSydt, dB
V) =B = ar = ar
_, dtw _dB (dS, -
dT — dT \dtu
dly dBdT
_, dB _dly (dT -
dT — du \ dy

L dn _ (dh) (dSy\ T dT
dT  \du ) \dzy, du
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~1
pricom <%> (%) =1, pretoze I, (it = Sy(7v)), teda formdlna diferencidcia je é—L = Cdl% a tak ziskame
vzt'ah: X
dz dT\
ke = (S 44
= (%) @)

pricom na pravej strane je teplotny profil s uhlom pozorovania (meratel'né) a na I'avej strane je opacita
(musi byt’ zndma) a sken teploty podl’a hlbky, ktory si vieme vyjadrit’.

4.1.2 CHROMOSFERA

Chromosféra ma 2 vrstvy v jednej. Vrstva nie je homogénna ani uniformna. Je vytvorend pravdepo-
dobne kvoli magnetickému pol'u Slnka. Teplota na nej prv klesa ku teplotnému minimu, a potom rastie so
vzdialenost’ ou od Slnka kvoli procesom v magnetickom poli. Je zhruba 2500 km hrub4.

V tejto vrstve uz LTE nepatri, Co znamena, Ze Ziari iba na konkrétnych vinovych dizkach. Chromosféra
je dominantny zdroj Balmerovej série a to preto, Ze teplota okolo 10 000 K je vhodna pre tvorbu tychto Ciar.
Dobre viditel'na je ¢iara Hy (CiZe Ciary Balmerovej série), prispieva tieZ Hg a Hy a dokopy nam tieto Ciary
davaju ruzZovu farbu. Preto pri zatmeni Slnka pozorujeme chromosféru v tejto farbe. Vol'nym okom nie je
pozorovand (okrem zatmenia), pretoZe vel’ka Cast’ je pohltend fotosferickym Ziarenim.

V chromosfére sa tieZ nachddzaji emisné Ciary Ca II (hlavne pri teplotnom minime), ktoré mapuji
koncentraciu magnetického pol’a (ohraniCuju supergranule) a tvoria siet’ ovu Struktiru (vdpnikovd mriezka).

V chromosfére je pozorované okrajové zjasnenie, teda, Ze okraj je jasnejsi nez stred, o pozorujeme v
sprektrdlnych Ciarach.

V tejto vrstve moZeme pozorovat’ protuberancie (filamenty), spikule, fibrily, ... Niektoré Casti siahaji
vyssie nez zvycajne chromosféra.

4.1.3 PRECHODOVA VRSTVA

Prechodovd vrstva je tzv. vrstva medzi chromosférou a korénou, hrubé asi 800 km. Rast teploty v chro-
mosfére je pozvol'ny, potom skokom teplota vyrastie na 1-2 MK vo vrstve asi 1000 km. Dochadza tam ku
teplotnej diskontinuite a odtial’ zo stavovej rovnice plynie aj diskontinuita v hustote, pretoZe tlak musi byt
spojity (P ~ pT). TakZe tam prudko klesa teplota a rastie hustota (tlakova kontinuita).

MobZe byt pozorovand v UV oblasti. V tejto vrstve su pozorované emisné Ciary He 11 (30,4 nm). Teplota
je priblizne 30 000 K. Je vel'mi Strukturovand a nehomogénna, teda sa daji pozorovat’ aj teplejsie javy z
chromosféry (magnetické zony su vel’'mi dobre viditel'né - napr. filamenty). Dochddza tu ku pohybom hore
a dole, takZe je pozorovany dopplerov posun. A s vySkou sa nehomogenity rozplyvaju.

4.2 STANDARDNY MODEL ATMOSFERY

Standardny model atmosféry je VAL-C. C znad&i variantu

pre tiché Slnko. Je to semiempiricky model. Teplotny profil Ty
ziskame tak, Ze spravime sken teploty podl'a hibky a podl'a Pl T b T
uhlu pre viac vlnovych dlZok a potom to nafitujeme. Pod fo- of R 1
tosféru nevidime v Ziadnej vlnove;j dizke. Vo fotosfére vidime I | w i il
granuléciu, slne¢né $kvrny. Nad fotosférou rézna vinova dizka . T e
odpoveda roznej vyske. ER)S el e
Na obr. 19 vidime zndzorneny Standardny model atmosfé- : ELa(ci’m caos m s(:::mm)‘so—ﬂ ]
ry. Na 0 sme na povrchu Slnka, teda tam zacina fotosféra, kto- M =con relsi 1575 m |
rej teplota klesa aZ do slne¢ného minima (zhruba v 500 km L wem ah Ly -
hibke). Potom teplota sa zvySuje cez chromosféru. Prudko na- | ,Lf(jxi i
rastie v prechodovej vrstve a ide hore aZ do korény. Potom =7 mj mluw o o e y
moZeme na obrizku vidiet' aj spektralne &iary, kde sa tvoria. GEGGEE

m{gem=?)

Obr. 19: Standardny model atmosféry
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4.3 PRETUBERANCIE

Je to chromosfericky materidl v koréne. Je to chladnejSie kvoli naru-
Seniu tepelnej rovnovahy, ale hustejSie neZ okolie. VySsSia hustota zname-
nd vyssie straty Ziarenim, a teda ochladzovanie.

Standardny model protuberancie: vyparovania plazmatu v nizsej at-
mosfére, tok nahor gradientom tlaku vo vnitri magnetickej slucky, po-
tom sa td plazma hore stretdva a poklesne vlastnou vdhou (magneticky
pokles) a vytvori sa magneticky dip. Takyto model udrZuje protuberan-
ciu stabilnd, moZe viest’ ku rovnovéhe. Obr. 20: Protuberancia

Otézkou je ¢i magneticky dip moZe byt pozorovany, to by znamena-
lo, Ze magnetické pole je znizované na vrchole slucky, ale o kol'ko. To
rieSi rovnovaha v protuberancii.

Protuberancia je z definicie chromosféricky materidl v koréne. Protuberancie mozu byt kI'udné, ktoré
maju typické magnetické pole od 10 do 100 G a ich zdrojom je kruhovo polarizované svetlo a aktivne, ktoré

.....

hriibka 5000 km, vyska 50 000 km a dizka 200 000 km.

4.3.1 ROVNOVAHA V PROTUBERANCII

Nech ndm tecie magnetické pole B = (B, By, B;) a predpokla-

dajme, Ze By=0a ai =0 (kvoli symetrii). Na obr. 21 je zndzornené
) — SRR T . . . .
/ \ toto magnetické pole s v strede je zndzornend vrstva. Otdzkou je aky
vel'ky skok magnetického pol'a je v smere z. Tak potom plati vzt ah:

%v\ dp

—— —pg+(jxB),=0, 45
Y pricom je prvy Clen zanedbatel'ny, pretoZe vyska stupnice tlaku je
T—)* omnoho mensSia neZ vySka protuberancie, ak tlak bol dominantny,

tak by sme nepozorovali protuberanciu, tak ako ju vidime. Pre teplo-
tu T ~ 10* K plati, Ze vyskov4 Skdla Hp ~ 300 km ¢o je v konflikte
s pozorovanymi vySkami. Hmota je podporovana Lorenzovou silou (dominovana v smere z). Tento systém
je v hydrostatickej rovnovahe.

Vzt' ah (45) si zintegrujeme cez x (U v tomto pripade je permeabilita vakua):

g/pdx:/(ij)de:/ﬁ[(VxB)xB]de
V. V, V.

Obr. 21: Nakres pre protuberanciu

j:l " _ 8BZ_8By aBz_an aBy_an _ %_@ 0
u\g 5 B dy dz’ dx dz’ dx dy " odx  dz’
X y Z
Ul (00 B ! 9B, 9B | (0B, B
(GxB=— || 2% x|o0]|| == |-B(Z=-Z2)| =—B, [ = -5
u x 2 u dx 0z u dx  dz
[\ o B:) |,
vrstva je tenkd, teda B, je spojité cez vrstvu (nie je tam Ziaden skok, nemeni sa) a % > aaBZ X potom plati:
X2 1 /2 OB 1
g / pdx~ —— | By=—dx~ —B\[B,], (46)
X1 M Jx, ox u

priCom B, sme mohli dat’ von z integrélu, pretoZe je spojité a [B;] = /. %dx, takZe je skok v B;.
Pre protuberanciu s hodnotami typickymi pre Slnko [x] = 5000 km, p = 10710 kg/m3, B, =103 T
plati:
[B]~2x107*T (47)

¢o je vel'mi mald zmena a teda nie je meratel n4.
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4.4 FILAMENTY

Obr. 22: Model filamentu

Filamenty sid podobné protuberancii. Pokial' to pozorujeme nad okrajom, tak je to protuberancia a po-
kial’ to pozorujeme na slne¢nom disku, tak hovorime o filamente. Filamenty sa javia tmavé, preto ze "tie-
nia"povrch, nastdva tak rozptylenie Ziarenia z fotosféry do r6znych smerov. Nachddza sa v koréne a Ziari
hlavne v Ciare Hy. D4 sa na nich pozorovat’ neutrdlnu Ciaru / liniu (polarity inversion line), to je linia, ktora
rozdel'uje bipolarne magnetické pole. Magnetické pole v nich ma helikélnu Struktiru. Filament vznika nad
touto liniou. Pokial’ sii siasne pozdiz neutralnej linie strihové pridy (shearing motions), tak tam vznikd
priadova vrstva a nasledne vznikajui magnetické povrazce (pokial’ si vyplnené plazmou, tak hovorime o
filamente). M6Zu sa v dosledku konvekcie zapliest’ a to je povaZzované za pri€inu erupcii. Na obr. 22 médme
znazorneny model filamentu.

4.5 CHROMOSFERICKE STRUKTURY

Na obr. 23 je zndzornend chromosférickd Struktira. M6Zme na

fom vidiet’ tichd chromosféru zloZend z magnetickych sieti (for- e
mované rovnakou polaritou), aktivnu chromosféru zlozend fibrila- — i
mi. Bright mottles (jasné Skvrny) st miesta, kde je malé magnetické . Ay ¥
pole. Dark mottles sa nachddzaji na okraji supergranul, kde sa na- e s
chddza silnejSie magnetické pole. e \il’ N—z

N

Fibrily sa rozpinaji z oblasti so silnym magnetickym pol’ om.
Pozorujd sa v Hy Ciare. Smeruji paprskovito od slnecnej Skvrny,
zacinaju vo vnutri penumbry a siahaju aZ do vzdialenosti rovnajice;j
sa priemeru Skvrny. Systém fibril obklopujucich slnecnd Skvrnu sa
nazyva superpenumbra. Zivotnost ma 10 aZ 20 minit. ey,

b) Magnetic structure

APAAHIE i
PHELL

Mottles

Obr. 23: Chromosférické Struktiry
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4.6 SPIKULE

Spikule su pozorovatel'né nad okrajom (vyzeraju ako trava). Ich vySka je priblizne 5000 km a hrubka
menej nez 500 km. Teplotu maji 10* K, hustotu 3 x 10~1° kg/m? rovnako ako chromosféra. Ich vertikdlna
rychlost’ modze byt az 25 km/s.

Totdlny tok hmoty pomocou spikule je 100x vacsi neZ tok slneCnym vetrom.. Tok pomocou spikule
neunikne, takZe tam musi byt’ nejaky spitny tok. Ich Zivotnost’ je podobnd ako Zivotnost’ grandl, tj. 5 az 10
mindut.

Existuji aj makrospikule, ktoré sa nachadzaji v poldrnych oblastiach, dizku mozu mat” az 20 000 km.
Existuju aj dvojvlaknové spikule, v skuto¢nosti bolo zistené, Ze vel a spikul pocCas svojej evolicie sa ukazuju
ako dvojvlaknové.

4.7 PREVIAZANA ATMOSFERA

corona ! { =
I Y B
transition reglon’,-" i

—

S )

\Q / rbAb% ~\\ \‘
3 / /L / canopydomain N
JAS \
8 /R \

y
3

** sub- canopy \,
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fluctosphere
~~ ~~

~0.5 MMdassical temperature}

minimum /)
photo- N\ =
sphere ! 4
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supergranulatlon | Wedemeyer-Bhm et al. (2008) |

Obr. 24: Previazana atmosféra

Na obr. 24 mdme zndzornenu previazanu atmosféru. Ukdzalo sa, Ze atmosféra ja viazana a je spojend.
A vSetky vrstvy atmosféry su spojené do jednej. V3etko je pohdniané magnetickym pol’om.

Vo fotosfére vidime konvektivne pohyby (najvyznadnej$ie si granule). Granule kore$ponduji dizke
tepelného rozptylu, B > 1 tlak plynu dominuje nad tlakom magnetického pol’a. Vel'’korozmerova redistri-
bucia magnetickych poli, teda vel'ké polia maju supergranule a malé polia maju granule. Vo vnutri granul
je horizontdlne pole. Granule maju svetlé vnutro a tmavé kraje.

Nad vrstvou supergranuldcie mame vrstvu reverznej granuldcie (tmavé vniitro a svetlé kraje). Do-
chddza ku adiabatickej expanzii nad centrom granul a adiabatickej kompresii (kompresia = ohrev) nad
medzigranuldrnymi priestormi. Medzigranuldrne procesy su jasnejSie (maju vacsiu hustotu aj teplotu) nez
granuldrne.

V chromosfére mdme canopy domain (v obr. nad F). Uzatvaraji magnetické pole. Je tvorena vel’koroz-
merovymi magnetickymi poliami. Je to tzv. pravd chromosféra. Nachddzaji sa tam MHD vlny, ktoré boli
nizSie excitované. Fibrily (modrou) sd tvorené chladnou plazmou v rozpinajicom sa magnetickom poli, je
to moZny ddsledok razovych vin z interakcie unikajdcich oscildcii a konvekcie fotosféry. Je to ekviparti¢na
vrstva (cg = ca cs typickd rychlost’ je HD viny, c4 typickd rychlost magnetickej komponenty viny), ¢o
znamend, 7e tam dochédza ku konverzii vin. Nachadzaju sa tam vlny, ktoré tam nevznikli (napr. seizmické
vlny, ktoré boli konvertované do magnetického pol’a).
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Spikule (¢ervenou) maji 2 typy. Typ I je vysledkom rdzovych vin poruchami vo fotosfére (napr. zvuko-
vymi vlnami), propagicia pozdiz pol'a z fotosféry do hornej vrstvy. Typ II je tensi, dynamickejii, premen-
livejsi, rychlejsi a pravdepodobne dosledkom rekonexnych procesov, sivisi s Alfvénovymi vlnami.

Koronalny mech (nad E). Dochadza tam ku vytriskom hortcej plazmy v oblasti korény, ale nie nutne
nad najsilnejSim pol’om vo fotosfére. Obvykle su v spojeni s aktivnou oblast ou.

Subcanopy domain (pod F) ma slabé magnetické pole (f < 1). V tejto domain dochddza ku razo-
vym vlndm. Granulicia je dominantny jav zodpovedny za Struktiru, intragranule - silné horizontélne pole,
formuju vrchliky. Je to dynamickd domain, dochddza tam ku reverznej granuldcii. Prechod z konvekcie
dominovanej vrstvy do vrstvy dominovanej vinami.

Fluktosféra = klapotisféra je dominovana razovymi vlnami, refrakcia a konverzia vin na ekviparticnej
vrstve.

Dynamické procesy zndzornené na obr. 24 su: C - pridova vrstva (rekonexia), D - rdzové viny nasleduju
siloCiary, E - rdzové viny stlacuju a ohrievajui plazmu v oblasti zuZujiceho sa magnetického pol'a, F - rdzové
viny tlaciace na vrchliky a stlacujice magnetické pole.

5 ROTACIA

5.1 SLNECNE ROTACIE

Slnko rotuje pomaly. Jedna rotdcie trva asi mesiac a prvy to pozoroval v roku 1610 Galileo Galilei
pomocou roticie pohybu skvin. V roku 1858 pozoroval Skvrny aj Carrington a zistilo sa, Ze ich stredna
rotaéna peridda je 13°12’, teda T = 27,2753 dila.

Bola pozorovana aj diferencialna rotacia co znamen4, Ze Skvrny pri rovniku sa pohybuji pomalSie nez
Skvrny, ktoré sa nachadzaju d’alej od rovnika. V roku 1864 Carrington sa to prvykrat pokusal vyjadrit’ ako
®=A+Bsin/*b pricom konStanty odvodil fitovanim. V dneSnej dobe sa na popis diferencidlnej rotacie
pouziva vzt ah:

®=A+Bsin®b+Csin*b (48)

je to parabolicky fit, ktory je vhodny v Sirkach kde sa tvoria Skvrny, ale smerom ku pélom prestava fun-
govat’. A A, B, C su parametre. Tato baza nie je ortogondlna, teda koeficienty sa budi menit’ pri priddvani
d’alSich Clenov rozvoja. Tento vzt’ah predpokladad symetriu rotacného zdkona voci rovniku.

Lepsi popis expanzie je pomocou Legenderovych alebo Gegenbaurerovych polynomov alebo inej orto-
gondlnej bazy, ale to nebolo tspesné kvoli tomu, Ze sa rotdcia meni s Casom. Slne¢nd rotdcia je nesymetrickd
voci rovniku a je ovplyvnend magnetickymi poliami.

Rotdciu mdéZeme merat’ rdznymi spdsobmi.

180 NajznémejSie su:

1. spektroskopicky (pomocou dopplerovho po-
sunu spektrilnych Ciar),

2. trasovanim objektov (pozorovanie pohybu
napr. slnecnych Skvin, ale m6zu byt pouzité
rozne objekty, ktoré st dobre pozorovatel'né,

.....

= nejavi sa tak diferenciélne),

e o 3. helioseizmicky (meria soldrnu roticiu ako
‘ funkciu hlbky, teda merania aj pod povr-

0.60 0.70 0.80 0.90 .00
chom).

Ked kombinujeme vysledky zo spektroskopického
merania a trasovania, tak mozeme dostat’ 3D vek-
tor rychlosti. R6zne metédy ndm mo6Zzu dat’ rézne vysledky, kvoli tomu, Ze dany pozorovany jav nemusi

Obr. 25: Helioseizmologicky profil rotacie
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.....

jeme maju rigidnejSiu rotaciu.

Z helioseizmoldgie sa ukazuje, Ze rotdcia je diferencidlna iba v konvektivnej zone, hlbsie vrstvy rotuji
zhruba ako tuhé teleso (vid’ obr. 25). Medzi konvektivnou a Ziarivou vrstvou je vel’'mi silné rychlostné trenie
(lokélne st tam vel'ké rozdiely v rychlostiach), tito vrstva sa nazyva taxoklina a myslime si, Ze je hlavnym
zdrojom magnetického pol'a Slnka (dynamo).

Slnecnd rotéciu sa pokdsame simulovat’, napr. simuldciou cylindrickej tendencie roticie. S pozorovania
vieme, Ze vrstvy maju konicky profil (teda leZia pod uhlom ~ 25°, pricom v simuldcii to nie je presne takto
(je to dosledok Taylor - Proudmanovho stavu, teda dosledok rovnovahy v toku).

Rotécia je diferencidlna. Na rovniku je rotdcia o 30% rychlejsia neZ na péloch. Ziariva zéna rotuje
rigidne, rychlejSie nez poly, ale pomalSie neZ rovnik.

5.1.1 EFEKTY ROTACIE NA VNUTORNEJ STRUKTURE

O R Rovnice hydrostatickej rovnovdhy nemusia byt modifikované.
2 Zapocitavame aj odstredivé sily.

VP=—pg+pQ°5§=—pVo+pQ’s=—pV¥,  (49)

kde V¥ je modifikovany potencidl, ktory zahriiuje aj vplyv od-
stredivej sily. Ak je Q konStantné na valcoch, tak rotidcia ma od-
deleny potencidl konzervativnej roticie. Teda Q5 = —VV, kde
V=— Q2sds je potencial slne¢nej roticie, potom gravitaény po-
Obr. 26: Nikres rotdcie Slnka s uhlo- tencidl je paralelny s potencidlom slne¢nej roticie V&||VV. Z toho
vou rychlost ou Q, v danej pozicii na VYPIyva, Ze tlak zavisi iba na '¥'. Izoplochy ¥ si totozné s plochami
povrchu Slnka, ktord je vzdialena s~ konStantného tlaku.

Pre chemické zloZenie plati, Ze u = konst. a teda teplota T je
tiez iba funkciou W, stavovéa rovnica je p = %p%. % je vZdy konStantné na ekvipotencidlnych plochéch.

Dalej:
VP =—pVV¥ /V %
VxVP=-Vx(pV¥)=—(Vp) x (V¥)—p(V x V¥) (50)
=0=(Vp) x (V¥)
VxVP=0ap(VxV¥) =0 pretoze roticia gradientu je nula. Z posledného vzt'ahu v (50) vyplyva, Ze aj

hustota je konstantnd na ekvipotencialnych plochach Vp || V.
Rovnicu kontinuity mdZeme nahradit’ poissonovou rovnicou AP = 47Gp a teda:

AY = A®+ AV = 47Gp — 202 (51)

Rovnica prenosu Ziarenia (vyuZijeme fakt, Ze teplota je funkciou ¥):

L=~ 3Kp I'= 3kp d¥ (52)

= Lz = f(¥)VV¥

16073 16073 dT
°ly ° v

pre /() =~ 45
Rovnica energetickej rovnovédhy:
V.-Lg=pe€ (lokalne)
af 2

_

= dlp(vw)z + f(¥)[4nGp —2Q%] = pe

30



pricom (VW¥)? = (g.ff)* ¢o nie je konStantné na ekvipotencidle, pretoZe efektivne gravitatné zrychlenie
gerf je viSsie v peakoch. Ale f(W)[4nGp —2Q?] a pe s konstantné na ekvipotenciale.

Pre rigidne konzervativne rotujicu hviezdu sa neda rovnica energetickej rovnovahy splnit’, to sa nazyva
von Zeipelov paradox.

Treba to odklonit’ od predpokladov, zaviest” dodatoCny transport energie od (teplejSich) pdlov ku (chlad-
nejSiemu) rovniku. To sa nazyva meridionalna cirkulécia.

Charakteristicky Cas: )

o~ g~ (54)

2 il e nterin . N . .
kde & = %Gpc popisuje ddleZitost” roticie & = % a Txy je charakteristicky cas Kelvin-Helmholtzove;j

kontrakcie. Pre Slnko je charakteristicky Cas rotacie Ty ~ 10'2 rokov.

Interpretacia Zeipelovho paradoxu

Teplo prichddzajuce nie je vyvaZené teplom odchadzajicim, a teda sa ele-
ment bud’ ohrieva, alebo ochladzuje voci okoliu. Vzplyvavé sily vedu ku cir-
kulacii v meridiondlnej vrstve. Této vrstva nie je stabilnd, musi sa menit’ ale-
bo energia musi byt’ vytvarand v nerealistickej forme (z hl'adiska rozloZenia).

Dalej (Baker & Kippenhake, 1959) cirkuldcia sa zriadi pre vietky typy
rotdcie a (Roxburgh, 1966) zriadi sa pre vSetky formy konvekcie. Stabilné
rieSenie moZeme ndjst’, vtedy ked’ rotdcia ani meridiondlna cirkulécia nie st

Obr. 27: Cirkulécia konzervativne, takze odstrediva sila nemd potenc

Pre Slnko nie je globdlna cirkuldcia dolezita (T ~ 10'2 roka). Vzniké
tam ind forma meridiondlnej cirkulécie a to turbulentny pumping. A plati: fee

Ky 8

A 4

v
~

nN'<0

Q' =Qv) — Qnean
Fo < —Q XV

an
Y

(55) v '>0

S
7

kde Fc je koriolisova sila a v je rychlost’. Na rovniku ide smerom von a na . »¢. Cirkulécia v Slnku
péle ide smerom dnu a tak formuje bunku. o

5.2 VYVOJ ROTACIE

Profil diferencidlnej rotacie nie je konstantny v Case. Dochddza tam aj ku sekuldrnym zmendm, ktoré
st dlhodobé a neperiodické. Hviezdy na MS zvycajne rotuju rychlejsie (Slnko v minulosti bolo podobné,
ale ked’Ze sa zmeny scitavajud, tak je to mdlo). Slnko stale spomal’'uje pomocou magnetického brzdenia,
teda magnetické pole Slnka siaha vel'mi d’aleko a vo vysledku je pre slnecny vietor efektivny polomer
nemala.

Dalej dochddza aj ku periodickym zmendm, ktoré sivisia s periodickym cyklom. Pozoruje sa severo-
juznd asymetria (pologul’a, ktord vykazuje niZSiu aktivitu rotuje rychlejSie a viac diferencidlne), zmena
profilu na viac rigidne v dobe maxima (Slnko rotuje pomalSie a menej diferenciélne), lokalne urychl’ ovanie
lokdlnymi povrchovymi magnetickymi oblast’ami.

5.2.1 TORZNE OSCILACIE

Torzné oscildcie su pasy rychlejSej (pomalSej) rotdcie (o cca 10 m/s €o nie je vel’a v porovnani s rych-
lost’ ou na rovniku, ktord je 2 km/s) migrujice smerom ku rovniku s cyklom aktivity. Na oblasti rozhrania
pomalého a rychleho pdsu sa objavuju aktivne oblasti (oblasti so Skvrnami). Existuje aj druhd vetva, kde
dochédza ku migracii ku polom s cyklom aktivity.

Povod je nejasny. Spruit 2003 a potom Rempel 2006 robili model a zistili, Ze pés aktivity je o cca 5 K

chladnejsi nez okolie (v aktivnych oblastiach je nizsi tlak) a tak dochddza ku vtoku hmoty do pasu (stdcanie
do Spirdl pdsobenim Coriolisovej sily), teda vzniku torznych oscilécii.
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Torzné oscilacie maju 2 vetve:

1. Low-latitude vetva - je skor povrchové, najskor je spdsobend termdlnym efektom (Tazlor-Proudman
state) spojenym s povrchovou magnetickou aktivitou €o je geostrofické pridenie

2. Hight-latitude vetva - je hlbok4 a najskor je sposobend efektom Reynoldsového tenzoru (mechanical
forcing)

Z helioseizmologie sa ukazuje, Ze prudy blizko rovnika su plytSie (spojené s plytkym magnetickym
pol’om, skor tepelny efekt - ochladzovanie), prudy blizsie ku pélom su hlbsie (skor spojené s mechanickymi
silami)

Oscilacie v tachokline

Tachoklin je vrstva na rozhrani medzi radiacnou zénou a konvektinou zénou. Su tam pozorované osci-
lacie s dizkou 1,3 roka, ale boli pozorované iba s MDI a GONG datami v 90-tych rokoch, ale od roku 2002
neboli pozorované, takZze moZe to byt len nejakd pozorovand chyba.

5.3 MERIDIONALNA CIRKULACIA

Meridionélna cirkuldcia v Slnku je zapri¢inend turbulentnym
pumpingom. Je to dolezité pre prenos magnetického toku z aktiv-
nej zoény ku slne¢nym pélom a v procese recyklacie magnetického
pol'a, takZe to ovplyviiuje slnecny cyklus.

Pozoruje sa pomaly tok (~ 10 m/s) od rovnika ku p6lom. Pre-
javuje sa iba Statisticky, pretoZe lokdlne rychlosti si aZ o dva rady

Je to jeden z faktorov spdsobujicich diferencidlnu rotaciu (uné-
Sa rychlejsie elementy ku rovniku a pomalSie ku pélom). Zatial’ sa
uvazuje o tedrii, Ze sa jednd o jednu vel'’ku bunku, ale existuju aj
tedrie, ktoré hovoria o tom, Ze sa formuju protibunky. Obr. 29: Meridionélna cirkuldcia

5.3.1 MECHANIZMUS DIFERENCIALNEJ ROTACIE

Zachovanie uhlového momentu v konvektivnej zéne L =7 x p = konst., kde 7 je polohovy vektor a p je
vektor hybnosti. Ked’ si chceme zadefinovat’ hybnost’, tak prv si musime zadefinovat’ rychlost’. Rychlost’ v
je superpoziciou roticie < vy >, merididlnej cirkuldcie v;, = (< v, >, < vg >) a konvektivneho komponentu
ii. Pricom < . > je priemer cez ¢ (dizka). Teda:

V=<vy >ey+vy+i (56)
Hydrodynamické rovnice:
dv 1
— Vy=—=VP-Vd 57
5+ (v-V)v 5 (57)
d
8—’;+V-(p\7):0 (58)

Azimutdlna zloZka < vy >= vy, = rsin 0Q = sQ, pricom s = rsin 6. Vzt'ahy (57) a (58) spriemerujeme
cez ¢ (prava strana (57) bude nulova kvdli tomu, Ze predpokladdme symetriu, a teda ¢ komponenta bude
nulova) a dostaneme:

0
0
a—p+V-<(pV)>¢:0 /-sp
apt (60)
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Z rovnice (59):

8

(pv V) =V (pW)—(V-pV¥)¥=V-(pW) <= zo vzt'ahu (60) (anelasticita)
0 Vr U
V= Vyor + Veire +ttcomec = | 0 | + | ve | + | uo
Vo 0 Ug
E(sp <vy >¢)+V-(sp <Vvg >4)=0

< \7v¢ >¢=< (V?m + Vi + ﬁ) (vm; + btq)) >0
=< VrorVrot + VrorVim + Viortl + V?otu¢ + V7n”¢ + ﬁu(]) >0
V
vfot vmt +v¢vm +Vyor < U >0 FVor < Up >¢ v, < up >¢ + < uu¢ >

rot

= vm,e(p F Viory, + < tug > < kvoli tomu, Ze <uy >=0 (convection stochastic)

d
= E(spvq)) + V- (spvi, ey +5pveVm + ps < iy >¢) =0 (V-vZ,éy = 0, pretoZe je to kont.)

Pre vy = sQ dostaneme:

8 — —
E(ps29)+V-(ps2§2vm+ps< Uy >¢) =0 (61)
pricom L = ps*>Q = konst. a z toho vyplyva:
\ (pszﬂv}'n +ps <iug >¢) =0 (62)

pre L = konst. je rovnovaha tvorend meridiondlnym pohybom a konvekciou. PriCom plati, Ze pokial' uy
rastie (lokdlne zrychlenie), tak v,, klesd a teda nastdva zrychl'ovanie rovnika a pokial’ uy klesa (lokdlne
spomal’ ovanie), takze v,, raste, tak dochddza ku spomal ovaniu p6lov.

Problém nastane, ked’ %—‘; a V- p nemoZeme zanedbat’, pretoze to riadi konvekciu.

54 ROSSBYHO VLNY

Rossbyho viny su vel'korozmerové viny, ktoré sa vyskytuji vzdy,
ked” mdme rotujicu tekutinu. Maji vZdy komponentu, ktord sa $iri proti
smeru rotdcie. Na Zemi st zodpovedné za striedanie pocasia (v miernom
pdsme menia pocasie kazdé ~ 3 dni). St t'azko detekovatel'né v slnecnej
atmosfére a oznacuju sa ako r-mody oscilécii.

Obr. 30: Rossbyho viny

5.5 SURADNICE
1. Carringtonov systém (@sy, = 13,2° / defi, Tp = 9.11.1853)
2. Heliocentricky systém

3. Lokdélny kartézsky systém (hlavne pre pozorovanie s vysokym Eost limb
rozliSenim)

4. Rozne projektivne systémy (v helioseizmol6gii Postelova
projekcia)

South pole
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6 OSCILACIE

6.1 OSCILACIE

Oscilécie boli objavené v 60-tych rokoch 20. storo¢ia Robertom Leightonom pomocou dopplerogramu.
Leighton monitoroval dopplerov posun na jednej pozicii solarneho disku v ¢asovej postupnosti a zistil, Ze
signdl je periodicky s periédou 5 mintt (konkrétne 296 s). Tento jav sa opakoval na vSetkych pozorovanych
miestach Slnka a teda je to typicka vibrdcia, ktord Slnko ma. Neznamena to, Ze vSetky miesta na Slnku
vibruju v rovnakej faze. St tm fazové posuny a to znamend, Ze tam musia byt nejaké rezonancné viny,
ktoré sa $iria po celom slne¢nom vniitre.

Najvyznamnejsie a najsilnejSie mody su p-mody (akustické mody) s periddou 296 s (5 minutové os-
cilacie). Nie je to mod jedinej interferencie, ale md aZ 107 roznych modov. Modom myslime jedinednd
kombinaciu vlnového vektora £ a frekvencie .

\" 70 rokoch sa ukdzalo analyticky, Ze mody (vlny) st uvidznené v urcitom rozsahu hibky. A vo vSe-
povrch, vel'ké do vnutra). TakZe r6zne mody mozZu byt pouZzité na sondaz slnecného vnutra.

Helioseizmoldgia je zaloZend na oscildcidch.

6.2 VYKONNE SPEKTRUM = POWER-SPEKTRUM

Vykonné spektrum uddva rozloZenie vykonu signdlu pozdiz frekvenénej osi. Nech mame meranie, kto-
ré je doCasne vyrieSené, napr. funkcia ®(x,y,r). Namiesto vSeobecnej funkcie ® mdZeme zobrat' jednu
reprezentdciu / meranie a to bude rychlost’ (v(x,y,t)), ktord vieme I"ahko pozorovat’ z dopplerogramu.

Nech mame signal vo fourierovom priestore, teda rychlost’ bude:

ke, Ky, @) = / / / V(1) @R+ gy (63)

kde k, a k, st kartézske komponenty horizontdlneho vlnového vektora ky, = (ky,ky). Pricom vel'’kost’ tohto
vektora je |k,| = 27”, kde A je vinové dizka. Power-spektrum je P(ky,ky, @) = #(7*) = |#|. Namiesto 3D
power-spektra pouzivame 2D power-spektrum P(k, @) = ‘ﬁ(k, ®)? |

Problém je, Ze kartézska reprezentécia nie je vhodna pre celé Slnko, pretoze Slnko je sféra. A teda fun-
kcie su ortogondlne v kartézskom systéme, ale nemusia byt vo sfére. TakZe namiesto harmonickych funkcii
v karézskych suradniciach budeme pouZivat’ sférické harmonické funkcie. TakZe pouZijeme rychlost’ ako

v(6,9.1).
Ap: Mm
200 30 15 10 B 7 6 5 .
(1, m,n) /// 0,0,1)Y7(6,9) ' d0d¢dtr, (64)

kde Y*(0,¢) je gul’'ové funkcia. A teda power-spektrum P(l,m,n) =

Vel'kost” horizontdlneho vinového vektora vypocitame ako kj, = l(]l;“])

kde [ sa nazyva uhlovy stupeil (angular degree).

Signdl na nizkych frekvenciidch koreSponduje s konvekciou, v tychto
frekvencidch by sme pozorovali g mody vin. Typickd frekvencia oscilécii
je 2,5 - 4,5 mHz, ¢o koreSponduje 5 mindtam. Frekvencie vyssie nez 5,3
mHz sa neodrédzaju spit’ pod povrch, ale unikaji do atmosféry. Niektoré
interferuju, ale je to slabé.

v, mHz

0 200 400 600 800 1000
A

Obr. 31: Spektrum oscilacii
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6.3 SFERICKE HARMONIKY

I=1,m=0

&) AN
N\
’ff{fﬂlﬂllllll\\\\.\'\}\‘\.

.ﬂm—'.

Obr. 32: Priestorové viny (vidime tu iba / a m, ale n tu nie je pretoZe nemame ich prierez)

I (uhlovy stupeil) uddva pocet uzlovych kriviek v uhlovom smere, m udédva kol'ko z tych kriviek precha-
dza pélom (limituje ho pocet 1) a n udava pocet uzlovych kriviek v radidlnom smere.

Cervend farba znamend, Ze ide dole a modr, e expanduje. Vel'kd vlnova dizka a malé / reprezentuje
vel'mi vel'kd $kélu vin.

6.3.1 TEOREMY DISKRETNEJ FOURIEROVEJ TRANSFORMACIE DFT

Signél je merany po dobu 7', a teda frekvencné rozliSenie je Aw = ZT” ¢o je zaroven najmensia meratel' nd
funkcia. Najvyssia meratel'nd funkcia je Nyquistova frekvencia @y, = £, kde Az je vzorkovacia funkcia.

Celkovo: 9 7r
A = 7 <w< E (65)
s krokom Aw. Najnizsia frekvencia ndm hovori, Ze mdme jednu plnd vinu. V skutoCnosti mdéZeme mat’
vyssie frekvencie nez Nyquistova frekvencia. Tieto frekvencie su rychlejSie neZ meranie. VySSie funkcie
sa vzorkuju do niz8ich (aliasing). TakZe namiesto toho, aby sme to videli za @yy, tak to uvidime na mieste
Ny — (0 — @yy), Co je problém aliasingu. Jednym s rieSenim je, Ze budeme mat’ rychlejsi vzorkovy Cas.
Podobne je to aj pre priestorové funkcie.
Problémom je, Ze to pozorujeme na pologuli, na ktorej nie st gul'ové funkcie ¥;" ortogondlne, teda

dostavame falo$né médy, aliasing. Klasické spektrum oscildcii vyndSame do 1-v (k-®) diagram.

6.3.2 ZAKLADNY MOD

Zékladnym modom budeme rozumiet’ vlnu, ktord sa $iri v Slnku a predpokladajme, Ze vlna ide z jedné-
ho p6lu ku druhému, potom sa odrazi a ide spit’. Potom vinové dlzka bude A = 4R,. Pre urCenie typickej

casovej Skdly pouZijeme typicku rychlost’, ktorou putuje vlna, ¢o je rychlost’ zvuku cg = 4/ %P. Z toho si

vyjadrime priemernd rychlost’ zvuku ¢g = \/%P, kde P a p su stredni hodnota tlaku a strednd hodnota
hustoty.
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Pre strednu hodnotu hustoty plati vzt ah:

3 M.

— . (66)
4m R

p=

Strednu hodnotu tlaku odhadneme z rovnice hydrostatickej rovnovahy, ktord hrubo diskretizujeme (po-
vrch - stred):

oP GM, 0—P GM, - GM?>
oF_ _GMo — e . p= 0 (67)
om 4nR:, My -0 47R¢, 47R¢,
Diskretizovanim rovnice kontinuity dostaneme:
Rs—0 1
S = (68)
TakZe pre rychlost’” zvuku zo vzt'ahov (66) a (67) vyplyva:
_ P GM,
=5 = =1 (69)
p 3Ro

TakZe pre oscildcie tam a naspéat’ plati:

A 4R 16R2 3-16 R? 3-16 3 1 6 ..
Cs cs ¥ ® YG Mg Gy 4np /YW

3R,

kde 7 je typicky &as priechodu vlny. Pre Slnko (G = 6,67 x 10~ m3 kg=! s72, p = 1,409 x 103 kg/m?)
vyplyva T = 142 mintt. Redlne Casy st okolo 15 mintt, pretoZe rychlost’ zvuku smerom do centra rastie.
6.3.3 LINEARNE ADIABATICKE OSCILACIE NEROTUJUCEHO SLNKA
Predpoklady:

* poruchy indexované Ciarkou si malé voc¢i pozad’ovym hodnotdm (indexované nulou)

e linearita v/ < cg, takZe rychlosti st ovel’a mensie ako rychlost” zvuku

. s dS P ¥
adiabacita > =0, 7= konst.

stéricky symetrické pozadie
» zanedbdvame magnetické pole, tenzor napétia, rotaciu
* porucha je mald voci pozadiu: vo = 0, po = po(r), Py = Py(r)

RieSené rovnice:

0
a—lt) +V.-(pv) =0 Kontinuity
dv dv )
pE:p §+(V~V)v =—VP—pg=—VP—-V®p Pohybovi
P dP 1d 1
PVY = — =konst. = | — — PK——p — =0 Stavova
pY dt p dt ) p¥

AP =4rnGp Poissonova
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Zo stavovej rovnice (rovnice adiabacity) a toho, Ze rychlost’ zvuku je cg = %P dostavame:

dP Pydp dP ,dp
el i £ —o. 71
dt o dr _dt S &

2

Predpokladali sme, Ze porucha je malé voci okoliu, tak si urcme vychylku ako 'g'( ), takze V' = o
Zaved'me si do rovnic Eulerovské perturbacie (iarkovane) p’, V', P/, ® a Lagrangeove perturbacie
(). Tieto dve perturbécie suvisia spolu vzt’ahom:

Y\ :A’+§,-%. (72)
or

Linearizacia

Linearizujeme rovnicu kontinuity. Hustotu a rychlost’ si rozdelime na pozadie a poruchu, teda p =
po+p av=rvy+V. Pricom plati, Z¢ druhd a vy$§iu mocninu poruchy zanedbiavame (p’v' — 0) a na
zacCiatku sme si povedali, Ze porucha je mald voci pozadiu a Vvy = 0, vy = 0, pricom pre pozad’ové hodnoty
automaticky platia hydrodynamické rovnice. TakZe:

d ap’

%-ﬁ-v (P0V0)+a—€+v-(P0V,)=

ap’ n_ ,_ 9§
W‘FV'(POV)— V=50
Bp &\

ET (poa )_0

dp’ 9 dap

4 59 ) - (2] ~o0

29 (o) =V (%) = v [eV-oo)] /[
p'+V-(po&) = /V [EV - (povo)]dt =0

Linearizované hydrodynamické rovnice:

p'+V-(po§) =0 (73)
v’ / / ’
Pog- = —VP —ge,p + poVP (74)
dP, d
Pyé— = ( "+& Po) (75)
dr
AD' = 4nGp’ (76)

Pre zjednoduSenie rovnic predpokladdme,Ze malé poruchy sposobené vlnami maji za nasledok iba za-
nedbatel'né poruchy gravitatného pol'a (Cowlingova aproximacia). Takze @' = 0, takze moZzeme Skrtat’
Poissonovu rovnicu a jeden z ¢lenov pohybovej rovnice.

Zvysné rovnice prevedieme do sférickych stradnic (r,0,¢). Napriklad E =&é + Eh. Pri lokdlnom
pristupe zloZka r koreSponduje so zlozkou z a zlozka 4 so zloZkami x a y a d4 sa tam predpokladat’ symetria.
Pre operator divergencie plati:

1 0 1 d&
+rsm(989<sm S0)+ rsin@%

10
= _28_( 2§r>+ Vh@h (77)
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Rovnica kontinuity vo sférickych sdradniciach:
P+ V- (poé) =
P’ +V,-(po&r) +Va- (poéh) =0 (po# po(h)) (78)
, 14
, V =
Pt (Pp&) + 2V, & =

Pohybova rovnica vo sférickych suradniciach rozdelend na radidlnu a horizontélnu Cast’:

avl - / !/ ag
p08_t =—VP —ge.p (v = 8_t)

82
P05, f = —VP' —ge.p’

aZgr a25h 1
0 { Py W] ==V, P = —ViP' = gerp’ (79)
25" / !/
= P03 = Vil —gerp
92 1

:>p() aézh — —;Vhpl

HI'addme vInové rieenie, teda &, ~ e'®" a &, ~ €', TakZe:

oP
—w pOér =9 —gp’ (80)

1
—0*po&), = —— VP (81)

Stavovd rovnica vo sférickych suradniciach a vyjadrime z nej p:

(dp 2P 5p— 25p ;»P’+§rdpo— (ériﬂ»
b

dr  dt
dby _ dpo
P “f0 2
+§r dr €0 (ér dr)
1 dP, d
> zéf 0 _ /ﬁr Po
0
1 1. dP dpy
pl= P+ gD
€0 €0
82)
/ 1P,+§ 1 dPO de (
p = c3 2 dr  dr
1 po dPy  dpo
r_ _P/ L el e
P ct o L/Po dr dr}
P Po 1 dP() 1 dp()
r_ Fo 2o
P = c8+§r L/Po dr po dr
P N?
= p/ — _2 + po—ér
g g

kde N? je Brunt-Viisilova frekvencia. Z mixing-length theory vieme, Ze:

dp dp}
N> = — = 83
PO K ) a ar (83
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oy . C ey . . (0 IR 5 .
pricom pre adiabatické pribliZzenie plati (%) = %a—r@. A teda dostavame:

, 8| pdP dp dpP dp
== | =—-— = - 4
N P L{P dr dr & YPdr  pdr &4
TakZe mame 4 rovnice:
,, 10 2 Po
p +—2a—(r po&r) +—Vy-& =0 (85)
r-dr r
dP
—0’pofr=————gp' (86)
r
2 |
—0°po&p = —;VhP (87)
, P p0N2
=5+5—¢ (88)
¢ 8
s okrajovymi podmienkami:
E(r=0)=0 (89)
O0P(r=Rz)=0 (90)

priCom prva podmienka je podmienka stabilného stredu Slnka a druha hovori, Ze nie su Ziadne externé sily
(napriklad atmostéra).

RieSenie v separovanom tvare pre radialnu a uhlova cast’
RieSenie hl'addme v nasledujicom separovanom tvare:

0'(1.0,0) = p'(r) -£(6.9)
P/(1.0,0) = P'(r) -£(6,0)
E(r,0,0) = &(r)-£(6,0) oD
En(r,0,0) =&Eu(r)- Vif(0,0)

kde f(6,¢) je neznama funkcia uhlovych siradnic. Najviac budeme predpokladat’ reguldrnu Cast’ rieSenia
na p6loch.
Pre rovnicu kontinuity (85) dostaneme:

14 0
Pt ] 0.0)+ 25 Vi —0 ©2)
Pokial’ chceme hl’adat’ rieSenie v separovanom tvare, tak musi byt’ splnend rovnica V,ZZf = of, pricom o

je kongtanta. Nenulové rieenie je na poloch a = —I(I+ 1). Potom f(6,¢) = Y/"(6,¢) = CP"(6)e™?, kde
P/"(0) je Legendrov polynom. A teda:

1 0 +1
= p’ t3 ( Po&r) — L )Poﬁh =0 (93)
Rovnica (86) v separovanom tvare ndm da:
dP'f(6,
~0?po&1(0,9) =~ 1O opiry(o.9)
dP’
—’po&r = ————gp’ O

/

d
:>d——|—gp’—a) Po&r =0
;
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Rovnica (87) v separovanom tvare ndm da:

1

—@*po&u(r)Vaf(6,9) = —;P’(r)Vhf(G,q))
— @ po&y(r) = —%P’(r) (95)
= &) = o

Rovnica (88) v separovanom tvare ndm da:

P'f(0,9¢) p0N2

p'f(6,¢) = 2 &1(6,9)

. ;ﬂ (96)
= P/ =3 + po—ér

CO 8

Poslednt rovnicu z (95) vloZime do rovnice kontinuity (93):

19 +1y P
Pt—=7 —(r*po&) — . powzpor—o
d dé  1(1+1
p + —poér + érﬂ od—f — %P/ =0 (za p’ z (96))
&, . d N2, l(l+1
Po—é-i-ér p0+ P05r+ +p0 & — ( 22)P/:O /Po
0 g w*r
dgr 1 dpo P I(1+1)cd]
e e[ ] [ =0

Ldpo N* _ldpy 1 dRy 1dpy_ 1 dR

Po dr g N Po dr ’)/PO dr Po dr N ’)/P() dr
dPy

= - = —gpo (pozadie v hyd. rovnovihe) Y gpo = _5;2
ds, | 2 U+ 1)) P
d ér 2 gr 2 3 5 = ()
r I" w pOCO
dgr 2 Sz P/
+ _ér gr [ :| =0
dr r 2 0o CO

1(1+1)

kde sme pre zjednodusenie zaviedli Lambovu frekvenciu Sl2 = %0 Predpokladdme lokalny pristup,

teda dd—% > %
d& St P
Il —p 97
dr 2 ér 02 poc(z) ©7
Do poslednej rovnice (94) dosadime poslednu rovnicu (96):
"8

= —+SP + (N> — 0*)poé&, =0 (98)
dr 0

JWKB rieSenie (Jeffreys-Wentzel-Kramers-Brillouin)
Predpokladdme, Ze v rdmci oscildcie sa meni hlavne hustota a ostatné stavové parametre su konStantné.
RieSenie rovnic (97) a (98) hl’addme v tvare JWKB aproximécie:

— —1/2 —Lkr
&= (©9)



pricom A, B a k, sd konStanty a zdroven k, = k,(r) sa meni pomaly.
Predpokladdme lokalny pristup a vloZenim JWKB aproximdcie do rovnice (97) ziskame:

1/2 e 1/2 el
d(ApO / ikr ) g (Ap 12 _lkrr)_|_ . SZ (B o / ik,r ) o
dr C0 0 0)2 p()CO

1/2 ik, r
_ 1 _ d —ik.r - —ik.r (Bp r) —ikyr
[—zkrp01/2—§P03/2d’:] kr _%(Apol/ze "’)+[1 }—:o /e k’PS/z

. 11adp g S?
|:—lkr——————2:|A+|:l—E C—2

. 1 g Sl2 B
—iky——— =S| A+ [1-L | 5 = 100
:[ i 2, c(z)} —|—[ 5 =0 (100)

Pouzijeme JWKB aproximéciu v rovnici (98) a ziskame:
1/ 2 —ikyr
d(Bpy " e’ ) g pm 1/2 12
d 5 (Bpy'? ¢ ) + (N2 — 0?)po(ap, ' e 1) =0

1 d - o —
[—lkrpé/2+—P—1/2%} e~k 4 > (Bpl/z —ikyr )—|—(N2 )PO(APO 1/2 —lk,) 0 /'e—lkrrpo 1/2
0

11dpo) . 8. 2 2
—iky— =~ PO g E B (N~ 0?)A =0
( : 2pd) B )

2Hp cO

TakZe hl’addme netrividlne rieSenie sustavy rovnic (100) a (101). Determinant matice tvorenej tymito

1
= [N —0’)A+ [—ikr——+ g}B 0 (101)

rovnicami musi byt’ 0O:

lkr_y{[ _% 2 2.2
det , TP, 0 9% ¢ | =0
N-—w lkr_ZHp+%

1 g g 1 S 2 2
—ik, — —— — = | | =ik, — +=—-|=- N —w*| =0
[ " 2H, C(Z)][ " 2H, C(ZJ [0(2) cH@? | |

2 2
1 g 1 S
(-2 ) (M) + L (NP —0?) =0
(g 5) g -
1 2g & N o S,
K= —— =+ -+ +—N"—-o
r 4HI% H, c% cg c% C% wzcg( )
2 2
2 % , | 8
0 -0 N2 g4t
2 4H,§ Hpg—l_‘% 512 2 2
ks = (N“— o)
" c2 w2c?
0 0
©? — 0? — N? —l—g—2
2 ‘ Hpg C% 2
k: = 2 +a)2 (N? — %)

’)/P() ar Po or ’}/P() Po or Hp
119R 1Y\ |oR
<%p_oW_pr> - ‘_
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2 2 2
0 —o S
=k = ———+—5(N"—0?) (102)

kde w, = ;Top je akustickd hraniéné frekvencia (cut-off). Pre k, > 0 nastdva propagacia vin a pre k. < 0

dochddza ku ttlmu vin. Pre Slnko plati @, = 5.2 mHz. Vlna m4 2 odrazové body: ry, r; a plati frrl 2k, dr =
w(n+ a), kde n je rdd a « je fazovd zmena na rozhraniach pri odraze.

Disperzné relacie pre p mod

P mody (zvukové vlny) sa mozu v zdvislosti na S; §irit’ veI'mi hlboko do zény Ziarivej rovnovéhy.
Mody s nizkym §; sa t'azko pozoruji. Pre mody Siriace sa iba v konvektivnej zéne, méZeme v rovnici (102)
zanedbat’ N2 oproti ®?, teda N? < ?. A teda:

0>} §?

K =

g g
S I(1+1)

kh = —— —
Co r

R = 0% — 2 — K232
2 2,122 122
w :a)c+er0+th0
K =k +k?

= 0* = 0 +K*c} (103)

Vlna sa §iri pod povrchom a vd’aka rastiicej rychlosti zvuku smerom ku centru sa lomi od kolmice. V
spodnom obratovom bode nastdva tplny odraz. V mieste odrazu sa vina nesiri v radidlnom smere, a teda
k? = 0 a zdroveii plati @ < @,, teda ®* < N? a rovnica pre dolny obratovy bod r:

2

2 25T o [ VI

O°=cg—5=¢|————
CO r
L
w=Vil+1)==
r r

_ @ _coln) (104)

L r

a pre horny obratovy bod plati ®.(r) ~ ®, priCom @, je strmé pri povrchu a tak mdZeme zjednodusene
pozadovat’ r, = R,

Disperzné relacie pre g mod
G mody st gravitané médy nesiria sa v konvektivnej zone, ale len vo vrstve Ziarivej rovnovahy. Takze
mo7me zanedbat’ > oproti Sl2 Size w? > 512 arovnica (102) sa zjednodus{ na:

2 Slz 2 2
kr wzcg (N -0 )
2
k2 S_l
h C%
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= @ = N?cos?® (105)

Uhol ® je uhol medzi horizontilnym vInovym vektorom a celkovym vlnovym vektorom. Vd’aka cos® ® sa
tieto médy Siria hlavne horizontalne.

Disperzné relacie pre f mod

F mody st gravitatné mody S$iriace sa na povrchu. Analdgiou st viny na vodnej hladine a preto budeme
predpokladat’ § P = 0. RieSime rovnice pre Lagrangeovu poruchu P’ = 8P + gpoé,.

Z rovnice (97):

d&,  g&, I(1+1)c3] P
ot g
dr  ¢§ ro P<h
d&.  g&, [(I+1)c}] 8P (1+1)c} :
o 88 +{1— s 3%} 2+[1— G 2%} e
dr ¢ reo pPcy reo P<o
2 1c2
ds, [} WD) 8P (8 g M+ Deg]
dr o’ | pcd g g e’
g (z+1) [(I+1)cG] 8P _
il Ll il (106)
Z rovnice (98):
/
%—P+§P’+(N2—w2)p€r=0
r CO
JdoP d(gpé,) 2 2 8 8 _
ST (N —a))pér+c—(2)6P+%gp§r—0
asp  d&é .9 »
AL €+§r gp +(N?—0?)p& +56P+ S gpE, =0 (Viozime (106))
ar dr o €0
98P 1(1+1) (1+1) ,\ 8P] .98 . . n 8 spr & r _
or TP [@( r’om? g)_(l_ 2o O pch e ar Hve )p§r+%8P+c—%p§r—O

o8P I(1+1) ,\ 6P ) 8gp ) Esp 8 s _
— 8P (1— oy c0> pc(z)+gp§r< 22 8) o5 +(N - )p§r+C%6P+C%pér—0

JSP 1(1+1 2pl(1+1) gd 2
+5P<_%+ (+ )g+c%)+e:r[g”” ), 8 p+<Nz_w2>p+§_2p]:o
0

ar o r2m? 22 or 5
2, 2

35P+gl(l+1)6P grgp l(l;—l) r8p+N E+% _0

ar w?*r por g g <

podr g gp&r

YyP Or p Or pcg dr p dr 2 por
g 8p g §8p — "8 _ konst
por p or 3

pre [ vel'ké a @ vel'ké:

2
83P+gl(l+l)6p+gér <g(l+1)l 0] r) _0

or ®?r? ®%r g
fo g+l o’r

N w?r g
déP gl(l+1) gpf

ar i ®?r? oF - 5 =0
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pre 6P =0a f = 0 moZme splnit’:

w2:§\/1(1+1):khg (pre r = R.) (107)

takZe frekvencia vin zavisi hlavne na gravitatnom zrychleni.
Z rovnice (106) pre P = 0 a dosadenim ®? dostaneme:

dé- (l+1)

=0 (108)

arieSenim je &, ~ efn(r=Ro) takze to klesd s hibkou. TakZe ide skutoéne o povrchovy mod.

Disperzné relacie pre f mod - alternativne odvodenie

Na f mod sa m6Zeme pozerat’ ako na vlnu pri diskontinuite hustoty. TakZe hustota py je konStantna
av

a teda p’ = 0. Na odvodenie pouZijeme rovnicu kontinuity V- v = 0 a pohybovd rovnicu Pog = =-VP.
Pohybovi rovnicu vyndsobime V- a pouZijeme v nej rovnicu kontinuity. Teda:
J /
p08Vv— —AP =0 (109)

HI’addme riesenie rovnice (109) oddelene v z a x zloZke $iriacej sa v smere X:
P'(x,z,t) = f(z) cos(kpx — o) (110)

tito rovnicu chceme dosadit’ do rovnice (109), takze si P’ zderivujeme:

dP'

E = —f(z) . sin(khx— COI) -kp,
d2P/

73 = —f(z) - cos(kpx — 1) 'k;zl

P/
Cil_z = cos(kpx — ot) - af

dz
d*P' d*f
o cos(kpx — @t) - e
a teda:
/ 2 d’f
0 =AP' = — fcos(kyx — ot )k, + cos(kpx — w)ﬁ
d2 f

= f ( ) = Aexp(—kyz) + Bexp(kyz)

pri¢om kladnd exponencidla pri f(z) ma nefyzikalny vyznam (nekonec¢na hibka), takZe za B = 0.
Okrajové podmienky (6P = 0) v Lagrangeovom tvare:

0=686P=P +86r-Py=P +&,pogo (111)

¢o je jedno vyjadrenie medzi P’ a &,.
Dale;j:

a—#
poa—: = VP /(vertikdlne)
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9%E. oP

X 112
Po 812 8z ( )
TakZe hl'addme 2 rieSenia v tvaroch:
P’ = Aexp(—kz) cos(kpx — ot) (113)
&, = Cexp(—kpz) cos(kpx — or) (114)
pretoze &, zdvisi od P’ ako to vidime vysSie.
Dosadenim rovnic (113) a (114) do rovnice (112) dostaneme:
poCcos(kpx — o) @ exp(—kyz) = —kpA exp(—kyz) cos (kyx — @r)
z toho si vyjadrime konStantu C:
kpA
c=fnd (115)
Po®
TakZe vzt ah pre &, bude:
kA kn
& = T oe? exp(—kpz) cos(kpx — o) = _poa)ZP (116)

a tak sme ziskali druhy vzt'ah medzi &, a P’. Spojenim vzt'ahov pre P’ a &, teda (111) a (116) dostaneme:

kn gok,
0="rP — P'pogo = (1—(0—;’) P

po®?
= 0? = gok (117)
6.4 VEL'KA A MALA SEPARACIA
10 | P al}ll - T T i
: ) ‘#’ 6”’ :
Bl —> e —
T [ ]
E 8- 05!)0
T or
= JF
2 4T
E [
2 -

Frequency (mHz)

U modov s nizkym [ sa pozoruje vel'ka a mala separdcia. Vel'’ka separdcia (n, [ an— 1, [) je citlivd na
strednu hustotu, takto sa daju vazit' osamotené hviezdy alebo ak mdme odhad hmotnosti, tak sa da urcit’
aké su vel'ké. A mald separdcia (n, [ an— 1, [+ 2) je citlivd na rychlost’” zvuku v blizkosti centra hviezdy
(citlivé na zastipenie vodika a to z4visi na veku hviezdy, takze takto sa d4 odhadnit’ vek hviezdy).
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6.5 ROTACNE ROZSTIEPENIE

. EEQEQ ] Ak zahrnieme rotdciu, tak to bude z4vislé aj na Cisle m, ktoré ne-
oy . ", L,y v e . . .
o \e————" b Vysitqpuje v naSich V}fpoctoc‘h vyssie (1ba’1 [ sa vyskytuje v d{s’perznej
==F Yo" relédcii). Ak sa zvySuje m pri pozorovani modov, tak driftuji ako to
ww;g = vidime na obrdzku. Cim rychlejSie hviezda rotuje, tym vicsi je ten
", = *1  sklon.
= = =
< p—— |
s o e
3 E 3
=)
=<t N, ol
_..ﬂ:.; Tf%;_v -
_10 — ' S,
iztsn
W
S e et s i e

3060 3080 3100 3120
Frequency, pHz

3040

6.6 FREKVENCIA VO VNUTRI
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

r/R

F mod je na povrchu, takZze ho nevidime na diagrame. Ale vidime tam g mod a p mod. G mod je aktivny
v jadre a na spodnej Casti konvektivnej zony. P mod sa §iri od povrchu ku konvektivnej zéne. Ak méd p mod

.....
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7 HELIOSEIZMOLOGIA

Ked’ pouZijeme gravitatny mod (f mod), tak sem schopny z frekvencie odvodit’ polomer. Mdme dis-

perzni reliciu ®? = kyg, g je definované hmotnost’ ou a polomerom a pre k;, mame vzt'ah, tak potom moéZme
pisat’:

w2 = Mo I(I+1)
R2  Ro

z tohto si vieme vyjadrit’ vzt'ah pre polomer:

1/3

Ro=|~Y l(lz)lz)GMG (118)

o = o(l) vieme merat’ (z power spektra) a fitom z tejto zavislosti vieme ziskat’ R . A dostaneme Rgejzmic =
695,68 Mm a Rypic = 695,99 Mm, opticky polomer bol merany zo slneCného disku. TakZe rozdiel medzi
nimi je 0,3 Mm a to je sposobené pravdepodobne kvoli nespravnemu modelu podpovrchovej konvekcie,
ktord ovplyviiuje disperznd reldciu. A mdze to byt aj kvoli tomu, Ze sme nebrali do ivahy efekt atmosféry,
ked’ sme pisali disperznu reldciu f modu.

7.1 DUVALLOV ZAKON
Rezonan¢nd podmienka pre p - mody (stojaté viny medzi odraznymi bodmi r; a R):

Ro

Ro @2 I(1+1)]"? 1
k,dr:n(n—f—a):/ [%— (:2_ )] dr /

/R@ (ﬂ l(l+l))1/2d_r _z(nta)

c2 w? r 0}

pricom n je rad vlny a o fdzova zmena pri odraze. To zavisi iba na vlastnostiach prostredia. Spodny bod

odrazu r; zavisi na % = —2 _ Takisto integrand nal’avo zdvisi na ——=—, a teda mdZme pisat’ funkciu:

I(I+1) VI(I+1)
t(n+a)

== (119)

I(I+1)
0

F

Celkovo sa 2D disperzna reldcia @ = w(n,l) rozpada na
4 1D disperznii reliciu medzi pomery % a "% Tito skutoc-
nost’ je zndma ako Duvallov zdkon. Plati priblizne pre / < 250
(nie je tu vel'ky povrchovy efekt) s hodnotou o ~ 1,5. Pri
uhadnuti spravnej konStanty o¢ méZeme rezonancné frekven-
cie p modu popisat’ jednou funkciou a zdrovel ndim o napove-
d4 o vlastnostiach v okoli miesta odrazu vlny. Duvallov zdkon
hovori o ndjdeni unikatnej disperznej relacie pre vsetky mody
s rtOznymi n, mOZe byt pouZity na inverzie.

108 -

(n+1.5)/w

vl vl L
1000 104 105
Vi(+1) /e

100 Ll
10 100
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7.2 INVERZNE ULOHY

Podstatou inverznych tloh je ndjst’ gul'u k slnecnému modelu, ktoré minimalizuju rozdiel medzi vypo-

¢itanymi a zmeranymi funkciami.

Pertubdcia v rychlosti zvuku (¢ — ¢+ dc¢) vyvola pertubéciu vo frekvencidch (0 — ® + d ) ¢o je nor-
médlny priebeh. Ale ak mdme merania s pertubaciou vo frekvencii a my chceme zistit’ ¢o spdsobi perturbaciu

v rychlosti. TakZe mame vzt ah:

Ro Sw)?  1(1+1)]"?
/rt [(21531 S )} dr=n(n+a)

a oznaéme si /(I + 1) = L?. Predpokladdme, Ze pertubécie st malé, takze 9¢ <1 a 00 L L 1
Rozvoj podl'a 92

12 11/2
w+8w\* I2 / ? so? 12]" )
o) 2| Tlalte) | Tl led=
_[o? 1+25a) L2-1/2_ o’ L? 260)(01/2_
e ® L N 2 B
200 ]
o> L? 2 x
“VEE || CIVTEE i)
2 2
5(0(0 o0 ®
_ / L2 2
/w2 LZ a) 1202\ /2
c rrm?
1/2
o+dén\> I? / Sw 1
2 =A+— 1/2
c r c 122\ Y/
(1)
kde za A sme si zvolili A = “’—;—L—ZZ
C r
Rozvoj podl'a dc
1/2 s
2 212 2 2 2 2 /
O] L _|o 1 L | 1 L B
c+0c r2 c? Sc\2 r? c? 20c  r? N
(1+—) I+—
c c
1 27 28¢\ 1212
‘l—l—x * [cz ( c ) rz]
25c 0\ *
[0? I 26co? 1/2_ w? 2 o3
2 2 3 Va2 o> 2
2 32
X 0’ L2 Scw? 1
frd \/1— Nl——‘: ______ _
* 2 2 2 oc g 122
c rZm?
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2 2 1/2
N (L) _L_] _q 0co0 1 (122)

c+oc r? cc 122

22

Porovnime tieto dva rozvoje podl'a 42 a @, ricom @ nie je funkciou r, ale ¢ je funkciou r:
w [

Ro | 1 Ro | G 1
/O A2 dr:/ a2 dr
147 C L2 2 1/2 T,
(-5)
ko dw 22\ 2 Ro ¢ o 22\ 2
/ 1— dr:/ —\1—=— dr
r2w2 n € cC r’o?

Ro Ro §c 1 1
Ll SN WP . S
Tt L2 2 t cc 1 L2C2

T Ro? 22

kde si zadefinujeme neporuseny travel-time vlny ako 7 = ffﬁ’ % 1L2 =dr = |, rlf@ dt a teda:
(&
22

dr (123)

Sw /R®3cl 1
o 1)

; € C L2c?
J1- 25
r2m?

1/2
5 je to ¢o meriame, - ]e travel-time, ktory vieme vypo&itat' z modelu. Cast’ 1 < szzz) ozname
K5C ¢o je to citlivostné Jadro pre poruchu. Teda:
0w 1 [Ro §¢
—_—=—— —K5.(l,n) dr 124
o= 1) o Kacltn (124)

Kernel Kg,. popisuje citlivost’ efektu zmeny pertubdcie modelu na merani. Kernel m6Ze mat’ aj zloZitejsi
vzt'ah.

Odvodenie, ¢i T je naozaj travel-time:

Pre trasu paprsku plati v, = g; = 29 o mdzme rozdelit’ na radidlnu < o= 31(:’ a uhlovu Cast’ rde g—“’

ok
Teda disperzna reldcia bude:
@* = (k2 + k) + o

pricom ®? < ®?. Potom:

1 2
dr _ g_w _ ai (cw/k%—%k;zl) R e s
A teda pre dt plati:

1 d 1
dt = dr v a1
c? k / L2 2w 122 ¢ 122
hab W i 1— ==
c w?r? r2w?

Co odpoveda nasej definicii 7.
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Normalny problém je ked” mame pozad’ovy model K., pertubaciu v rychlosti a predpoveddame to ¢o
mozZme pozorovat’. My by sme chceli inverzny problém, teda z pozorovania ziskat' perturbacie v rychlosti.
To sa d4 invertovat’ analyticky.

Alternativny vypocet citlivostnych jadier
Majme vzt’ah pre cestovny Cas (travel-time), pre rozne kombindcie L a @ oznacené pismenom a:

L /RG 1 dr
- T ¢ L2C2
1= 2o

kde ¢ = ¢(qq), pricom go = {p,p,V,7, ...}, teda ¢ je funkciou vSetkych nezévislych perturbovanych veli¢in
a popisuje model. Z pozorovanych radidlnych rychlosti ®(w, k) si najprv pomocou vhodného filtra F,(®, k)
vyberieme vlny, ktoré chceme Studovat’ (mdZme rozdelit’ rozne mody). Vysledné data si dané filtrovanou
kockou ¥ (@, k) = ®(w,k)F,(,k), ktora sa vyuZiva na odvodenie pozorovanych cestovnych casov.

Na to aby sme mali inverzny model, potrebujeme vediet’ namerat’ cestovny ¢as. Nech mdme x; a x, body
na povrchu Slnka a z 1. bodu putuje vlna pod povrchom a v 2. bode sa vynori na povrch, ¢im vyvola nejaku
odozvu. A cestovny Cas T ziskame fitom na maximum kros-kovarian¢nej funkcie C(x1,x,¢) definovanej
ako:

T
C(X,%,t) = /0 W (X, 1" )P (X, 1 +1)dl (125)

pri¢om T je celkovd doba pozorovania a ¢as ¢’ sa nachadza v intervale —% <r< %
Potom minimalizdciou rozdielu pozorovaného cestovného Casu 7, a modelom spocitaného cestovného
Casu 7) ziskame iny vzt ah pre citlivostné jadro (kernel):

=Y (u—1)° (126)

27,
Sx° = Z(Ta - T;’)%&[a

a

pricom 3;2 = K& (X,qq) je nové citlivostné jadro pre perturbiciu g, a mdze byt’ vypocitané z modelu. A

nazyva sa to Frechetova derivicia.

Obecna rovnica pre vypocet citlivostnych jadier
Pre formélne odvodenie rovnic popisujicich kernel si najprv odvodime obecntl linedrnu perturbaciu

7 Yr

disperznej reldcie. Kvadraty frekvencii su vlastné ¢isla funkcii gq. Takze pre disperznu reldciu plati vzt ah:
0*Go = L(qa) (127)

kde L je formdlny zapis pre linearny operator stavby (si v niom zakomponované slnecné parametre, takze
rovnice vnutornej Struktiry). Tito rovnicu vyndsobime gy, a preintegrujeme cez objem Slnka a dostaneme:

wz/ Ty qad’r = / o L(qa)dr
® ®
a teda pre disperznu reléciu plati:
o — f@ C]%c ) £(Qa)d3”
f@ do Qad3r

frekvencie su vlastné ¢isla gq. Ak poruSime model, tak sa zmeni frekvencia. TakZe pri malej poruche sa
zmen{ operitor stavby na £(gq) = Lo(qa) + L1(qq). Pre opravu prvého rddu nahradime @? — 0 + d®?

a teda:
s st ot L) [ ay Lolaa)r | [ d-£1(aa)dr
Jo @ - qad’r Jo @ - qad’r Jo @t - qad’r

(128)
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Pre poruchy nultého radu budeme predpokladat’, Ze spliiujui neporusené rovnice. Potom:

2 _ f@qZ ~[,1(qa)d3i’ _ f@q*a'ﬁl(Qa)dSr

dw
f@q*a -qad’r I

=28

kde I = [, qy- gad’r je mode mass. Tito rovnicu predelime 2(05. Takze:

S0 _ [oq5 L1(ga)d’r
o 2031

Linedrny operator £ v sebe zahriiuje vSetky parametre g, a moézu sa od seba odseparovat’. Takze

dostaneme vzt’ ah: 5
ow op oc

ale obmedzili sme sa na linedrne poruchy a napriklad magnetické pole je pri 'ubovol’nej nenulovej intenzite
nelinedrna porucha.

Vypocet citlivostného jadra. Vezmeme si dva vektory nezavislych parametrov X a Y. Tieto vektory sd
spolu zviazané rovnicami stavby (hydrostatickd rovnovéha, stavova rovnica) zapisané pomocou hermitov-
skej matice ako:

AX =Y (130)
pricom dva pary premennych mdzu byt napriklad X= <%p, 877' ) Y = ( %, a%) . Pokial' Kx a Ky su kernely
pre X a 'Y, tak plati:

ow S o4 L

—:/KX‘Xd r=<Kx-X>

o 0]

ow Lo .

— :/Ky-Yd3r5< Ky Y >

w ®
Rovnicu (130) vyndsobime Ky a vystredujeme, tak potom dostaneme:

<Ky Y >=<Kx-AX>=<A*Ky -X >=<Kx-X >
Z Goho vyplyva < A*Ky - Y >=< Kx - X > a teda plati:
A*Ky = Kx (131)

teda rovnice pre jadra su hermitovsky zdruzené s rovnicami stavby.

7.3 RING-DIAGRAM LOKALNA HELIOSEIZMOLOGIA

Lokalna helioseizmoldgia znamena, Ze sa to da robit’ iba na Slnku.

Pouziva sa fakt, Ze ked’ pouZivame power spektrum modov v rovine k — @ dostaneme hrby. Ak rozdelim
kna2 komponenty (X, y), tak pre konStantnu frekvenciu @, budeme mat’ v idedlnom pripade koncentrické
kruznice. V istych pripadoch kedy mame proturberancie, tak tieto kruhy nie st koncentrické. M6zu byt
posunuté a ich tvar nemusi byt’ tplne kruhovy, ale nieCo ako elipsa. Ked’ fitujeme kruhy, tak z toho moZeme
dostat’ informéciu o rychlostiach.

Elipsy nemusia byt" koncentrické kvoli Dopplerovmu posunu sposobenému tecenim plazmy. Z toho do
ktorého smeru su pretiahnuté elipsy, tak vieme urcit’” smer teCenia plazmy a z toho ako vel'mi su deformo-
vané sa da urCit’ rychlost’ plazmy.

Rozne frekvencie a rézne mody (r6zne kruhy) ndm ddvaju predstavu o roznych hibkach. TakZe tymto
mapujeme ako sa meni rychlost’ s hibkou. Vieme to robit’ lokdlne na astiach Slnka.

Na kazdom useku mdzme vypocitat’ vykonne spektrum:

P (¥, w) = Zam(w cos(m¥)) + by () sin(m¥)
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a ndsledne vieme urcit’ fitovanim vykonne spektrum:
A
(® — @ — kuy cos ¥ — kuy sin'P)?
y2

Pfil‘<va CO) =
1+

7.4 TIME-DISTANCE

Time-distance je meranie cestovného casu vlnového paketu medzi dvoma bodmi. Obecne mdéZzeme rov-
nicu pre cestovny ¢as a pozorovanie zapisat’ nasledovne:

P
57(r) = [ dPrdz Y K5 —r)dap(r.2) +n(r) (132)
B=1

kde 7’ je horizontélny polohovy vektor, 7 je vertikdlna zloZzka polohového vektora, P je poCet perturbovanych
parametrov, a indexuje uvazovani geometriu $irenia vin a n%(r) ndhodny Sum, ktory sa dd odhadnit’ z
pozorovani. Kovarian¢nd matica Sumu je:

Aap(ri = rj) = cos[n’ (ri)n”(r;)]

a jej stopa je Tr[Ay) = 62 o je Standardnd odchylka Sumu pre dané o.

Poruchu cestovného Casu pozndme vd’aka pozorovania modelom, ku ktorému chceme hl’adat’ vylepSe-
nie a zdroven su v niom pocitané citlivostné jadra. Existuji dve hlavné metddy ako tieto rovnice odvodit’:
RLS, OLA.

RLS (Regularised Least-Squares)

RLS spotiva vo fitovani parametrov 8¢P (+,z) v rovnice (132). Ciel’om je minimalizovat’ rozdiel pozo-
rovanych a modelom spocitanych cestovnych casov za stic¢asného potlacenia neprirodzenych rieSeni. HI'ada
sa minimum 2 vo&i §¢% v tvare:

2
+uL(qa) (133)

1 2
a a ﬁ
2
takZe hl'addme ststavu rovnic gCIa = 0. A L je regularizaCny operator a i je vol'ny parameter, ktory je
voleny uZivate'om a zvySuje / znizuje vyznam regularizécie.
OLA (Optimally Localised Averaging)
Metéda OLA je Casovo ndrocnejSia nez RLS, ale vysledky su lepsie lokalizované a I'ahSie interpretova-

tel'né priemerovacie jadra a je pri nej niZ§ia miera systematickych chyb. HI'addme rieSenie v bode (rg,zo)
v tvare konvolicie nezndmych vahovych funkcii w a poruseného cestovného Casu. Teda:

8qa(ro,20) ZZW —10,20)67(r;) =

—/ d*rdzy [ZW —ro;2)Kg(r' ri;z)] Sqﬁ(r/,z)+Zw3‘(r,~—ro;zo)n“(ri)

pri¢om si definujem priemerovacie jadro ako Kg‘(r’ ,2520) = LiYa wg‘(r,-;zO)Kg (r —ri,z) pre vsetky B pat-
riace poctu pertubovanych parametrov P. Potom:

0qa(ros20) /d2 Y dzKG (¥ —10,2:20)8qa(7, 2 +/ d*rdz Z Kﬁ —10,2:20)09p(r',2)+

B#a
—l—Zw —ro;z0)n“(ri)

52



Funkcia w sa odvodzuje z minimaliz4cie x2 v tvare:

2 2 2
Xa(W*, 1) 2/ d FdZZ[Kg—%a] i Y, wl(ri)Aap(ri—rj)wi(rj)
© B i,j.a.b
rieSenie je v tvare rovnice gfﬁﬁ“ = 0. T je volend funkcia (ciel'ové funkcia), ktord je lokalizovand okolo
vySetrovaného miesta a inde je nulova.
Da sa dokazat’, Ze

o5 =Y. wl(ri)Aaw(ri—r))wi(r;)
i,j,a,b

o2 je Standardnd odchylka.

Vysledkom problému je vdhova funkcia w®. TakZe vieme povedat’ ako vyzerd Slnko z vniitra. A ast’ou
rieSenia je aj chyba problému, teda vieme zistit’ jeho Sum (A,p). A kernel ndm dava predstavu o tom ako su
tieto vysledky vyhladené (ako dobre st lokalizované v Slnku).

V dnesnej dobe je time-distance rozsirenej$i. Pouzivaju sa filtre nie len fazovej rychlosti, ale aj iné
(T'ubovol'né). Je opusteny koncept geometrickej optiky, ale stdle si zahrfiované vlnové efekty. Doraz sa
kladie na konzistenciu medzi priamou a inverznou metddou (spracovanie dét sa premieta do priamej ulohy).
Zahriuje sa plnd informdcia o vlastnostiach ndhodného Sumu, takze je celd kovarian¢nd matica pouZita. A
zvySeny doraz sa kladie na validdciu metédy a meranie helioseizmickych veli¢in.

7.5 HELIOSEIZMICKA HOLOGRAFIA

a) b)
A s e R Helioseizmicka holografia je ekvivalentnd metdda ku time-distance.

Funguje iba pre vel'ké vzdialenosti, kde vlny sa zvyCajne odrazia viac-
krat. Mdme pozorovatel’a a povrch a touto metdédou sa pokiSame pozriet’
na focal point, ktory sa nachddza na odvratenej strane Slnka. Ak je tam
nieco ¢o meni vinu (napr. magnetické pole), tak vieme ziskat’ obrazky z
tej strany. Daju sa predpovedat’ vel'ké Skvrny a teoreticky aj erupcie.

2-skip pupil

3-skip pupil

v
observer observer

7.6 POD SKVRNOU

Kedysi bol ndpad, Ze pomocou seizmoldgie sa
da pozriet’ pod Skvrnu. Ukézalo sa (r. 1998), ze
Skvrna je plytky dtvar a konvergentné toky udrzuji
Skvrnu stabilnid. Vola sa to coffee cup model. Ale je
to vel'mi kontroverzné a nespravne, pretoze I'udia
¢o robili tuto inverziu, tak odignorovali magnetic-
ké pole. A povedali, Ze efekt magnetického pol'a je
slaby Co sa zistilo, Ze nie je pravda. AZ 90% efek-

Hioubka [Mm]

Hloubka [Mm]

tov na vlndch okolo slne¢nych Skvin si spdosobené o= _vad@égost od gtredu Slfvrr\y [Mlﬁ]] B =
prave magnetickym pol’ om.

Ked’ sa pozrieme na Skvrnu v 3D modely, tak
pod fou vidime studend oblast’ (pomald rychlost’
zvuku) a pod studenou oblast’ou tepld oblast’ (vel'kd rychlost’ zvuku). VSetky modely, ktoré su spravené
neviem dokdzat’, pretoZze mame pozorovania iba z povrchu Skvrny a nevidime ¢o sa deje pod Skvrnou.

Obr. 33: Vrchny: dnesné numerické modely, spodny:
inverzia (nespravne, bez B)

Vel'ké erupcie moZu sposobit’ aj viny na povrchu Slnka a to nazyvame slnkotrasenie. Tieto viny sa
podobaji vindm po hodeni kamena do vody.
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8 SLNECNY MAGNETIZMUS

8.1 SLNECNY CYKLUS

Z. pozorovani sa zistilo, Ze Slnko ma hlavny cyklus 11 rokov. Objavil to Heinrich Schwabe v roku 1834,
ktorv si robil Statistiku toho ktoré dni vidi slne¢né Skvrnv a ktoré dni ich nevidi a takto sa ukdzalo. Ze sa

300
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o ; J ! \ . . . T
1600 1650 1700 1750 1800 1850 1900 1950 2000 2050
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Tento cyklus mo6Zeme pozorovat’” pomocou poctu slne¢nych Skvin, plochy slne¢nych $kvin, mohutnosti
erupcii, atd’. Od roku ~ 1760 su tieto cykli ¢islované a aktudlne sa nachddzame v minimu medzi 24. a 25.
cyklom.

8.1.1 HOMOPOLARNE DYNAMO Y

Homopolarne dynamo sa skladd z vodivého disku a zakridteného dro- U
tu. Dochddza tam ku vodivému dotyku s drotom (disk so zaciatkom ciev-
ky, ty¢ s koncom cievky), ked’Ze drétom tecie prad ().
Otéazkou je ¢i moZe prad narast’. Vieme, Ze magnetické pole budené
pridom ma tok & = MI, kde M je vzdjomnd indukcia drétu a disku. Z
rotacie vznikd elektromagneticka sila € dana:
_dd Q Q

Zp="MI

8 = —
dt  2m 2n Obr. 34: Homopoldrne dynamo

pricom 5% = v €o je redlna frekvencia ziskand ako %. Z 2. Kirchhoffovho zdkona = sucet ibytkov napitia
sa v smyCke rovna suctu elektromagnetickych sil v tejto Casti obvodu, ziskame rovnicu pre prid ako:

L‘”+R1—g— QMI
dt - 2n

kde R je rezistencia (odpor) celého systému a L indukénost’ cievky. A rieSenim tejto rovnice ziskame:
1(t) = Lpe”
(o)
pricom pre y > 0 plati Q > % ¢o znamend, 7e dochadza ku rychlej roticii a teda ku generacii pradu. Cim

sme si potvrdili naSu otdzku, Ze prid modze nardst’. Co znamend, Ze toto je dynamo. Dynamo v principe
znamend, Ze mame rotujuci stroj, ktory premiena mechanickud energiu na prad.

8.1.2 HLAVNE PREJAVY CYKLU

Pocas cyklu sa meni poCet a mohutnost’ aktivnych javov o znamen4, Ze napr. pocet vidite'nych skvin
sa meni a ide od minima po maximum v 11 roénych cykloch. Dalej lokdlne aktivne javy migruja ku rovniku,
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Obr. 35: Migrécia slnecnych Skvin (Butterfly diagram)

nachddzaju na vicsich Sirkach a na konci cyklu sa nachddzaja pri rovniku vid’

obr. 35. Na tomto obrdzku vidime aj to, Ze ked” kon¢i jeden cyklus a druhy cyklus zacina, tak sa to niekedy
prekryva (mdZze to trvat’ 2 - 3 roky).

Polarita veducich skupin Skvfn a globalneho magnetického pol’a sa cyklus od cyklu meni. A magnetické
pole sa zosiluje a zase rozpust’ a periodicky, teda je to akysi typ dynama.
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Obr. 36: Zikon polarity slnecnych Skvin. Krivky reprezentuji aproximované varidcie v
koreSponduji magnetickym polaritdm skupin Skvin.

8.1.3 JOYOV ZAKON

Joyov zédkon hovori o tom, Ze pokial' spojime
veducu a nasledujicu Skvrnu (kladnu a zdpornu po-
laritu), tak tato os je naklonend ku rovniku (sklone-
na vo¢i rovnobezkam). Cim je blizsie ku rovniku,
tym je sklon mensi.

8.2 DYNAMO

Ciel' om popisania slnecného dynama je predpo-
vedat’ pomocou neho slnecnu aktivitu.

Obr. 37: Joyov zakon
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8.2.1 BABCOCKOVE DYNAMO

Popisuje mechanizmus, ktory moze vysvetlit’ slneCné Skvrny a magnetické vzory pozorované na Slnku.
Na obr. 38 st zndzornené 4 stupne Babcockov-
ho modelu:

a) Na pociatku mdme dip6lové pole (minimum
aktivity) a toto pole siaha iba do konvektivne;j
vrstvy, ale nie hlbsie.

b) Magnetické pole je zmrznuté do plazmy a
Slnko diferencidlne rotuje. Z toho vyplyva,
Ze sa siloCiary zakrivuju a zamotéavaji. Po-
le sa zosiluje (urcitou oblastou prechddza
viac magnetickych silociar). Toto sa nazyva
Q efekt, teda meni poloiddlne pole na toro-
idalne.

¢) Magnetické siloCiary su nestabilné a vystupu-
ju nad povrch. Magnetické trubice vzplyvaji
a formuju aktivnu oblast’. Polia nie su Cisto
toroiddlne, ale maju svoju poloidalnu zlozku,
ktord je opacnd oproti povodnému globélne-
mu poloiddlnemu pol’'u.

d) Pole v aktivnych oblastiach interaguje s glo-
balnym pol'om a prepojuje sa v koréne. To
znamend, Ze pokial' vznikne dvojica Skvin,
tak veduca Skvrna z jednej hemisféry sa spoji
s vedicou Skvrnou druhej hemisféry a znac-
nd Cast’ pol'a anihiluje. Chvostova Skvrna je Obr. 38: Babcock dynamo
unaSand meridiondlnym tokom k p6lom, kto-
ré maju opacnu polaritu. Formuje sa globélne
opacnd polarita, ktord je prevazne poloidélna.

Tento jav sa nazyva  efekt a teda meni toro-
iddlne pole na poloidélne.

Meridionalny tok je dolezity pri odnose né-
slednej polarity k pélu a podpisuje sa na zmene celkovej polarity.

8.2.2 BABCOCKOVO-LEIGHTONOVO DYNAMO

Je to presnejSie matematicky popisané dynamo. Narozdiel od Babcockovho dynama, ktorého efekty
operuji v hibke (zrejme na dne konvektivnej zény), tak Babcockovo-Leightonovo dynamo sa vyskytuje v
pripovrchovych vrstvach a oba efekty su priestorovo oddelené. A potrebuje bipolarne magnetické oblasti.

Tento model je vhodny kvoli tomu, Ze produkuje dost’ veci €o s pozorovania vyplyva. Dizku cyklu ma
22 rokov. Fazovy posun medzi k rovniku migrujicim toroiddnym pol’om a k p6lu migrujicim poloiddlnym
pol'om. Silné toroidalne pole (10 - 100 kG) na dne konvektivnej zony, ktoré je nutné pre forméciu Skvin v
spravnych §irkach. Poldrne pole, ktoré ma ~ 10 G. Slabu antikolerdciu medzi amplitidou a dizkou cyklu.
A asymetriu ako interakciu dip6lu a kvadrupdlu.

Ale problémom je, Ze nie je samovybudené, teda po vel'’kych minimédch by sa uz nenaStartovalo (mozna
existencia d’alSich efektov). Vyzaduje primordindlne pole, ktoré iba prerozdel'uje a zosiluje v cykle.
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8.2.3 MEAN - FIELD THEORY

Indukc¢na rovnica ma tvar:

0B

o = VX (FxB)+nAB=Vx vXE—anE] (134)
Rozdelime si magnetické pole B a rychlost’ v na dve Casti a to na strednt Cast’ a fluktudciu:
B=<B>+b
V=<V>40

pri¢om predpokladdme, Ze stredné fluktudcie st nulové < @ >= 0, < b >= 0. Tieto definicie si dosadime
do rovnice (134):

2{<B>4¢):VxK<v>%m»x(<B>4¢)—an(<B>%%ﬂ

ot
to si rozdelime na strednu Cast’ a fluktuacie:
0
E<B>:kav>x<B>+<wa>—an<Bﬂ
0
Eb:Vx[<v> Xb+wx <B>4+w0xb—<®xB>-nV xb

Zadefinujeme si € =< @ X b > ako elektrické pole vytvorené fluktujicimi Castami a G = ® X b— < @ X
b>.

UvaZujme, Ze b a < B > je v linedrnej relacii a € a b je tieZ v linedrnej relécii. Z toho vyplyva, Ze aj € a
< B > by mali byt linearne. Teda:

E=0<B>—-BVX<B>+.. (135)

pre izotropnu turbulenciu plati:

1
o==-<0w-VXo>T1T

3
1
ﬁ:§<ww>r
pricom 7 je korelacny Cas a @ -V X o je kinetickd helicita. A teda:
Jd<B>
—57—:kav>x<B>+a<B>—<n+B>Vx<Bﬂ (136)

kde <v> x < B> je Q - efekt, &« < B > je o - efekt a 1+ = n je turbulentnd viskozita.

Ako moéze byt’ o urcena?
Odhadom:
o ==£lQ
kde [ je konvektivna dizka a Q rotadnd rychlost’ a znamienko sa uréi podl'a helicity v danom mieste (vzdy
opacne).
Numericky:

<wxb>- By
o= 5
By
pricom By je magnetické pole Skvrny. (o0 €<~ cm/s,~ 100m/s >)
Moderné dynamo sa simuluje numericky, teda fituji sa historické data. Je to kinematické dynamo a

operuje sa s prenosom hmoty meridiondlnym tokom alebo diftiziou. Predpovede nie su ddlezité pre fyziku,
ale pre aplikacie ako napr. elektroniku, rozvody, kozmické pocasie.
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8.3 PRECO 11 ROKOV?

Mame tri procesy, ktoré to zapricinuju a to zosilenie pol'a (5 - 8 rokov), jeho vynorenie (1 rok) a transport
k polom (3 roky). Takze spolu to ddva 9 - 12 rokov a je to nastavena na 11 rokov co je polcyklus a cely
cyklus je 22 rokov.

8.4 MAGNETICKE POLE NA SLNKU

Méme pozorovania magnetické pol’a Slnka, ktoré ndm hovoria o tom aké silné a akd je konfiguricia
tychto magnetickych poli na Slnku. Magnetické pole je pozorované v atmosfére a to vo fotosfére, chromo-
sfére a v kordne.

Vo fotosfére moZeme vidiet’ slnecné Skvrny, knoty, fakule, pdry alebo jasné body. Tieto vSetky javy ndm
hovoria o silnej koncentréacii magnetického pol’a na rozdielnych spektralnych $kdlach. Dalej v chromosfére
mozeme kvoli magnetickému pol'u pozorovat’ vldknité Struktdry, plage, spikule a protuberancie. V koréne
st kvoli magnetickému pol’'u viditel'né protuberancie a paprskové Struktury.

Vo vSeobecnosti ma magnetické pole v slnecnej atmosfére 3D Struktiru. TakZe je tam nejaka zdvislost’
medzi 3 vrstvami atmosféry a nejako nasleduji rovnaké magnetické pole.

Magnetické pole sa vyvija v Case. To je nieCo Co sa zistilo z pozorovania napr. Skvin. Slne¢né Skvrny
sa objavia z nicoho potom sa vyvijaju, teda zmenia tvar, plochu a ndsledne sa rozpadnu. Niektoré javy su
vel'mi rychle a trvaji len niekol'’ko sekind alebo mintt ako napr. slneéné erupcie. Dalej v Ease sa vyvijaju
protuberancie. Na Slnku nastdva aj dynamika malorozmerovych magnetickych poli.

Magnetické polia na Slnku m6Zu byt’ pozorované roznymi metédami. M6Ze sa pouZzit’ Zeemanov jav,
Hanleho jav alebo (spektro)polarimetria.

Zeemanov jav je postaveny na rozsStiepovani spektralnych Ciar a nasledne maju tieto spektralne Ciary
roznu energiu a produkuje polarizované Ziarenie v pritomnosti magnetického pol’a. Bez p6sobenia mag-
netického pol'a by mali hladiny rovnaki energiu. PouZiva sa hlavne na meranie magnetického pol'a vo
fotosfére.

Hanleho jav je citlivy na slabé polia, preto je vhodnej$i na pozorovanie magnetické pol’a v chromosfére
a koréne. Tento jav hovori o tom, Ze ¢iastocne polarizované svetlo z povrchu narazi na plyn magnetickom
poli, ktoré zniZi polariziciu svetla a tito zmena je Umernd intenzite magnetického pol’a.

Pomocou (Spektro)polarimetrie sa meraju profily spektrdlnych ¢iar v réznych polarizaciach a tak sa
dé odvodit’ cely vektor magnetického pol’a a nie iba pozdiZna zlozka ako pri Zeemanovom jave.

8.4.1 POZOROVACIE DOKAZY MAGNETICKYCH TRUBIC

Pozorované magnetické utvary Su Skvrny, pory, magnetické knoty, malé magnetické elementy a fakule.

SInec¢né Skvrny st vel’ké hrubé trubice so silnym pol’om (viac ako 6000 G). Tieto trubice maji rozmer
tisicky az desiatky tisic km a priemerne Ziji niekol’ko dni aZ mesiace. Skladaji sa s umbry a penumbry,

Poéry s slabsie trubice. Su to slne¢né skvrny bez penumbry a na ich vznik staci slabsie magnetické pole
(~ 1500 G). Rozmerovo maju len par sto kilometrov a Ziju iba niekol'’ko hodin aZ dni.

Magnetické knoty su nevidite'né v bielom svetle, ale si viditeI'né v spektrogramoch kvoli Zeema-
novmu roz$ireniu v IR. Vyskytuju sa v okoli Skvin. Maju malé rozmery a opacnu polaritu nez Skvrna, ale
celkovo ma porovnatel'ny tok ako Skvrna.

Malé magnetické elementy sa objavujui v intergranuldlnych priestoroch. St malé iba stovky km, ale
pohybuju sa rychlo (0.5 - 5 km/s). Na rozdiel od knotov maju aj horizontalnu komponentu. Vyskytuji sa v
oblastiach s koncentrovanym magnetickym pol’om. Su pozorovatel'né v G pase, kde mdzme vidiet’ mole-
kuly CH. V magnetickych oblastiach dochddza ku rozpadu CH molekul ¢o spdsobi nizsiu koncentraciu CH
a teda aj niZSiu absorpciu svetla tymito molekulami, a teda dochddza ku relativnemu zjasneniu. Ak je vys-
Sia teplota, tak je aj vysSia rychlost’ disocidcie o je dosledkom pozdizneho ohrevu takmer transparentného
vnutra trubice. Naopak pri niZSej hustote dochddza menej ¢asto ku asociativnym koliziam.

Fakule sa nachddzaju v oblastiach koncentrovaného magnetického pol’a. Su to jasnejSie oblasti zvycaj-
ne okolo Skvin a dochddza k nim dosledkom depresie magnetického pol’a, pricom sa pozerdme na hortce
steny.
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8.5 SLNECNE SKVRNY

Slnecna Skvrna je temnd, pretoZe je chladna (4500 K) a chladna je
kvoli silnému magnetickému pol’'u, ktoré zabranuje toku tepla zo spodu.
Magnetické pole idice zo spodu vytvara umbru a, ked” sa skloni vytvara
penumbru ako to vidime na obrdzku.

8.5.1 MCINTOSHOVA KLASIFIKACIA SLNECNYCH SKVRN

Celkovy tvar a velikost Tvar a velikost . L .
skupiny nejvatsi skvrny A = unipoldrna skupina bez penumbry
0 5 10 18 20 50

e ———— } i B = bipoldrna skupina bez penumbry

C = bipolarna skupina, jedna Skvrna s penum-
* Rozlozeni skvrn brou
A % ve skupiné X . . . X
D, E, F = bipoldrna skupina s penumbrami (rozdiel
g i . , .

i . ® je vo Vc?l ko/stl) .

z x H = unipoldrna skupina s penumbrou
”~ & 0 . 2
< 5 0 x = S8kvrna bez penumbry
ey - : r = penumbra v zdrodku, skor zrnitd

D ot & s = mald vldknitd penumbra kruhového tva-

a 1
o i .
Ty ® <@ w a = mala nepravidelnd penumbra
v AE - 5 = : h = vel’ka symetrickd penumbra
@ * Ny o & s . .
] &5 k = vel’ka nepravidelna penumbra

¥ ¥
k

)} x = jednoduchd skvrna

1 o = iba veduca a nasledujuica Skvrna

i = medzi chvostovou a veddcou Skvrnou sa nachddza vel’a malych Skvin bez vyraznej penumbry
¢ = medzi chvostovou a vedicou Skvrnou sa nachddza aspon jedna Skvrna s vyraznou penumbrou

8.5.2 MORFOLOGICKA KLASIFIKACIA AKTIVNYCH OBLASTI

o — unipoldrna skupina

(8 — skupina majuca obe polarity, ktoré si oddelené

'y — skupina, kde st obe polarity rozdelené tak nepravidelne, Ze znemoZiiuju klasifikdciu ako {3
B-y — bipoldrna skupina, kde k oddeleniu polarit nesta¢i jedna nepreruSend linia

0 — dve umbry v jednej penumbre vzdialené menej nez 2° maju opacné polarity

-6 — skupina klasifikovand ako [> obsahujtica jednu alebo viac 6 Skvin

-v-6 — skupina klasifikovana ako [3-y obsahujuce jednu alebo viac 6 Skvin

v-0 — skupina klasifikovana ako y obsahujica jednu alebo viac 6 Skvin

8.5.3 VEL’KOROZMEROVA STRUKTURA

Umbra sa nachddza v strede. Této oblast’ je najtmavSia a najchladnejSia a medzi tmavymi jadrami st
Casto svetelné mosty, nachddza sa to az o 1000 km niZSie neZ okolna fotosféra. Je tam silné magnetické pole
(az 6000 G) a je skoro vertikdlne.

Penumbra nachddza okolo umbry. Je vldknita, teda tvorend fibrilami. M4 slabsie magnetické pole (~
1500 G) a je viac sklonend ku fotosfére (~ 70° vo¢i normaéle). Hranica medzi umbrou a penumbrou je dana
intenzitou vertikalnej zlozky magnetického pol’a a to pokial’ je nad 1700G, tak mame umbru a pokial’ je to
menej, tak je to penumbra.

Moat je tok od penumbry von. Jeho rychlost’ je priblizne 500 m/s a nie je vZdy formovany. Zvycajne je
formovany ked’ je stabilnd Skvrna a penumbra existuje.

Evershedov jav je systematicky tok v penumbre radidlne zo Skvrny. Jeho rychlost’ je priblizne 4 km/s.
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8.5.4 FORMACIA SKVRN

Slnec¢né Skvrny sa objavuju ked’ malé magnetické elementy su ku sebe tlaCené supergranulami. Su
formované zvycCajne v spojnici 2 alebo viacerych supergranul. Fragmenty udrZuju identitu v priebehu Zivota
Skvrny a ku rozpadu opidt’ dochddza po rovnakych fragmentoch. Nastdva aj vynorovanie magnetickych
smyciek a nazyva sa to Q loop.

Dochadza ku dynamickej diskonexie od koreniov. Magnetické pole sa narusuje u korenov, teda v kon-
vektivnej vrstve pomocou turbulentného pridenia okolo magnetickej smycky. Nakoniec sa pretrhne, spodnd
Cast’ sa opdt’ narovnd a osamoteny magneticky ostrov je roztrhany turbulenciami. Pozorované iba v nume-
rickych simuldcidch.

Predpoklada sa, Ze rozmernejSie a komplikovanejSie Skvrny su starSie a su viac spojené s d’alSimi pre-
javmi aktivity a to erupciami.

FORMACIA

Koncentrécia toku supergraniil. Chceme dosiahnut’ rovnovahu. Rychlost’ rozpadu difiiziou je ~ d?/n,
pri¢om 7 je difuzivita a d je vel'’kost’ elementu. Pre ¢asovu Skdlu advekcie plati [ /u. Ked’Ze chceme rovno-
vahu, tak plati:

d> 1
T=—=—
n u
kde [ je vel'’kost’ granule a u je rychlost’. TakZe z toho vyplyva:
I P
2= (137)
u R,

kde R,, je magnetické Raynoldsovo cislo.

Chceme vediet’ aké silné magnetické pole mdze byt takto vytvorené. To mdZeme namodelovat’ tak, Ze
zoberieme magneticky tok zo supergranil. Odhad koncentrovaného pol'a je odhadnuty tak, Ze cely poza-
d’ovy tok sa koncentruje do elementu, takze 8012 = Bd?, a teda:

Bol>  Byl?

B = = =
d? 12/R,,

RuBo (138)

pre typické hodnoty fotosféry plati I = 30 Mm, R,, = 10%, By ~ 0,1 G, u ~ 300 m/s, takZe d = 300 km,
B ~ 10° G. Takto by sa dala vytvorit’ §kvrna za ¢as T = [ /u = 10° s ~ 1 den.
Ak sa koncentrécia zastavi vyrovnanim tlakov, teda:
B2 pu2

—_— —

2u 2

B~ \/lipu (139)

takZe pre fotosféru p =3 x 10~* kg/m?, u ~ 300 m/s bude platit’ B ~ 60 G &¢im sa nedd vytvorit’ §kvrna,
pretoZe to nie je dostatocné magnetické pole. Musi sa to tvorit’ inak.

KONVEKTIVNY KOLAPS

Vertikdlne magnetické trubice: adiabatické vychylenie dole, teda je materidl v trubici chladnej$i a posu-
va sa dole.

Rovnicu pre rovnovihu P = P; + B? /2u vloZime do pohybovej rovnice:

@4_ ﬂ+l@—0
or ox Tpox
v 9 (1, P B
5 (2 ) o
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HI'addme charakteristické chovanie, tak integrujeme cez tvar trubice:

X2
/ Ldx=< ... >

X1
a ked’Ze mame staciondrne pole, teda % < v >=0, tak dostaneme:

1, B
< + 5PV G > konst. = (P;)

BN\ oLy ip
() =043 () - 8) (141

o znamend, 7e magnetické pole vzrastie vonkaj§im tlakom alebo tokom pozdiz trubice. Kolaps je stabilny

.....

MAGNETICKA VZPLYVAVOST
Mame horizontalne trubice v konvekénej zéne bez pohybov. Pre rovnovihu plati P, = P; +B?/2u, kde
i znamend vnutornd (internal) a e vonkajsia (external). Pre tlak plati vztah P = RTp/u, pricom u = 1,
pretoZe chceme Cisto hydrogénovi atmosféru, ktord je dobrd pre Slnko. Ked’ si ddme tieto dve rovnice
dokopy, tak dostaneme tlakovi rovnovahu:
B?
RT(pe—pi) =7, (142)

.....

Pre Lorenzovu silu plati:

VxB)xB (B-V)B _B?
(VxB)xB _ (B-V)B o5 (143)
u u 2u
kde (B-V)B/u predstavuje tenzi a VB2 /2 predstavuje pracu tlaku.
Plati, 7e (B-V)B/u ~ B?/ul, kde I je charakteristickd vel'kost’ perturbdcie. Pre nestabilitu plati:

JL=jxB=

B; _ 2RT (pe — pi)

2RT
=1>—=2Hp (144)
8
kde Hp je vySka stupnice tlaku (pressure scale height). A teda:
drP _ldP_PdlnP_ P
dr pg_Pdr_ dr  Hp
P
—=RT
p
P RT
—_—= — = HP
p

teda pokial’ je pertubécia dost” vel'k4, tak trubica je nestabilnd a vzplyva.

Pre ¢as vynorenia plati T ~ d/cs, kde d je hibka a c4 je Alfvénova rychlost’. Pre vniitorné magnetické
pole B; = 10 kG trubice na dne konvekénej zény (p = 200 kg/cm?, d = 200 Mm) je &as vynorenia T ~ 2
mesiace. Rychlost” klesa ku povrchu, takze je to dlhsie T skor rok.

MAGNETO HYDROSTATICKY MODEL SKVRNY (MHp MODEL)
Predpoklady pre tento model, ktory vidime aj na obrazku 39 si: B = B(R), priCom max(B) = B; =
B(R=0), B(R — o) = 0; pi = pi(z), pe = Pe(2)-
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B V hibke nastdva rovnoviha, teda:
B*(R,z
g P(R,2)+ ;u ) _ P(z)
Se
JdP
fe = —p(2)g (145)
Z
Obr. 39: MHp model
pricom pre R — oo:
dP
i 146
£ = Pe)s (146)
apre R=0:
B2
P@)+5, =R (147
dP;
d_zl = —pi(z)g
dp _ dF,
dz  dz

to je z dovodu toho, Ze na B = 0 je B; konStantné. A z toho vyplyva, Ze existencia magnetickych poli
neovplyviiuje hustotu narozdiel od teploty. Teda p, = p;. Potom mo6Zeme rovnicu 147 d’alej upravovat’ pre
P; < P,, pricom P =RpT /u, kde u = 1:

BZ
P+-L=P
+2u A
BB
P, 2uP,
L) _, B |
Te(z) 2uP(2))

v poslednom vzt ahu sme dosadili stavovud rovnicu. Zvycajne je Bl-2 /21 > P.(z). Ked’ tento vzt'ah zdiferen-
cujeme dostaneme:

2B;(R) dB;(R) - dr.
2u dz dz

dpe < 0 pretoZe graviticia ide opacnym smerom ako os z, teda ¢im d’alej sme od centra tym je tlak aj hustota
dB; ( )

mensia. A z toho vyplyva, Ze
const. PretoZe:

< 0 ¢o znamend, Ze trubica s vySkou diverguje, pretoze ® = [ B;dS =

dz  dz  2u dz

vieme, Ze 2212 ”ﬁlB t>0a teda B d dFe %o znamend, Ze je mensia hustota v trubiciach vo vyskach. Takze tlak

vo vnutri klesa rychlejSie ako tlak vonku. To ndm déva fakt, Ze vnitornd hustota tieZ musf rychlejsie klesat’
neZ vonkajSia.

8.5.5 JEMNA STRUKTURA

.....

me ¢i je to ich skutoéné vel'kost’, pretoZe sa pohybUJeme na hranici rozhsema. Formuju sa na hramclach
fragmentov. St to zrejme degenerované granule.
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Svetelné mosty oddel’uji fragmenty na umbre.
Svetelné mosty maji slabSie magnetické pole Co
znamend, Ze tam viac prebieha konvekcia. St sklo-
nenejsie neZ v umbre a Casto maju granuldrnu Struk-
tdru.

Penumbralne filamenty maji v podstate stdle
nezndmu hrubku. Niektoré si tmavé, tie su aj sklo-
nené a niektoré su svetlé.

Penumbralne zrna su vyrazné na koncoch jas-
nych vlakien na hranici penumbry s umbrou. Pohy-
bujd sa pozdlZ penumbrélnych filamentov. Docha-
dza ku radidlnym pohybom vo vnitri do umbry a
von do kI'udnej fotosféry.

Obr. 40: UC - umbrdlne jadro, PG - penumbrilne
zrno, LB - svetelny most, UD - umbrélne body, DN
- tmavé jadro, DB - rozptylené pozadie

8.5.6 MODELY SLNECNYCH SKVRN

Prvym modelom je jednotliva trubica (magnetokonvekcia), teda vSetky jemnejSie Struktdiry su do-
sledkom degenerovanej konvekcie. Vysvetl'uje aj dianie v umbre a penumbre ako dosledok degenerovane;j
granulécie.

Daliim modelom je zviizkovy model (spagethi), ktory je tvoreny zvizkom magnetickych trubic a jemné
Struktdry st vysledkom turbulentnej konvekcie medzi trubicami.

Medzi tymito modelmi nevieme rozhodnuit’ na zdklade fotosférickych pozorovani. Zatial’ je preferova-
nejsia jedna trubica kvoli numerickym pozorovaniam a dosledkom rieSeni MHD rovnic v konvektivnom
prostredi.

9 ERUPCIE

9.1 ENERGETCKE JAVY NA SLNKU

Prvy krét boli slnecné erupcie pozorované 1.9.1859 R. Carringtonom. Behom zakresl’ovania skupin
slnecnych Skvin si v§imol vyznamné zjasnenie, ktoré trvalo priblizne 5 mintt. Den potom zasiahla zem
geomagnetickd burka. Bolo to pozorovanie bielej erupcie.

Erupcie s energetické javy, kedy sa uvol'tiuje az 10%° J energie behom maximalne par desiatok minit.
Su pozorované v optickom obore na Ho Ciare. Chromosférické erupcie, ktoré si zvycajne dvojvlaknové,
kazdé vlakno ma4 inu polaritu a medzi nimi je pradova vrstva. Pri erupcii sa vlakna od seba vzd’al'uju.

Erupcie sa pozoruju aj v UV, RTG a radiovej oblasti Ziarenia, je to svedok netermélnych procesov (v
radiovej oblasti je to napr. synchrotronné Ziarenie). Erupcia je spojovand s rekonexiou magnetického pol’a.
Svetelnd krivka vykazuje prudky nérast a potom exponencidlny pokles, pricom doba ttlmu je iba par minat.

9.2 KLASIFIKACIA ERUPCII

Maiéme rézne klasifikdcie a to energetickd, ktord je objektivna, potom podl’a plochy a podl’a intenzity a
tieto rozdelenia su subjektivne.

Energeticka je rozdelend podl’'a toku energie v izkom pdase (0,1 - 0,8 nm) RTG oblasti. Rozdel'ujui sa
na A (1078 - 1077 W/m?), B (107 - 1075 W/m?), C (10~¢ - 10> W/m?), M (medium, 10~ - 10~* W/m?),
X (extreme, 10~* - 1073 W/m?) a to podl'a maximaélnej hodnoty celkového toku energie. Dalej sa pouZiva
ku oznaceniu pismenom aj oznacenie ¢islom.

PodPa plochy je merané v Ha Giare a poéitaji sa jasné pixely. Kategérie si S (<2°2), 1, 2, 3, 4 (>25°%)
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Podl’a intenzity rozdel'ujeme na F (faint), N (normal), B (bright). Toto rozdelenie rozhoduje pozoro-
vatel’.

9.3 DISIPACIA MAGNETICKYCH POLI

Disipacia magnetickych poli je v oblasti pridovych vrstiev, ktoré si formované pohybmi plazmy. De-
formdcia magnetickych poli zvySuje vol'nd energiu, lokdlna deformacia AB produkuje priadovu vrstvu.

Rapidna disipdcia nastane v mieste, kde Maxwellov tenzor produkuje priadovi vrstvu smerom klesajice;j
hribky.

Explozivna disipacia nastava v okoli singularnych bodov magnetického pol'a (B = 0), kde k disipacii
mozZe dojst’ aj napriek nizkej rezistivite.

Vypocet kompletnej disipacie Skvrny v koréne. Nech magnetické poole je B ~ 1000 G = 0,1 T a apro-
ximujme slneéni $kvrnu ako kocku V = (10 x 10 x 10) Mm? = 10'® m?. Tak potom energia:

B2 0,01
E,=—V=-—"—10%] ~4.10*]
2u 21

¢o je maly vytrisk. Teda je to o viac rddov menSie neZ sa pozoruje. To znamend, Ze kl'udova disipécia nie
je zdrojom erupcii.
9.3.1 CASOVE SKALY

Neexplozivna erupcia tvorend Joulovym teplom:

B22 2 1B B%/2 L*c
j2o u uwL| B?*/uil’c 2

kde o je konduktivita.
Pre porovnanie si ukdZeme Casovu Skdlu pre difdziu pol’a:

B 1
dr uo
B 1 B
e po L

= t4if ~ LOL?

¢o je porovnatel'né s Joulovym teplom. Teda Joulova disipécia a diftizia pol’a sti podobné v rychlosti.
Pre difuzivitu plati:
1

77:“—6

a pre chromosféru je ) ~ 107 cm?/s a pre korénu je ) ~ 3-103 cm?/s. Co je pomalé pretoze t ~ L2/1’] ~10'1
s pre chromosféru, pricom L ~ 10° cm. TakZe toto nie je hlavny mechanizmus, ktory budeme brat’.
Dalej mame dynamicky jav a to advekciu. Dynamicky &as je definovany ako vzdialenost’ za rychlost’,
teda z; ~ L/v. Porovname:
I’ LvL

ti=— =" =Ryt
j n nv Mld

kde Ry je Raynoldove magnetické Cislo a popisuje silu advekcie voci diftzii. Pre Ry, < 1 jet; > 14. Pokial
rychlost’ je Alfvénova rychlost v = c4 ~ 10° my/s, tak:

[? Ley L L
tj: _= :NL— :NLtA
n n ca CA

kde Ny, je Luinguistovo Cislo a 74 je Alfvénov Cas. Pre Ny, vysoké je plazma vysoko vodiva a pre Ny nizke
je plazma rezistentnd.
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Charakteristicky ¢as neexplozivnej disipacie dynamickym procesom s Alfvénovou rychlost ou v koréne
je:
LN,
I = AP 10158
CA
pretoZe v korone plati L ~ 107 m, cp ~ 10° m/s, n-~ 103 cm?/s, N; ~ 1014, L/cp ~ 10 s. Tento Cas je
pomaly, takZe neexplozivny rozptyl nevysvetl’'uje ¢o sa deje v slnecnej erupcii.

9.3.2 EXPLOZIVNA DISIPACIA

SWEET PARKEROV MODEL
lu Antiparalelné pole je tlatené ku sebe v dlzke L rychlost’ ou

U u a plazma je vytlacovand medzi antiparalelnymi poliami Alf-

vénovou rychlost’ou ako to vidime na obrazku. VB rastie az

\//’ do vytvorenia ustdleného stavu. V oblasti 6 je pridova vrstva:
é\ ﬁ_%
- .

1 B
C, y j=—VXB~— (148)
— S H po

h 4

/ a energetickd rovnica m4 vzt ah:

V bode u osi vznikd pretlak (termdlna $kéla je ty, = L/c4), ktory je balancovany tlakom magnetického
pol'a (tato termélna energia bola odobrana magnetickému pol'u) a plati:

Unlty = B g B L
th 2,LL_TI,LL252CA

5— 2nL InL
Hca CA
takze zavisi na Skale.

Rovnicu kontinuity mdZeme zapisat’ ako pul = pdcy (Co ide do vniitra, musi ist’ aj von), kde u je
nezndma rychlost’ znovu pripojenia (reconection speed):

pre 0 plati:

nL
w0, _Vea,  _ jmca (150)
I A V3

Ked’ pouzijeme Lundguistovo ¢islo N = Lca /1, tak dostaneme:

_/nea n
u= = c
L LCA

A teda charakteristicky ¢as pre Sweet Parkerov model je:

L LJN,
tp = — = L (151)
u CA

NS}

VNL

&o je pre korénu tsp ~ 108 s o je stile pomalé.

ENERGETIKA SWEET PARKEROVHO MODELA Predpoklad je, Ze 0 < L, tak potom u < c4. Takze
rychlost’ je omnoho mensia ako Alfvénova rychlost’.
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Rychlost’ vtoku elektromagnetickej energie ndm dava Poyntingov tok. Tok na plochu:
2

B; B:
(ExH)L~EHL=|E=uxB|=E—L=u—""L
H H
Pomer kinetickej a elektromagnetickej energie na vtoku:
Ey; utpullL 2 2
kjin 2p _u u <1

Em,in B MLBl-zn/,u B 23_1'271 N E
pu
Na vytoku plati zachovanie magnetického toku, teda cyBy = uB;,, aked'ze V-B = 0:

Bout - @
0 L
i takZe B, < Biy. Vieme, Ze 6 < L, tak potom:

EB,u: 6

< Em,in

Co sa stalo zo zbytkom vtekajiicej energie si ukdZzeme pri porovnani kinetickej a magnetickej energie:

Exow  1/2pci(cad)  1/2¢5 1

Emin  uB’L/u % 2

TakZe polovica vtekajucej elktromagnetickej energie je konvertovand na kinetickd a druhd polovica sa pre-
meni na teplo.

PETCHEKOV MODEL
Je aproximécia Parkerovho modelu, ale L je skriatené a teda tymto

.....

L dostaneme charakteristicky Cas:
€«

Id’ tp ~ LlnNL

CA

(152)

pre korénu plati 7p ~ 300 s. Teda disipacia je v tenkych vrstvach (prido-
vych vrstvach).
Anomalna rezistivita je dosledok plazmovych nestabilit v oblastiach
pradovej plochy. Pokial' rychlost’ elektronov je porovnatel'na s rychlost’ou plazmovych vin a tak narastd
rezistivita, teda skracuje sa disipacny Cas.

9.4 VZNIK ERUPCIE

Vznika dosledkom rekonexie magnetického pol’a. Zmena topoldgie magnetického pol’a a vol'nd energia
je uvol'nend vo forme energie a Castic. VoI'nd energia sa uklad4 do konfiguracie pol’a napr. fotosférickymi
pohybmi. Typicka Skdla, na ktorej dochddza ku rekonexii odpovedad rozmerom slne¢nej Skvrny (~ 20 Mm),
ale aby ku rekonexii doslo, tak musia byt” magnetické siloCiary stlacené na vzdialenost’ ~ 1 m.

9.4.1 STANDARDNY MODEL SLNECNEJ ERUPCIE

Nazyva sa CSHKP model podl'a vedcov Carmichaela, Sturrocka, Hirayama, Koppa a Penumana. Jed-
noducho povedané, Ze rekonexia sa deje v koréne. Smycky si pozorované v UV a RTG oblasti. Zjasnenie
sa nachddza v chromosfére ako dosledok bombardovania ¢asticami. To vysvetl'uje vznik filamentov aj ich
vzd’al’ovanie.

Tento model hovori o antiparalelnej konfigurdcii magnetického pol’am pricom siloCiary su stlacené
vel'mi bllizko seba a nédsledne ddjde ku rekonexii, teda pepojeniu magnetickych silociar.
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Miéme arkddu magnetickych smyciek, ktoré spojuji dve
opacné polarity medzi ktorymi dochddza ku pohybu. Magnetic-
ké siloCiary sa nat’ahuju a prepojuju, kedy vznikaji magnetické
povrazce inak nazyvané filamenty. Pri ndhodnych pohyboch fo- :
tosféry sa zamotdvaji a tym sa tam uskladni vel'a energie, pri- : S i bod
¢om tam vznikne aj vel'’ké napiitie. it neinl eyt

Ked je povrazec aktivovany napr. nestabilitou (magnetické
pole ho t'ahd hore), tak vytlacuje cely utvar smerom hore, ¢im
vznika podtlak vo vniitri, ktory stlaca magnetické pole. Na tomto
mieste vznikd bod X, kedy sa magnetické pole prepoji a vzniknu
2 oblasti: nova arkdda a ostrov silociar. V tomto bode dochddza
ku vyraznému zahrievaniu a je to zdroj RTG Ziarenia. rentg"enm il

Erupcia zacina v kordne, kde sa Casticové zvizKy §iria dole. zdroje
Prudy castic, ktoré idd dole sa vnoruji v dvoch vldknach hlbSie do atmosféry. Atmosféra sa zahust'uje a
dochddza ku exciticiam v dosledku zraZok. Cim vznikd RTG a UV Ziarenie. Plati to pre chromosféru hlavne
v Ho. Pokial’ dojdu Castice az ku fotostére, tak sa pozoruju biele erupcie vo viditel'nej oblasti.

Nésledne sa magneticky ostrov odpoji, plazma (plazmovy oblak, CME) sa odtrhne a Siri do medzipla-
netdrneho priestoru ¢o ma vplyv na kozmické pocasie.

Problémom je, Ze model je 2D a erupcie st 3D a nie je jasné ¢i st biele erupcie vysvetl'ované spravne.

9.4.2 TFAZE ERUPCIE

Solar Flare on 6 March 1989

Mame fazy: prederupCnd, impulzivna, vrcholova (gradudl- -
na) a klesajtca. # ol

V prederupcnej faze dochadza ku kratkemu zjasneniu v wr
EUV a SXR, zrejme je to aktivdcia magnetického povrazca ..
smyckovou nestabilitou. [N T

V impulzivnej fize dochddza ku vertikdlnemu pohybu po- -
vrazca. Vytvéra sa pridové vrstva a je nestabilnd. UkdZze satzv.
ostrovkovd nestabilita, v ktorej prebiehaju fraktalne rekonexie. S
Formuje sa arkdda poerupénych smydciek. Je to vel'mi hortice, M e,
takZe chromosféra sa vyparuje a nasledne sa formuji chromosférické vldkna.

Vrcholova faza inak gradudlna nastava vo vrchole. Smycky sd postupne odrezané od rekonexie a zviz-
kov. Postva sa d’alej od neutrdlnej linie. Smycky zacinajui chladnit’ (chladné st pod hordcimi) a zacinaju
sa objavovat’ v chromosfére (chladné poerupcné smycky).

Klesajiica faza nastava pri postupnom ochladzovani, teda pri teplote okolo 100 kK. Vtedy krivka strat
tenkych Ciar dosahuje maxima. Chladenie je vel'mi efektivne a dochddza az ku katastrofickému chladeniu,
takZe plazma je dobre chladend a odtekd z arkddy poerupcnych smyciek.

Soft X-rays 1.5-12 keV

Gamma Rays 4.2-6.4 MeV

BATSE Channel 1 + GOES (scaled)
9.4.3 NEUPERTOV EFEKT S (UL R WO IS R SR T

Neupertov efekt je vzt'ah medzi tokom v SXR (soft X-ray) ]
a HXR (hard X-ray). Teda: 6000 - 1

t
Fyxr(t) o / Foxr(t')dr (153)
0

4000 7

Gounts/sec

HXR, teda tvrdé RTG Ziarenie vznika pri koliziach ¢o zna-
mend, Ze sa chova ako nardZajice Castice, priCom zahrieva-
ju atmosféru. Tato atmosféra potom vyzaruje v SXR, teda v
mikkom RTG Ziareni. Funguje to iba ak nie je chladenie.

Behom rastiicej faze je SXR tok integrdlom centimetrové- O

2 1: z N . 17:10 17:12 17:14 17:16 17:18
ho radiového toku od pociatku erupcie. PBdE s (B5e

2000 T
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94.4 PROBLEMY STANDARDNEHO MODELU

Pocet netermalnych elektrénov v erupcii: Z HXR emisie odhad nutnych tokov elektrénov je ~ 103* az
1036 s—1. Teda pre dobu trvania 100 az 1000 s si je nutnych az 103 elektrénov ku urychleniu. Co je skoro
pocet vSetkych elektronov v koréne.

Transport elektrénov z korény do chromosféry je neul’ahCovany spitnym priadom (to je dosledok kva-
zineutrdlnej plazmy), excitdcii elektrostatickych vina rady nestabilit.

Modifikacia modelu je ked” dodato¢ne priddme akceleraciu stochastickymi poliami, akceleraciu v
smyckach s helikdlnym pol’om (pozdiZ smy&ky) a akceleracia interakcii s plazmovymi vlnami.

Alternativou mdZe byt’, ked’ nositel’om nie si elektrény, ale razy torznych Alfvénovskych vin.

Moderné pristupy st v 3D. Rekonexnd geometria nemusi byt podmienend X bodom.Dochédza tak ku
dynamickej zmene konektivity tzv. kizavej rekonexie.

10 KORONA, SLNECNY VIETOR

10.1 PRECHODOVA OBLAST

V prechodovej oblasti nastdva zmena teplotného reZimu medzi chromosférou, ktord ma ~ 10* K a
korénou, ktord ma 10 K. Ked'Ze je tu skok v teplote, tak z rovnice rovnovihy vieme, Ze tu bude skok aj v
hustote.

Prechodové oblast’ ne vo vicSine nehomogénna a ked” pozorujeme spektrdlne Ciary napr. Lymanovu
o Ciaru, tak vidime, Ze s tam vel’ké dopplerové posuny. To znamend, Ze je tito oblast’ dynamickd a ma
rychly vyvoj v Case.

Ako ideme von, teda zvySujeme teplotu atmosféry, tak ideme d’alej od slne¢ného jadra smerom ku
medziplanetidrneho priestoru, tak typicka priestorovd vzdialenost’ nehomogenity narastajd. Vo fotosfére su
nehomogenity ~ 1000 km a ked’ ideme vysSie, tak sa zvySuje. V chromosfére je nehommogenita ~ 2x
vicsia a v koréne je nehomogenita ~ 10000 km a viac. To mdze byt sposobené rozpinajicimi sa trubicami
magnetického pol'a.

10.2 KORONA

OTVORENE SILOCIARY

Koréna je vonkajSia vrstva slne¢nej atmosféry Y
Sy
&

a je vysoko Strukturovand. Korénu moézeme pozo- PROTUBERANCIES=S > s s
rovat’ poCas zatmenia Slnka, ale nestaci ju vyfoto- Xy )
grafovat’ na jeden obrdzok, pretoze jej dynamicky
rozsah je vel'’ky. TakZze potrebujeme sekvenciu ob-
razkov v rdznych expoziciach a potom ich optimal- =
ne spojit’. ﬁ‘

Na obrazku vidime uzavreté magnetické pole . A
(Helmet streamers), zvyCajne sa nachadzaji nad oL /’ /- @_iﬂﬁkommm;\swém
slneCnymi Skvrnami a aktivnymi oblast’ami. Tieto i N
uzavreté magnetické polia spdjaji opacné magne- SRRT—— B
tické polarity. Elektrony si zachytdvané v tychto
smycCkdch a preto sd vel'mi svetlé.

Otvorené silociary (korondlne vlasy), nie st uplne otvorené, ale st spojené cez vel'’ké vzdialenosti. Je
to zvyc€ajne v oblasti, kde je veI'mi slabé magnetické pole. Je to zvyCajne v oblastiach slneCnych poélov,
pretoZe tam nie su nejaké vyznacné magnetické aktivity okrem pozadia alebo dipélového magnetického
pol'a. TakZe ked’ sa pozrieme na obrdzok, hned’ vidime os rotacie a teda aj rovnik.

Koronalne smycky ndjdeme okolo slne¢nych Skvin a v aktivnych oblastiach. Smycky st zdruZzené s
uzavretymi magnetickymi siloCiarami, ktoré spojuji magnetické oblasti na slneCcnom povrchu.

ﬁ -
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Protuberancie su v koréne vytvarané relativne chladnou plazmou podporovanou magnetickym pol om.
Protuberancie su jasné, ked’ sd viditeI'né na slneCnom okraji a tmavé, ked’ sa objavuju oproti svetlému
slnecnému disku (filamenty).

Polar plumes su jasné Casti v oblasti, kde slne¢ny material rychlo teCie z korondlnych dier. Je to v
oblasti s otvorenym magnetickym pol’om. Korondlne diery su beznejsie pri poloch, ale mdZu sa nachddzat’
aj inde.

10.2.1 ZLOZKY KORONY

Koréna ma vel'a zloZiek a historicky sa oznacuju latinskymi pismenami.

F koroéna je vnutorna Cast’ korény, kde stale mozeme vidiet’ Fraunhoferove Ciary. Je to svetlo odrazené
z fotosféry. Je pozorovatel' nd iba pri zatmeni kvoli difrakcii.

K koroéna nazyvand aj ako kontinuum koréna. Je to oblast’ kde uz nevidime Ziadne spektrilne Ciary,
pretoZe je tam vysoka teplota, a teda elektrony na ktorych dochddza ku rozptylu foténov sa pohybuju vel -
mi rychlo. Svetlo pochddza z odrazu vo fotosfére. Dochddza tam ku Thompsovmu rozptylu na vol'nych
elektronoch, kvoli ktorému je svetlo polarizované.

E koroéna je emisnd koréna. Pochadza z vlastného Ziarenia a je vel'mi slaba. Dochadza tam ku emisii
vysoko ionizovanych kovov. Spektrdlne Ciary vidime hlavne z UV oblasti, pretoze ked’ Ze st tam vysoko
ionizované kovy, takze energie musia byt vel'ké a dochadza ku emisii elektromagnetického Ziarenia vo
vysokych oblastiach spektra. Vidime tam aj niekol'’ko Ciar vo viditelI'nej oblasti spektra a to napr. zelend
(Fe XIV) a Cervend (Fe X) Ciara. To su Ciary, ktoré pdvodne boli povaZované za Ciary neznamych prvkov,
pretoZe tieto spektralne Ciary neboli pozorované v laboratériu. Nakoniec sa zistilo, Ze tieto spektrdlne Cia-
ry pochddzajui zo zakdzanych prechodov vysoko ionizovaného Zeleza a si mozné kvoli tomu, Ze hustota
plazmy je dost’ nizka ¢o znamen4, Ze nedochddza ku koliziam a je dost’ ¢asu na Ziarivé prechody.

Zelené korondlne Ciary reSpektuju 11 roény cyklus. Ma to podobné chovanie ako motyli diagram, ale
stCasne je tam pohyb smerom ku p6lom (rush to the poles) a v dobe ked’ d6jde ku pélom, tak zacina novy
cyklus.

T koréna je termalna koréna. Pochddza z termdlnej emisie &astic prachu. Casto to pochddza z komét,
ktoré pri pohybe okolo Slnka zanechdvaji prach.

10.2.2 EMPIRICKY PROFIL INTENZITY

Otézkou je ¢i vieme nejako pouZit’ nase merania a dostat’ nejaké informdcie o koréne. M6Zeme pouzit’
pozorovanie na urcenie hustoty:

Predpokladajme, Ze kordna je sféricky symetrickd (ak to dostato¢ne zhladime alebo spriemerujeme v
Case, tak je to vhodny predpoklad). Uréme si, Ze os x ide v radidlnom smere a os y je na nu kolma (line of
sight). Predpokladdme, Ze je tam nejaky emisny profil. Definujeme si radidlny smer cez vSetky smery ako:

2
p?= (i) =24y (154)
Ro

kde r je linedrna vzdialenost' od Slnka. Predpokladajme, Ze lokédlne vo vzdialenosti p od Slnka mame
typicki emisivitu E;(p). Uplnd intenzita:

10 = [ Ep)dy (155)

vyuZzitim predpokladu sférickej symetrie moZeme integrovat’ 2x od 0 do o a d’alej mdéZme pouzit’ zdife-
rencovany vzt'ah 154 (pdp = ydy = \/p? — x2dy) a z neho dy vlozit' do rovnice 155:

1) =2 [ Ep) (156)

p
——d
/p? —x2 p
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Ked'Ze E; je nasa nezndma, tak vzt'ah 156 musime invertovat’ ¢o vieme spravit’ analyticky pomocou
inverznej Abelovej transformdcie a dostaneme:

1 > dl/dx
Ei(p) = —— /p T (157)

to je emisia ziskana z pozorovania.
Z tedrie vieme, Ze intenzita v K koréne je sposobend Thompsonovym rozptylom na elektronoch, takze
emisiu si moézZzeme vyjadrit’ ako:

1
E(p) = orney [ 1:(6)d0 (158)
kde or je u¢inny prierez Thompsovho rozptylu, n, elektrénova hustota a dQQ = rd0d ¢ je priestorovy uhol

(solid angle).
Porovnanim vzt'ahov 157 a 158 vieme ziskat’ profil hustoty elektréonov napr. rozrieSenim radou:

1,55 2,99
ne(p) = ne0 (F‘i‘W) (159)
kde 7.0 je pozad’ova hustota elektrénov (~ 10" m=3).
Odhad pre p ~ R
E; ~ GTI’leR@IQ
E(Ro) ~ 1071,
Ei(R
L SNPIVETIE
GTR@I@

To st typické hustoty v kordne. JasnejSie miesta odpovedaju vyssej hustote elektronov (nie vyssej teplote).

10.2.3 KORONA V MINIMU / MAXIMU

(a) Minimum (1995) (b) Maximum (2003)

Obr. 41: Zatmenie Slnka

Level aktivity vplyva na tvar korény ¢o mézeme vidiet’ na obrdzkoch minima a maxima. Nad aktivnymi
oblastami sa vyskytuju helmet streamers a poCas minima aktivity sa aktivne oblasti nachddzaji okolo
slne¢ného rovnika. TakZe v minime si pozorované jasné &asti pretiahnuté iba pozdiZ rovnika. V maximu
vidime korénu kruhovi okolo celého obvodu, pretoze aktivne oblasti sa nachddzaji vSade okolo. Takze
helmet streamers sa nachadzaju vSade okrem pdlov.
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10.2.4 EMISNE CIARY

Diagnostika emisnych Ciar je mozna v UV a RTG oblasti, pretoZe to su oblasti, kde st emisné Ciary
pozorované. Malo by to byt mozné aj v optickej oblasti pri zakdzanych ¢iarach.

VySetrujeme emisnu Ciaru (m - 1)-krat ionizovaného prvku X™. Predpokladdme, Ze je tam prechod z
Jj — i elektronovej hladiny. Takze vySetrujeme:

X;rm — Xﬁm + l’lV,‘j (160)

pricom hv;j je energia, ktord ndm hovori o kvantovom elektromagnetickom Ziareni, ktoré je uvolnené pri
tomto prechode. Pre emisivitu plati:

P =N;j(XT™)Ajihv;;¥, (161)

kde N;j(X™™) je hustota, A j; Einsteinov koeficient a P, je emisny profil normovany na 1 (f*_ W¥,dv = 1).
Cim viac i6nov tam je, tym bude viac vyznamn4 emisivita.

Predpokladame, Ze sa to deje pod korondlnou aproximdciou. To znamend, Ze hladina j je populovana
so zékladného stavu zrdzkami elektronov a depopuldcia do niZsich stavov je zapriinend radiaCnym precho-
dom. Potom plati pre emisivitu:

—N? (162)

pri¢om A, je relativne zastipenie prvku X voci prvku H a AN, ~ [X] je redlna abundancia (zastipenie).
G(T,Ag;) je prispevkova funkcia, ktord ndm dadva informéciu o tom pod akymi podmienkami su tieto pro-
cesy viac a menej Gicinné (idedlne je to, ked’ je unimoddlna funkcia).

Tok vo vzdialenosti R:

1 R 1 hC 2

1

= ot [ G Ag) 20T
8 DEM
pricom N2dV = Q(T)dT a Q(T) je diferencidlna miera emisie =
DEM. DEM je teda miera mnoZstva emitujicej plazmy ako fun-
kcie teploty. Inak si moZeme rozpisat’ N2dV = N,dVN,, kde N,dV
nam hovori o pocte volI'nych elektrénov, N, o elektronovej hustote
a celkovo ndm to hovori o zrdzkovej excitdcii do vysSich hladin.

Pre 1D DEM je EM = [ N2dz, pricom EM je emission measure,
teda celkovy pocet emitujucich i6nov hocijakej teploty. Teda:

d
EM:/Nfdz:/NfﬁdT:

T T 1 1 T
dT -1 4 5 6 7 8
:/Nez (dz> dT:/Q(T)dT 104 10° 10° 107 168 T

Obr. 42: DEM(T) - r6zne mnoZstvo
plazmy ma r6znu teplotu

Ked’ to spravime pre oblast’ s istou luminozitou:
L=47R*F(A;;) = / N?P(T)dV = / Q(T)P(T)

funkcia P(7) md tvar:
hc
P(T) =AG(T,Agj)—
Agj
a nazveme ju funkciou Ziarivych strat. Je to pomald funkcia zavislosti od teploty.
Celkova luminozita je L ~ N2. Ked’ sa pozrieme na obrazky, tak vidime oblasti, ktoré sd svetlejsie a

.....
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DIAGNOSTIKA Predpokladajme, Ze mdme izotermalnu plazmu, tak m6Zme pouZit’ definiciu toku, ktory
pozorujeme:
1
F=——G(T,) EM(T 163
z ¢oho si vieme vyjadrit EM loci, ktoré je silne zdvislé na teplote T':

, F
EM(T) =4n4nR G(T) (164)
EM
Na obr. 43 vidime r6zne EM loci krivky, ktoré zndzorfiujui rézne idny a N
vidime, Ze sa pretinaji v jednom bode, ktory ndm hovori o tom, Ze je to apro-
ximdcia izotermdlnej plazmy. A tento bod koreSponduje spravnej elektrénove;j
teplote 7. Ak by sa nepretli v jednom bode, tak je to indikdcia toho, Ze plazma
musi byt multitermalna. Rovnaky i6n s rdoznymi prechodmi na takomto grafe
nie je rozoznatel' ny, pretoZe bude mat’ stdle rovnaku krivku.
Ak pouZzijeme rozne prvky, tak dostaneme iné EM loci krivky pre rozne i6- )
ny tohto prvku a tiez sa pretnd v jednom bode 7. Tento bod je pre r6zne prvky T
iba vertikdlne posunuty, horizontdlne by sa mal stdle nachddzat’ v T,. Posun vo
vertikdlnom smere je zndmkou relativnej abundancie tych dvoch prvkov. Ak
mame jeden prvok merany nejakym inym spdsobom, tak nezndmy prvok moze
byt tymto spdsobom merany.

Obr. 43: EM(T) ro6zne far-
by zndzorfujui rdzne idny

10.2.5 KORONALNY OHREV

Kor6na ma teplotu prili§ vel’kd na to, aby bola vysvetlend vodivym procesom z fotosféry, pretoze foto-
sféra je ovel'a chladnej$ia. TakZe to odporuje 2. termodynamickej vete.

Je potrebny korondlny ohrev (~ 1 kW/m?) viac v aktivnych oblastiach, menej v korondlnych dierach.
Je to také vel'ké, lebo to koreSponduje riadiacnym stratdm (P(T) funkcia). Pre chromosféru je to vicsie,
pretoZe chromosféra je tensia.

Maiéme tri skupiny modelov o korondlnom ohreve. Jeden model je nemagneticky, ktory hovori o tom,
%e je zahrievand disipaciou akustickych vin o ktorych vieme, Ze existuji v slne¢nej atmosfére. DalSie s
magnetické a to jednosmerné pomocou disipacie elektrického pridu a nislednej rekonexie a druhé strieda-
vé pomocou vin.

NEMAGNETICKE
Povrchova konvekcia vytvdra spektrum vin. Hustota materidlu klesd a teda amplitida vin narastd. Cim
vznikaju razové viny, ktoré sa rozpadaju vysoko v atmosfére. A takto sa ohrieva koréna.

Tento mechanizmus mdze vysvetlit' ohrev chromostéry, ale ohrev korony skor nie. PretoZe vlny stratia
energiu v chromosfére a do korény je prenikne minimum.

MAGNETICKE JEDNOSMERNE
Elektrické pridy pozdiZ smy&iek nest energiu. Nepotencidlové Cast magnetického pol’a obsahuje energiu.
Nasdava rozpad Joulovym teplom, rekonexiami, ktoré sti pomalé a nie su viditelI'né ako erupcie a rozpad
erupciami (nano-, piko-, ...).

V slnku nie su pozorované iba silné erupcie. Vel' ké mnoZstvo slab$ich erupcii (flares) je pozorovanych v
UV oblasti a tie sa nazyvaju nanoflares, pikoflares, ... a m6Zu produkovat’ dostatok energie na ohrev korény.

MAGNETICKE STRIEDAVE
Ohrev mozZe byt tvoreny magnetoakustickymi a Alfvénovymi vinami. Ale je tu problém. Magnetoakustické
viny ochotne disipuju, ale t'azko prechddzaju chromosférou (nizka hustota materidlu a podliehaju reflexii
spit’ do fotosféry), teda nemdzu niest’ dostatoéné mnoZstvo energie. Dalej Alfvénové viny (long distance
wavelength) I'ahko prechddzaju chromosférou, ale neochotne disipuju. A numerické simuldcie ukazuju, ze
Alfvenové viny m6zu konvertovat’ na magnetoakustické v prechodovej vrstve.
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A% do vypustenia SOHO nebol Ziaden dokaz vin v koréne. Nové pristroje odhalili aj vlny s niz§imi
frekvenciami (1 - 0 Hz), ktoré sd objavené v nizsej atmosfére a mozno maju dostatok energie.

Méame 22 modelov korondlneho ohrevu (Mandrini at al., 2000). Test zndmych modelov koronédlneho
ohrevu na pozorovanie je TRACE. Na dvoch aktivnych oblastiach s uvaZenim Statistickych chyb sa daji 3
modely vylucit’ (modely uvaZujuce konverziu p-modov z fotosféry a ich rozpad v koréne).

V roku 2007 boli objavené spikule typu II. St rychlejSie (az 100 km/s) a trvaji kratko €o je pravdepo-
dobne désledok razovych vin pri rekonexidch. Pozorované si vytrysky hortcej plazmy. Vyzerd to tak, 7e
so sebou nesu Alfvénové viny, ktoré dostacuju ku urychleniu rychleho slnecného vetra.

V roku 2015 sa ukazovalo, Ze by to mohli byt' nanoerupcie a NuStar poskytol dokaz vysokych teplot
plazmy aj v neeruptivnych aktivnych oblastiach. Ked’ je tam magnetickd oblast’, tak je hordca oblast’ v
soldrnej koréne, takZze to musi mat’ nieCo do€inenia s magnetickym pol’om.

10.3 SLNECNY VIETOR

Slnecny vietor je neustdle rozsirovanie kordny, ktord sa rozsiruje az do medziplanetarneho priestoru.
Pociatok tedrie o slnenom vetre siaha do polovice 20. storoCia kedy verili, Ze musi byt' nejaké slnecné
Casticové Ziarenie Ziariace zo Slnka, pretoZe potrebovali nejako vysvetlit geomagnetické burky.

Geomagnetické burky, teda ndrast medziplanetirneho magnetického pol’a nastal obvykle 2 dni po erup-
cii na Slnku. Z toho vyplyva, Ze musi existovat’ nejaké elektrické spojenie medzi Zemou a Slnkom.

V roku 1950 Biermann zistil, Ze iénové stopy komét mieria vzdy od Slnka. Takze predpokladal, ze musi
existovat’ nejaky stdly tok Castic, ktoré to umoZziiuju, pretoZe energia foténov nestaci. Je potreba vel'’kych
rychlosti a vel’kych hustét. Odhady ktoré spravil st nefyzikalne. Dalej v roku 1957 Chapman formoval
staticku kor6nu, kedy vel’k4 teplota bola zapri¢inena vysokou vodivost ou. Tedériu dynamickej korény for-
muloval Parker v roku 1958. VyrieSil hydrodynamické rovnice a nafitoval klasy, ktoré boli pozorované a
ndsledne predpovedal ¢o by sa malo stat’.

10.3.1 TYPY SLNECNEHO VETRA

Dnes vieme o troch typoch slne¢ného vetra. Dva typy st zdkladné a to pomaly a rychly.

Pomaly typ je hustejsi s rychlost’ou priblizne 400 km/s. Je to slnecny vietor, ktory pochddza z uzavre-

Rychly typ ma rychlost’ priblizne 700 km/s. Pochadza z otvoreného pol’a magnetickych oblasti, teda
napriklad z koronélnych dier.

Treti typ pochddza z tzv explozivnych udalosti, ktorého typickd rychlost’ je 1200 km/s (aZ 3000 km/s).

Typicky je ten rychly typ a pomaly sa vyskytuje iba v uzatvorenych oblastiach. V soldrnom maxime sa
objavuje hlavne pomaly typ, pretoZe tam je najviac aktivnych oblasti. Naopak v minime sa objavuje hlavne

rychly typ.

10.3.2 HELIOSFERA

Slne¢ny vietor vytvara heliosféru. Ak vypocita-

me profil vetra, tak rychlost’ klesa so vzdialenos- " e -

t'ou, aj rychlost’” zvuku klesd zo vzdialenost'ou. V o

kritickej vzdialenosti od Slnka (10 R) sa slnec- s Voyager 1

ny vietor stdva nadzvukovym, pretoZe typickd rych-

lost” zvuku ide dole. b «—Termination Shock
Celd cestu ku termination shock, teda termi- S\ ooe: 2

nacnej vlne, o je zhruba 80 AU od Slnka, je slnec-

ny vietor nadzvukovy. Tento nadzvukovy vietor je \Hmpam ' /

spomal’ ovany pod rychlost’ zvuku posobenim me-

Heliosphere

dzihviezdneho prostredia.
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A stane sa vel'mi turbulentny v Heliosheath Co je heliosfericky plazmovy chvost, inak heliosféricka
obélka. Je to oblast’ podzvukového slne¢ného vetra, na ktory vplyva okolie a sposobuje tvar kométy.

Heliopauza je okrajova vrstva, teda hranica heliosféry. Vo vnuitri heliosféry su Castice pochddzajice zo
Slnka a vonku su Castice pochddzajice z medzihviezdného prostredia. TakZe v tejto oblasti nastdva priame
stretnutie oboch médii. Tu sa vyrovndva tlak slne¢ného vetra s tlakom okolnych hviezd.

Bow shock je Celnd rdzova vlna. Heliosféra sa pohybuje medzihviezdnym prostredim a na jej cele
vznika turbulentnd oblast’, v ktorej je zvySeny tlak spdsobeny pohybom heliosféry.

St pozorovania, ktoré ukazuju, Ze mozno symetria heliosféry nemusi byt az taka vel’k4 ako sa predtym
ukazovalo. Je to z toho dovodu, Ze opravend rychlost’ s ohl’adom na medzihviezdny priestor a tiez typicka
rychlost’ zvuku v medzihviezdnom priestore vyzerajui byt v opacnom smere. TakZe je moZné, Ze tam nie je
Bow shock pred heliosférou, ale iba Bow wave.

10.3.3 PRUDOVA VRSTVA

Pridova vrstva je rozhranie polarit medziplane-
tdrneho magnetického pol’'a, teda plocha na ktorej
sa meni polarita slne¢ného magnetického pol'a zo
severnej na juznd.

Medziplanetarne magnetické pole je Struktiro-
vané a formuje Spirdly. Tento tvar je dosledkom ro-
tacie Slnka a vola sa Balerina model, pretoze to vy-
zerd ako sukna baleriny.

Vedie ku sektorovej Struktire IMF, teda pokial’
prevazuje pozitivne alebo negativne pole. M4 4 sek-
tory ¢o znamend, Ze sa to 4x meni behom jedného
obehu o je dosledkom rotacie Slnka so sklonenou
rotacnou osou.

Ked Zem prechddza staciondrnymi bodmi, kde je magnetické pole takmer nulové, tak interaguje mag-
netické pole Slnka s magnetosférou Zeme a generuje sa maly prid. Celkovy radidlny priad je 3 GA, ¢o je
pre taku plochu maly prud.

11 KOZMICKE POCASIE, PREDPOVED AKTIVITY

11.1 KOZMICKE POCASIE

V kozmickom pocasi aplikujeme slne¢nu fyziku. Je to perspektivny odbor, pretoze vel’a I'udi sa zaujima
o kozmické pocasie. V kozmickom pocasi ide o to ako vplyva Slnko na okolie Zeme. VicSinou I'udia
zaujimajuci sa o kozmické pocasie sa nezaujimajui z ¢oho to vzniklo ¢i je to zo slne¢nych erupcii alebo z
niecoho iného. Zaujimaju sa hlavne o nasledky, teda ako to narusi geomagnetické pole alebo ¢i budeme mat’
nejaké geomagnetické burky, poldrne Ziare, ionosferické poruchy, poruchy elektroniky alebo dial’kového
vedenia.

Kozmické pocasie podl’a definicie je monitorovanie interplanetdrneho magnetického pol’a v okoli nasej
Zeme. Zvycajne je spojené s nejakymi rdzovymi vlnami, eruptivnymi udalost’ami, atd’. v slne¢nej koréne.
Ked’ vlastnosti slne¢nej plazmy sa zrazu zmenia, takZe st tam nespojitosti vo vlastnostiach slnecného vetra,
tak to vedie ku geomagnetickym birkam. To je kvoli tomu, Ze geomagnetické pole interaguje s magne-
tickym pol’om iducim zo Slnka v slnecnom vetre a plazme. Dynamicky tlak je vyrovnavany so statickym
tlakom geomagnetického pol'a. Ked’ je dynamicky tlak vel'ky, tak slnecny vietor ide rychlejsie a je hus-
tejsi, Co znamend, Ze staticky tlak geomagnetického pol’a musi nardst’. TakZe pole musi byt silnejSie a to
znamena, Ze bude stlacené.

ModZme pozorovat’ polarnu Ziaru, ktord nie je priamou interakciou Castic pochadzajicich zo Slnka so
zemskou atmosférou, ale Castice pochadzaju z rekonexie za Zemou. Tieto Castice maji vicSiu energiu nez
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Castice iduce zo Slnka a objavuju sa na nocnej strane Zeme. Excitdcia nastdva Ziarivymi prenosmi, takzZe
modzme vidiet’ emisie spektrdlnych Ciar vo viditeI'nej, IR, UV oblasti.

11.2 SCENARE ERUPTIVNYCH UDALOSTI

Scendr eruptivnych udalosti m4a 3 etapy. Za prvé, ked’ rekonexia sa objavi, je to hned’ zdroj vel'mi ho-
ricej plazmy. TakZe je to zdroj vysokoenergetického elektromagnetického Ziarenia vidite'nych v RTG,
UV, gama oblasti. Tieto Casti cestujii rychlost ou svetla a na Zem dorazia 8 a pol mintity po erupcii. Castice
nie su clonené zemskou magnetosférou, takZe interaguju hned’ s atmosférou. M6Zu zapriCifiovat’ excitédcie
alebo ionizdicie, pretoZe energie su vel'mi vel'ké. lonisferické poruchy zapri€ifiuji problém Sirenia elektro-
magnetickych vin iddcich zo Zeme. Zapritifiuje to poruchy komunikécii a GPS.

DalSou &ast’ ou st proténové burky. Zvizky proténov alebo elektrénov uvolnenych pri rekonexii. Je to
dost’ nebezpecné pre astronautov, pretoZe to zvySuje radiacnu zat' az pilotov atd’. Je trochu pomalSia nez
svetlo (dorazia 23 min - 2 hod po erupcii). M6Ze sposobovat’ diferencidlne nabijanie druZic, o je problém
kvoli tomu, Ze rozne Casti sond su vyrobené z rdznych materidlov a teda kazda Cast’ sa nabija inak co mdze
mat’ za nésledok bleskovy vyboj, ktory spali elektroniku.

Poslednd etapa sa zaoberd koronalnou ejekciou hmoty. Cestuje omnoho pomalSie, zvycajne (1200
- 3000) km/s. Prichadzajuci plazmoid spdsobuje poruchy magnetosféry. Moze spdsobit’ vypadky druzic
alebo sieti spdsobené indukciou elektrického pridu. Dorazi 20 hod aZ 3 dni po erupcii.

Ked' vidime erupciu, tak z toho neviem hned’ povedat’ ako vel’'mi to zapriCini jednu (alebo vSetky) tieto
udalo. Takze to nevieme predpovedat’.

11.3 POLARNA ZIARA

Je vysledkom interakcie Castic slneCného vetra s atbmami a molekulami v atmosfére, teda dochadza tam
ku zaZkovej excitacii s vel'’kym prikonom (az 600 GW).

Vyskytuje sa najcastejSie v okoli polarnych kruhov, ale pri vysokej aktivite sa moZu objavit’ aj niZsie.
Prebiehaji takmer symetricky na juZnej a severnej pologuli, naruSuje to iba sklon magnetického ohonu
Zeme voci rovniku.

Polédrna Ziara je uplne neSkodna. Mdze ruSit’ kratkovlnné spojenia, ale umoZzniuje spojenia dlhovlnné,
pretoZe je to prud v ionosfére.

11.4 DOPADY AKTIVITY NA ZEM

Najnebezpecnejsia vec je vznik napitia na dlhych vedeniach. Mdze to zapriCinit’ rozpad energetickych
sieti, kor6zie ropovodov alebo plynovou.

Mo67u ovplyviiovat’ aj radiové spojenie, takze moze byt’ ohrozeny letecky prevoz. Mdze byt problém
so spojenim pilota s leteckym dispecerom na niektorych miestach a vtedy musi byt’ let zruSeny alebo
odkloneny. Nemusi byt problém iba zo spojenim, ale aj s leteckou radionavigéciou, kedy moZze klesnit’ jej
presnost’.

MozZe byt ovplyvnend aj navigacia, ktord je postavend na zdklade elektromagnetického Ziarenia. Prob-
1ém nastdva hlavne pri ' aZobnych ploSinach, ktoré vyZaduju presnost’ rddovo na metre a pri radiomajakoch,
kedy sa mdzZe byt nepresnost’ rddovo az kilometre pri zvySenej aktivite.

Dalej moZeme ziskat’ falo$né signdly, ktoré mdZu vyvoldvat’ napr. otvdranie gardzi na dial’ku. Vplyva
to aj na elektroniku, mdZe poSkodzovat’ kozmické druZice. Je tam potencidlne nebezpecenstvo pre kyber-
netické implantéaty (kardiostimulétory). Niektoré zvieratd, ktoré sa riadia podl’a magnetického pol’a m6zu
byt dezorientované a pri holuboch sa to aj ukdzalo, Ze sa nevratili pri slnecnej birke. M6Ze byt’ aj zvySené
riziko radiacie pre kozmonautov, pilotov, letusky, ktorf trdvia viac Casu vo vySkach. MozZe to byt az 5 - 10x
viac pri zvySenej slneCnej aktivite.
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11.5 SLNECNA AKTIVITA

Slneénd aktivita zahfia aj zmenu celkového toku. Skvrny maji pokles ~ 0, 1%, fakule mdZu byt jasnej-
Sie 0 ~ 0,1% a mo6Ze ich byt priblizne 4-krét viac nez Skvin. V maximu je vyssi prikon Ziarenia. Slnecna
konstanta je 1366 W/m?.

Existujud aj d’alSie periody aktivity ako Gleissbergov cyklus (87 rokov), De Vriesov cyklus (205 rokov),
Hallstatoveyklus (2300 rokov), erupénd peridda (140 - 170 dni), silnd peridda (27 dni). Periédy nemaji
fyzikélny zdklad a nereprodukuji sa v modeloch.

Zmena slnecnej aktivity mé suvislost’” so zemskou klimou, teda otepl’ovanie a ochladzovanie zeme.
Napr. 10. - 13. storocie nastala tepld klima, potom nastalo ochladzovanie a 1646 - 1715 bola Mald doba
I'adova.

Proxy slne¢nej aktivity !*C maji pravdepodobne galakticky povod, pri zvySenej slnecnej aktivite strica-
ju energiu a ich prenikavost’ do zemskej magnetosféry je mensia. Teda ¢im je vySSia aktivita, tym je menej
14C. Tieto izotopy sa daji ndjst’ v ladovcoch alebo letokruhoch stromov. Geologické vrstvy mapuji obecne
klimaticku teplotu.

11.6 METODY PREDPOVEDI AKTIVITY

Miéme kratkodobé a dlhodobé predpovede aktivit. Kratkodobé predpovede su tvorené pomocou extra-
poldcie a su zaloZené na skusenosti pozorovania odvrétenej strany, co mé uspesSnost’ ~ 85% na tyzden.
Dlhodobé predpovede su tvorené matematickymi funkciami, ktoré modeluji vyvoj indexu aktivity, tak-
7e je predpoved’ pomocou extrapoldcie. Alebo pomocou fyzikdlneho modelu bericeho principy, ktory sa
kalibruje na pozorovania, teda predpoved’ je pomocou vyvoja tohto modelu do budicna.

Ked'ze slnecnd aktivita ovplyviiuje techniku, tak je ddlezité mat’ aspon odhad. Je to dolezité aj na
planovanie napr. NASA potrebuje pldnovat’ misie a pobyty vo vo'nom kozme, potrebujeme to vediet aj
kvoli energidm, aby sme sa mohli vyhnit' vypadkom, atd’.

76



