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Slunec¢nim fyzikim se pooteviraji dvefe umoznujici nahlédnout pod doposud neproniknutelnou
fotosféru. Za nékolik poslednich desetileti se slibné rozvinula metoda umozinujici z pozorovani
slunecni fotosféry odvodit informace o slunec¢nim nitru. Helioseismologie vdéci za sviij nazev
podobnosti s jednou z metod geofyziky. Teprve slunec¢ni fyzika ale dovedla metodu k dokona-
losti.

1 Oscilace

Oscila¢ni pohyby ve slunecni fotosfére byly objeveny v roce 1960 spektroheliografickou me-
todou. Odectenim fotografickych desek pofizenych v modrém a cerveném kiidle spektralni
cary vznikl rozdilovy obraz, v némz intenzitni variace odpovidaji projekci lokalnich pohybi
do sméru k pozorovateli. Prostorové rozliseni oscilaci je zobrazeno na obr. 1. V daném misté
rychlostni pole podléha kvazisinusoidalnim zménam s amplitudou nékolika stovek m/s a pe-
riodou 296 s (Leighton et al., 1962). Pohyby oscilaci jsou pfevazné radidlni a jejich ptuvod je
ziejmé ve zvukovych vinach zptsobenych konvektivnimi pohyby odpovédnymi za granulaci,
coz vysvétluje, pro¢ jsou pétiminutové oscilace ve fotosférickych carach nejvyraznéjsi — presto
musime mit na paméti, Ze jde o interferenci 107 rfiznych modi tlakovych oscilaci. Mod studo-
vané trojdimenzionalni viny je popsan tfemi ¢isly n, m a [. Cislo n odpovida poc¢tu uzlovych
rovin od stfedu k povrchu, [ poc¢tu uzlovych kruznic na povrchu a m je pocet z nich, prochéa-
zejici pélem soufadnicového systému. Ctvrtou popisnou veli¢inou je frekvence viny. Oscilace
s periodami mensimi nez 100 s jsou obtizné detekovatelné, protoze jejich vilnova délka je po-
rovnatelna se stiedni volnou drédhou fotonu ve svrchni ¢asti atmosféry. V chromosférickych
carach jsou pozorovany oscilace s periodami 180 a 240 s.

Obr. 1: Prostorové rozlozeni oscilaci na slunec-
nim disku. Pokles kontrastu smérem k okraji
disku naznaluje, ze struktura oscilaci je domi-
nantni v radidlnim sméru. (Svanda, 2004)
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Obr. 2: Méfené spektrum slunecnich oscilaci. Vlevo — ekvivalent k—w diagramu ziskany z pozorovani
pristroje MDI na palubé druzicové observatore SoHO (k ~ +/I(I + 1)). Vpravo — fezy |-v diagramem ve
tfech vinovych Eislech ukazuji, Ze nejvétsi vykon maji oscilace v pasu frekvenci 2-4 mHz. (Rhodes et al.,
1997

Jiz prvni studie distribuce horizontalniho vlnového éisla k;, = 27 /A, jednotlivych modu
oscilaci vici jejich frekvenci w = 27v naznadily, Ze struktura modu je spise diskrétni, nez spo-
jita. Az v roce 1975 byla potvrzena ,hibetova“ struktura oscilaci v k—w diagramu z pozorovani
dopplerovskych rychlosti v rozsahlé oblasti slune¢niho disku po dobu nékolika hodin. Nejvétsi
vykon pozorovanych oscilaci je soustiedén v pasu frekvenci 2,5-4,5 mHz a s vlnovymi cisly
mensimi nez 0,8 Mm™! (tedy s vlnovymi délkami vétsimi nez 8x10% km). Struktura modi
v k—w diagramu je zobrazena na obr. 2. Slunecni oscilace 1ze pozorovat nejen jako rychlostni
struktury, ale také jako variace celkového zarivého toku (napi. celkovy vykon pétiminutovych
oscilaci je schopen vygenerovat relativni variace 107 v celkovém zafivém toku).

Ionizované plazma se miZe v télese Slunce pomérné snadno piemistovat z mista na misto,
ale také zhustovat a zfedovat. V soucasnosti se ma za to, Ze ptuvodcem snad vSech typt
vin je ndhodné vychyleni néjakého elementarniho objemu slune¢niho plazmatu. Dalsi osud
tohoto elementu pak zavisi na okolnim prostiedi. Sledovany objemovy element byl totiz na
svém puvodnim misté v rovnovaze s okolim. Pti vychyleni se dostane do oblasti, kde jsou
teplota, tlak i hustota jiné. Nachazime-li se v oblasti pod konvektivni zénou, pribéh teploty,
tlaku i hustoty vykazuje nartist ve sméru do stfedu hvézdy. Pokud bude hustota sledovaného
elementu vétsi nez hustota okoli, pfevazi gravitacni sila, ktera mé tendenci vratit tento element
do oblasti, které maji hustotu stejnou. Ze setrvacnych divodt element prekmitne na druhou
stranu, kde prevazi vztlakova sila snazici se element vytlac¢it opét vzhiru. Cely proces se



pak periodicky opakuje a produkuje mechanické vinéni, které se siti dale slunec¢nim télesem.
Protoze je podstatou tohoto typu gravitacni sila, nazyvame tento typ g-vinami.

V oblastech blize slunec¢ni fotosféry se prubéh tlaku, teploty a hustoty méni na opacny.
Vychyleny element pak neni vracen gravitacni silou do své ptuvodni pozice, ale naopak je
urychlovan silou vztlakovou a stoupa vzhiiru az k horni hranici konvektivni zény. Pti svém
pohybu dava do pohybu tlakové nehomogenity, které se v konvektivni zoné $ifi na vSechny
sméry (fyzikdlné je tento princip analogicky $ifeni zvuku). Podstatou tohoto typu oscilaci je
sila tlakova, mluvime tedy o p-vinach.

Treti typ mé opét podstatu v gravitaci a velmi pfipomina vinéni moiské hladiny. Vyzdvi-
zeny element zpiisobi docasny tbytek hmoty ve svém tésném okoli — vznikne tak jakysi hfeben
a udoli viny. Hfeben je pritahovan gravitaci zpét a do idoli téz piisobenim gravitace pada latka
z okoli. Proces je opét periodicky a dava za vznik f-vlnam.

1.1 Vsuvka o méreni oscilaci

Slunecni oscilace je mozné mérit z jejich dopplerovskych projevii, nebo jako oscilace toku
energie. Méfeni proménného signalu s riznymi frekvencemi méa sva specifika a byva zvykem
prevadét kontinudlni signal do spektra pomoci Fourierova rozkladu.

Jedno z pravidel Fourierovy analyzy je, Ze ze signalu méreného po dobu 7' je mozné ziskat
informace s frekvenénim rozliSenim Aw = 27/T. CoZ v praxi znamend, Ze chceme-li od sebe
rozlisit sousedni frekvence w a w+Aw, musime pozorovat po ¢as T’ = 2w/ Aw. Nejnizsi frekvence
ziskatelna z Fourierovy analyzy je taktéz dana délkou méfeni a je rovna frekvencénimu rozliseni
Aw. Ve specialnich pripadech je mozné ziskat urc¢itymi matematickymi metodami i informace
na nizsich frekvencich, nez dovoluje kritérium dané rozlisenim.

Nejvyssi frekvence, ktera je ve spektru viditelna, je dana vzorkovacim teorémem a je rovna
Nyquistové frekvenci. Ta je dana jednoduchym vztahem wy, = 7/At, kde At je Casové rozli-
Seni, s nimz je signal pofizovan. Pokud signal obsahuje frekvence vétsi nez wy,, pak se vzor-
kovanim tyto frekvence aliasuji do nizsich. Pokud predpokladame existenci vyssich frekvenci,
nez je Nyquistova, je nutné bud vzorkovat rychleji (s mensim At), nebo tyto frekvence jesté
pred zaznamem ze signalu odstranit.

Totéz pak plati pro informace ziskdvané v prostorové doméné. Podminky lze pak shrnout
do vztaht:

Aw=27/T <w < /At , (1)
Ak, =2n/L, <k, <w/Ax, (2)

kde L, je rozmeér vysledného méfeni ve sméru x s vzorkovanim Az a k, je komponenta vlnového
vektoru.

Rozklad oscilaci pomoci Fourierovy transformace je vhodny pouze pro malou oblast slunec-
niho disku, kde lze pouzit kartézsky souradnicovy systém. V pfipadé, Ze jsou oscilace méteny
na veétsi oblasti slunec¢niho disku, je nutné pouzit rozklad do sférickych harmonickych funkci
Yy,

2 Linearni adiabatické oscilace nerotujiciho Slunce

Prvni typy oscilaci pozorované u hvézd byly radialni mody souvisejici s expanzi nebo kontrakeci
hvézdného obalu, zejména u proménnych hvézd typu 0 Cephei a jinych. Periodu takovych
oscilaci pro Slunce miizeme odhadnout nasledujicim vypoctem za predpokladu, ze Slunce
kmitéd v ,prvni harmonické“ (podle Foukal, 2004). Takovy mod je zachycen mezi centrem
(kde musi byt z divodu symetrie uzel) a povrchem, kde je mod odrazen z divodu tlakové
diskontinuity. Pro takovy mod plati, ze A ~ Ry. Cas, za ktery vzruch dorazi pies cely slune¢ni
primér a zpét, ktery charakterizuje periodu oscilace, mize byt odhadnut na zakladé znalosti



stfedni rychlosti zvuku ¢ ve slune¢nim nitru. Tu lze odhadnout pomoci vztahu

¢ =\vP/p~AGMo/Rs (3)
kde stiedni tlak byl odhadnut vztahem
GM@

@

P~ pRe . (4)

7 predchoziho Ize odhadnout periodu fundamentalnich oscilaci
1/2 o
T=4Ro/c~ 4 (R /HGMo) " ~ (Gp) T (5)
coz pro Slunce ¢ini cca 60 min.

Pro odvozeni vztahti pro oscilace je tfeba vyjit hydrodynamickych rovnic (podle Stix,
1989):

dp

gﬁv (pv) = 0 (6)
v 1

a—l—(v Vv = —;—V@ (7)

Predpokladejme, Ze stavové parametry jsou tvoreny pozadim a eulerovskou linearni poru-
chou (poruchou v daném misté Slunce), tedy napt. p = pg + p1. Zavedme 85 = vy, £ odpovida
vychylce od rovnovazné polohy. Pak pii zanedbani ¢lent druhého a Vyss1h0 rfadu a za predpo-
kladu, ze V - vg = 0:

=0

0 op1

G2V (povo) + 4+ V- (pova) = 0 (8)
81)0 81)1 1 1
SO Vpi — Vpo — V&, — V&, (9
ot ot bt ot ! o )

Rovnici (8) lze prepsat do formy

8p1 a 85 —
ot + V- (pov1) = E +V- <poat) =+ V- (p€) =0 (10)

Z rovnice (9) pak plyne (vezmeme-li v Gvahu, ze m =1+ p1/po) t ~1—p1/po):

=0

Ovy ovy 1 1 p1
V Vo ——Vp — =V Ve, = 0
o + Pot VST +,001+P1/P0 P g Pot Ve
2
= Poge § + Vp1 + poVO; — lepo =0 (11)
0

Rovnice je tfeba doplnit Poissonovou rovnici, které svazuje poruchu gravita¢niho potenci-
alu s poruchou hustoty:

A®, = 47Gp; . (12)
Rovnice Tesime za platnosti adiabatické aproximace, kterou lze popsat vztahem:
oP op
P, (13)
0 Po



kde ¢ znadi lagrangeovskou poruchu, ktera je s eulerovskou svézéana vztahem: § f = f1+&-V fo,
v je adiabaticky exponent, ktery je svazan s adiabatickou rychlosti zvuku vztahem:

& =~Py/po . (14)

Protoze vSechny stavové velic¢iny zavisi vyhradné na radialni vzdalenosti r od stiedu Slunce,
fesime problém linearnich oscilaci s radialni symetrii. Rovnice je proto tfeba prevést do sféric-
kych soutadnic. Definujeme-li:

£ = ot (@() )0, D 0 )me o). (15)

sinv Oy

kde Y, je stérickd harmonika stupné [ a fadu m, mtizeme také eulerovské poruchy vyjadrit ve
sférickych harmonikach:

(p1, Pr, 1) =e“ [pi(r), Pi(r), 1(r)] Y™ (0, ) . (16)

Perturbované hydrodynamické rovnice pak po vylouceni &, a p; dostanou tvar:

1d gg 1 I(l+1) I(1+1)
— , = — P — o, = 1
r2dr a6 - ,00 <02 r2w? ! r2w? 0 (17)
1/d 9 9 do;
(dT’ ) P — (w® = N9)& + Fr 0 (18)
1d [ ,dd, I(l+1) ArGpo | o ArG
—— — b, — N=¢, — P = 0, 1
r2dr (T dr ) r2 1 g § 2 1 0 (19)
kde g = —py ' dPy/dr je gravitacni zrychleni a N je Brunt- Viisdldova frekvence dana vztahem
1 dP() 1 dpo
N=g|——-—"12) . 2
g <7P0 dr Po dr) (20)

Jako u kazdych diferencialni rovnic i zde je tfeba pro feseni doplnit okrajové podminky.
Dvé podminky zajistuji regularitu rovnic v centru Slunce pro r» = 0, dal$i podminka plyne
z kontinuity perturbace gravitacniho potencialu ®; a jeho gradientu na povrchu, tedy v r = rg.
A nakonec pro perturbaci tlaku na povrchu musi platit op = 0.

Rovnice (17) az (19) musi byt feSeny numericky. Netrividlni feSeni existuji jen pro néktera
w, pro vlastni frekvence problému. Poznamenejme, Ze se v rovnicich neobjevuje zavislost na
fadu m, coz znamend, ze pro kazdé [ je FeSeni vykazuje (2/ + 1)nésobnou degeneraci. To je du-
sledek zanedbani rotace a dalsich zdrojui anisotropie. Obvyklé je pii feseni pouzit Cowlingovu
aprozimaci, pii niz se zanedbéavaji variace gravita¢niho potencialu. V rovnicich (17) a (18)
zanedbame ¢len s ®; a rovnici (19) zanedbame celou. Numerické testy ukazuji, Ze s pouzitim
této aproximace se vypoctené vlastni frekvence lisi jen o nékolik procent oproti vypoctu plného
systému rovnic.

Vezmeme-li v tivahu thlovou ¢ast vlastniho problému, ziskdme informaci o vztahu stupné
[ stérické harmoniky a horizontalniho vlnového disla k.

0? 0?
r2 Ay Y, =1’ (axg + E9y2> Y =2 (kE + k)Y = PR =11+ )Y (21)
local

tedy na slunecnim povrchu, kde r = r

I(1+1) = (knro)? . (22)



2.1 Lokalni pfristup
Koeficienty v rovnicich pro oscilace (N, ¢, g) jsou obecné zavislé na hloubce v atmosféte. Pfesto
je ilustrativni vénovat se pfipadu, kdy jsou tyto koeficienty konstantni (izotermalni atmosféra),
kdy pouze py a Py zéaviseji na r (vykazuji barometrickou stratifikaci). To je akceptovatelné
aproximace v zasadé v kazdé hloubce atmosféry, nebot zmény N, ¢ a g jsou mnohem mensi,
nez vlastni perturbace stavovych parametri. Pro nas pripad je také rozumné predpokladat,
ze vertikalni vinova délka oscilaci je zanedbatelna vaci r, tedy ze &,./r < d§,./dr. Definujme
52 = 11+ 1)C2 (23)

r2

a hledejme feSeni rovnic (17) a (18) s Cowlingovou aproximaci ve tvaru

& ~ polPet (24)
P~ ﬂal/QeikTr- (25)

Musime vzit jesté v iivahu, ze hustotni skala,

-1
g N
= —po/(dpo/dr) = (2 + ) ; (26)
c g
je také konstantni. Resenim je pak disperzni relace
2 2 2 2
o WS — Wi o N* —w
ki = =z + 5 2 (27)

kde wq = c/(2H) = § (%)1/2 je akustickd hrani¢ni (cut-off) frekvence.

Omezime-li se na oscilace predpokladaného typu, pak musi byt k. realné a pozitivni. Ur-
¢eme nyni, pro jaké hodnoty ¢ a w4 mohou oscilace vibec existovat. Hrani¢ni meze zjistime
nastavenim k? = 0 a rozieSenim algebraické rovnice 4. fadu vii¢i w. Pro ilustraci je vhodné
prevést disperzni relaci (27) do normalizovanych proménnych z = 2Hky,, y = w/w4 a hraniéni

kiivky fesit pro k. = 0. ReSenim je kiivka (fyzikdlni jsou pouze x > 0, y > 0):

(1 -9y
kde A = N/wy. V k—w diagramu je vysledek vypocteny pro A? = 0,9 znizornén na obr. 3.
Rovina k—w se rozdéli na tii ¢asti.

e V oblasti vysokych frekvenci ze disperzni relace (27) zjednodusi na tvar w? = ¢?(k?+k3),
v ¢emz lze rozpoznat disperzni relaci akustickych vin. Silou odpovédnou za vznik oscilaci
je v tomto pripadé gradient tlaku — tato oblast k—w roviny je proto oblasti vyskytu p-
mod oscilaci. Pro [ = 0 je w = wy, zatimco pro velka [ se frekvence asymptoticky blizi
vztahu w = cky,.

e Na velmi malych frekvencich a malych [ se zvukové viny nesiii. V tom pripadé je perioda
oscilaci vétsi, nez ¢as nutny k tomu, aby se vzruch rozsiril do podstatné vzdalenosti
a atmosféra ma pak dostatek casu k modifikaci hydrostatické rovnovahy vyrovnavajici
poruchu. Ve této oblasti k—w roviny je tudiz k2 < 0 a oscilace se zde utlumuji.



Hk Obr. 3: Kfivky k, = 0 v roviné k-w pro
n N2/w2 = 0,9.

e Ve tfeti, nizkofrekvenéni ¢4sti k—w roviny, je k? opét kladné, takze $ifeni vin je mozné. Pro

2
kzﬁlki = N?sin? 0,
kde © je thel mezi smérem Sifeni a normélou. Silou odpovédnou za vznik oscilaci je zde
gravitace, v této oblasti se tedy S§ifi g-mody, jichz frekvence je zavisla pouze na thlu
© a nemohou se §ifit pfesné vertikadlné. Oblast internich gravitac¢nich vln je omezena
asymptotou w = N pro velkd | a w = kpc/wa pro mala [. Brunt-Viisildova frekvence
se ukazuje jako kritickd pro moznosti Sifeni g-vln, nutné musi byt splnéna podminka
NZ > 0.

malé w a pevné nenulové [ se disperzni relace zjednodusi na w? = N2

Pokud pfipustime, Ze koeficienty g, ¢ a N nejsou ve sledované vrstvé konstantni, pak bude
pozice rozdélujicich linii v k—w roviné zaviset na hloubce v atmosféie. Pro danou frekvenci
se tak muze vlna Sifit pouze v urcité hloubce, zatimco v jiné se muze utlumovat, pricemz
na prechodu téchto dvou oblasti bude vlna bud odrazena nebo pohlcena. Analogii lze najit
v optice v totalnim odrazu svétla v jednom piipadé a ¢astici nemajici dost energie k prekonani
potencialové bariéry, jejiz vinova funkce se zméni z oscilujici na exponencialné tlumenou.
Pokud dvé utlumové zény obklopuji vrstvu, kde je umoznéno sifeni vlny na dané frekvenci,
vlna ztistane ve vrstvé uvéznéna. To je pravy divod, pro¢ je spektrum oscilaci diskrétni. Obr. 4
zobrazuje pribéh frekvenci w?, N? a S? v zavislosti na tlaku v atmosféie (tedy na hloubce
v atmosféfe). Z obrazku je patrné, ze p-mody jsou odrazeny od stfedu rostouci akustickou
hrani¢ni frekvenci w4 a k centru rostouci frekvenci S;. Pro dany mod [, p-mody s vyssi frekvenci
jsou odrazeny dale v atmosfére a také hloubéji v centru. S ristem [ se pii pevné frekvenci
vnitini odraz odehréava ve vétsich hloubkach. Pro velkd w disperzni relace (27) je pfiblizné
k? = (w* — S?)/c®. Rovnost w? = S? definuje z (23) hloubku 7, v niz dojde k odrazu

= [1(1 4 1)]Y2¢(r) Jw . (29)

P-vlna se od povrchu pohybuje prakticky vertikalné. V hlubsich vrstvach Slunce se ale
postupné odklani od vertikaly, protoze se vina pohybuje teplejsim prostfedim a tudiz rychleji.
Postupné se sklanéjici vektor sifeni viny se stane horizontalnim v misté, kde w? = S?. Pak
se odklani zpét k povrchu, kde se opét odrazi diky existenci akustické hrani¢ni frekvence w4
(a potazmo existenci diskontinuity na hranici fotosféry). Pro velka [ se vnitini odraz odehrava
mélko pod povrchem, pro malé [ ve vétsich hloubkach (viz obr. 5).

S vyuzitim znalosti stavovych parametri slunecniho nitra lze rovnici (29) vyfesit jako:

w2

(v —1)gki

7

(30)

r =
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Dlouhodobé se zachovaji pouze takové oscilace, které vytvori stojaté vinéni, ostatni se vli-
vem interferenci postupné utlumi. To znamena, ze fazovy rozdil béhem jedné exkurze zvukové
vlny do nitra Slunce a zpét musi byt nasobkem 7. Pak lze psat:

"o/ 2 2\ 1/2 o g 1/2
w*— 9 w
/<c2 l) dr = / <02 — k’i) dr , (31)

T Ty

o
7T(n+04):A¢://{rd7’:

« v rovnici popisuje zménu faze v dlisledku penetrace viny do nitra a reflexe na hrani¢ni vrstve.
Zanedbame-li ¢len w/c, nebot frekvence hledanych oscilaci jsou fadové v mHz, a integréal hrubé
odhadneme se zanedbanim radialni zavislosti kj, pak

2

w
m(n+a)~kyr=———7. 32
( ) . (v — 1)gkn (32)
Z toho pak vyplyva, ze
wh ~ (n+ a)gky | (33)

coz odpovidd zhruba pozorovanému spektru p-modu oscilaci (viz obr. 2 vlevo), kde kazdy
hibet odpovida zvukovym vinam s jednim n a riznymi /.

Povrchové oscilace typu f jsou fundamentalnim modem s n = 0, pro které plati V - & = 0.
D& se vypoctem ukézat, ze vlastni funkce prostorové perturbace je pfiblizné exponencialni
& ~ exp(kypr) a jejich frekvence je nezavisld na vnitini struktufe hvézdy. Proto mohou byt
f-mody identifikovany ve spektru oscilaci jednoznac¢né bez moznosti jejich zamény s jinym
modem v disledku nejistot slune¢niho modelu.

3 Fyzikalni interpretace oscilaci

Helioseismologie je metoda vyuzivajici oscilaci méfitelnych ve slunec¢ni fotosfére nebo jasu
fotosférické spektralni ¢ary k zjisfovani informaci o sluneénim nitru. Podobné metoda se jiz
davno pouziva v geofyzice, méfeni a interpretace rychlosti siteni zemétiesnych vin se uziva ke
studiu zemského nitra. Od roku 1960 po velkém chilském zemétieseni se jesté ke klasickym
metodam pridala metoda méreni tzv. volnych oscilaci, pricemz tato metoda ma primou analogii
v helioseismologii (a potazmo také rozvijejici se asteroseismologii).



Obr. 5: Si¥eni zvukovych vin v prifezu slune¢-
niho nitra. Vektory Sifeni jsou sklanény od ver-
tikaly rostouci rychlosti zvuku s hloubkou, do-
kud se nedosdhne mista, kde je vina odrazena
(te¢kované kruznice). U povrchu jsou viny od-
razeny rapidnim poklesem hustoty. (Pfevzato
z Christensen-Dalsgaard, 2002.)

3.1 Pifimé modelovani, inverze a vnitfni struktura

Primé metoda helioseismologie zacind vypoctem slunecniho modelu feSenim rovnic hvézdného
nitra. Z modelu plynou radialni pribéhy stavovych veli¢in, které je tfeba znat pfi feseni rov-
nic (17) az (19). Jejich numerickym vypoctem ziskdme vlastni frekvence oscilaci a také vlastni
funkce, které popisuji radidlni zavislosti perturbaci &,., Py, atd. Slune¢ni model vSak obsahuje
spoustu nejistot, plynoucich napf. z nepresné znalosti stavové rovnice, nejistého chemického
slozeni (popsané napf. zastoupenim prvka tézsich nez helium 7). Variaci nejistych parame-
tru tak, aby se spektrum vypoctenych oscilaci nejvice ptiblizilo mérenému, muzeme zpresnit
parametry slune¢niho modelu.

Primé modelovani oscilaci vyloucilo nékteré alternativni sluneéni modely, které mély vy-
svétlit neutrinovy problém. Takto byl vylouc¢en napi. model s malym Z, ktery by snizoval
centralni teplotu a tak zmensil tok neutrin, nebo model s vnitinim promichavanim. Na hod-
notu Z jsou citlivé zejména p-mody s malym [. Vysokofrekvencéni p-mody jsou pro zménu
citlivé na hloubku konvektivni zony.

Celkové vzato soucasna helioseismologie potvrzuje platnost standardniho modelu Slunce
a po nedavném definitivnim vyfeseni neutrinového problému se dnes zda, ze standardni model
nevede ve slunecni fyzice k vyznamnym rozporim.

Inverzi se obecné mysli problém nalezeni integrandu daného urcitého integralu. Takovy
postup je v zasadé mozny, pokud integrand zavisi nejen na hledané funkci, ale navic jesté na
néjakém parametru, jehoz je integral sam o sobé funkci. Jinym problémem feSitelnym inverzi
je napriklad stanoveni teplotniho profilu atmosféry z pozorované intenzity. V pripadé helio-
seismologie si vezméme jako priklad urceni prubéhu rychlosti zvuku. Pro tento ucel zavedme
nejdiive substituci

u = I(1+1)/w?, (34)
£ = (r/e)?, (35)
a z (31) ziskdme
0]
Flu) = [ e (36)

u

kde o = £(rg). Funkce F(u) je zndma z pozorovani (Duvalliv zdkon), u je dilezity parametr
umoznujici inverzi (u odpovida frekvenci oscilaci w, zatimco £ obsahuje hledanou funkei ¢(r).
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Obr. 6: Vysledky inverze rychlosti S 0
zvuku. Rozdily v druhé mocniné rych-
losti zvuku ziskané z inverze heliose-
ismickych dat a ze standardniho slu-
ne¢niho modelu. Rozdily kolem 0,7 R, —0.002 i |
jsou zplsobeny existenci dna konvek- L T L Ll \
tivni zény. (Prevzato z Christensen- 0 0.2 0.4 0.6 0.8 L
Dalsgaard, 2002.) r/R
Diferencujeme-li (36) podle u, ziskame
dF 5§ dajae
ST =[SOS e (37)
du S (E—u)l/

kde G =1Inr.
Rovnice (37) méa formu integralni rovnice, jejiz feSeni (inverzi) 1ze najit ve tvaru (pouzijeme-

i G=Inr):

9
2 ¢ dF/du
I =Tgexp ——/7du : (38)
) ) (u—&)
3o}
To je implicitni rovnice pro £(r) a tedy ¢(r), kterd mize byt rozfeSena a tak ziskan pribéh
rychlosti zvuku v radidlnim sméru (viz obr. 6).

3.2 Helioseismicka inverze — rotace a pohyby
Helioseismickou inverzi lze pouzit k vypoctu rychlostnich poli, ktera ma v sférickych souiad-
nicich tvar:

vo = (0,0,7Qsind) = Q2 xr (39)

kde tthlova rychlost €2 je obecné funkci r i ¢ a
Q = (Qcos, —Nsin ¥, 0) . (40)

Pro inverzi se hodi pohybova rovnice, k niz priddme ¢len zptisobeny odstiedivou silou.
Detailngjsi odvozeni lze najit napf. v Christensen-Dalsgaard (2002), omezme se zde jen na
neékolik obecnych uvah. Lze pfedpoklddame, ze rychlostni pole zpiisobi ovlivnéni ,klidové®
frekvence oscilaci, méfend frekvence se bude jen malo lisit od frekvence, jaka by byla dana
stavem bez rychlostniho pole:

Ro =

Wl = Wnio + ™M / /Knlm(n NQ(r, )r drdd (41)
0 0

kde K, jsou konvolu¢ni jadra, ktera mohou byt vypoctena na zakladé vlastnich funkci oscilaci
nerotujiciho modelu. Tato jadra zavisi na m?, takze rozstépeni frekvenci ptisobenim rotace je
lichou mocninou m. Konvolu¢ni jadra jsou symetricka vici rovniku, z ¢ehoz vyplyva, Ze na
rozstép frekvenci ma vliv jen symetricka ¢ast €Q.
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Obr. 7:  Pribéh rotacni rychlosti
s hloubkou pro tfi heliografické sirky
tak, jak byl ziskan z helioseismické
inverze dat porizenych pristrojem
MDI na druZicové observatori SoHO.
V konvektivni zéné (do cca 0,7 Rp)
se udrzuje Sirkova diferencialni rotace,
smérem do nitra se pak rotace stava
vice a vice rigidni s mensi rychlosti,
nez je rotace ve fotosfére na rovniku.

N
o)
o

400

Rotation Rate, nHz

convection zone

350 \ \ l Jadro rotuje jiz prakticky jako tuhé
0.4 0.6 0.8 1 téleso rychlosti mensi rychlosti, nez
r/R obal hvézdy. (Rhodes et al., 1997).

Ptipustime-li pouze radidlni zavislost €2, pak odpovidajici jadra nejsou zavisla na m, takze
rozstépeni frekvenci je pfimoiumérné fadu pouzité sférické harmoniky m:

Re
A‘*‘)nlm = Wnlm — Whio = mﬁnl / Knl(T)Q(r) dr ) (42)
0

kde f0R® K, dr = 1. Logicky jsou pro studium radialni zavislosti rychlosti rotace nejzajimave;jsi
mody s m = —[ a m = +, které reprezentuji sifeni viny v progradnim a retrogradnim smeéru,
tzv. sektoralni mody. Z rozdilu Sifeni vln po sméru a proti sméru rotace lze pak ziskat radialni
zavislost rychlosti pohybu plazmatu v hloubce dané volbou stupné modu [. Sidericka rychlost

je pak dana vztahem:
1
Upl = R(Awnl,fl — Awny41) (43)
kde v, je rotacni frekvence v hloubce r;(I) dané vztahem (29).
Sitkovou zavislost rota¢ni rychlosti Q(r, 9) je tieba vyuzit celého multipletu 2{+1 frekvenci
pro pevné r dané (29). Celou proceduru lze zjednodusit, pokud popiSeme zavislost rotac¢ni

rychlosti na sifce pomoci rozkladu do Legendreovych polynomt P;:

Awppm = 27l(l + 1) Z a;P; (—m/l(l+1)) . (44)

Timto pfistupem lze potvrdit diferencialni rotaci, ktera je jinak znama i z jinych typt pozo-
rovani. Vysledky helioseismické studie jsou zobrazeny na obr. 7.

4 Lokalni helioseismologie

A7z doposud jsme se zabyvali globalnimi oscilacemi, vznikajicimi interferenci riiznych zvuko-
vych nebo gravitacnich vin cestujicich nitrem Slunce. Prestoze maji globalni oscilace vysokou
odpovidajici hodnotu, nejsou schopny poskytnout detailnéjsi informaci — jsou zprimeérovany
pres vSechny heliografické délky, poruchy, na které jsou schopny globalni oscilace reagovat,
musi byt symetrické vici rovniku, neni zcela jasné, jak (a jestli viitbec) reaguji na nehomoge-
nity, jakymi jsou naptiklad aktivni magnetické oblasti.

Nasteésti existuji metody, které umoznuji ziskat informace o sluneénim nitru s vyssim roz-
liSenim a bez predpokladli na nejriznéjsi symetrie hledanych poruch. Je nasnadé, ze pole vin
v urcité oblasti sledované oblasti povrchu je ovlivnéno poruchami a nehomogenitami nacha-
zejicimi se mezi povrchem a bode obratu dané viny. Jejich analyzou lze ziskat trojrozmérnou
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informaci o strukture nitra pod povrchem sledované oblasti. Naptriklad magnetické pole akus-
tické viny castecné pohlcuje a c¢astecné rozptyluje, existence rychlostni pole ovlivni celkovou
rychlost sifeni vlny v soufadnicové soustaveé spojené se Sluncem. V soucasnosti existuji v zasadé
dvé metody pouzivané v lokalni helioseismologii, obé maji ale jeden zasadni nedostatek — na
rozdil od globalni oscilaci je prakticky nemozné zkonstruovat primou ulohu. Nelze zatim urcit,
jaké bude vysledné spektrum vstupujicich vin pti dané znamé trojrozmérné struktuie podpo-
vrchovych oblasti. Z tohoto divodu je obrdcend uloha — tedy modelovani topologie a polohy
poruch z méreného spektra vin v nékterych pripadech obtizna a nejednoznac¢néa. Také prozatim
neni znamo prilis mnoho informaci o limitech obou metod a chybach, s nimiz poskytuji své
vysledky:.

4.1 Ring-diagram

Metoda ring-diagram je ziejmé prvni lokalnim pristupem k helioseismologii a je pouzitelna
predevsim na mapovani pohybového pole v podpovrchovych vrstvach. Metoda vychazi z pred-
pokladu, ze frekvence oscilaci budou ovlivnény lokalnim rychlostnim polem diky odnosu celého
vlnového obrazce s prostiedim, v némz se Sifi — vici soufadnicovému systému pevné spoje-
nému se Sluncem se tak vlastné méni efektivni rychlost zvuku. Prakticky pristup spociva
v rozkladu spektra oscilaci ve sledované oblasti povrchu do frekvenci a vinovych ¢isel, ¢ili
prevodu z (t,z,y) do (w, kg, k,) prostoru. Vysledné vykonové spektrum ma v trojrozmérném
Fourierové prostoru tvar trumpetoidnich ploch, jako kdyz k—w diagram zobrazeny na obr. 2
vlevo roztoc¢ime kolem frekvencni osy. Prakticky vypocet podpovrchovych tokl spoc¢iva v ana-
Ijze Tezu 3-D obrazce ve Fourierové prostoru v konstantni frekvenci. Takové fezy maji tvar
mnoziny prstenci, pricemz kazdy z nich odpovida jednomu hibetu v k—w diagramu a tedy
jednomu radidlnimu ¢islu n. Podpovrchové rychlostni pole pak miize byt odvozeno z posunu
stfedt jednotlivych prstenct viaci pocatku souradnic. Riznou volbou prstenci a frekvenci
pak dosdhneme inverzni techniky pouzitelné k mapovani trojrozmérnych rychlostnich poli na-
chéazejicich se pod povrchem sledované oblasti. Vysledky pro jednu oblast jsou horizontalné
zprumeérovany, c¢ili je praktické rozdélit slunecni povrch na vice oblasti a v kazdé provést ring-
diagram analyzu zvlast. Velikosti zvolené oblasti je déno rozliSeni vysledk v horizontélni
roviné, avsSak ze ziejmych divodl neni mozné oblast libovolné zmensovat.

I pres popsané limity bylo touto metodou ziskano velké mnozstvi informaci zejména o velko-
skalovych pohybech, jakym je napiiklad meridionalni cirkulace a jeji vyvoj v zavislosti na fazi
slune¢niho magnetického cyklu, nebo informace o severo-jizni asymetrii slunec¢ni diferencialni
rotace.

4.2 Time-distance

Zcela odlisnou metodou, blizkou spise klasickému pojeti analyzy zemétiesnych vin v geofy-
zice, je metoda time-distance. Ta spociva v méfeni casu, kterda potiebuje zemétiesna vilna
k prekonani vzdalenosti mezi hypocentrem a mérici aparaturou. Cestovni Cas je integralem
rychlosti viny podél trajektorie jejiho Siteni. Mame-li k dispozici podobnych méfeni vice, mi-
zeme ziskat koherentni obraz o oblasti, jejimz studiem se zabyvame. Ve slunecnim pfipadé je
komplikaci fakt, ze zdroje zvukovych vin nejsou ostfe ohranicené a ojedin€lé — viny vznikaji
prakticky stochasticky a na vSech moznych mistech pii konvekci v podpovrchovych castech
slune¢niho nitra. Nicméné jiz prvni studie ukazaly, ze podobna informace muze byt ziskana
s pomoci vhodné korela¢ni analyzy vlnového pole pozorovaného na slunecnim povrchu — cas,
ktery maximalizuje korelaci mezi dvéma prostorové odlisSnymi body je ekvivalentni cestovnimu
¢asu vlny mezi témito dvéma misty. Cestovni ¢as vlny podél kiivky I' mizeme aproximovat

vztahem
ds
m(t) = r/ Cu(r,t) +v(r,t) -n’ (45)
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Obr. 8: Princip helioseismické holografie —
zobrazovani aktivnich oblasti nachazejicich
se na odvracené strané Slunce. Obrazek zna-
zorfiuje Sifeni vin od studovaného bodu (fo-
cal point) na odvracené strané na stranu
pfivracenou. Viny s riznym | se promit-

l nou na privracené strané do oblasti ozna-
Cené jako pupil. Prevzato z Christensen-
observer Dalsgaard (2002)

kde s je vzdalenost podél trajektorie Sifeni, r je prostorova souradnice, ¢, je lokalni grupova
rychlost vlny, v je lokalni vektorové rychlosti pole a n je smérovy vektor sifeni sledované
vlny. Ve vztahu je explicitné uvedena ocekavana zavislost veli¢in na case. Grupova rychlost
viny je prevazné dana rychlosti Sifeni zvuku ve stejném prostredi, ale mtize byt od rychlosti
zvuku odlisnéa napt. diky pritomnosti magnetickych poli. Métime-li cestovni ¢as pro dostatecné
mnozstvi riznych vin, mtze byt vztah (45) invertovan a uréeny tak c,(r,t) a v(r,t).

Prakticky je korelace provadéna mezi néjakym centralnim bode a jeho okolim lezicim ve
stejné vzdalenosti od centralniho bodu. Problematika celé inverze mtize byt samoziejmeé fesena
opét pomoci vhodnych konvoluc¢nich jader, které mohou obejit aproximaci paprskem pouzi-
tou ve vztahu (45). Vyhodou time-distance analyzy oproti ring-diagramu je moznost vét$iho
prostorového rozliSeni v horizontélnich smérech (v soucasnosti jsou skupinou S. Kosovicheva
ziskavany informace s rozliSenim kolem 5 Mm). S pomoci této slibné se rozvijejici metody
bylo ziskano velké mnozstvi dilezitych vysledki objasnujicich chovani plazmatu ve slunecnim
nitru.

Technikou velmi blizkou time-distance metodé je helioseismické holografie. Metoda
vyuziva koherentni kombinace vlnového pole p-modi, pricemz se bere v tivahu zejména fa-
zovéa informace, k rekonstrukci polohy, v niz se nachazeji utvary, které zptsobuji rozptyl nebo
absorpci vln. Timto principem lze mapovat naptiklad pritomnost magnetickych poli na odvra-
cené slunecni polokouli. VIny vznikajici na odvracené strané jsou registrovany na privracené
(v oblasti na obr. 8 ozna¢ené jako ,pupil®), v okamziku registrace prodélaly nejméné jeden
odraz o povrchovou diskontinuitu. Vyuzitim vhodné metody je mozné soustiedit se na speci-
fickou oblast na odvracené polokouli. Promapujeme-li rtizné malé oblasti na odvracené strané,
muzeme ve vysledcich zaregistrovat oblasti, v nichz doslo k fazovym zménam vin diky pfi-
tomnosti podfotosférického magnetického pole — oproti okoli jsou informace fazové posunuty.
Zkusenost ukazuje, Zze mezi velikosti fazového posuvu a intenzitou magnetického pole existuje
prima souvislost a tak lze fazové posunuti pouzit k mapovani stavu magnetickych poli na celé
odvracené polokouli a tak prispét k stfednédobym predpovédim slunec¢ni aktivity.
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Helioseismologie je slibné se rozvijejici metodou vyzkumu fyzikalni podstaty Slunce. Jeji vy-
sledky a zkuSenosti ziskané pfi studiu Slunce zjednodusuji vyvoj obdobné metody tykajici se
jinych hvézd — asteroseismologie.
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