Koronalni vit




Ma Slunce slunecni vitr?

o dva druhy ohont komet (Biermann 1951)




Ma Slunce slunecni vitr?

e polarni zare
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e proud Castic od Slunce (protony, elektrony,
jadra He, ...)
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Ma Slunce slunecni vitr?

e druzicova pozorovani

e proud Castic od Slunce (protony, elektrony,
jadra He, ...)

e rychlost ~ 500kms™!
e koncentrace (r = 1 AU) ~ 107 ¢asticm=—3
e rychlost ztraty hmoty

M = 4mrépy ~ 2 x 107 Mg rok*




Co urychluje slunecni vitr?

e stredni kvadraticka rychlost castic idealniho
plynu

3kT

My

Vsk =

e T jeteplota
e my je hmotnost castic (vodiku)



Co urychluje slunecni vitr?

e stredni kvadraticka rychlost castic idealniho
plynu
3kT

Vsk =
My

e Pro vsk = Vynik by Castice mohly unikat
z povrchu Slunce pouze v dusledku svého
tepelneho pohybu




Co urychluje slunecni vitr?

e stredni kvadraticka rychlost castic idealniho
plynu

3kT

My

Vsk =

e typicka teplota povrchovych vrstev Slunce je
6000 K




Co urychluje slunecni vitr?

e stredni kvadraticka rychlost castic idealniho
plynu
3kT

Vsk =
My

e typicka teplota povrchovych vrstev Slunce je
6000 K

o tomu odpovida vg = 12km s < vy




Iné zatmeni Slunce

Total Solar Eclipse 2008 © 2008 Miloslav Druckmiiller, Peter Aniol, Martin Die , Vojtech Rusin
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UEIné zatmeni Slunce

e Slunce ma rozsahlou a ridkou obalku: koréona

e kordna je v optickém oboru pozorovatelna
pouze pri uplném zatmeni nebo pomoci sond
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Uelné zatmeni Slunce

e Slunce ma rozsahlou a ridkou obalku: koréona

e kordna je v optickém oboru pozorovatelna
pouze pri uplném zatmeni nebo pomoci sond

e identifikace emisnich Car vysoce ionizovanych
prvkl (Ca XIlI, Fe XIII, Ni XVI,. .., "korénium")
pozorovanych pri zatmeni (Grotrian 1939,
Edlen 1942) = teplota kordny je radove

10° — 10°K

= odpovidajici stredni kvadraticka rychlost je
fadové 100kms—1

=> rozpinani korony je pricinou slunecniho vetru
(Parker 1958)

= koronalni hvezdny vitr




Hydrostaticka rovnovaha?

o sféricky symetricka atmosféra v hydrostaticke
rovnovaze?
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e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
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Hydrostaticka rovnovaha?

e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
rovhovaze?

e pohybova rovnice

@ _ pGM
dr r2

e staticka atmosféra: v =0
e rovnice hydrostatické rovnovahy




Hydrostaticka rovnovaha?

e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
rovhovaze?

e pohybova rovnice

32@ __pGM
dr r2

o stavova rovnice idealniho plynu: p = pa®
e izotermicka atmosféra: a = konst.




Hydrostaticka rovnovaha?

e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
rovhovaze?

e pohybova rovnice
e rfeseni
GM

P = Po €XP [—2]
ra




Hydrostaticka rovnovaha?

e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
rovhovaze?
e pohybova rovnice
e feseni
GM
P = PoEXP |—=
ra

e nhenulova hustota v nekonecnu

im o = pg

r—0o0




Hydrostaticka rovnovaha?

e sféricky symetricka atmosféra v hydrostatické
rovhovaze?
e pohybova rovnice
e feseni
GM
P = PoEXP |—=
ra

e nhenulova hustota v nekonecnu

im o = pg

r—0o0

e V urcitém bode je unikova rychlost mensi nez
rychlost odpovidajici tepelnému pohybu Castic

= unik latky, vitr




Parkertiv model koronalniho veétrt

e rovnice kontinuity a pohybova rovnice
izotermického sféricky symetrického vetru

op 10 ,, |
ov ., OV L0 pGM
Par TP T or r2

e p, v hustota a radialni rychlost vetru
e alizotermicka rychlost zvuku




Parkertiv model koronalniho veétrt

e rovnice kontinuity a pohybova rovnice
izotermického sféricky symetrického vetru

1 d
r2dr (rPov) =0

pv% ,do  pGM
dr dr r

e predpoklad: stacionarni hvezdny vitr




Parkertiv model koronalniho veétrt

e rovnice kontinuity

1 d -
r2dr (r’pv) = 0= M = 47r°pv = const.

e M je rychlost ztraty hmoty




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice

dv  a°dp GM

Vdr — pdr 2

Q_|Q_
=S

rovnice kontinuity: 2 + 29¥ + 1% =0

el




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice

1 dv_232 GM

(22 =% ="
vV (V 7 ) dr r r?
e zajimavy bod:
GM dv
s = v=a hebo — =0

dr

~ 222




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice

1 dv_232 GM

(22 =% ="
v(v a)dr r r2
e zajimavy bod:
r—G—M = v=2a hebo Q—O
P N dr
e zvukovy bod
dv
v=a = — — 00 hebo r=r;

dr




Parkertiv model koronalniho veétrt

e pohybova rovnice

1 dv_232 GM

OV R B A
v (V I ) dr r r2
e zajimavy bod:
GM dv
fc = 2—32 = v =a nebo E =0
e zvukovy bod
dv
v=a = — — 00 hebo r=r;
dr

e zvukovy bod pripomina hrdlo trysky




Reseni pohybové rovnice
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Redeni pohybové rovnice
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Reseni pohybové rovnice
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ResSeni thzbové rovnice
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pozorovani: vitr je nadzvukovy



Reseni pohybové rovnice
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vitr: dva typy resSeni (nadzvukové a "vanek" — breeze)




Kde je zakopan pes?
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Kde je zakopan pes?

e Co0 urychluje slunecni vitr?

= slunecni vitr vitr je disledkem tepelného
rozpinani slunecni korony

=> €O ohriva slunecni koronu? (energiova
rovnice!)




Pozorovani slunecni korony

SOHO, ¢ary Fe XII, 195 A




Pozorovani slunecni korony

tri typy oblasti:

e oblast uzavienych magnetickych smycek:
horka latka je udrzovana magnetickym polem,
casto Vv blizkosti aktivnich oblasti, zdroj
slunecni aktivity (erupce, vytrysky slunecni
latky), typicka teplota 2 - 10° K




Pozorovani slunecni korony

tri typy oblasti:
e oblast uzavienych magnetickych smycek

e klidneé oblasti: stfedne jasné na rentgenovém
snimku, zdroj pomalého (~ 300 kms™1)
slunecniho vétru, typicka teplota 1 - 10° K




Pozorovani slunecni korony

tri typy oblasti:

oblast uzavienych magnetickych smycek
klidné oblasti

koronalni diry: tmavé oblasti na rentgenovém
snimku, zdroj rychlého (~ 700 kms™1)
slunecniho vetru



Pribéh teploty v atmosfére
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semiempirické modely slunecni chromosféry a
prechodové vrstvy (klidna oblast, Fontenla, Avrett a
Loeser 1993)




Pribéh teploty v atmosfére
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e prechodova oblast velice tenka: proc?




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability
e rovnovaha mezi ochlazovanim a ohrevem
v opticky tenkém plynu (LTE)
L(p,T)=0

e pJe hustota
e T jeteplota
e L zarivy vykon na jednotku hmotnosti




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T
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Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T
L=0

log p

e excitace rotacnich hladin molekul a hladin
jemné struktury atomu, silna zavislost £ na
teplote




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T
L=0

log p

e rotacni hladiny molekul a hladiny jemné
struktury atomu excitovany, prislusné

e—</kT ~ 1, mala zavislost £ na teploté




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T
L=0

log p

e excitace hladin atomu a iontu, silna
zavislost £ na teplote




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T

log p

o hladiny atomu a iontl excitovany, prislusné

Boltzmannovy faktory e~¢/k7 ~ 1 mala
zavislost £ na teplote




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

log T
L=0

log p

e latka silne ionizovana, excitace vnitrnich
slupek atomut (napf. O, Fe), silna zavislost
L na teplote




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability
log T

log p

e VYySSi teplota nez odpovida rovnovaze =
ochlazovani




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability
log T

log p

e nizSi teplota nez odpovida rovhovaze =
ohrev




Pribéh teploty v atmosfére

Fieldovo kritérium tepelné nestability

mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
nez okolni homogenni prostredi

bublina v mechanické rovnovaze s okolim =
P ~ poT = konst.



Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p




Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p
e zvyseni teploty a snizeni hustoty = vice
ochlazovani = stabilita




Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p
e snizeni teploty a zvyseni hustoty = vice
ohrevu = stabilita




Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p
e oblast stability
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Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p
e snizeni teploty a zvyseni hustoty = vice
ochlazovani = nestabilita




Pribéh teploty v atmosfére

]
e Fieldovo kritérium tepelné nestability

e mala bublina s odliSnou teplotou a hustotou
log T

log p
e oblast tepelné nestability




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

0L
(7), <

o dulezité napr. pro dvoufazovy model
mezihvezdneho prosredi (Field a kol. 1969)



Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

0L
(7), <

o chromosféra: teplota ~ 10* K, stabilni




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

0L
(7), <

o chromosféra: teplota ~ 10* K, stabilni
o kordéna: teplota ~ 10° K, stabilni




Pribéh teploty v atmosfére

e Fieldovo kritérium tepelné nestability

oL
(57) <0

o chromosféra: teplota ~ 10* K, stabilni
o kordéna: teplota ~ 10° K, stabilni

= prechodova oblast velice tenka, dulezity
pfenos tepla vedenim




Struktura korony

e opticka pozorovani

magnetické pole: uzaviené (Castice drzeny) a
otevrené (Castice unikaji) silocary




Struktura korény

e optickd pozorovani — "helmet streamer"

e struktury s uzavienym magnetickym polem
e zakladna ma casto mensi intenzitu
e Casto obsahuji protuberanci




Struktura korony

e opticka pozorovani

e K korona: vznika v blizkosti Slunce ve
vzdalenosti r < 2R, v dusledku rozptylu
zareni slunecni fotosféry na volnych
elektronech, vysoka rychlost elektront =
"rozmazani" vetsiny fotosferickych cCar,
pozoruje se pouze polarizované kontinuum
(K — "kontinuerlich")




Struktura korony

e opticka pozorovani
e K korona
e F kordna (Fraunhoferova): difrakce zareni
slunecni fotosfery na casticich prachu
v meziplanetarnim prostredi (zodiakalni
svetlo), castice se pohybuji pomaleji =
pozoruji se fotosférické Fraunhoferovy cary




Struktura korény

e opticka pozorovani

e K korona
e F kordna
e rentgenova a UV oblast (Dupree a kol. 1973)
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Struktura korony

e opticka pozorovani
e K korona
e F kordna

o rentgenova a UV oblast (Dupree a kol. 1973)
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Struktura korony

e opticka pozorovani
e K korona
e F kordna

e rentgenova a UV oblast: SOHO, Fe XII, 195 A




Struktura korony

e opticka pozorovani
e K korona
e F kordna

e rentgenova a UV oblast: emisnich cary vysoce
ionizovanych prvk




Struktura korony

e opticka pozorovani
e K korona
e F kordna

e rentgenova a UV oblast

e radiova oblast
e slunecni radiové zareni s A ~ 1 m pochazi
z korény a z prechodové oblasti s teplotou
10° — 10° K
e plvod: tepelna volné-volna emise,
v oblastech se silnych magnetickym polem
vznika také synchrotronové zareni




VlIiv magnetického pole

e struktura korony urcovana magnetickym polem




VlIiv magnetického pole

e struktura korony urcovana magnetickym polem
e "plazmoveé beta"

p 8P
IB p— p— —2
Pmag B

e pje tlak (v pohybujicim se prostredi
dynamicky tlak pv?)
* Pmag = B?/(87) je tlak magnetického pole




VlIiv magnetického pole

e struktura korony urcovana magnetickym polem
e "plazmoveé beta"

p 8P
IB p— p— —2
Pmag B

e (3> 1. magnetické pole urceno dynamikou
plynu

e 0 < 1. dynamika plynu urCena
magnetickym polem




VlIiv magnetického pole

e struktura korony urcovana magnetickym polem
e "plazmoveé beta"

p 8P
IB p— p— —2
Pmag B

e (B> 1:typicka fotosféra Slunce

e (B ~ 1: oblasti fotosféry se silnym
magnetickym polem (typicky skvrny)

e (B < 1: kordna v blizkosti Slunce




Meéereni "In situ" — 1 AU

e Mariner 2 (1962): slunecni vitr je nadzvukovy
(potvrzeni Parkerova modelu), velka
promennost vetru




Meéereni "In situ" — 1 AU

v [km/s]

e rychlost vetru (zari 2009, druzice ACE —
NASA)

600 |
500
400
300

200 L

JD - 2 455 000 [dny]



Meéereni "In situ" — 1 AU

e rychlost vetru
o pomala slozka vétru (~ 300 kms™1), vznika
typicky v klidne casti povrchu

o rychla slozka vétru (~ 700 kms™1), vznika
typicky v koronalnich dirach

(Feldman a kol. 1977)




Meéereni "In situ" — 1 AU

e koncentrace protonu (zari 2009, druzice ACE —
NASA)

25 ———————————— _
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Meéereni "In situ" — 1 AU

e koncentrace protont
e pomald slozka vétru (~ 12cm™3)
o rychla slozka vétru (~ 4cm—3)

e promenna koncentrace helia

(Feldman a kol. 1977)



Meéereni "In situ" — 1 AU

o teplota iontu (zafi 2009, druzice ACE — NASA)
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Meéereni "In situ" — 1 AU

o teplota
o odliSnost prumérné teploty pomalé a
rychlé slozky
e rozdil teploty jednotlivych castic
e protony Tp =~ 1.2-10° K
o elektrony Te ~ 1.4-10° K
e jadra helia T, ~ 5.8-10° K

(Feldman a kol. 1977)




Mereni "in situ" — Ulysses

N NS

e rychlost slunecniho vétru v zavislosti na Sirce
(obdobi minima)

ULYSSES/SWOOPS

Los Alamos
Space and Atmospheric Sciances

ULYSSES/MAG A e " EIT (NASA/GSFC)

Imperial College nd .ﬂ". ) Mauna Loa MK3 (HAO)
®0utward IMF ‘ LASCO C2 (NRL)
#Inward IMF

(McComas a kol. 2003)




Mereni "in situ" — Ulysses

N NS

e rychlost slunecniho vétru v zavislosti na Sirce
(obdobi maxima)

Ulysses Second Orbit

(McComas a kol. 2003)



Mereni "in situ" — Ulysses

e struktura korony se meni behem slunecniho
cyklu

e Meéni se také struktura vétru

e rychla slozka slunecniho vetru pochazi
z koronalnich der nachazejicich se typicky
v oblastech pélu




Dva problémy slunecni fyziky

e pricina ohfevu korony

e zpusob urychleni rychlé slozky slunec¢niho
vetru (v relativne velke vzdalenosti od Slunce)




Pricina ohrevu korony

e energie
o ztraty energie korény v dusledku zarent,
vedeni a advekce: 3 - 10°®ergs—!

o 7
C

o 7/

nruba 1% vykonu nutného pro ohrev
nromosféry

nruba 107> L,



Pricina ohrevu korony

e zfejmé dva druhy ohfevu pro riizné struktury

e koronalni diry (oteviené silocary
magnetického pole)

e smycky




Pricina ohrevu korony

e disipace mech. a elmag. energie MHD vin

e chladné hvezdy maji hlubokou
podpovrchovou (H) konvektivni zonu

e konvektivni zéna budi povrchové oscilace




Pricina ohrevu korony

e disipace mech. a elmag. energie MHD vin

chladné hvezdy maji hlubokou
podpovrchovou (H) konvektivni zonu

konvektivni zéna budi povrchové oscilace

vznikajici zvukove viny se Sifi do korony,
ohrivaji spodni cast chromosféry

silne tlumeny, nepronikaji do korény



Pricina ohrevu korony

e disipace mech. a elmag. energie MHD vin

chladné hvezdy maji hlubokou
podpovrchovou (H) konvektivni zonu

konvektivni zéna budi povrchové oscilace

vznikajici zvukove viny se Sifi do korony,
ohrivaji spodni cast chromosféry
silne tlumeny, nepronikaji do korény

silné magneticke pole pole v korone =
plvodné zvukové viny interaguiji
s magnetickym polem, vznikaji MHD viny

s = s " \Ng /

Alfvénovy viny (jen uzke pasmo frekvenci )
dalsi typy MHD vin tlumeny nebo odrazeny
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Pricina ohrevu korony

e disipace mech. a elmag. energie MHD vin =
velké smycky a koronalni diry(?)

o ohmicky ohfev v dusledku elektrickych proudu
tekoucich podél silocar magnetického pole
e problém: priliS maly odpor koronalniho
plazmatu
e Mozné reseni: turbulence v plazmatu
v dusledku nestabilit v oblastech s vySsi
hustotou plazmatu
= ohmicky ohrev dlleZity zfejmé pouze
v malych objemech plazmatu
("nanoflares")

= dulezité jen pro mensi smycky(?)




CME — coronal mass ejection

2000/02/27 01:54

(SOHO, koronograf)
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CME — coronal mass ejection

e CME: zhruba 10% ztraty hmoty Slunce

o typicky dusledek erupce nebo rozpadu
filamentu

e Interaguji se zemskou magnetosférou, vznik
polarnich zari
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Je slunecéni vitr dulezity?

e Slunce bude hveézdou hlavni posloupnosti
~ 11 x 10° let

e Slunce ztraci hvezdnym vetrem
2 x 10714 Mg rok™*

e za celou dobu pobytu na hlavni posloupnosti
ztrati ~ 107* Mg,

= prilis malé mnozstvi na ovlivneni slunecniho
vyvoje
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e Slunce ma magnetické pole
e slunecni vitr je ionizovany

= slunecni vitr se pohybuje podél siloCar
magnetického pole (B « 1)
e magnetické pole az do polomeéru ra = 15Rg

rotuje jako tuhe teleso se stejnou uhlovou
rychlosti jako povrchové vrstvy Slunce




Brzdeni rotace Slunce

=

Slunce ma magnetické pole
slunecni vitr je ionizovany

slunecni vitr se pohybuje podél silocar
magnetického pole (B « 1)

magnetické pole az do polomeéru ra = 15R
rotuje jako tuhe teleso se stejnou uhlovou
rychlosti jako povrchové vrstvy Slunce

Slunce prostrednictvim vetru ztraci moment
hybnosti, jeho rotace se zpomaluje
(Weber a Davis 1967)



Brzdeni rotace Slunce

e Vvelikost momentu hybnosti Slunce
L = nMguRAQ

e (2 je velikost uhlové rychlosti
e 1~0,1
= [ =nMoREQ




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

| 2
L:—§M&Q
e rp je polomer efektivni korotace vetru

o M = 4mr?pv je rychlost ztraty hmoty




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:
e V blizkosti Slunce dominuje magneticke

pole, vitr

Korotuje s polem, 8 < 1

e daleko od Slunce dominuje vitr,

magnetic
G>1

ké pole dano strukturou vetru,



Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

| 2 .
L:—§M&Q
e polomeér efektivni korotace veétru:
e rp je polomer, kde magnetickeé pole
prestava byt urcujici pro dynamiku
= pror=ryjeB~1




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:

o analytické reSeni (Weber a Davis 1967):
pro r = rp hustota energie magnetického
pole rovna hustoté kinetické energie vetru

1, B?

3V = ar




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:

e vp je tzv. Alfvénova rychlost




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

: 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:
e pomaly vitr, v < va: B je uréujici
e rychly vitr, v > va: latka je urcujici




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:

B
47

vV —

:




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:
B
VAP

—nNn
o= (1)

e Bg je povrchove magnetické pole
e n = 3 pro dipolové pole

vV —




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

e polomeér efektivni korotace veétru:
B
VAP

—nNn
o= (1)

M
P = A2y

vV —




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

. 2 .
L:—§M&Q

BoR >f1

= r:rA:R@( ~
A%




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sféricky symetrickym vetrem

: 2 .
L:—§M&Q

BoR >f1
vVvM

e predpoklad: magnetické pole souvisi
s rychlosti rotace

= r:wA:R@(

Bo = koQ?

e kg, ajsou konstanty




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sferlcky symetrickym vetrem

2n1 n—-1,,——= A\ 1
L__gk R@anMn1Q+




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ 2 2 2n Lo
L p— __k(g_l Rg)_l vV nil Mn—?Ql_F% p—
3

= Mg R2S




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ 2 2 2n Lo
L p— __k(g_l Rg)_l \/_ nil Mn—?Ql+n2—al —
3

= Mg R2S

e zmena uhlove rychlosti rotace

. 2a
O~ —Oltais




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ 2 2 2n Lo
L p— __k(g_l Rg)_l \/_ nil Mn—?Ql+n2—al —
3

= Mg R2S

e zmena uhlove rychlosti rotace

n—1

() ~ t 2a
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e magnetickeho pole hvezd (Saar 1996): a =1




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ 2 2 2n Lo
L p— __k(g_l Rg)_l vV nil Mn—?Ql_F% p—
3

= Mg R2S

e zmena uhlove rychlosti rotace

n—1

() ~ t 2a

e magnetickeho pole hvezd (Saar 1996): a =1
e pro n~ 2 dostavame tzv. Skumanichuv zakon

O ~ t_1/2




Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ 2 2 2n Lo
L p— __k(g_l Rg)_l \/_ nil Mn—?Ql+n2—al —
3

= Mg R2S

e zmena uhlove rychlosti rotace

n—1

() ~ t 2a

e magnetickeho pole hvezd (Saar 1996): a =1
e pro n~ 2 dostavame tzv. Skumanichuv zakon

O ~ t_1/2

e pro 2 > 102, saturace, a = 0



Brzdeni rotace Slunce

e ztrata momentu sfericky symetrickym vetrem

_ P 2 2n L e
L p— __k(g_l Rg)_l vV nil Mn—?Ql_F% p—
3

= Mg R2S

e zmena uhlove rychlosti rotace

n—1

() ~ t 2a

e magnetickeho pole hvezd (Saar 1996): a =1
e pro n~ 2 dostavame tzv. Skumanichuv zakon

O ~ t_1/2

=> slunecni vitr podstatne zbrzdil rotaci Slunce



Dalsi hvézdy

e chladné hvezdy s T < 7000 K maji hlubokou
podpovrchovou konvektivni zénu
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Dalsi hvézdy

e chladné hvezdy s T < 7000 K maji hlubokou
podpovrchovou konvektivni zénu

= chladné hvezdy (hlavni posloupnosti) by mely
mit koronalni vitr

e je mozne pozorovat koronalni vitr vzdalenych
hvezd (jak by vypadalo Slunce ze vzdalenosti
~ 10pc?)

e rentgenova emise
e brzdeni hvezdne rotace
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Predpokladany vyvoj
]
e na pocatku hvezdy rotuji rychle

e behem vyvoje dochazi ke ztrate momentu
nybnosti v dUsledku koronalniho vétru

= klesa povrchova rotacni rychlost

s

podpovrchové dynamo méne efektivni

= klesa hvezdna aktivita, klesa rentgenovy zarivy
vykon




DalSi hvezdy — rychlost rotace

Vaiml |
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—e— Field Star

= == = [Cluster Member

200

100

0 3 A c Type

e chladné hvezdy s hlubokou podpovrchovou
konvektivni zonou (pozdejsi nez zhruba F5)
rotuji v primeéru pomaleji (Fukuda 1982)




DalSi hvezdy — rychlost rotace

B Hyi

perioda rotace [den]
=
o1

5 4 1 UMa
[fEKDra — Skumanich ——

0 1 2 3 4 5 6 7
stari [109 let]

e poOzorovana souvislost mezi starim a periodou
rotace hvezd podobnych Slunci v porovnani se
Skumanichovym zakonem (Ribas a kol. 2005)




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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o mekké rentgenové zdroje na HR diagramu
(Vaiana 1983, Rosner a kol. 1985, druzice
EINSTEIN)




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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= chladné hvezdy HP pozdegjSich spektralnich
typu nez F5V a hvézdy v pozdéjSich stadiich
vyvoje F5IV — K11l maji koronu




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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e souvislost rentgenoveho zariveho vykonu a
prumeétu rotacni rychlosti (Vaiana 1983,
Rosner a kol. 1985, druzice EINSTEIN)




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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e prolozeny pozorovany rentgenovy tok (ASCA,
ROSAT) pro hvézdy s riznym stafim (Ribas a
kol. 2005)

e behem vyvoje pokles o tri rady!




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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e zavoslost pozorovaného rentgenového toku na
stari (Ribas a kol. 2005)




DalSi hvezdy — rentgenova emise
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= mladé malo hmotné hvezdy by mely byt
zdrojem silné rentgenové emise
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Dal3i hvézdy — M

e prima mereni rychlosti ztraty hmoty dosud
nedostupna

o hvézdny vitr v dUsledku interakce
s mezihvezdnym prostfredim vytvari v okoli
hvezdy astrosferu (heliosféru)

e Vitr pfed sebou "hrne" oblast neutralniho
vodiku pochazejiciho z mezihvezdneho
prostredi

e moznost uréeni M z profildl ¢ary Lya (Wood a
Linksy 1998, Wood a kol. 2002)




Uréovani M pomoci Lyo

Normalized Flux

e fitovani kridel Lya cary za predpokladu
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(Wood a kol. 2005)



Souvislost M a rentgenového tok
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Mass Loss per Unit Surface Area (solar units)
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Fx (ergs cm== s71)

o pro malé hodnoty Fy je M ~ Fy-

e pro velké hodnoty Fx zavislost prestava platit?
(Wood a kol. 2005)




Pokles M se stafim hvézdy

10711% T T T T T T T T T ]

107 1R =
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Mass Loss Rate (Me yr—1)
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(Wood a kol. 2005)




Hvezdy typu T Tauri

o faze vyvoje pri ktere jeste dochazi k akreci
mezihvezdne latky, hvezda jiz pozorovatelna

e malo hmotne (M < 3Mg) hvezdy pred
vstupem na hlavni posloupnost

e pozorujeme i hvézdny vitr a koronalni emisi




Hvezdy typu T Tauri

geometrie:

e akrece
e predevsim v rovine (rotacniho) rovniku
e podel silocar magnetickeho pole
e muZe byt pfitomen akreéni disk



Hvezdy typu T Tauri

geometrie:

e akrece

predevsim v rovine (rotacniho) rovniku
podel silocar magnetickeho pole
muze byt pfitomen akreéni disk

o odtok latky

predevsim v polarnich oblastech
pritomnost korony (uzaviené u oteviené
smyCky magnetického pole)

koronalni vitr podeél otevienych
magnetickych silocCar

muZe existovat také odtok latky z disku



Hvezdy typu T Tauri
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Hvezdy typu T Tauri




Hvezdy typu T Taurl
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Hvezdy typu T Taurl

e

DR Tau ' ;hﬂﬁﬁﬂﬁ.
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o CGéara kysliku [O1] 6300 A (Hartigan a kol. 1995)

e CararozSirena predevsim do modré oblasti
spektra (typicka rychlost 100 kms—!) = odtok




Hvezdy typu T Tauri
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o CGéara kysliku [O1] 6300 A (Hartigan a kol. 1995)

e CararozSirena predevsim do modré oblasti
spektra (typicka rychlost 100 kms—!) = odtok

e mozné odvodit M ~ 1078 — 10710 M rok*

B = ===
-




A\ 4

Zaver

e chladneé hvezdy slunecCniho typu maji hvezdny
Vitr

e priCinou vetru je rozpinani horké korony

o ohrev korény v dusledku disipace

elektromagnetické energie (MHD viny,
elektrické proudy), presna pricina neznama

e Vitr podstatne neovlivauje hvezdny vyvoj
e brzdeni rotace hvezd




	MÃ¡ Slunce sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	MÃ¡ Slunce sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	MÃ¡ Slunce sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	MÃ¡ Slunce sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	MÃ¡ Slunce sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?

	Co urychluje sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	Co urychluje sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	Co urychluje sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?
	Co urychluje sluneÄ“nÃ� vÃ�tr?

	ÃıplnÃ© zatmÄłnÃ� Slunce
	ÃıplnÃ© zatmÄłnÃ� Slunce
	ÃıplnÃ© zatmÄłnÃ� Slunce
	ÃıplnÃ© zatmÄłnÃ� Slunce
	ÃıplnÃ© zatmÄłnÃ� Slunce

	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?
	HydrostatickÃ¡ rovnovÃ¡ha?

	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru
	ParkerÅ¯v model koronÃ¡lnÃ�ho vÄłtru

	ÅŸeÅ¡enÃ� pohybovÃ© rovnice
	ÅŸeÅ¡enÃ� pohybovÃ© rovnice
	ÅŸeÅ¡enÃ� pohybovÃ© rovnice
	ÅŸeÅ¡enÃ� pohybovÃ© rovnice
	ÅŸeÅ¡enÃ� pohybovÃ© rovnice

	Kde je zakopÃ¡n pes?
	Kde je zakopÃ¡n pes?
	Kde je zakopÃ¡n pes?

	PozorovÃ¡nÃ� sluneÄ“nÃ� korÃ³ny
	PozorovÃ¡nÃ� sluneÄ“nÃ� korÃ³ny
	PozorovÃ¡nÃ� sluneÄ“nÃ� korÃ³ny
	PozorovÃ¡nÃ� sluneÄ“nÃ� korÃ³ny

	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe
	PrÅ¯bÄłh teploty v~atmosfÃ©ÅŽe

	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny
	Struktura korÃ³ny

	Vliv magnetickÃ©ho pole
	Vliv magnetickÃ©ho pole
	Vliv magnetickÃ©ho pole
	Vliv magnetickÃ©ho pole

	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- 1 AU

	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- {em Ulysses}
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- {em Ulysses}
	MÄłÅŽenÃ� "in situ" -- {em Ulysses}

	Dva problÃ©my sluneÄ“nÃ� fyziky
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny
	PÅŽÃ�Ä“ina ohÅŽevu korÃ³ny

	CME -- coronal mass ejection
	CME -- coronal mass ejection
	CME -- coronal mass ejection
	CME -- coronal mass ejection

	Je sluneÄ“nÃ� vÃ�tr dÅ¯leÅ¾itÃ½?
	Je sluneÄ“nÃ� vÃ�tr dÅ¯leÅ¾itÃ½?
	Je sluneÄ“nÃ� vÃ�tr dÅ¯leÅ¾itÃ½?

	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce

	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce
	BrzdÄłnÃ� rotace Slunce

	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy

	PÅŽedpoklÃ¡danÃ½ vÃ½voj
	PÅŽedpoklÃ¡danÃ½ vÃ½voj
	PÅŽedpoklÃ¡danÃ½ vÃ½voj
	PÅŽedpoklÃ¡danÃ½ vÃ½voj
	PÅŽedpoklÃ¡danÃ½ vÃ½voj

	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rychlost rotace
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rychlost rotace

	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- rentgenovÃ¡ emise

	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- $dot M$
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- $dot M$
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- $dot M$
	DalÅ¡Ã� hvÄłzdy -- $dot M$

	UrÄ“ovÃ¡nÃ� $dot M$ pomocÃ� Ly$alpha $
	Souvislost $dot M$ a rentgenovÃ©ho toku
	Pokles $dot M$ se stÃ¡ÅŽÃ�m hvÄłzdy
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri
	HvÄłzdy typu T Tauri

	ZÃ¡vÄłr

