2 Slunce a planety

Kapitolu o Slunci zafazujeme proto, Ze jde o ustfedni téleso slunecni soustavy a ma-
14 télesa jsou jim podstatné ovlivnéna. Jedna se o strucény prehled parametra Slunce
a poznatkl o jeho fungovani, které upotiebime v nasledujici kapitole 3. Totéz plati
pro planety. Zatfazujeme i kratké pojednani o extrasolarnich planetach. Pro elemen-
tarni predstavu o rozmérech a vzdalenostech ve slune¢ni soustavé miizeme navstivit
nékterou planetérni stezku [27].

2.1 Standardni model Slunce

Slunce je hvézdou se zafivym vykonem Lo = 3,84 - 102 W. Jedn4 se o hvézdu
hlavni posloupnosti, jejiz spektralni klasifikace je G2V. Podobnych hvézd tridy G
je ve vesmiru piiblizné 9 %.

2.1.1 Atmosféra

Atmosféra se svoji hmotnosti sice zdd bezvyznamna, je ale velmi dilezitou ¢asti
hvézdy, nebot préavé zde se uvoliluje zareni, které pozorujeme. Zasadnim poznatkem
je, ze spektrum Slunce se velmi podob4 spektru absolutné cerného télesa.’* Inten-
zita®® je pak popséna Planckovou funkc:

2hc? 1
I = By\(T) = e (258)
A% exp 535 — 1

s dosazenou teplotou Tog = 5780 K. Naznacuje nam to, ze Slunce je blizko termo-
dynamické rovnovahy.

Na druhou stranu Slunce nent presné absolutné ¢erné téleso. Svéd¢i o tom napii-
klad okrajové ztemnéni nebo spektralni ¢ary. V ultrafialové, rentgenové a radiové
oblasti dokonce pozorujeme zafeni evidentné netepelné (nefidi se rovnici (258))
a Casové proménlivé.

54 Jedna se o ideélni téleso, které by pohlcovalo vSechno dopadajici zafeni a bylo v tepelné
rovnovaze se zafenim. V laboratofi je mozné jej realizovat jako dutinu v libovolném materidlu,
s malym otvorem, ktery je pravé onim absolutné cernym télesem.
55 Vztah mezi energii a monochromatickou intenzitou zareni je:

dE = I\(z,y, 2,9, ¢,t) dS cos 9dQdtd A,
kde dS je ploska, ze které vyzafovani probiha, ¥ tthel mezi kolmici k plosce a smérem vyzarovani,

dQ2 prostorovy tuhel, do kterého zafeni sméfuje, dt ¢asovy interval, d\ interval vinovych délek.
Jednotkou intenzity je pochopitelné J-m=2.sr—1.s~1.nm~1.
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2 Slunce a planety

Absorpéni spektrum Slunce (obr. 98) vzniké tak, Ze spojité zafeni z nitra prochazi
skrz poloprihlednou atmosféru, ktera se projevuje tmavymi ¢arami. Cary vznikaji
proto, ze fotony jsou pohlcovany pri vazané—vazanych prechodech v atomech, jez
maji diskrétni hladiny energie. Pouze fotony urcitych vinovych délek tak mohou
zpusobit zafivou excitaci atomu. Pokud se atom deexcituje srazkou s jinym atomem,
zadny foton se nevyzaii a muze vznikat ¢ara.

Vazané—volné nebo volné—volné ptrechody jsou naproti tomu nekvantované, ¢ili
nezpusobuji zadné ¢ary. Jsou vsak neméné dulezité, protoze pti nich dochazi k vy-
znamné redistribuci energie ve spektru (napf. z oblasti blizké UV — V nebo z R
— blizké IR).
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Obrazek 98: Spektrum Slunce v nizkém rozliSeni, pfi kterém je vidét, ze méfeni ,,monochro-
matické intenzity vzdy probihd v urcitych intervalech vinovych délek (zde d\ = 2nm). Na-
hofe je méreni provedené uprostied slune¢niho disku, kde dosahuje intenzita hodnoty az I\ =
4W-cm~2-sr~1.nm~!. Dolni kiivka odpovida stiedni intenzité disku, po zapoé&teni okrajového
ztemnéni. Je porovnana s Planckovou funkci pro teplotu Tog = 5780 K. Pfevzato z [199].

Skute¢nost, ze atomy maji dovolené pouze diskrétni hladiny energie, popisuje kvantova mecha-
nika, respektive feseni Schrodingerovy rovnice. Pro atom vodiku — elektron v potencidlové jamé
protonu — ji lze napsat ve tvaru:

oU(r,t h?
iM—lef——Ww@ﬂ+Vmw@ﬂ, (259)
ot 2Me
kde ¥(r,t) oznacuje vinovou funkci, jejiz kvadrat je hustotou pravdépodobnosti vyskytu elektronu
v daném misté a Gase, na pravé strané je operator kinetické energie —h2/(2me)V? plus potencialni

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

Wﬂ:—rfg- (260)
TEQ T

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

2
inw(r %&t) = f%f(t)VQ\I/(r) + V()T f(t),
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Standardni model Slunce 2.1

coz po déleni ¥(r)f(t) dava:

L 1odf@) - m* 1 -
IFLMT T ome @VQ\P(r) +V(r)=E,

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

dft)y E
"o~ (261
fiVQ\Il(r) +V(NU(r) = EY(r). (262)

2Me

Reseni prvni rovnice je snadné (jednd se o stojaté vinéni):

O (263)
Reseni druhé nikoli (viz napf. [191]):
3
(n—£—1)!< 2 )“5 ST 4 aran (27‘)
4 v = —_— | — e MaB r°[, Yim (¥ 264
ném("’v 790) 2n(n+€)! nag L e nag Em( 750)7 ( )
kde ap = 4negh?/(meq?) je Bohriiv polomér atomu, Lffj;ﬁ pfidruzené Laguerrovy polyno-

my a Yy, sférické funkce. Kvantovani ¥ vyplynulo z pozadavki, aby funkce byla 2n-periodicka
ve ¢ a aby nikde nedivergovala. Stavy atomu vodiku jsou tedy charakterizované tfemi kvantovy-
mi éisly n,¢,m, kden =1,2,3,..;£=0,1,...,n—1; m = —£,...,£. (V Gplné&jsi teorii se k nim
pridava téz spin s = :I:%) Prislusné energie vazanych stavi pak mohou nabyvat hodnot:

1 ¢ 1

. 1
Ep = — = 1366V —. 265
" 4neg 2ap n? ¢ n? (265)

Ve spektru odpovidaji pfechodim z hladiny n = 1 na hladiny 2 nebo 3,4,...,0c0 ¢ary Lymano-
vy série. Pfi prechodech z hladiny 2 vznikaji ¢ary nazyvané Balmerovy. Vinové délky jsou pak
samoziejmé dané vztahem AE = hc/).

Teplotni profil atmosféry ukazuje obr. 99. Pro vznik ¢ar je potieba vhodné pro-
stredi, teplota ani hustota nesmi byt priliS nizka, protoze pak by vSechny atomy
zustavaly pouze v zékladnim stavu a k zddnym excitacim (potazmo vzniku éar)
by nedochéazelo. Teplota a hustota vSak nesméji byt ani piilis vysoké, protoze po-
tom jsou prakticky vSechny atomy v plné ionizovaném stavu, ¢ili opét nedochazi
k vadzané—vazanym prechodam.

Pro popis zareni v atmosfére se pouziva rovnice prenosu zdreni. V jednoduchém
1-rozmérném ptipadé ji lze odvodit z nasledujici ivahy: méjme infinitezimalni va-
lecek s podstavami o plochiach dS a vysce dx; pro energetickou bilanci valecku
plati:

zaleni z valecku vystupujici vstupujici emise
T\(z + dz) dScos#dQdtd) = I(z) dS-cosdQdtdN + jrp dz dScosddQdtd N
— kapIhdr dScosddQdid) | (266)
absorpce
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2 Slunce a planety

Gili: I
A .
—= = — Iy, 267
dz INP — KAPLN ( )

kde p oznacuje hustotu latky, jn koeficient emise, k) koeficient opacity (,nepri-
hlednost“), oboji slozité funkce hustoty, teploty, chemického sloZeni a samoziejmé
vlnové délky. Obecné feseni této rovnice neni jednoduchou zalezitosti.

Jednodussi by se stalo, pokud by platila lokdlni termodynamickd rovnoviha mezi
plazmatem a zafenim (pak je lokdiné dI,/dx = 0, I = Bx(T), atedy Sx = ja/kr =
Bx(T)) a pokud bychom znali teplotni profil T(x) (odvozeny napiiklad z inverze
okrajového ztemnéni).
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Obrazek 99: Teplotni profil T(x) slune¢ni atmosféry (fotosféry a chromosféry), s vyznacenymi
oblastmi vzniku uréitych spektralnich ¢ar (Vernazza aj. 1981). Pievzato z [199].

Je uziteéné rozlisit ¢tyfi vrstvy slunecéni atmosféry:

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

H+e =H +7.

2. chromosféra, — 2000km tlustéd, ale jiz opticky tenka vrstva. Nachazi se v ni
minimum teploty (4500K), ale posléze teplota stoupa ke 20000K. Je dobfe
pozorovatelnd v ¢afe H,, (656,3 nm).
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Standardni model Slunce 2.1

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

4. korona, — rozlehl, fidka a horkd vrstva, s teplotami pfesahujicimi 10° K. Roz-
lisujeme tii piekryvajici se slozky: K (tj. kontinuum vznikajici rozptylem zafeni
fotosféry na elektronech), F (odraz od prachovych ¢astic) a E (emise v ¢arach
vysoko ionizovanych kovii, napf. FeXIV).

V atmosféfe miizeme pozorovat nasledujici jevy:

— slunecni skvrny — tmava mista ve fotosféfe, s intenzitou asi 15 % oproti fotosfé-
fe, coz odpovida teploté priblizné 3 700 K. Tmavsi centralni ¢ast se nazyva um-
bra (,stin“), svétlejsi okoli penumbra (,polostin“). Skvrny vznikaji potlac¢enim
konvekee silnym magnetickym polem (mezni hodnoty jsou 1500 az 6 000 Gauss;
1G =107*T) a vétsinou tvoi{ bipoldrni skupiny (nebof V - B = 0). Unipolarni
skvrny byvaji obklopeny rozptylenym magnetickym polem opa¢né polarity (an-
gl. plage). Lokalné sice intenzita zafeni ve skvrnach klesa, ale navzdory tomu
mezi celkovou luminozitou Slunce a po¢tem slune¢nich skvrn (relativnim ¢islem)
se pozoruje pozitivni korelace, nebotf skvrny jsou obklopeny jasnymi fakulemi.

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

— supergranule — 30000km velké struktury pozorované dopplerovsky, tedy jako
zmény rychlosti (obr. 100).

— fakule — jasné skvrny mezi granulemi, kde se koncentruji magnetické siloc¢ary.
Plocha fakuli je vzdy zhruba c¢tyfikrat vétsi nez plocha slune¢nich skvrn, proto
vliv fakuli na luminozitu Slunce pfevazuje.

— spikule — 500 km uzké vytrysky plazmatu, sahajici az 10000 km nad fotosféru.
Soustfeduji se v oblastech silnéjsich magnetickjch poli.

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

— erupce (angl. flare) — exploze provézejici ndhlou pfeménu energie magnetického
pole (rekonexi) na kinetickou nebo vnitini energii plazmatu. Uvolnénd energie
miize byt fadu az 102° J.

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

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

— vyvrZeni hmoty do korony (CME), pfesnéji vyvrzeni plazmatu véetné magne-
tického pole, sméfujici pry¢ od Slunce. VétSinou souviseji s erupcemi, mohou
zpusobovat polarni zafe v atmosférach planet.
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