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1. Uvod

Slnko je najbliz§ia hviezda k Zemi, vzdialena iba 8 svetelnych minut (150 miliénov
kilometrov), a preto je pochopitel'né, ze je aj najlepSie preskimanou hviezdou vo vesmire.
Druha najblizsia hviezda k Zemi, Proxima Centauri, je vzdialena viac ako 4 svetelné roky
anie je ani viditel'na voI'nym okom. Tajomstvo Gspechu naSich znalosti o SInku tkvie vo
vel'kom priestorovom rozliSeni slne¢ného povrchu a v dostatku svetla prichddzajiceho zo
Slnka. Velké rozliSenie nam umoznuje vidiet' jemné detaily Struktir v slnecnej atmosfére
a dostatok svetla zo Slnka dovol'uje pouzivat’ velké spektrografy a polarimetre na kvalitnu
analyzu spektralnych Ciar a na rychle ¢asové snimkovanie. Pomocou $pecidlnych pozorovani
a modelov vieme zistit’ aj vntorna stavbu Slnka.

V tomto prispevku sa budeme venovat’ v prvej kapitole produkcii a Sireniu energie,
slneénym neutrinam, helioseizmoldgii a modelom slnec¢ného vnutra. V druhej kapitole sa
presunieme na slne¢ny povrch a povieme si nieo o fotosfére a modeloch slnecnej granulacie.
Tretia kapitola je venovand vyssej vrstve slnecnej atmosféry — chromosfére a Strukturam v
nej, t.j. spikuldm a erupcidm. Nad chromosférou lezi tzv. prechodovéd vrstva a nad nou
nasleduje slne¢na kordna, v ktorej pozorujeme protuberancie, erupcie, a vyrony koronalnej
hmoty. O tychto Utvaroch pojednava Stvrta kapitola. V zavere¢nej piatej kapitole sa budeme
venovat’ magnetickému pol'u Slnka a modelu slne¢ného dynama. Celkovy pohl'ad na stavbu
nasej najblizsej hviezdy podava obr. 1.
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Obr. 1: Stavba Slnka. Popis jednotlivych Struktur zlava doprava: jadro, ziarivd zona,
konvektivna zoéna, protuberancia, koronalna diera, korona, chromosféra, erupcia, slne¢né
Skvrny, fotosféra, podpovrchové prudenie.
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2. Slneéné vniutro

Pod pojmom slneéné vnutro rozumieme vSetky Struktiry a deje odohravajuce sa pod
slneénym povrchom. NajhlavnejSim je slne¢né jadro, kde dochadza k produkcii energie
a vznikaju tam aj neutrina. Transport vyrobenej energie z jadra do vysSsich vrstiev slne¢ného
telesa sa spociatku deje prenosom Ziarenia cez ziariva zOnu, potom sa dostava energia do
konvektivnej zony, kde sa prenos odohrava pomocou konvektivnych prideni a na zaver sa
energia dostdva na slne¢ny povrch odkial je takmer vsSetka vyziarena vo forme
elektromagnetického ziarenia. Iba jedna desattisicina energie, ktora bola dopravena
k slneénému povrchu sa $iri d’alej do vysSich vrstiev slnec¢nej atmosféry vo forme vinenia,
a prudenia Castic.

Sinecné jadro, tvorba energie a neutrin

V jadre Slnka prebichaju zlozité termojadrové reakcie, pri ktorych zo Styroch atémov vodika
vznikd jeden atom hélia. Na obr. 2 je zndzornend zakladna proton-protonova (PP) reakcia.
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Obr. 2: Zakladna termojadrova reakcia vo vnutri Slnka, PP-cyklus. Dva protéony vytvoria
deutérium, potom, po spojeni s d’als§im protobnom vytvoria izotop hélia a po spojeni dvoch
izotopov hélia vznikne hélium a dva protony sa vratia do okolitého prostredia. Naznacené su
aj doby, za aké kazdy konkrétny proces nastava.

Najkomplikovanej$im krokom v celom retazci PP reakcie je zrazka dvoch proténov, ktoré
vytvoria deutérium. Pravdepodobnost’ takéhoto spojenia je ve'mi mala a je potrebnd velka
energia, t.J. vel'ka rychlost’ pohybujucich sa protonov. Ked'Zze protony maju rovnaky naboj,
odpudiva elektrostaticka sila tzv. Coulombova bariéra brani ich tesnému priblizeniu. Velkost’
Coulombovej bariéry je dana vzt'ahom:

Coar=(Z1Z2€%) /1 (dmepr?) =1,4MeV (megaelektronvoltov) = 2,3 x 10 J (Joule),

kde Z; a Z; st elektrostatické potenciél;/ dvoch proténov, e je néboj elektronu = 1,6 x 10 C,
& je permitivita vakua = 8,85 x 102 C*N*m?ar je vzdialenost’ dvoch protonov. Aby sme
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dali Casticiam — protdnom dostatocnll energiu na prekonanie Coulombovej bariéry, museli by
sme plazmu v jadre Slnka zohriat’ na teplotu 1,6 X 10 K, ¢o je tisickrat viac ako je skutocna
teplota v slne¢nom jadre (1,5 x 10" K). Ako je teda mozné, 7e v Slnku dochadza
k termojadrovej reakcii? Vysvetlenie podava kvantova mechanika, kde sa da ukazat, ze
pomocou tzv. tunelového javu moze dojst’ K prekonaniu Coulombovej bariéry aj pri nizsich
energiach. Pravdepodobnost’ tohto tunelového javu za¢ina od uréitej teploty — energie a rastie
so zvySujucou sa energiou (obr. 3). K termojadrovej reakcii vSak potrebujeme aj vysoko-
energetické Castice, tj. castice svelkou rychlostou. Ich mnozstvo v plazme udava
Maxwellove rozdelenie rychlosti, z ktorého vyplyva, Ze najviac Castic méa priemernd,
relativne mali rychlost’ (energiu), a tych vel'mi rychlych (energetickych) castic, ktoré st
potrebné pre termojadrovu reakciu je mélo (obr. 3). Pravdepodobnost’ reakcie je potom dana
tzv. Gamowovym pikom (obr. 3). Je to vlastne prienik oblasti vysokoenergetickych castic
S oblast'ou dostato¢nej pravdepodobnosti tunelového javu.
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Obr. 3: Gamowov vrchol. Cim vi&Siu energiu Gastice maji, tym ich je v plazme menej (Pava
krivka) a ¢im je energia — teplota plazmy vicsia, tym je aj pravdepodobnost’ tunelového javu
vicsia (prava krivka). Termojadrova reakcia prebieha iba tam, kde je eSte dostatok vysoko-
energetickych Castic, ale zaroven uz je aj urcita pravdepodobnost tunelového javu. (cit:
http://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/teaching/phy213/phy213_fusion2.html).

Z kvantovo-mechanickych vypoctov vyplyva, zZe v podmienkach slne¢ného jadra sa jednému
protonu podari prekonat’ Coulombovu bariéru, t.J. spojit’ sa s druhym proténom priblizne az
po 10" nérazoch. Za 1 sekundu urobi proton 10'° narazov, takze za celu existenciu Slnka
(desat’ miliard rokov) sa mu podari iba jeden krat GspeSne spojit’ s druhym protébnom.
V Slnku ale mame obrovské mnozstvo protonov, takze aj pri takejto malej pravdepodobnosti
spojenia dvoch konkrétnych protonov je vzdy dostatok castic, ktorym sa to podari
a termojadrova reakcia moZze kontinualne prebiehat’. Energia v§ak nemézZe vznikat’ z ni¢oho,



54

ale potrebujeme hmotu, ktora sa v Slnku premiena na energiu podla znamej Einsteinovej
rovnice

E=mc?,

kde m je hmota a ¢ je rychlost’ svetla. Dlho sa nevedelo zistit’, kde by sa mohla taka hmota
Vv jadre Slnka ziskat’. Tato hmota sa ,,nasla“ az v r. 1920, ked’ Francis William Aston zistil, ze
hélium, ktoré vznikne zo Styroch protonov ma o 0,7% menSiu hmotnost’ oproti stctu
hmotnosti pdvodnych Styroch proténov. V Slnku sa kazdi sekundu premeni priblizne 700
miliénov ton vodika na 696 miliénov ton hélia a 4 miliény ton ,,uSetrenej* hmoty sa premenia
na energiu t.j. na fotony a neutrina. Celd hmota Slnka by tak vystacila na 100 miliard rokov.
Realne sa vSak termojadrovej reakcie zuc¢astnuje iba 1/10 hmotnosti Slnka — ta v okoli jadra,
avsak aj to stac¢i na to, aby Slnko ziarilo 10 miliard rokov.

Fotoénom, ktoré vznikli pri termojadrovej reakcii trva cesta zo stredu Slnka na jeho
povrch stotisice rokov. Na rozdiel od toho, neutrina, ktoré vznikaju stcasne s fotonmi pri
reakciach v centre Slnka sa dostant zo stredu Slnka aZ k ndm za 8 minuat a informuju nas o
tom, o sa tam deje prave teraz. Neutrina pri prechode cez hmotu s fiou takmer nereaguju,
a preto 'ahko preniknu cez celé slnecné teleso. AvSak, prave pre tito ich vlastnost’ je ich
zachytenie a pozorovanie vel'mi tazké, ale nie nemozné. Pouzivame na to vel'ké a drahé
neutrinové detektory. Poget neutrin pri Zemi je 6 x 10** m? s. To znamen4, Ze za 1 sekundu
prejde cez l'udsku dlan 7 bilidnov neutrin. Pocet neutrin zo Slnka zachyteny detektormi bol o
1/3 az 1/2 men$i neZ by mal byt podla vypoctov Standardného modelu Slnka. Tento nesulad
bol podnetom na d’als§i rozvoj kvantovej fyziky neutrin. Zda sa, ze problém je v samotnom
neutrine. M4 rozne formy existencie a detektory zachytavajl iba ur¢ité druhy neutrin.

Helioseizmologia

Helioseizmologia je veda skumajuca vnitorné cCasti Slnka pomocou analyzy kmitania
slne¢ného povrchu. Na povrchu Slnka pozorujeme miliony kmitov. Su to oscilacie slne¢ného
povrchu. Vznikaja tak, Ze slneCnym telesom sa Siria viny, a vzdy ked’ vyjda na povrch,
vytla¢ia plazmu smerom hore a potom plazma v tom istom mieste klesne spiat’ smerom dole.
Tak sa slnecny povrch rozkmité (obr. 4a).

Obr. 4: Slneéné oscilacie — kmitanie slneéného povrchu. a) schéma kmitov a §irenia sa vin.
b) slne¢ny dopplergram. Tmavé miesta su pohyby slnecného povrchu smerom od nés a svetlé
miesta smerom K nam.
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Stadiom kmitov sa dozvedame o tom, o sa deje pod slneénym povrchom. Kmity skimame
pomocou dopplergramov — rychlostnych map. Dopplergram vznika tak, Ze na kazdom mieste
na slne¢nom disku zmeriame rychlost’ pohybu smerom k nam alebo od nés a v danom mieste
nanesieme jej velkost. Priklad dopplergramu je na obr. 4b). Casovd séria mnohych
dopplergramov ndm dovoluje skumat casovy vyvoj kmitania slne¢ného povrchu.
Teoretickym zakladom pre helioseizmolodgiu je rieSenie tzv. sférickej harmonickej funkcie
popisujucej kmitanie trojrozmerného telesa,

Yi"(0,@) = (-1)" Cim P (cos 0) exp (i m @),

ktora dava pre kazdé miesto na povrchu Slnka hodnotu vychylky. Tu 6 a @ su polarne
stradnice miesta na povrchu Sinka, P|" je Legendrova (gul'ov4) funkcia, Cjm je normalizacny
&len, stanoveny tak, aby celkovy integral harmonickej funkcie [Y\"* cez celii trojrozmernii
sféru bol rovny jednotke. Zjednodusene povedané, normalizaény ¢len zarucuje, Ze vlna
§iriaca sa po slne¢nom povrchu je spojita, neprerugend. Stupeii | uréuje podet vin cez slneént
sféru am uddva pocet uzlov vlny Siriacej sa okolo slne¢ného rovnika. Zlozitym
matematickym aparatom sa riesi ¢asovo zavisla forma vyssie uvedenej rovnice sucasne pre
miliény kmitov, ¢im sa ziskaji poznatky o $ireni vin vo vniitri Slnka. VIny potom ukazu, ¢o
sa deje s plazmou pod slne¢nym povrchom. Zistili sme ako Slnko rotuje vo vnutri (obr. 5)
a objavili sme aj, ze plazma tesne pod povrchom cirkuluje od rovnika k pélom a v hlbsich
vrstvach sa vracia od poélov k rovniku. Dynamika pridenia plazmy v slneCnom vnutri je
zlozita a je zavisla aj od fazy 11-ro€ného slnecného cyklu. Pridenie plazmy pod slne¢nym
povrchom ma zasadny vplyv pri premene magnetického pol'a Slnka a pri sineénom dyname.

Do hibky 175 000 kilometrov
SInko rotuje rovnako ako na
povrchu, t.j. diferencialne.
Smerom k pélom sa rychlost’
rotacie spomaluje (¢ervena
farba na rovniku, modra na
poéloch).

525 tis. km 175 tis. km

‘;kw—

Ale hlbsie, od 175 000 do centra,
Sinko rotuje ako tuhé teleso, to
Znamena, ze vsade, ako na
rovniku tak aj pri péloch rotuje
rovnakou rychlost’'ou (€ervena
farba je vSade). Podobne rotuje
aj nasa Zem, pretoze je pevhym
telesom.

Obr. 5: Rotécia na povrchu a vo vnutri Slnka zistend metddou helioseizmologie.

Standardny model Slnka

Zakladnym fyzikalnym modelom Slnka je tzv. Standardny model Slnka (Standard Solar
Model - SSM), ktory predstavuje jednu z najlepsie prepracovanych fyzikalnych teorii a jeho
vysledky su v zhode s pozorovaniami. Zakladom pre SSM su 4 hlavné predpoklady:
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1) ZloZenie: Na zaciatku je homogénne zlozenie Slnka (H-vodik (X) = 0,71, He-hélium
(Y) = 0,27, “Kovy” (Z) = 0,02. VSetky zmeny v zlozeni pocas 4,6 x 10° rokov st
v dosledku termojadrovych reakcii.

2) Hydrostaticka rovnovaha: Slnko je v hydrostatickej rovnovahe, t.j. v kazdom mieste
je sucet vsetkych sil pdsobiacich na vybrany element plazmy nulovy.

3) Transport energie: V hibke je transport energie prenosom Ziarenia a od 0,71
polomeru Slnka, kde dochadza k prudkému poklesu teploty (velky gradient teploty),
je transport energie uskutocnovany konvekciou.

4) Produkcia energie: Energia sa vo vnutri Slnka uvolfiuje termojadrovymi reakciami,
s prevahou zakladného PP cyklu.

Vypocet SSM je komplikovany a zahfna aj ¢asovy vyvoj Slnka od jeho vzniku po zanik.
Vysledkom vypoctov je model vo forme tabulky, kde st uvedené zavislosti zékladnych
fyzikalnych veli¢in (hlavne teploty, hustoty, tlaku, hmotnosti a Svietivosti) na slne¢nom
polomere. Pre l'ubovolny casovy okamih existencie Slnka je mozné vypocitat’ uvedenu
tabulku aziskat' tak zavislosti danych veli¢in na c¢ase pocas celého Zivota Slnka.
Najvyraznej$ou osobnostou v oblasti po¢itania Standardného modelu Slnka bol J.N. Bahcall
(1934-2005), ktory stal aj pri realizacii prvého neutrinového experimentu v 60-tych rokoch
minulého storoc¢ia, urobeného R. Davisom (Homestake Experiment), kedy bol po prvy raz
zmerany tok neutrin zo Slnka a zistil sa deficit v pocte prichadzajtcich neutrin.

3. Slneéna atmosféra

Slne¢néd atmosféra pozostava z fotosféry, chromosféry, prechodovej vrstvy a korony, ktora
siaha d’aleko do medziplanetarneho priestoru — az za nasu Zem. Teplota, hustota a d’alSie
fyzikalne veli¢iny sa v jednotlivych vrstvach slne¢nej atmosféry vyrazne liSia. Teplota vo
fotosfére je 5400 K, zatial’ ¢o v koroéne dosahuje 10° K. Hustota elektronov naopak z hodnoty
10"/cm? vo fotosfére klesa v kordne o 4 rady na hodnotu 10*%cm? (obr. 6).

SIinecna atmosféra
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Obr. 6: Model slne¢nej atmosféry — zavislost’ teploty a hustoty na vyske atmosféry.
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Sinecny povrch, granuldacia, fotosféra

Slne¢ny povrch je tvoreny granuldciou. Pozorovand granuldcia je prejavom fyzikalnych
podmienok panujucich pod slne¢nym povrchom. Slne¢né granuly su vrcholy pradov plazmy,
ktora prudi zdola a odovzdava energiu prinesenu znutra Slnka konvekciou. Ochladend, tazsia
plazma pada na okrajoch grandl naspat’ pod slne¢ny povrch. Energia odchadza z povrchu
Slnka hlavne vyziarenim v optickej oblasti elektromagnetického spektra. Priemer jednej
slne¢nej granuly je okolo 1300 km, Zivotnost’ grantl je od 8 do 15 minut a naraz sa na Slnku
nachadza priblizne 2,5 miliéna granul. Obrazy a spektrum granulédcie sa dlho nedarilo urobit,
pretoze nebol stabilizovany obraz na Strbine spektrografu. Obraz kmital kvoli chveniu
zemskej atmosféry a bol rozmazany. Az adaptivna optika, ktord kompenzuje uvedené rusivé
javy, umoznila ziskat’ kvalitné spektra slne¢nej granulacie. Priklad granulacie a jej spektra
ukazuje obr. 7 ziskany pracovnikmi Astronomického ustavu SAV na nemeckom Vakuovom
vezovom d’alekohl’ade na Observatdrio del Teide na Kanarskych ostrovoch.

Obr. 7: Slne¢na granulacia s obrazom polohy S$trbiny spektrografu (vpravo) a spektrum
granulécie (vlavo). Dve zvislé tmavé spektralne ¢iary nie st hladké, ale odzrkadl'uju pohyby
plazmy. V centre granul, kde plazma prudi smerom hore (k nam), je spektralna Ciara
posunuta do fialovej Casti spektra (dol'ava) a na krajoch grantl, kde plazma prudi smerom
dole (od nas) je spektralna Ciara posunutd do Cervenej Casti spektra (doprava). To potom
sposobuje charakteristicky pilkovity tvar spektralnych ¢iar granulécie.

Zo spektier vieme urCit’ fyzikdlne vlastnosti granulacie, ako je napriklad teplota,
hustota rychlost pohybu plazmy a magnetické pole. Namerané hodnoty sa potom
porovnavaju s teoretickymi modelmi a simuldciami. Teoretické modely dynamiky a vyvoja
granuldcie st jedny z najzlozitejSich fyzikalnych teodrii. Ich numerické simulacie vyzaduji
stovky hodin vypoctového ¢asu na najvykonnejSich pocitacoch. Modely su zalozené na tzv.
Tedrii premiesavania na fixnej dizke (Mixing length theory). Pri modelovani sa berie do
uvahy teodria fluidnej dynamiky, stladitelnost’ plazmy a magnetické pole. Pocita sa prenos
energie z hibky okolo 2500 km pod slneénym povrchom cez celt fotosféru az do vysky 500
km nad slne¢nym povrchom. Zakladom je simultanne rieSenie zdkonov zachovania hmoty,
momentu a energie (rovnica Navier-Stokes), magnetického toku (induk¢na rovnica) a toku
fotonov (rovnica prenosu Zziarenia) a transportu energie prudenim (viskozita), prechodom
molekul (difuzia) a kondukciou v celej vypoctovej doméne (obr. 8).
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Obr. 8: Modelovanie slnecnej granuldcie. Naznafené rieSenia rovnic (vlavo) a vypoctova
doména (vpravo).

Sinecna chromosféra

Slne¢né chromosféra zacina od tzv. teplotného minima v slne¢nej atmosfére, t.j. od vysky
500 km asiaha priblizne do 2000 km (obr. 6). Modely slne¢nej chromosféry sa pocitajh
podobne ako modely fotosféry, ale doména musi mat’ vac¢siu vysku nad fotosférou (od -1300
km pod povrchom po +1800 km nad povrchom). V chromosfére vyrazne klesa s vyskou
hustota, a tak sa vypocty modelov pre chromosféru stavaju obtiazne, pretoze tam uz neplati
lokdlna termodynamicka rovnovdha. Musime preto pouzit' detailné vypocty pre obsadenie
atomovych hladin a teplota uz neméze byt popisanad Planckovou funkciou. V chromosfére si
sucasne detegované vysoké aj nizke teploty. Modely ukazali, Ze tito skutocnost’ sa da
vysvetlit velkou dynamikou chromosféry s mnozstvom narazovych vin, kde v ¢asovom
vyvoji dochadza K zhustovaniu a zriedovaniu plazmy. V zhusteniach sa plazma prudko
zohreje a v redsich oblastiach je chladnejsia (obr. 9)

1500
1000
500
£
=
2 0
-500
-1000 f : H
1000 2000 3000 4000 5000
x [km]
3.4 36 3.8 4.0 42

log. temperature

Obr. 9: Teplotny model chromosféry so zvyraznenymi horticimi zhusteniami — cervena farba.
a chladnej$imi miestami — ¢ierna farba. (S. Wedemeyer a kol. 2004, Astronomy and
Astrophysics 414, s. 1121).
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V chromosfére sa nachadzaji spikuly. Slne¢né spikuly st vytrysky horucej plazmy zo
slnecného povrchu vysoko do slnecnej atmosféry, v ktorych su katapultované desiatky
miliénov ton slne¢nej plazmy do vySok niekolko tisic km nad slneénym povrchom v
priebehu niekol’kych mintt. Spikuly sa vyskytuji na okrajoch tzv. supergranul, kde je
zhustené magnetické pole. Teoria spikul este nie je uspokojivo zvladnutd. Predpoklada sa, ze
spikuly su prejavom oscildcii — kmitov magnetickych silotrubic, v ktorych je plazma
vytla€ana do vysky. Priklad pozorovanych spikul je na obr. 10.

Obr. 10: Spikuly pozorované japonskou druzicou HINODE.

Mechanizmus prenosu energie do chromosféry a do korony aich zohrievanie su
predmetom intenzivneho vyskumu. Pri chromosfére urcit tlohu zohravaja nielen spikuly,
ale aj transport energie pomocou zvukovych vin. Predpoklada sa, Ze spodnejiie vrstvy
chromosféry su zohrievané zvukovymi vinami. Viny st vygenerované konvektivnymi
pohybmi na povrchu Slnka, siria sa do chromosféry, tam nadobudnu rychlost’ vyssiu ako je
rychlost’ zvuku, vznikne narazova vina a nésledne sa uvol'ni teplo (obr.11, l'avy panel).

Zohrievanie chromosféry Zohrievanie prechodovej vrstvy a korény
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Obr. 11: Schéma zohrievania chromosféry a kordny.
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Prechodova vrstva a slnecna korona

Nad chromosférou sa nachddza prechodova vrstva, ktora je typickd vel’kym zvySenim teploty
V porovnani s chromosférou. Je to tenkd vrstva, kde sa uvolniuje vel'ké mnozstvo energie.
Nad prechodovou vrstvou je jemna slnecnd koréna. Kordna je vel'mi riedka, omnoho redsia
ako zemska atmosféra. Jej mald hustota je porovnatelna s hustotou najlepSieho ,,védkua“
dosiahnutého v pozemskych laboratoriach. Jasnost’ korony je milionkrat mensia ako jasnost
slnecného disku. Preto mézeme korénu pozorovat’ iba pri uplnych zatmeniach Slnka alebo
pristrojmi — koronografmi, kde je slnecny disk zakryty umelym mesiacikom. Predpoklada sa,
ze prechodova vrstva a koréna s zohrievané hlavne Alfvénovymi vinami. Alfvénove viny
(na rozdiel od zvukovych vin) st schopné prejst’ neporusené do vyssich vysok a priniest’ tam
energiu potrebnu na zohriatie prechodovej vrstvy a korény. Vplyvom fyzikalnych podmienok
Vv prechodovej vrstve sa Alfvénove viny menia na zvukové viny a tie sa potom mechanizmom
razovych vin rozpadaji a menia svoju energiu na tepelna energiu (obr. 11). Alfvénove viny
st magneto-akustické viny, ktoré sa za pritomnosti magnetického pol'a §iria pozdiz a aj vo
vnutri magnetickych silotrubic.

V slnecnej korone su pozorovatelné dva druhy vyraznych Struktur. Su to pomerne
stabilné (niekedy eruptivne) protuberancie a ojedinele sa vyskytujuce, velmi rychle,
explozivne erupcie.

Protuberancie

Slne¢né protuberancie su zhluky relativne chladnejsej plazmy (60 000 K) v horticej korone
(1000 000 K). Pozorujeme ich hlavne v spektralnej ¢iare H-alfa. Na slne¢nom disku sa javia
ako tmavé filamenty a na okraji Slnka ako jasné Struktary. Je to preto, ze nad slnecnym
diskom absorbuju ziarenie z fotosféry idiice v smere pozorovatel’a, a preto sa javia tmavé. Na
okraji slne¢ného disku sa premietaji na tmavi, neZziariacu oblohu, a tak registrujeme ich
vlastné “jasné* Ziarenie. (obr. 12).

Obr. 12: Slne¢né protuberancie na okraji a na slne¢nom disku (l'avy panel) a jednoducha
konfiguracia magnetického pol'a schopna udrzat’ a izolovat’ plazmu protuberancie v korone.
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Chladnejsie protuberancie st vysoko v korone "podopierané” magnetickym pol'om, ktoré ich
zéaroven aj izoluje od horucej korony. Bez ochrany magnetickym polom by sa teplota plazmy
V hustejSej protuberancii okamzite prudko zvySila a material by sa rozplynul v koréne.
Povodne boli modely protuberancii relativne jednoduché (obr. 12). Boli navrhnuté také
konfiguracie magnetického pola, aby boli schopné udrzat po dostatocne dlhu dobu
homogénnu masu protuberancnej plazmy v korone. V suCasnej dobe také modely uz
nevyhovuju. Pri pozorovaniach protuberancii s vel'kym priestorovym a ¢asovym rozliSenim
sa ukazalo, Ze protuberancie su extrémne dynamické a Casovo-premenné utvary a skladaju sa
z velmi jemnych vldkien plazmy. V sucasnosti su protuberancie modelované
komplikovanymi magnetohydrodynamickymi, casovo zavislymi modelmi so zaratanim
realistickej fyziky plazmy (obr. 13).

N

Magnetické pole Plazma (modra) v magnetickom poli  Pozorovana protuberancia.

Obr. 13: Realisticky model slne¢nej protuberancie.

Ak je magnetické pole protuberancie prudko narusené impulzom zdola (napriklad blizkou
erupciou), zmeni sa stabilnd protuberancia na eruptivnu a materidl protuberancie je vyvrhnuty
do okolia SInka vo forme vyronu koronalnej hmoty (Coronal Mass Ejection — CME). Takyto
vyron sa §iri velkou rychlostou (az 1000 km/s) medziplanetdrnym prostredim. Celkova
hmotnost’ ionizovaného plynu CME dosahuje az 10 miliard ton. Ked’ sa takdto masa Siri cez
medziplanetarne prostredie vznikd na celnej strane CME razova vina. Ak CME narazi na
zemské magnetické pole, dochadza k magnetickym birkam a m6zu byt docasne ochromené
elektronické, satelitné a navigacné zariadenia.

Erupcie

Slne¢né erupcie vznikaju tzv. rekonexiou — prepojenim magnetickych Struktur, pri ktorom sa
uvoltiuje vel'ka energia. V dosledku fyzikalnych pomerov vo fotosfére, s magnetické trubice
ukotvené vo fotosfére a pohybom fotosférickej plazmy je magnetické pole unasané, napinané
a stacané, az dojde k roztrhnutiu silotrubic a K ich naslednému prepojeniu do konfiguracie
snizSou energiou. ,,USetrena“ energia sa uvolni vo forme tepelnej energie avo forme
kinetickej energie, tj. dojde k velkému urychleniu Gastic. Tie postupujii pozdiz silodiar
magnetického pol'a do hlbsich vrstiev chromosféry a zaroven aj opaénym smerom — von zo
slnecnej atmosféry. V chromosfére st Castice zabrzdené hustej$im prostredim, zohrejii ho
a pozorujeme chromosférickll erupciu. Smerom von zo slne€nej atmosféry pozorujeme tnik
vel'’kého mnozstva Castic, Casto zasahujucich aj nasu Zem. Schematicky je tento proces spolu
S redlnym pozorovanim ukazany na obr. 14. Teoria slnecnych erupcii je zlozita, pretoze deje
sa odohravaju v riedkej kordone za pritomnosti magnetickych poli. NavySe, cely komplex
rovnic musime rieSit’ ako Casovo zavisly systém v trojrozmernom priestore. Vzhl'adom na
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extrémne rychly proces zaliatku erupcie (sekundy), nie je mozné vo vypoctoch ani
predpokladat’ stacionarne a homogénne prostredie, ¢o eSte viac komplikuje modelovanie
slnecnych erupcii.

Obr. 14: Redlne pozorovanie prejavov erupcie druzicou TRACE (vlavo) a schematicky
proces vzniku erupcie (vpravo).

Slnecné dynamo a magnetické pole Slnka

Slnko sa zrodilo pred 4,5 miliardami rokov a z pévodného oblaku si udrzalo magnetické pole
a rotaciu. Toto fosilne magnetické pole sa priblizne kazdych 11 rokov meni z dipolového
pol'a na komplikované pole aktivnych oblasti. Tato zmena sa deje pomocou diferencidlne;j
rotacie a d’alSich pohybov pod slne€nym povrchom, pricom magnetické siloCiary su
,havijané*“ ako vreteno. V dosledku fyzikdlnych podmienok na Slnku je magnetické pole
,vmrznuté“ do plazmy a je fiou unasané. Pod slne¢nym povrchom, priblizne v hibke 175 tisic
km, vznikaju magnetické slucky, ktoré vzlinaji na slneény povrch. Ked magnetické pole
vystupi na povrch, pozorujeme ho ako slnecné magnetické Struktary, hlavne ako slnecné
Skvrny, protuberancie a malé magnetické slu¢ky. Po€as 11-ro¢ného slnecného cyklu sa
kladna polarita pdvodne na severnom pole Slnka presunie na juzny slnecny pdl a naopak. Po
d’alSich jedenastich rokoch sa polarity vratia do povodného stavu. Hovorime o 22-ro¢nom
magnetickom cykle slnecnej aktivity, pretoze aZz po 22 rokoch sa kladna polarita
magnetického pola vrati na povodné miesto, t.j. na severny slnecny pol. Teodria slnecného
dynama eSte nie je uspokojivo rozpracovana. Pri modelovani slne¢ného magnetického pol'a
hovorime o tzv. alfa a omega efekte. Omega efekt je proces navijania magnetického pola
v dosledku diferencialnej rotacie. Vysledny obraz silo€iar pripomina grécke pismeno omega.
Ked sa z navinutého magnetického pol'a za¢nii v hibke vytvarat’ slugky, ich tvar pripomina
grécke pismeno alfa a hovorime o alfa efekte. Cela problematika slne¢ného dynama je vel'mi
zjednodusSene ukazand na obr. 15. Zékladnou rovnicou pre slnecné dynamo, ale aj pre d’alSie
magnetické javy na Slnku, je tzv. indukéna rovnica (obr. 15). ZjednoduSene mdzeme
povedat’, Ze tato rovnica vyjadruje zmenu magnetického pol'a s ¢asom. Zmena sa deje v
dosledku pohybu plazmy, v ktorej je magnetické pole vnorené a v dosledku magnetickej
difuzie. Rovnica plati pri procese formovania magnetickych poli, ale samozrejme aj pri ich
rozpade, pretoze vzdy sa jedna o zmenu magnetického pol'a s Casom.
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Magnetickeé pole Sinka - sine¢né dynamo
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Obr. 15: Schéma slne¢ného dynama, alfa a omega efekt, indukénd rovnica.

Ak uplatnime indukéni rovnicu na rozpad slnecnej Skvrny avezmeme do uvahy
fotosférické pohyby plazmy, ktoré rozruSuji magnetické pole vzniknutej Skvrny, tak
vysledkom je realistickd doba zivota Skvfn, rddovo tyZdne. Ak by sme ale zanedbali
v indukénej rovnici pohybovy ¢len a ,nechali” Skvrnu zaniknit' iba v dosledku difuzie
magnetického pola (druhy ¢len v indukénej rovnici), zanikla by az za 3000 rokov, ¢o sa
samozrejme nikdy nepozorovalo.

Tvar magnetického pol'a v koréne sa meni v zavislosti od fazy slne¢ného cyklu. V minime
slnecnej cCinnosti su siloCiary pol'a usporiadané hlavne do roviny slne¢ného rovnika
a vV maxime slne¢ného cyklu st radidlne do vSetkych smerov (obr. 16)
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16: Magnetické pole v okoli Slnka. Tvar magnetického pola pocas 22-ro¢ného
magnetického cyklu, t.j. od minima cez maximum do d’alSiecho minima 11-roéného cyklu.
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Magnetické pole Slnka zasahuje d’aleko do medziplanetarneho prostredia, vytvara v fiom
,koridory* kladnej a zdpornej magnetickej polarity (obr. 17). V tychto koridoroch sa neustale
Siria nabité Castice slnecného vetra rychlost'ami od 400 km/s do 1000 km/s. V pripade erupcii
su tymito koridormi smerované rychle Castice vyvrhnuté zo Slnka. Je ddlezité poznat tieto
,koridory* aich tvar, aby sme boli schopni predpovedat’ prichod nebezpecnych castic
Z erupcii k nasej Zemi. Zo Slnka je pocas erupcii strhavané aj magnetické pole a Siri sa az
k Zemi, kde vplyva na zemské magnetické pole.

Obr. 17: Sektorova Struktira magnetického pol'a v okoli Slnka. Vyznacen4 je kladna (+)
a zaporna (-) polarita a obezna draha nasej Zeme.

Zaver

V poslednych desiatich rokoch urobil slnecny vyskum velky pokrok hlavne v dosledku
viacerych velmi tuspeSnych druzicovych experimentov, kde hlavnym vyskumnym
laboratériom bola sonda SOHO vypustend v r. 1995. Nepretrzite pozoruje Slnko viac ako
jeden slne¢ny cyklus. Merania z tejto sondy a pokrok vo vypoctovej technike spdsobili rozvoj
helioseizmologie, ktora nam dovolila nazriet’ pod slne¢ny povrch. Vyznamnym prispevkom
k vyskumu Slnka st pozorovania z najvacSich slne¢nych d’alekohladov DOT, SST, VTT,
THEMIS, umiestnenych na Kanérskych ostrovoch, kde pravidelne pozoruju aj pracovnici
Astronomického ustavu SAV. V r. 2011 Astronomicky tstav v rdmci Strukturdlnych fondov
ziskal na observatorium na Lomnickom §tite unikatny Koronalny multikanalovy polarimeter,
ktory ako jeden z dvoch na svete a jediny v Europe umoziuje priame meranie rychlostnych
a magnetickych poli v koréne. Tym sa vyskum koréony na Slovensku zaradil k svetovej
Spicke.

V prispevku, okrem citovanych zdrojov, boli pouzité materidly z druzic, kozmickej
sondy a observatorii: HINODE, TRACE — Transition Region and Coronal Explorer (NASA);
DOT — Dutch Open Telescope — Holandsky otvoreny d’alekohlad (Univerzita Utrecht); SST —
Swedish Solar Telescope (Univerzita Stokholm); SOHO — Solar and Heliospheric
Observatory, (NASA a ESA); VTT — Vacuum Tower Telescope (Kiepenheuer Institut fiir
Sonnenphysik, Freiburg).



