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Abstrakt

V tomto stoleti vzrostly naSe znalosti o slunecnich skvrnach nebyvalou mérou: Haleiv objev
magnetického pole skvrn v roce 1908, tivahy o mechanismu ochlazovani skvrn ve tficatych a
étyricatych letech, rozvoj teoretickych modeli od konce padesatych let, prvni stratosférické snimky
jemné struktury v letech Sedesatych a kone¢né pozemni pozorovani s velmi vysokym prostorovym
rozliSenim. Tento prehled je vénovan struktuife a dynamice slunecnich skvrn na trovni fotosféry.
Shrnuje zdkladni informace o umbfe, penumbfre, svételnych mostech a o prvcich jemné struktury,
tak jak jsou ziskavany ze spekter a z ¢asovych sérii obrazi s vysokym rozliSenim a jak jsou fyzikalné

interpretovany pomoci teoretickych modeli.

1. UVOD

Lidé pozoruji skvrny na Slunci uz velmi dlouho.
Ve starych cinskych kronikdch lze najit zdznamy o
ptilezitostnych pozorovéanich okem viditelnych velkych
skvin a jejich skupin béhem asi 1800 let. Prvni
pozorovani skvrn dalekohledem uskutecnil
pravdépodobné¢ T. Harriot v roce 1610 a jiz v
nasledujicim roce se objevila prvni publikace o
skvrnach, napsana J. Fabriciem. V témz roce (1611)
Galileo na zéklad¢ vlastnich pozorovani dosel k zavéru,
ze skvrny jsou soucasti povrchu Slunce a ze postupuji
od vychodniho k zapadnimu okraji slunec¢niho disku.
Tak byla objevena rotace Slunce. V roce 1769 zjistil A.
Wilson, ze penumbry skvrn se jevi uzsi na strané blizsi
k okraji disku nez na strané¢ mifici ke stfedu disku.
Usoudil z toho, ze viditelny povrch umbry je nize nez
okolni fotosféra. Tento vyskovy rozdil se nyni nazyva
Wilsonova deprese. Sporadickd a pozd€ji pravidelna
pozorovani slunecnich skvrn umoznila objevit v 19.
stoleti statistické zakonitosti jejich vyskytu a cyklus
slune¢ni aktivity.

2. MAGNETICKE POLE

Poznatky o fyzice slunecnich skvrn se objevily
teprve s rozvojem spektroskopie a astrofyziky na
pocatku 20. stoleti. Nejprve, v roce 1906, G. E. Hale
odvodil z intenzit spektralnich Car, Ze teplota skvrn je
niz§i nez v okolni fotosféfe. O dva roky pozdgji pak
pomoci méfeni Zeemanova rozSt€épu magneticky
citlivych Car objevil pfitomnost silného magnetického
pole (Hale, 1908).

Podle soucasnych méfeni (napf. Martinez Pillet,
1997) ma magnetické pole nejvétsi hodnotu ve stiedu
umbry (az 3000 G) a monotdnng ubyva smérem k okraji

skvrny. Sklon siloar pole vzhledem ke kolmici k
povrchu je ve stfedu umbry nulovy a roste smérem ven:
na rozhrani umbry a penumbry je asi 40° a na vnéj$im
okraji penumbry kolem 70° .

Pro¢ jsou skvrny chladnéjsi nez jejich okoli?
Odpovéd’ na tuto otazku byla a je hleddna pravé ve
spojitosti s magnetickym polem a jeho interakci s
pohybujicim se elektricky vodivym plazmatem, z néhoz
je Slunce vytvofeno. Cowling (1934) prisel s
myslenkou, Ze slune¢ni skvrny jsou tvofeny mohutnymi
silotrubicemi prochazejicimi horni ¢asti konvektivni
zony a fotosférou. Na zakladé tohoto ptedpokladu
Biermann (1941) usoudil, Ze ochlazovani skvrny mize
byt vysvétleno jako dasledek potlaceni konvektivniho
pfenosu energie v silném magnetickém poli. Hoyle
(1949) uvedl, ze magnetické pole potlacuje konvektivni
pohyby napfti¢ silocar avSak nikoli podél nich. Protoze
slunecniho povrchu, tepelny tok musi byt rozprostien na
vétsi plochu a tudiz je skvrna ve fotosféfe chladngjsi.
Vsechny tyto myslenky byly vyuzity v soucasnych
fyzikalnich modelech slune¢nich skvrn.

3. FYZIKALNi MODELY

Idealni model slune¢ni skviny by mél byt
dynamicky. Mél by vysvétlovat procesy vzniku a
rozpadu skvrn i ¢asové a prostorové fluktuace intenzit a
rychlosti v umbfe a penumbie. Takovy model vSak
dosud nebyl sestrojen. Nejobvyklejsim pfiblizenim jsou
v soucasnosti magnetostatické modely, které, navzdory
svym omezenim, davaji dostateCnou piedstavu o
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1. Podobnostni modely. Jejich zakladnim ptedpokladem
je podobnost horizontalntho rozdéleni intenzity
magnetického pole v kazdé vyskové hladiné. Vysledna
konfigurace magnetického pole je pak natolik
jednoducha, Ze umoznuje analytické feSeni modelu
(napf. Schliiter a Temesvary, 1958).

2. Kanalové modely. Jsou zalozeny na Hoylove
myslence pfenosu energie podél magnetickych silocar, v
kandlech, které diverguji s rostouci vyskou. Zahrnuji
rovnéz Biermanniv pfedpoklad potlaceni konvektivniho
ohtevu (Chitre a Shaviv, 1967).

3. Dvourozmérna magnetostaticka rovnovaha. Zname-li
ze spektroskopickych pozorovani vyskové rozdéleni
tlaku plynu v atmosféfe skvrny, lze feSenim rovnic
magnetostatické rovnovahy dopocitat konfiguraci
magnetického pole. Pizzo (1986) timto zpusobem
zkonstruoval modely skvrn rtiznych velikosti.

4. Modely s proudovou vrstvou. Horizontalni
mechanickd  rovnovéha  skvrny je  udrzovana
magnetickymi silami, které jsou soustiedény v proudové
vrstvé, tenké symetrické oblasti, kde teCou silné
elektrické proudy. Nejpokrocilej§im modelem tohoto
typu je model se dvéma proudovymi vrstvami (obr. 1),
které lezi mezi umbrou a penumbrou a mezi penumbrou
a okolni konvektivni zénou (Jahn a Schmidt, 1994).
Vnitini proudova vrstva tepelné izoluje umbru, zatimco

vngj§i proudova vrstva dovoluje casteény ohfev
penumbry.

Obr. 1. Model skvrny se dvéma proudovymi vrstvami. Vnéjsi
proudova vrstva (1) oddéluje penumbru (P) od okolni
konvektivni zony a umoZiiuje CdsteCny stranovy ohiev
penumbry (Sipky). Vnitini proudovd vrstva (2) tepelné izoluje
umbru (U), ktera je chladnéjsi diky potlacenému
konvektivnimu pienosu energie (PK).

5. Svazkovy (cluster) model. Na rozdil od
predchazejicich modeld, které uvazovaly jedinou velkou
magnetickou silotrubici, svazkovy model (Parker, 1979)
popisuje skvrnu jako dynamicky svazek tenkych
silotrubic (obr. 2). Mezi nimi jsou oblasti bez

magnetického pole, kde probihd konvektivni ptenos
energie. Tento model nabizi ptimé vysvétleni jasovych
nehomogenit v umbfe (napf. jasnych umbralnich bodi).

Obr. 2. Svazkovy model slunelni skvrny, tvoieny tenkymi
magnetickymi silotrubicemi, které se slévaji na urovni
fotosfery.

Vedle teéchto teoretickych modeld je tfeba zminit
jesté modely semiempirické, které potiebuji jen malo
fyzikalnich pfedpokladi a dovoluji ptfimo wurcit
podminky ve skvrnach na zdkladé spektroskopickych
pozorovani. ReSenim rovnic pfenosu zafeni ve
spektralnich ¢arach lze pomoci tzv. inverznich metod
zjistit vyskové rozvrstveni teploty, tlaku, hustoty,
rychlosti a vektoru intenzity magnetického pole v
konkrétni pozorované skvrné (napf. Collados a kol.,
1994). Nevyhodou téchto modeli je, ze poskytuji
informace pouze z téch vrstev, ze kterych k nam
prichazi pozorované zafeni. Nemohou tedy popisovat
subfotosférické vrstvy, které jsou klicové pro pochopeni
mechanismu vzniku a stability slune¢nich skvrn.

4. JEMNA STRUKTURA

Pozorovani  slunecnich skvrn s vysokym
prostorovym rozliSenim maji dlouhou historii. Jiz v 19.
stoleti P. A. Secchi vizualné pozoroval a zobrazil ve své
knize "Le Soleil" (1870) vétsinu objektd jemné
struktury. Fotograficka pozorovani s rozliSenim 0.7"- 1"
publikoval Chevalier (1916). Dal§im meznikem se staly
snimky ze stratosférického balonu "Stratoscope" s
rozliSenim kolem 0.3", na kterych byly patrny velmi
malé jasné utvary v umbfe, "umbral dots" (Danielson,
1964). Po roce 1980 doslo k rychlému rozvoji
pozorovani s vysokym rozliSenim i z pozemnich
observatofi, hlavné na Pic du Midi, Sacramento Peak a
na Kanarskych ostrovech. V soucasné dobé maji
nejlepsi pozemni pozorovani rozliseni az 0.25" a na
ptipravovanych velkych slunecnich dalekohledech s
prumérem vétSim nez 1 m, vyuzivajicich adaptivni
optiku pro kompenzaci chvéni ovzdu$i, se bude
rozliSeni blizit k 0.1".
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jemné struktury sluneénich skvrn. Jako ptiklad mizeme
pouzit skvrnu na obr. 3.

Obr. 3. Zakladni prvky jemné struktury ve slunecni skvrné:
UC - umbradlni jadro (umbral core); PG - penumbralni zrno
(penumbral grain); LB - svételny most (light bridge); DB -
difizni pozadi (diffuse background); UD - umbrdlni bod
(umbral dot); DN - temné jadérko (dark nucleus).

Mnoho skvrn mé& umbru slozenou z vice
nezavislych ¢asti, umbralnich jader. Umbralni jadra si
vétSinou zachovavaji svoji identitu béhem celého vyvoje
skvrny. Z morfologického hlediska se skladaji ze dvou
slozek. Temna slozka vypada jako souvislé pozadi s
temné&j$imi a svétlejSimi oblastmi, bez jasné oddélenych
pfechodi. Proto ji fikdme difiizni pozadi. Nejtemné;si
mista se nazyvaji ftemnd jadérka. Jasna slozka,
vystupujici z difizniho pozadi, je tvotfena umbralnimi
body nebo jejich seskupenimi a slabymi svételnymi
mosty.

Svetelné mosty maji velmi Sirokou skalu velikosti,
intenzit a tvart. Nékteré z nich odd€luji umbralni jadra,
jiné, uzs§i a méné jasné, lezi uvnitf. Jejich vnitini
struktura mutze byt bud’ zrnitd (granularni) nebo
vlaknita.

Penumbra skvrn je tvofena jasnymi a temnymi
viakny. V pravidelnych skvrnach jsou vlakna rozlozena
radialné. Mladé a nepravidelné skvrny maji c¢asto
vytvofeny jen casti penumbry. Malé skvrny bez
penumbry se nazyvaji pory. Jasna penumbralni vlakna
jsou ve skuteCnosti tvofena fetizky malych protahlych
jasnych utvart, penumbralnich zrn.

5. UMBRALNI JADRA

Mezi zakladni parametry umbralnich jader patii
velikost (plocha nebo primér), intenzita (jas) a
magnetické pole. Kazdé umbralni jadro se chova jako
samostatny objekt, takze v jedné skvrné mohou byt
jadra s velmi odliSnymi parametry.

Dulezitym  fotometrickym  parametrem  je
minimélni intenzita (intenzita nejtmavsiho mista) 7,,,;, ,
ktera je obvykle v rozsahu 5 % - 30 % stiedni intenzity
klidné fotosféry Iph (na vlnové délce 540 nm) a je v

dobré korelaci s primérnou intenzitou difizniho pozadi
(Sobotka, Bonet a Vazquez, 1993). Tato korelace
dovoluje charakterizovat jas umbralniho jadra pomoci
jediné hodnoty. Méteni 1,,,;,, je vSak ztizeno pfitomnosti
tzv. rozptyleného svétla, zafeni okolni fotosféry, které je
rozptylovano pii prichodu ovzdusim Zemé. Velikost
rozptyleného svétla zavisi na stavu ovzdusi, na pfistroji
a na velikosti a poloze skvrny. Vezmeme-li v Givahu, Ze
mize Cinit nékolik procent Iph , vidime, ze pfi
fotometrii umbry je vzdy nutné provadét piislusnou
opravu (viz napf. Martinez Pillet, 1992).

Jaké jsou vzajemné vztahy mezi intenzitou,
velikosti a magnetickym polem umbralnich jader? Malé
umbry se zdaji byt jasnéjsi nez velké. V Sedesatych a
sedmdesatych letech se predpokladalo, Ze tento efekt je
zplisoben pouze rozptylenym svétlem a ze vSechny
umbry jsou piiblizné stejné temné, nezavisle na
velikosti. Pozd€j$i pozorovani, peclivé opravend o
rozptylené svétlo (napf. Sobotka, 1985; Martinez Pillet
a Vazquez, 1993), vSak ukdzala, Ze malé umbry (o
praméru do 8") jsou opravdu systematicky jasnéjsi nez
velké.

Vztah mezi magnetickym polem a intenzitou
(nebo teplotou) umbralnich jader byl nejdfive
pfedpovézen teorii: Mista s vyS§i intenzitou
magnetického pole B by méla byt temnéjsi a chladnéjsi
nez oblasti se slab§im magnetickym polem. Tuto
ptedpovéd’ potvrdili experimentdlné Martinez Pillet a
Vazquez (1993), ktefi na zakladé spektroskopickych
méfeni zjistili, Ze teplota kles4 linearné s rostouci B2. To
plati jak pro umbralni jadra jako celek (temngjsi jadra
maji siln€jsi magnetické pole) tak i lokaln¢ pro rizna
mista v difiznim pozadi uvnitt jader -- napfiklad temna
jadérka jsou mista s nejsilngjSim magnetickym polem
uvniti umbralniho jadra.

6. PENUMBRA

Pro prvky jemné struktury v penumbfe je typicky
protahly tvar, disledek magnetického pole silné
sklonéného vzhledem k normale k povrchu. Jak bylo jiz
zminéno, jasnd penumbralni vldkna jsou tvofena
penumbralnimi zrny. Tyto WUtvary byly podrobné
popsany Mullerem (1973) na zakladé fotografii
pofizenych na Pic du Midi. Penumbralni zrna maji
protahly, kometam podobny tvar, s jasnymi hlavickami
sméfujicimi ke stfedu skvrny. Jejich Sitka je pfiblizné
0.4", délka v rozmezi 0.4" - 4" a intenzita je blizka
intenzit¢ klidné fotosféry. Penumbralni zrna jsou
oddélena tenkymi tmavymi vlakny, ktera, na rozdil od
jasn¢ ohranicenych zrn, vypadaji spiSe jako temné
pozadi obklopujici jasna zrna. Primérna intenzita
temnych vlaken je 0.6 Iph- Je zajimavé, ze pojmy



"temny" a "jasny" maji pouze lokalni vyznam, nebot
zmény jasu na vétsich prostorovych $kalach v penumbie
jsou veétsi nez mistni variace intenzity mezi jasnymi
penumbralnimi zrny a temnymi vlakny.

Podivejme se nyni na rozdéleni velikosti a sklonu
vektoru magnetického pole v penumbfe. Jiz na konci
Sedesatych let Beckers a Schroter (1969) naznacili, ze
magnetické pole je vice sklonéné (vzhledem k normale
k povrchu) v temnych vldknech nez ve svétlych. Reseni
tohoto problému je velmi obtizné, protoze magnetické
pole je méteno pomoci spektralnich car, které¢ vznikaji
ve vétsich vyskach nez spojité zafeni, v némz vidime
temné a jasné Utvary. Teprve Wiehr (1991) a Hofmann a
kol. (1994) na zakladé¢ pozorovani z Kanarskych ostrova
ukazali, ze magnetické pole je silngjsi a vice sklonéné
smérem k povrchu v temnych vlaknech a slabsi a méné
sklonéné v penumbralnich zrnech. Tento poznatek je
vsak stale jesté tfeba proveéfit novymi pozorovanimi.

Slune¢ni  penumbra je  velmi  slozitym
dynamickym systémem. Z casovych sérii snimkld v
bilém svétle vidime, ze penumbralni zrna se pohybuji.
Ve vnitini penumbie maji typickou rychlost 0.4 km/s
smérem ke stfedu skvrny, ve vnéj$i penumbte prevlada
pohyb smérem ven ze skvrny rychlosti 0.5 km/s
(Sobotka, Brandt a Simon, 1999). Ptiklad trajektorii
pohybti penumbralnich zrn je na obr. 4.

Obr. 4. Trajektorie pohybit penumbrdlnich zrn v pravidelné
sluneéni skvené. Cerné ry ptislusi pohybiim smérem ke
stiedu skvrny, bilé ¢ary odpovidaji pohybiim smérem k vnéjsi
hranici penumbry.

Temné oblasti ve vnéj§i penumbfie, vznikajici
roz§ifenim temnych vldken, se pohybuji velmi rychle
(az 3.5 km/s) smérem k vn&jSimu okraji penumbry
(Shine a kol., 1994). Tento charakter pohybu pokracuje
i za hranici skvrny, kde se granule pfiléhajici k
penumbie pohybuji smérem od skvrny rychlosti kolem

1 km/s. Vyse zminéné horizontalni pohyby
penumbralnich zrn a temnych oblasti jsou pouze
zdanlivé a nemuseji odpovidat skute¢nému proudéni
plazmatu. Jedna se pravdépodobné o pohyby priseciki
prostorovych magnetickych struktur s viditelnym
povrchem Slunce.

Skuteéné¢ proudéni plazmatu se méfi pomoci
Dopplerova posuvu spektralnich ¢ar. Jiz na pocatku
stoleti objevil Evershed (1909) posuvy a asymetrie
spektralnich Car v penumbfe, interpretované jako témét
horizontalni rychlosti 3 - 4 km/s smérem ven ze skvrny.
Evershediv jev je velmi obsahlé téma. Zde se
soustfedime pouze na otazku prostorového rozlozeni
Evershedova pohybu vzhledem k penumbralnim zrniim
a temnym vlaknim. Jeji feSeni je, podobné jako v
ptipadé¢ magnetického pole, opét velmi obtizné,
vzhledem k rozdilné vysce formovani spektralnich Car a
spojitého spektra. Ackoli Beckers a Schroter (1969) jiz
davno navrhli, ze Evershediv pohyb by mél byt
soustfedén do temnych vlaken, teprve nedavna
pozorovani (napi. Shine a kol., 1994) potvrdila tuto
domnénku. Evershedliv pohyb je pfitomen v temnych
vlaknech, ktera jsou témét horizontalni a rovnobézna se
silng€ sklonénymi siloCarami magnetického pole.

Shrnuto: Soucasna pozorovatelska piedstava o
penumbfe je zaloZena na dvou slozkach. (1) V temnych
vlaknech (penumbralnim pozadi) je magnetické pole
siln¢ sklonéno vzhledem k normale k povrchu a ve
vnéj$i penumbie je témef vodorovné. V této temné
sloZce jsou pozorovany pohyby smérem ven ze skvrny,
at’ uz ve formé Evershedova jevu nebo horizontalnich
pohybi. (2) Penumbralni zrna (jasna slozka) maji slabsi
a mén¢ sklonéné magnetické pole, jejich prispévek k
Evershedovu efektu je maly a vlastni pohyby sméfuji ve
vnitini penumbfe ke stfedu skvrny a ve vnéjsi penumbie
ven ze skvrny.

7. SVETELNE MOSTY

Svételné mosty jsou jasné a pomérné sloZité
struktury, které prochazeji napfi¢ umbrou nebo do ni
pronikaji na zna¢nou vzdalenost. Jejich Zivotni doba je
nékolik dni, 1 kdyZz jejich tvar se mize zménit béhem
n¢kolika hodin. Svételné mosty tUzce souviseji s
topologii magnetického pole skvrny a hraji dulezitou
roli ve vyvoji skvrn. Jejich fotometrické charakteristiky,
morfologie a vnitfni struktura jsou velmi riznorodé.
Naptiklad jas se pohybuje od intenzity slabych
umbralnich bodi az po Iph , Sitka od méné€ nez 1" do
n¢kolika obloukovych vtefin, vnitini struktura mize byt
granularni nebo vlaknita a podobné.

Bylo uc¢inéno mnoho pokusii o morfologickou
klasifikaci svételnych mosti (napf. Bray a Loughhead,
1964; Bumba a Suda, 1983). Zde uvedeme jednoduchou
dvouparametrickou klasifikaci (Sobotka, Bonet a
Vazquez, 1994): Prvni parametr je spojen s konfiguraci
celé skvrny a rozliSuje, zda svételny most oddéluje
umbralni jadra (silny svetelny most) nebo neoddéluje



(slaby svetelny most). Druhy parametr souvisi s vnitini
strukturou svételného mostu - bud’ granuldrni nebo
viaknity. Mame tedy celkem Ctyfi zakladni typy
svételnych mostu:

1. Silné granularni mosty: Jsou slozeny z granuli
podobnych fotosférickym a odd€luji dvé nebo vice
umbralnich jader, majicich stejnou magnetickou
polaritu.

2. Silné vlaknité mosty: Rovnéz odde€luji dvé nebo vice
umbralnich jader, ale maji vlaknitou strukturu. Jsou-li
vldkna orientovana podéln¢ vu¢i mostu, jsou
magnetické polarity sousedicich umbralnich jader
stejné. Jsou-li vlakna orientovana napfi¢ mostem, jsou
magnetické polarity sousedicich umbralnich jader
opacné.

3. Slabé granularni mosty: Lezi uvnitf umbralniho jadra
a jsou soucasti jeho jasné slozky. Jsou slozeny z malych
jasnych zrn podobnych umbralnim bodim, které jsou
Casto uspotradany do fetizku.

4. Slabé vlaknité mosty: Lezi uvnitf umbralniho jadra a
jsou soucasti jeho jasné slozky. Vypadaji jako dlouhé
uzké vybézky penumbry a jsou sloZeny z pohybujicich
se protahlych jasnych zrn podobnych penumbralnim
zrmim.

Jaké je magnetické pole ve svételnych mostech?
Podle poslednich praci na toto téma (napt. Leka, 1997)
je magnetické pole v silnych svételnych mostech nizsi o
500 - 1200 G nez v okolnich umbralnich jadrech a jeho
sklon je vétsi nez v umbie, ale mensi nez v penumbfe.
Dale bylo dokazano (Rimmele, 1997), Ze v mostech
probihaji konvektivni procesy. Tato fakta presvédcive
ukazuji na to, ze svételné mosty jsou "hluboké"
struktury, vytvorené diky velkorozmérovym
nehomogenitdm v konfiguraci magnetického pole skvrn
a ze to nejsou pouhé povrchové utvary, jak by snad
mohl naznacovat nazev "mosty".

Vyvoj svételnych mostl je Uzce svazan s vyvojem
celé skvrny. Pii zaniku skvrny se Casto pozoruje, Ze z
fetizkli jasnych umbralnich bodi se vyvijeji slabé
svételné mosty, které se rozsifuji a zjasiuji, az rozstépi
umbralni jadro a stanou se silnymi svételnymi mosty.
Tyto silné mosty se postupné pifeménuji na oblasti
fotosférické granulace, kdyz se umbralni jadra od sebe
zacnou vzdalovat. Intuitivné si mlzeme piedstavit
nasledujici: 'V disledku  mistniho  zeslabeni
magnetického pole se zesiluji konvektivni procesy a
vznikaji nejdiive stabilni seskupeni umbralnich bodd,
pfipadné slabé svételné mosty. S dalsim poklesem
intenzity magnetického pole se mohou vytvafet vétsi
konvektivni bunky, podobné buikdm v granulaci, a
objevuji se silné svételné mosty. To je prvni krok ke
znovunastoleni podminek panujicich v klidné fotosféte,
ktery ve svych disledcich vede k rozpadu skvrny. Pfi
vzniku slune¢ni skvrny miize probihat opacny proces.

8. UMBRALNI BODY

Umbralni body jsou velmi malé jasné objekty
ruznych intenzit, vystupujici z temného difuzniho
pozadi umbralniho jadra. K jejich pozorovani
potiebujeme vyjimeéné klidné a prizracné ovzdusi a
vysoce kvalitni dalekohledy s rozliSovaci schopnosti
alespon 0.3".

Protoze umbralni body detekujeme na samé
hranici prostorového rozliSeni, jejich pozorované
intenzity a velikosti se podstatné 1isi od realnych
hodnot. Skute¢né intenzity a velikosti se mohou urcovat
pomoci dvoubarevné fotometrie nebo spektroskopicky.
Prvni vysledky dvoubarevné fotometrie (Beckers a
Schroter, 1968) ukazovaly na to, ze vSechny umbralni
body maji skute¢nou intenzitu srovnatelnou s Iph a ze

jejich rozméry jsou velmi malé -- okolo 0.2". Pozd¢jsi
pozorovani vSak ukdzala, Ze skutecné intenzity a
velikosti umbralnich bodi lezi v daleko §irSim rozsahu.
Sobotka, Bonet a Vazquez (1993) na zakladé¢
spektroskopickych pozorovani a semiempirickych
modelli nalezli, Ze skute¢nd intenzita /;,; jasnych bodl
je pfimo umérna lokalni intenzit¢ okolniho temného
diftizniho pozadi 1 :

Lyq=31gp

Podobné jako v penumbie, pojmy "jasny" a
"temny" maji pouze lokalni vyznam -- diftizni pozadi
blizko okraje umbry miZze mit vyssi intenzitu nez
umbralni body nalézajici se v temnych oblastech.

Sobotka, Brandt a Simon (1997a) zméfili pomoci
algoritmu pro sledovani objektli pozorované primeéry
vSech umbralnich bodu, které se objevily béhem casové
série snimku slune¢ni skvrny v trvani ¢tyti a ptl hodiny.
Histogram na obr. 5 ukazuje, ze pocet umbralnich bodt
rychle roste se zmenSujicim se primérem az po mez
rozliSeni a Ze v rozsahu 0.28" - 0.9" neexistuje zadna
"typicka" velikost.
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Obr. 5. Normalizovany pocet umbrdlnich bodii v zdvislosti na
Jejich efektivnim priiméru d eff



Ze stejného pozorovaciho materidlu byly urceny
zivotni doby. 66 % umbralnich bodli mélo zivotni dobu
krat$i nez 10 minut a pouze 7 % existovalo déle nez 40
minut. Histogram zivotnich dob je podobny histogramu
velikosti -- poc¢et umbralnich bodd roste se zkracujici se
dobou Zivota.

Ackoli se umbralni body vyskytuji vSude v oblasti
umbry, jejich prostorové rozdéleni neni stejnorodé.
Vytvareji seskupeni nebo fetizky na nékterych
"preferovanych" mistech, zatimco téméf chybi v
temnych jadérkach. Stfedni vzdalenost mezi nejbliz§imi
body (0.5" - 0.75") klesa s rostouci intenzitou difazniho
pozadi (Sobotka, Bonet a Vazquez, 1993). Velké a
dlouho zijici umbralni body nalézame pievazné v
jasnéjsich oblastech umbry. Nejjasnéjsi umbralni body
lezi obvykle v perifernich castech umbry, kde je
intenzita difizniho pozadi nejvy$si. Tyto body se v
minulosti pozorovaly nejCastéji, protoze byly daleko
snaze detekovatelné nez body v temnych centralnich
oblastech umbry. To pravdépodobné vedlo k
historickému rozdé€leni umbralnich bodl na centralni a
periferni (Grossmann-Doerth, Schmidt a Schroéter,
1986). Neékteré periferni umbralni body vznikaji z
penumbralnich zrn, ktera  projdou hranici
umbra/penumbra. V soucasnosti je obtizné fici, zda se
centralni a periferni body fyzikalné lisi, protoze jejich
pozorované vlastnosti (velikosti, zivotni doby a pohyby)
jsou velmi podobné.

Horizontalni pohyby umbralnich bodld nejsou
prilis uspotadané. Jejich rychlosti jsou v Sirokém pasmu
od 0 do 800 m/s. Da se fici, ze body v centralnich
oblastech umbry se pohybuji pomaleji (primérna
rychlost 180 m/s) nez body v perifernich oblastech (270
m/s) a ze pohyby umbralnich bodl ve wvnéjsich
oblastech jsou pfevazné orientovany smérem ke stiedu
umbry, ale tyto poznatky nelze brat jako piesna pravidla
(Sobotka, Brandt a Simon, 1997b).

Pokud jsou umbralni body disledkem né&jakého
konvektivniho procesu, dad se ocekavat, ze v nich
budeme pozorovat zeslabeni magnetického pole a
vzestupné proudéni. Spektroskopickd méteni dlouho
nedavala zadny rozdil vertikdlnich rychlosti mezi
umbralnimi body a difuznim pozadim. Teprve Rimmele
(1997) nalezl slabou korelaci mezi vzestupnymi
rychlostmi fadu 50 m/s a zjasnénimi malych rozméri v
umbie, odpovidajicimi umbralnim bodim a jejich
seskupenim.

Magnetické pole, urCované ze spekter s vysokym
rozliSenim, nevykazuje fluktuace na prostorovych
Skalach srovnatelnych s umbralnimi body, ale je
zeslabeno az o 20 % v jasnéjsich oblastech o rozmérech
nad 1", odpovidajicich "preferovanym mistim" vyskytu
umbralnich bodi a jejich seskupeni (Schmidt a
Balthasar, 1994). Nepfitomnost vyraznych zmén
magnetického pole a vertikalnich rychlosti v umbralnich
bodech 1ze, podobné jako v pfipadé temnych a jasnych
penumbralnich vlaken, vysvétlit rozdilnymi vySkami
tvofeni spojitétho spektra, ve kterém pozorujeme

umbralni body, a spektralnich ¢ar, ze kterych
odvozujeme vyse uvedené fyzikalni charakteristiky.

9. FYZIKA JEMNE STRUKTURY

Polozme si nyni otazku: Existuje néjaky obecny
fyzikalni vztah mezi prvky jemné struktury slunecnich
skvin -- umbralnimi body, penumbralnimi zrny a
granulemi ve svételnych mostech? Shriime poznatky o
podobnostech a vzijemnych vztazich mezi témito
objekty a sefad'me je tak, jak se projevuji pfi klesajici
intenzit¢ magnetického pole ve skvrné:

1. Temna jadérka, mista s nejsilnéjSim magnetickym
polem v umbfte, témet neobsahuji umbralni body.

2. Vzdalenost mezi nejbliz§imi umbralnimi body klesa s
rostoucim jasem difuzniho pozadi, tj. se zeslabovanim
magnetického pole.

..y

3. Velké a dlouho Zijici umbralni body se vyskytuji
prevazné v jasnéjsich oblastech umbralnich jader, kde je
magnetické pole slabsi nez v okoli.

4. Z ftetizkti umbralnich bodli se mohou vyvinout slabé
svételné mosty.

5. Silné svételné mosty, kde je magnetické pole
podstatné slabsi nez v okolni umbfe, jsou tvofeny
granulemi, které jsou podobné granulim ve fotosféfe,
avSak jsou mensi.

V  oblastech se silné sklonénym, témer
horizontalnim magnetickym polem, tj. v penumbie a
vlaknitych svételnych mostech, pozorujeme, Ze:

6. Protahla zrna tvofici slabé svételné mosty s vlaknitou
strukturou jsou podobna morfologicky a dynamicky
penumbralnim zrnim.

7. Penumbralni zrna, kterd projdou hranici mezi umbrou
a penumbrou, se zméni v umbralni body a pokracuji v
pohybu ke stiedu skvrny.

Tato fakta ukazuji, Ze prvky jemné struktury maji
mnoho spoleénych vlastnosti a ze jsou pravdépodobné
projevem urcitého jednotného fyzikalniho procesu,
ovliviiovaného  prostorovym  rozdélenim  vektoru
magnetického pole.

V podstaté existuji dva teoretické piistupy, jak
vysvétlit Sirokou Skalu objektd jemné struktury ve
skvrnach. Prvni je zalozen na myslence, Ze slunecni
skvrna je tvofena jedinou velkou nehomogenni
magnetickou silotrubici, ve  které  probiha
magnetokonvekce (konvekce plazmatu v magnetickém
poli). Magnetické pole ovliviiuje proudéni plazmatu, ale
zaroven je samo modifikovano proudénim. Podle tohoto
pfistupu jsou ruzné prvky jemné struktury projevy
riznych rezimi magnetokonvekce (viz napf. Weiss,
1997).

Druhy pristup vychazi ze svazkového modelu
umbry (Parker, 1979). Umbralni body a svételné mosty
tak mohou byt vysvétleny jako zafivé projevy sloupcti



horkého plynu bez magnetického pole, které pronikaji
mezi jednotlivymi Gizkymi magnetickymi silotrubicemi.

Ackoli obé vyse uvedené teorie vychazeji z velmi
odlisnych predpokladu, jejich predpovédi
pozorovatelnych jevil jsou velmi podobné. Proto pii
soucasném stavu znalosti nemiizeme rozhodnout, ktery
z obou pfistupil je blize skutecnosti.

V soucasné dobé je vice rozpracovana teorie
magnetokonvekce. Weiss (1997) publikoval zajimavé
vysledky numerickych simulaci trojrozmérného pohybu
plazmatu v prostfedi, které svymi parametry
(magnetické pole, teplota, hustota) odpovida umbfe.
Simulace byly pocitany pro rGzné velikou intenzitu
magnetického pole.

1. V silném magnetickém poli existuje rezim ustalené
konvekce. Je charakterizovan stabilni strukturou,
tvofenou malymi stoupajicimi "bublinami" horkého
plazmatu v souvislém prostiedi klesajiciho plynu.
"Bubliny" se pfi svém vzestupu rozpadnou diive, nez
mohou dosdhnout viditelného povrchu. Tento rezim
magnetokonvekce by mohl existovat v temnych
jadérkach.

2. Pfi mirném zeslabeni magnetického pole (asi o 15 %
oproti vychozimu stavu 1) se objevi prostorové
modulované oscilace. Sousedici sloupce horkého
plazmatu stidavé sili a slabnou. Horké sloupce mohou
byt pozorovany jako umbralni body.

3. Pfi dal$im zeslabeni magnetického pole (o 30 %
oproti vychozimu stavu) vznika aperiodicka konvekce.
Oblasti horkého plazmatu se zvétSuji a jejich pohyby se
stavaji vyraznéjSimi a chaoti¢téjSimi. Pohyb zacina
pfevladat nad magnetickym polem a magnetické
struktury ztraceji stabilitu. Tento stav by mohl
odpovidat slabym svételnym mostim.

4. Ve slabém magnetickém poli (niz§im o 50 % oproti
vychozimu stavu), v rezimu turbulentni konvekce,
prevladaji rozmérné stoupajici "bubliny" horkého
plazmatu. Chladngjsi klesajici plazma je spolu s
magnetickym polem vytlacovano na hranice horkych
oblasti a do uzlovych bodu, kde se stykaji tfi nebo Ctyfi
horké "bubliny".

V silné sklonéném magnetickém poli penumbry
probihaji odlisné procesy. Schlichenmaier, Jahn a
Schmidt (1998) navrhli scénaf vyvoje tenké magnetické
silotrubice v penumbie, ktery ¢asteéné vysvétluje pohyb
penumbralnich zrn a  Evershediv jev. Velmi
zjednodusené by se dal popsat takto: Na pocatku vyvoje
se Cast trubice situované na okraji penumbry ohfeje v
dasledku zafeni okolni klidné fotosféry. Ohrata cast
trubice expanduje a v dusledku vztlakové sily zacne
stoupat a "narovnavat" naklonénou silotrubici. Prisecik
horké casti silotrubice s viditelnym povrchem se
pohybuje smérem ke stiedu skvrny a pozorujeme jej
jako penumbralni zrno. Zarovenn v silotrubici vznika
proudéni plynu smérem ven ze skvrny. Na horni cast
trubice, nad pruseCikem s viditelnym povrchem,

vztlakova sila jiz neplsobi a tato ¢ast lezi vodorovné.
Diky vyzafovani se ochlazuje, stiva se pruzracnou a
jevi se jako temné vlakno. Proudéni v ni pak mize byt
ptic¢inou Evershedova jevu.

Vyse  popsané  teoretické  modely  jsou
idealizovany. Jednotlivé prvky jemné struktury jsou v
nich izolovany a jejich vlastnosti jsou studovany bez
ohledu na slozité dynamické vztahy panujici v realném
prostiedi slunecni skvrny. Nicméné, vysledky téchto
modeld jsou jiz pfimo srovnatelné s pozorovanimi. To
je vyznamny pokrok v modelovani pohybt plazmatu v
magnetickém poli a zaroven velka vyzva pro
pozorovatele, aby se snazili o stale vy$si rozliSeni a
kvalitu svych dat.
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