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Abstrakt.

Rychlostni pole s proménlivymi strukturami s charakteristickym rozmérem vétSim nez 100
Mm Ize na Slunci detekovat riznymi metodami. Vyznam téchto rychlostnich struktur pro
strukturovani a zesilovani slunecnich velkorozmérovych magnetickych poli je zasadni.
Vlastnosti velkorozmérovych rychlostnich poli  jsou v posledni dobé predmétem
intenzivniho  studia, ponévadZz predstavuji podstatny piFinos pro funkci
magnetohydrodynamického dynamo procesu. Zavislost struktury a velikosti rychlostnich
poli na Slunci je dominantné ovlivnéna charakteristickym rozmérem rychlostnich struktur
a jejich dobou Zivota. Globalni rychlostni pole, kam zahrnujeme piedevSim diferencialni
rotaci a meridionalni cirkulaci odpovidaji charakteristickym rozmérim srovnatelnym se
sluneénim polomérem a vykazuji proménlivost vramci cyklu slunefni ¢innosti. Role
velkorozmérovych rychlostnich poli pfi formovani riznych projevi slunecni cinnosti

v pribéhu poslednich tii cykli sluneéni ¢innosti je predmétem diskuse.

1. UVOD

Konvektivni zoéna predstavuje vnéjsi kulovou slupku na
slunecni kouli, jejiz tloustka predstavuje téméf jednu
ttetinu  sluneéniho poloméru. V této tlusté vrstvé
predstavuje konvekce hlavni mechanizmus pienosu
tepelné energie z nitra do sluneéni fotosféry. Pozorovani
ukazuji, Ze struktura konvekce na vnéjSim povrchu
konvektivni zény je dominantné reprezentovana
strukturami  slune¢ni granulace s charakteristickym
rozmérem kolem 1 Mm. Mnohem pozdé¢ji byla nalezena
dalsi diskrétni struktura s charakteristickym rozmérem
35 Mm a byla nazvana supergranulace. Mezi nimi se
podafilo nalézt prechodnou hierarchickou strukturu
s nazvem mezogranulace, jejiz konvektivni podstata je
stale pfedmétem diskuzi. VSechny tyto konvektivni
struktury se odlisuji vedle charakteristickych rozméru i
svymi charakteristickymi dobami Zivota, pii ¢emz plati ,
ze charakteristicky rozmér je piimo Umérny
charakteristické dob& zivota. Numerické modely
konvektivnich struktur ukazuji, ze i vertikalni hloubka
konvektivnich cel je v pfimé umeéte k horizontalnimu
charakteristickému rozméru. Z téchto charakteristik
vyplyva, Ze z celkové tloustky konvektivni zény pouze
mala vnéjsi slupka o tloustce cca 30 Mm zahrnuje
granularni a supergranularni konvekci, coz predstavuje
pouhych 15 % celkové tloustky konvektivni zény.
Zbyvajicich 85 % tloustky této vrstvy sice realizuje
transport pomoci konvekce, avSak viibec netusime, jak
je strukturovana. Usuzuje se, ze tato hluboka vrstva
zasahujici az na samé dno konvektivni zony by mohla
byt penetrovana tzv. velkorozmérovou konvekci, jejiz
konkrétni podoba byla na zaklad¢ teoretickych tvah

v minulosti nastinéna né¢kolika ne pfili§ konzistentnimi
hypotézami.

V souvislosti s velkorozmérovou konvekci se obvykle
hovoti jak o tzv. obtich celach, tak i pfipadné o utvarech
s obecnym nazvem Rossbyho viny. V obou ptipadech se
jedna o fttvary, jejichz horizontalni charakteristické
rozméry dosahuji v rovnikové zoné velikosti kolem 500
Mm.

Nazev  ,velkorozmérova  konvekce*  vyZaduje
precizovani  velikosti  takto  charakterizovanych
konvektivnich struktur. V této souvislosti je tieba
zminit, ze na Slunci dokdzeme z pozorovani velmi
dobfe popsat tzv. globalni proudéni, kam patfi
diferencialni rotace a meridionalni cirkulace. Oba tyto
typy navzéajem ortogonalniho globalniho proudéni maji
zakladni charakteristicky rozmér srovnatelny se
sluneénim polomérem, resp. sdélkou sluneéniho
kvadrantu, coz odpovida rozméru 1093 Mm. Zakladni
charakteristikou takového globalniho proudéni je
znatnd mira severo-jizni symetrie vzhledem ke
slunecnimu rovniku (zavisi na heliografické S$ifce) a
dale také osova symetrie, ponévadz toto rychlostni pole
neni zavislé na heliografické délce.

Detailni analyza globalniho rychlostniho pole ukazuje
na to, Ze i tento typ proudéni ma svoji jemnou strukturu
s charakteristickym rozmérem zpravidla mensim nez 40
uhlovych stupni na hlavni kruznici. Odtud Ize soudit, ze
hierarchicky nizsi struktura velkorozmérového proudéni
vykazuje charakteristicky rozmér 20 — 35 stupiiti v $iice,
coz odpovida rozméru 240 — 420 Mm. Vse nasvédcuje



tomu, ze i toto zminéné velkorozmérové proudéni je
zavislé na heliografické Sitce.

2. METODY MERENI RYCHLOSTNICH POLI
NA SLUNCI

Meéfeni rychlostnich poli ve slunecni fotosfére a
chromosféfe je astrofyzikalni uloha, jejiz feseni a tedy i
zplsob méfeni se odviji od pozadovaného prostorového
i ¢asového rozliSeni. Na druhou stranu metodika méfeni
a konkrétné pouzitd technika manipulace s daty
ovlivituje dominantnim zpisobem stanovené hodnoty
rychlosti a uréuje meze interpretace vsech vysledka.

V minulosti stdl na pocatku meéfeni slunec¢ni rotace
Christoph Scheiner, a v létech 1626-29 to byl on, kdo
zacCal ispésné pouzivat metodu ,,traceri, resp. nosica.
Dlouhou dobu se vychéazelo z pfedpokladd, ze urdity,
dobfe identifikovatelny objekt na Slunci je unasen svym
okolnim prostiedim a tak reprezentuje proudéni
okolniho kontinua. Jako ,tracer* byly v minulosti
vyuzity sluneéni skvrny, t€zi§t¢ skupiny skvrn, slunecni
filamenty, slune¢ni flokulova pole a koronalni diry. Pfi
méfeni na privracené strané slunecniho disku byla vice
¢i méné precizné provadéna astrometricka méfeni
zvoleného objektu vzhledem k okraji slune¢niho disku a
k ptesné definovanym heliografickym soufadnicim.
M¢fteni provedena pro dva ¢i vice ¢asovych okamzikl
dovoluji stanovit rychlost objektu jak v zonalnim, tak i
meridionalni sméru. Casova zakladna muze byt od
n¢kolika minut az po interval dvou tydnd, piipadné
jejich nasobktl. Konstatujme, Ze tato technika je velmi
Casove narocna a pracnd. Systematickd presnost méreni
muize byt pomérné znacna ( poloha s pfesnosti = 0.08
Mm, rychlost s pfesnosti = 22 m/s). Daleko vétsim
zdrojem nepfesnosti je ale obtizna identifikace méticiho
bodu ,traceru®, ktery zpravidla v ¢ase méni svij tvar.
Nepfesnosti plynouci z tohoto principu mohou v praxi
dosahovat hodnot od = 3 Mm v poloze a £ 1700 m/s
v rychlosti.

V pomérné nedavné dob¢ se v praxi pocaly vyuZivat
dveé numerické metody, které dovoluji pfedchozi postup
automatizovat. Jeden z postupl se nazyva Local Feature
Tracking (LFT) a v podstaté vybere v objektu jeden
nebo vice charakteristickych bodt a ty potom pro urcité
Casové obdobi systematicky diskrétné sleduje a stanovi
jejich soutadnice. Metoda je velmi sofistikovana,
sleduje detaily, avsak i zde vznika problém zda kriteria
pro stanoveni méficiho bodu jsou po delsi obdobi
schopna ptesné rozliSovat jeho identitu. Druhy postup
ma nazev Local Correlation Tracking (LCT)
(November, 1986) a vkazdém soufadnicovém sméru
vySetfuje kiizovou korelaci dvou spojitych funkci
v presné definovaném okné. Cim jsou funkce hladsi, tim
je vysledek metody piesnéjsi. Lze tedy fici, Ze vnitini
pfesnost metody je vysoka, avsak vyhlazeni obou
korelovanych funkci vytvari odchylku vstupnich dat od
reality.

V souvislosti s vyuzitim metody traceri a LCT metody
se poji jesté jeden aspekt neurCitosti, ktery souvisi
s problémem stanoveni vzdalenosti od slune¢niho stiedu
pro dany objekt.

Dalsi metoda, kterd poskytuje informace o ¢asovém
vyvoji rychlosti je zalozena na autokorela¢nim principu
a vyuzivd se predev§im pro stanoveni rekurenci
zpravidla Casové ekvidistantné métené veli¢iny. Jedna
se o statistickou metodu v jejiz samotné podstaté je
zakotveno veliké Casové ustfedéni a vSechny vysledky
maji charakter statistickych stfednich hodnot.

Realné rychlosti proudéni plazmatu Ize fyzikalné
nejlépe méfit na zakladé Dopplerova efektu. Tento
princip zdanlivé vede k jednoznacnému vysledku, av§ak
je zatizen celou fadou potizi. Z celkového vektoru
rychlosti Ize touto cestou méfit uspésné pouze slozku
ve sméru pozorovaciho paprsku. Dal§im problémem je
lokalizace méteného bodu, jehoz poloha se v disledku
seeingu neustale v malych mezich méni, avSak mize byt
eliminovana pozorovanim z kosmického prostoru.
Konecné tretim zavaznym efektem je vliv proudéni a
tepelného rozvrstveni uvnitf pfistroje, coz predevsim u
spektrografi vede k vysokym chybam fadu + 50-100
m/s.

Posledni technika uzivana pro stanoveni rychlosti ve
fotosféfe a chromosféfe je zaloZzena na metodikach,
odvozenych ze slune¢ni helioseismologie. Zakladem
meéfici techniky je opét meéfeni Dopplerova efektu.
V riznych etapach rozvoje této metodiky bylo pouzito
integralniho  signdlu  z celého slune¢niho  disku,
z vybranych bodl na disku i ze vSech pixeld, tvoricich
obraz slune¢niho disku. Meéfeni zpravidla vynika
vysokou ¢asovou rozliSovaci schopnosti a u specielnich
projektil i vysokym prostorovym rozlisenim. Vysledkem
jsou masivni datové série, k jejichz zpracovani se
vyuziva nékolik odlisSnych metod. Ty byly strucné
zminény v pfehledu Ambroz (2002).

3. GLOBALNf I}YCHLOSTNI' POLE A JEHO
CASOVA PROMENLIVOST

Globalniho rychlostniho pole se tykaji zvlasté zonalni i
meridionalni komponenty rychlosti. Prvni znich
svazujeme se Sitkovou diferencialni rotaci, zatim co
druha se poji s meridionalni cirkulaci.

3.1 SIRKOVE ZAVISLA DIFERENCIALNI
ROTACE

Uhlova rychlost sluneéni rotace se zpravidla odvozuje

jako osové symetricky stanovena (a tedy na
heliografické délce nezavisla, resp. dlouhodobé
zprumériiovand) hodnota. Pro specifikaci takové

veli¢iny je nezbytné uvést, jakou metodou byla hodnota
rychlosti stanovena a jakého objektu resp. prostfedi na
Slunci se tyka. V literatufe lze nalézt spoustu materialu
a vysledki, které zcela universalné naznacuji, Zze



objekty i prostfedi na Slunci vykazuji $itkoveé zavislou
diferencialni rotaci. Kromé toho pro jednotliva prostiedi
a utvary byly nalezeny dosti rozdilné parametry
diferencialni rotace (Van Tend a Zwaan,, 1976).
V pribéhu téméf jednoho a pil stoleti byl akceptovan
parabolicky vztah s parametry A, B, C, ktery je velmi
intenzivné vyuzivan. Snodgrass (1983) poukézal na
zjisténi, ze jednotlivé parametry nejsou nezavislé. Pro
popis diferencialni rotace proto navrhl pouziti tzv.
Gegenbauerovych polynomil, které jsou zarucené
ortogonalni a tedy vzajemné nezavislé.
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Obr. 1. Osové symetrickda a Siikové zavisla diferencidalni
rotace byla stanovovdna pro iadu jevii, pozorovanych na
Slunci. Nalezené kiivse dosti podstatné lisi.

Statistickou analyzou bylo zji§téno, Ze hodnoty
parametrti nejsou konstantni, ze se v Case méni a
dokonce, ze vykazuji cyklickou zavislost. Dalsi
charakteristikou je pro jednotlivé méfici fady vysoky
rozptyl hodnot pro danou Sitku a znacna frekvence
takovych zmén. Je velmi pozoruhodné sledovat, jak se
puvodné zdanlivé jednoduchy problém slunecni rotace
stal velmi komplikovanym pozorovacim rébusem. Pro
jednotlivd prostfedi se charakteristiky diferencialni
rotace dosti 1i§i. Byly nalezeny odlisné parametry jak
pro méfeni ve fotosféte, dale rozdilné hodnoty pro
magneticka pole s riznym rozlisenim, pro rozdily mezi
parametry pro fotosféru, chromosféru a kordny.
Dokonce jsou rozdily pro mladé tvorici se a starsi
rozvinuté skupiny slunec¢nich skvrn. Z téchto udaju se
postupné tvoril obraz pomérQ, které maji na charakter
rotace podstatny vliv. Vznikla tak koncepce nejen
Sitkove zavislé, ale i radialné zavislé diferencialni rotace
a vminulosti bylo poukdzdno i na délkové a
pochopitelné¢ i Casové zavislou diferencidlni rotaci.
Povazuji za neptipustné uvazovat o rozdilnosti rychlosti
rotace jednotlivych projevli slune¢ni Cinnosti v osové

symetrickém rezimu, naopak se nabizi vysvétleni
v osoveé nesymetrickém rezimu, kde prostiedi sluneéni
konvektivni zony je charakterizovano 3-D proudénim a
zvalné Casti reprezentovanym velkorozmérovym
proudénim. Uved'me, Ze podstatna ¢ast téchto zavéru se
dda odvodit zméfeni, provadénych klasickymi
astrometrickymi  ¢i  astrofyzikdlnimi  metodami
z pozemnich observatofi.

3.2 DIFERENCIALNI ROTACE A JEJIi ZMENA
S HLOUBKOU

Termin ‘diferencialni rotace’ se vedle Sitkové
proménlivosti mize vztahovat na tzv. radialné zavislou
diferencialni rotaci. Jiz dfive se objevovaly tendence
interpretovat rtizné profily Sitkové zavislé diferencialni
rotace tim, Ze odpovidajici méfeni se realizuji v riznych
vzdalenostech od slune¢niho stiedu.

Obr. 2. Prubéh Siikové zavislosti doferencidalni rotace
s hloubkou pod fotosférou. Vysledky ziskané z pozorovini
MDI/SOHO.

Diferencialni rotace odvozena z pozorovani slune¢nich
skvin se lisila od stejné veli¢iny, odvozené napf.
z méfeni slunecnich filamentl a vapnikovych flokuli,
které jsou typickym produktem slune¢ni chromosféry.

Dokonce rozdily v kfivkach pro mladé a starsi a
rozvinuté sluneéni skvrny se vysvétlovaly tim, ze
existuje rozdil mezi hloubkou zakotveni pod fotosférou
a rozdil v rotacni rychlosti je produktem rizné rychlosti
rotace podfosférickych vrstev. VSechna tato méfeni i
vytvorené zavéry nakonec vychazely zvice ¢i méné
rozsahlych statistik a doposud je obtizné uzavrit, jaky
podil na vysledcich ma vybérovy efekt (asovy interval,



pocet realizaci, prostorové rozlieni a mira ustfedéni) a
jaky je skutecny vliv radialni diferencialnosti rotace.

Situace se pocala ménit béhem devadesatych let
minulého stoleti, kdyz se podatilo interpretovat dlouhé
sériec méfeni sluneCnich oscilaci sohledem na
pfitomnost a periodicky vyskyt riznych moda
s rozdilnou hloubkou pronikéni do slune¢niho nitra. Na
zakladé¢ velmi homogenni fady z MDI/SOHO bylo
mozné realizovat konstrukci kiivek diferencialni rotace
pro ruzné hloubkové hladiny od povrchu az do hloubky
0.6 slune¢niho poloméru (Kosovitchev a kol. 1997).
Zakladni vysledek ukazuje, ze Sitkové zavisla
diferencialni rotace je pfitomna v celém studovaném
intervalu hloubek, avSak zatim co smérem ke dnu
konvektivni zény se z puvodné velkého rozdilu mezi
rovnikovou a polarni rychlosti rotace stava pomérné
monotonni kiivka, pod konvektivni zénou se profil
diferencialni rotace obraci a maximum rychlosti se
pfesouvd kpolim a kolem rovniku pozorujeme
minimum. Pfitom az na tenkou vrstvu pod fotosférou a
maly skok na dn€ konvektivni zony je rovnikova rotacni
rychlost téméf konstantni a tedy na rovniku radialni
diferencialnost se nepozoruje.

3.3 MERIDIONALNI CIRKULACE

Daleko méné méfeni se tyka tzv. meridionalni cirkulace,
pfi niz se vySetiuje zpravidla osové symetrické
proudéni v meridionalnim sméru. I vtomto pfipadé
existuji tzv. Sitkové profily takového typu proudéni.
Vysledky se omezuji hlavné na slunecni fotosféru.
Poznamenejme, Ze i poznatky o meridiondlni cirkulaci
se v minulosti vyvijely pomérné dramaticky. M¢feni,
kterd se tykala ptfedevSim slunecnich skvrn dlouho
neposkytovala svoji pfesnosti dostate¢ny dikaz o tom,
ze takovy typ proudéni je skutecné na Slunci pfitomen.
Pritom prakticky az do soucasnosti se spekuluje s osové
symetrickym typem proudéni, tedy takovym jez je
nezavislé na heliografické délce. Jesté v sedmdesatych
létech vznikaly prace, které prokazovaly, ze pokud
takové proudéni existuje, jeho rychlost musi byt mensi
resp. mnohem mensi nez 10 m/s. Vznikala otdzka, zda
se jedna o proudéni symetrické vici rovniku a nékteré
prace to vylucovaly. Nakonec v poslednich nékolika
létech se zd4d byt nesporné, Ze existuje proudéni,
symetrické vici rovniku. Posledni vysledky z méteni
transportu pozad'ového magnetického toku ukazuji, ze
Sitkovy rozsah a celkovy charakter symetrie se méni
v prubéhu cyklu slunecni ¢innosti a pro posledni tfi
cykly se jeho scénat opakuje. Je zde i dal§i vyznamné
zjisténi, které zpochybnuje i koncept axialné
symetrického proudéni. Pro jednotlivé po sobé
nasledujici otocky se totiz Sitkovy profil, vypocteny
jako stfedni hodnota za kazdou celou otocku,
nezachovava a méni se Casto dosti podstatné. To svédci
o0 tom, Ze se podstata proudéni méni pomérné rychle, ale
nespocCiva v tom, Ze by se ménil charakter symetrického
proudéni, nybrz se méni rozlozeni a charakter axialné
nesymetrické slozky. Jestlize ale sledujeme charakter

meridionalniho proudéni vramci cyklu aktivity,
pfevazuje v pocatecni fazi cyklu symetrické proudéni od
rovniku k pélim a tento trend se dlouhodobé zachovava
od hranice Sifek kolem 20° - 35° a postupné tato hranice
driftuje polarnim smérem az k 50° i v pozdgjsich fazich
cyklu. Ve stejném obdobi je kolem rovniku proudéni
orientovano k rovniku. V ramci cyklu se tedy tato oblast
s proudénim konvergujicim k rovniku rozSifuje a
nabyva na dominanci. Je veliky problém tyto dlouholeté
diskuse o charakteru meridiondlniho proudéni uzaviit.
Rady partikularnich vysledki, ziskanych riznymi
metodami jsou sice pocetné, avSak zpravidla velmi
nehomogenni a to jak v Case, tak i v délce sledovaného
obdobi, ale hlavné v metodice a zpusobu finalniho
zpracovani. Pfevazuje nazor, ze idealnim postupem by
bylo provadét s dostateCnym ¢asovym a prostorovym
rozliSenim méfeni dopplerovskych rychlosti po dobu
alespon jednoho cyklu sluneéni ¢innosti.

Obr. 3. Schema osové symetrického proudéni v zondlnim i
meridiondlnim sméru na zakladé méreni MDI/SOHO. Tato
struktura je mnohem sloZitéjSi a vyrazné se méni s casem
v pritbéhu cyklu.

V minulosti se takovy projekt nedal realizovat, avsak
nyni mame nadéji, ze tada velmi piesnych,
homogennich a detailnich pozorovani s pfistrojem
MDI/SOHO, ktera zapocala vroce 1996 by mohla
pokryt cely cyklus €. 23 a tento cil splnit. Prestoze z
vysledkt tohoto zafizeni vznikla fada védeckych praci,
na zminény ocCekavany zavér si budeme muset jesté
n¢kolik let pockat.

3.4 TORZNI OSCILACE

Vytvoreni zonalnich S$itkovych profild pifedstavuje
v zasadé¢ vyrazné spojitou numerickou aproximaci
zonalniho axialné symetrického proudéni. Tyto profily
vytvafeji opérny zaklad pro posuzovani charakteru
skutecné méfenych odchylek. Howard a LaBonte (1980)
prvni ukazali na zékladé méfeni na Mt. Wilsonu, ze



odchylky nejsou ndhodné fluktuace, ale ze na Slunci
existuji vyrazné perzistentni zony relativné vyssi a
relativng nizsi stfedni tthlové rychlosti. Teprve pozdéji
se podafilo ukézat, Ze podobné zony se detekuji i
z helioseismickych pozorovani a to dokonce pro rtzné
hloubkové hladiny a stejnou informaci nesou i méfeni
transportu fotosférickych magnetickych poli. Pfitomnost
téchto Sitkoveé zavislych a beéhem cyklu zvolna
driftujicich zén je velmi zavaznym indikatorem
velkorozmérové struktury rychlostnich poli. Jednd se
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sice opét o axialné symetrickou strukturu, ktera je ale
Casové proménliva (driftuje od po6lu k rovniku) a sitkove
vyrazné limitovana. Pfitom se jednd o rychlostni pole,
které je charakterizovano rozmérem zlomku slune¢niho
poloméru. Pomérné nedavno se podatfilo ukazat, ze
Sitkova struktura béhem cyklu se vyrazné méni
s hloubkou (Howe a kol, 2000) Objev torznich oscilaci
byl neocekavany a tedy v Siroké odborné vefejnosti
vyvolal fadu nadé€ji na objasnéni slunecni cyklicity.
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Obr. 4. Struktura rezidudlniho zondlniho rychlostniho pole, obvykle zvand ,torzni oscilace (nahoie). Graf byl sestaven
z méieni sit¢ GONG v létech 1986-2001. Rychlejsi driftujici zona je tmavsi. Dole pro srovndni rozloZeni stiednich hodnot

magnetickych poli

Jednou znejpozoruhodnéjSich vlastnosti bylo, Ze
zminény Sitkovy drift rychlé zény zacinal ve velmi
vysokych heliografickych Sitkach a po dvou cyklech
aktivity (tedy zhruba po 20-22 letech) koncil u rovniku.
Tak se vlastn¢ stalo, ze v libovolném okamziku bylo
mozné na Slunci pozorovat na kazdé polokouli (N — S)
dvé rychlé a dvé pomalé zdény. V posledni dobé se
ukazuje, Ze Casova perzistence téchto zoén je Casto
narusena a jiz vubec je nelze identifikovat jako osové
symetricky pohyb pifi okamzitém pozorovani na
slune¢nim disku.

Tato nova zjisténi méla vliv na interpretaci torznich
oscilaci. Jestlize v samotném pocatku se chapaly jako
jeden mod moznych slunecnich globalnich oscilaci,
pozdé€ji se povazovaly za vyznamny atribut tzv.
prodlouzeného slunecniho cyklu a fyzikalné za produkt
interakce proudicitho plazmatu s Corriolisovou silou,
ptipadné za efekt vlivu Lorenzovy sily na proudici
zmagnetované plazma. V posledni dob¢ se interpretace
posunula jinam. Koncepce osové symetrického proudéni
v konvektivnich zénach na hvézdach sluneéniho typu
se, jak se zda, vycCerpala a tedy u konvekce se stale
Castgji hledd jeji trojrozmérnd struktura. Analyza
transportu  velkorozmérového magnetického toku



ukazuje, ze pohyb v konvektivni zéné je délkove,
Sitkové 1 radidlné zavisly a dale ze je ve vsech
soutadnicich i ¢asové proménlivy. Tim se dostavame do
fyzikalnich podminek spojitého proudéni v tlusté vrstve,
kde prostiedi je pod vlivem jak prosté tak i turbulentni
viskozity, ale kde musi byt uvazen i efekt magnetické
viskozity, ktera za urcitych okolnosti miize dominovat.
Pritom stale je jesté tfeba mit na védomi i to, ze v
konvektivni zoné se projevuje n¢kolik hustotnich skal a
tedy ze zhlediska vztahu mezi rotaci a rlznymi
hierarchiemi turbulence se jednd o prostfedi velmi
slozité. Meridialni rychlosti jsou zde zastoupeny
slozitym zptsobem prostiednictvim délkové zavislosti a
tedy projevuji se predev§im prostfednictvim osove
nesymetrickych slozek. Celkového proudéni se tedy
zOCastiiuji  jako komponenta  mnohem slozitéjsi
proudéni, jaké zname z pohybu atmosfér na planetach a
jemuz vjednoduché form¢ fikame geostrofické
proudéni. Urcity teoreticky zéklad pro takovy typ
interpretace piedlozil nedavno Spruit (2003).
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Obr. 5. Piiklady vysledkii dvou méiicich projekti,

realizovanych v sedmdesatych létech. Nahoie proudocary
konstruované z pozorovani na Mt. Wilsonu (Hendl, 1973),
dole vektorové pole rekonstruované z pozorovini na Capri
(Schwan a Wéhl, 1978)

4. VELKOROZMEROVA RYCHLOSTNI POLE

Piedné je tfeba definovat to, co budeme chapat jako
velkorozmérové struktury. Takové struktury obvykle
spojujeme s uspofadanymi oblastmi magnetickych a
rychlostnich poli, které svym rozmérem pievysuji
struktury supergranuli a obvykle dosahuje jejich
charakteristicky rozmeér velikost kolem 100 Mm a vétsi.
Velkorozmérova rychlostni pole jsou indikovéana jiz
déle nez tiicet let z dopplerovskych méfeni s riznym
prostorovym rozliSenim, avSak nebyla pozorovana
dostatecné systematicky.

Teprve v poslednich zhruba patnacti letech doslo
k systematickému  studiu pozorovaného transportu
velkorozmérového magnetického toku s vyuzitim
pozorovacich materialti od roku 1974 -76 a toto studium
probiha do soucasnosti (Ambroz, 2001a,b). Transport
velkorozmérového magnetického toku podléha jak tzv.
turbulentni difusi, tak makro-skopickému transportu
objemu zmagnetované plazmy. Turbulentni difuse se
zietelné uplatiuje v tésném okoli vynofujicich se
slune¢nich skvrn se silnym magnetickym polem.
Makroskopicky transport se nejspiSe uplatiiuje na
vét§iné povrchu Slunce. Velkorozmérové pozadové
magnetické pole se méfi v celé sluneéni fotosféie
nepretrzité i v obdobi minima slunecni aktivity, pouze
v polarnich oblastech jsou naméfené hodnoty znacné
nejisté. Velmi podstatné je také prostorové rozliSeni
naméfeného magnetického pole. Na Slunci existuje
vztah mezi charakteristickym rozmérem pozorovanych
struktur a mezi jejich dobou zivota. Malé struktury ziji
kratce, zatim co ty veliké a rozmérné dlouho. Jestlize
nas zajimaji velko-rozmérové a globalni rychlosti, je
tteba informace o jejich pohybu =ziskdvat zjim
srovnatelnych struktur. Domnivadme se, ze rozdélovani
magnetického pole ve fotosféfe do malych a velmi
malych magnetickych bodd, resp. magnetickych
silotrubic o rozmérech tadu stovek kilometrd je proces,
ktery probiha v mélké slupce tésné pod fotosférou, kde
dominuji granularni a supergranularni konvektivni
procesy. Tém je ale magneticky tok dodavan z hlubsich
vrstev pod nimi, kde se nejspiSe uplatiuje
velkorozmérova konvekce a vychdzi zdolni hranice
konvektivni zény. Jak vtéchto spodnich castech
konvektivni zény je magnetické pole strukturovano
zatim nevime. Domnénka, ze se miize podobat rozlozeni
velkorozmeérovych struktur, k jejichz popisu se vyuziva
sférickych harmonickych funkci s nizkym hlavnim
Cislem se zda byt docela dobtfe akceptovatelna, avsak
limitovana hlavnim ¢islem kolem / =. 10.

Jestlize chceme charakterizovat velkorozmérové
rychlostni pole jako osové nesymetrické proudéni
v pomérné tlusté vrstvé v dolni casti konvektivni zony,
potom ovSem stale stojime pfed problémem, jak
v hloubkach pod 50 Mm takova méfeni provadet.

Béhem posledni dekady se vytvofil znacny pokrok
v rozvoji metodiky tzv. lokalni helioseismologie. Tato
metoda zdaleka nevyzaduje tak dlouhé pozorovaci fadu,
jako je tomu u metodiku inverze. Naopak, zde staci
pozorovani béhem nékolika hodin, avSak s pomérné
vysokym rozliSenim, aby bylo mozné konstruovat
rychlostni mapy v n€kolika hladinach pod fotosférou.
Dosavadni praxe umoznila vyuzit jak pozorovani
z MDI/SOHO, tak pozemni pozorovani ziskand v ramci
programu GONG. Prvni skupina (Kosovichev a kol.,
1997) pracuje ve Stanfordu v Kalifornii, druhd potom
v Tucsonu v Arizoné (Haber a kol., 2001 ).
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Obr. 9. Demonstrace rychlych zmén velkorozmérovych rychlosti béhem Ctyi dni. Nékteré zmény jsou vyvolany take
méFic¢skymi chybami.

ZONAL VELOCITY + DIFFERENTIAL ROTATION SMOOTH =5

Obr. 10. Dlouhodoby vyvoj zondlnich rychlosti, klouzavé hlazenych pres 5 otocek. Zondlni rychlosti dosahuji maxima tésné
Ppied minimem cyklu slunecni aktivity.
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Obr. 11. RozloZeni rezidudlnich zondlnich rychlosti po odecteni proloZenych analytickych kiivek diferencidlni rotace. Jako

v predchozim pripadé, éarkované kontury piedstavuji rychlé zony, odvozené jinymi autory. Hlazeni pies 15 otocek..



AOTATIONZ

Obr. 12. RozloZeni meridiondlnich rychlosti v Case. Oznaceni je stejné jako v piedchozich pripadech, Sirkové profily nejsou

hlazené.

Vysledkem jsou mapy velkorozmérovych rychlostnich
poli pro tii hladiny v rozmezi 3-4.5 Mm, 6-9 Mm a 9-
12 Mm pod fotosférou.

V posledni dobé je tendence dosdhnout hloubky kolem
50 Mm, coz bude patrné& hloubkova hranice, ktera i tak
ale je prili§ melka, ponévadZ reprezentuje vzdalenost
jen 0.93 sluneéniho poloméru.

Jednim zpokusi o stanoveni velkorozmérovych
rychlostnich poli se na zakladé analyzy vlastnich
pohybi rychlostnich struktur, métenych na MDI/SOHO
pokusil Svanda (2004). Jeho metodika uziva transportu
supergranuli a nalezena rychlostni pole tvoii dalsi
variantu pohybt, které lze na Slunci detekovat. Bude
predmétem dalsi prace rozhodnout, jakou roli mize pii
strukturovani rychlosti sehrdt pfitomnost rozvinuté
slunecni ¢innosti.

Mapy velkorozmérovych rychlostnich poli jsou velmi
vzacnym  materidllem a  byly  pouzity pro
charakterizovani tohoto typu proudéni. Zakladnim
vysledkem je, Ze velkorozmérové rychlostni pole je
nehomogenni vtom smyslu, Zze je =zavislé na
heliografické délce, Sifce i hloubce a je proménlivé i
v ¢ase. Studiem transportu magnetického toku se
ukazuje, ze nékteré charakteristiky rychlostniho pole
jsou symetrické vzhledem k rovniku, je to predevSim
vyskyt vorticitnich 0tvard. V mnoha ptipadech ale
proudéni je spojité a prekracuje slunecni rovnik.
Vorticitni Utvary se v mnoha ptipadech poji s vyskytem
a vyvojem aktivnich oblasti. Zakladni rychlostni
struktury se zachovavaji béhem né¢kolika slunecnich
otocek, avSak helioseismickd pozorovani s vysokym
casovym rozliSenim ukazuji, Ze fada podrobnosti se
meéni jiz behem nékolika hodin. Systematické zmény ve
sméru proudéni se pozoruji pfedevsim v okoli aktivnich
oblasti v zavislosti na hloubce. Zatim co tésné¢ pod
povrchem je pro aktivni oblasti typické proudéni dovnitt

oblasti, je vhloubce kolem 12 Mm charakteristické
proudéni z oblasti ven.

Znatnym problémem pro interpretaci vysledkd je
rozdilnost smérové struktury i velikosti pro rizné typy
pozorovani a zpracovani. Jednim z hlavnich cild na
samém pocatku studia velkorozmérovych rychlostnich
poli bylo porovnavani rychlostnich map. Kazda
autorskd skupina  nejdifive studovala homogenitu

vlastnich materiald. Analyza rychlostnich poli
odvozenych  z horizontalniho  transportu  velko-
rozmérovych magnetickych poli ma svoji interni

pfesnost kolem 20 m/s, avSak charakter vysledného
rychlostniho pole se velmi vyrazn¢ méni podle
pouzitého povrchového rozliseni. To lze velmi snadno
ménit zménou pouzitého stupné kulovych funkei.
Analyza rychlostnich poli s ohledem na jejich orientaci
vede potom k zavéru, zZe pro stejnou velkorozmérovou
magnetickou situaci, zobrazenou s riznym rozliSenim se
struktura rozlozeni magnetického toku méni v nékterych
¢astech synoptické mapy vyraznéji nez v jiné. Odtud
odvozené rychlostni pole potom muze pfedstavovat pro
rizna rozliSeni dosti dramatickou proménlivost,
Podobné efekty se mohou projevovat i pfi rozdilnych
mechanizmech ustiedéni pfi analyze naméfenych
helioseismickych dat. Ty se v prvni etapé zpracovani
stanovuji pro pomérné jemnou datovou sit s velkym
prostorovym rozliSenim.

Porovnani rychlostnich poli odvozenych z transportu
magnetického toku pro struktury odpovidajici hlavnimu
¢islu harmonickych funkci s/ =9, 12, 15, a 19 kde
zakladem je / = 12 ukazuje, Ze zména pro [ = 9. je
mnohem vyraznéj$i nez zména pro /= 19 a nejmensi je
pro /= 15. Podobné testy byly provedeny pro rychlostni
pole, které odvodili Zhao a Kosovichev (2004) pro tii
hloubkové hladiny, zminéné jiz vySe. Ukazuje se, ze
s hloubkou souhlas mezi orientaci odpovidajicich
vektort mirn€ klesa, ale ve vSech pfipadech tato data
maji mnohem homogennéjsi strukturu, ponévadz
vSechna vychazeji zméfeni o stejném rozliSeni.



Vyznamné je, ze pro nékteré oblasti je zmeéna
perzistentni a vykazuje otoCeni rychlostnich vektori o
vice nez 100°. Nejméné konzistentni vysledky ziskame,
kdyz porovnavame rychlostni pole odvozena
z transportu magnetického toku a odpovidajici odvozena
na zakladé helioseismické interpretace. StéZejni zaveér
spociva v tom, Ze existuji oblasti, kde stejna orientace
na obou typech materialu je plosné zachovana, zatim co
v jinych je zcela opacna. Pfitom plo$né oblasti souhlasu
a oblasti nesouhlasu zaujimaji zhruba stejnou Cast
slune¢niho povrchu. Pficina téchto rozdild bude i nadale
predmétem studia, zda se ale byt velmi pravdé-podobné,
ze kazda z metodik akcentuje rychlost prostiedi, ktera
nemusi byt vzajemné konzistentni.

5.ZAVER

Velkorozmérova rychlostni pole piedstavuji typ pohybu,
ktery byl mnoho let na Slunci ignorovan a proto nebylo
snadné jej méfit a prokazat. V soucasné dobé takové
rychlosti vytvareji novy a pomérné slozity obraz
dynamickych pomért v konvektivni zén€¢ a pokousime
se nalézt jeho roli pfi strukturovani slunecnich
magnetickych poli, slunecni aktivity i dlouhodobé
slunec¢ni cykli¢nosti. Ukazuje se, ze jak aktivni oblasti,
tak i slunecni filamenty se nachazeji v oblastech, které
vynikaji uréitymi zvlastnostmi téchto poli, predevsim
jejich osové nesymetrické komponenty. Historicky
dlouhé obdobi méfeni osové symetrickych pohybi,
které casto byly spojovany s rychlosti slunecni rotace se
chyli ke konci a ukazuje se, ze vétSina anomalii a
zvlastnosti v rotaci se da uspokojivé vysvétlit predevsim
na zaklad¢ pritomnosti velkorozmérovych rychlostnich
poli a jejich struktur. Pozitivni vliv tohoto typy pohybu
v konvektivni zoén¢ lze nakonec ocenit i pii vysvétleni
prederupénich procest s kumulaci magnetické energie
ve sluneéni atmosféfe a koneéné i pii vysvétleni
specifickych procest ve sluneéni koréng, vcetné
objasnéni znaéné rigidity pii jeji rotaci. Meéfeni
velkorozmérovych rychlostnich poli se ukazalo jako
technicky i pozorovatelsky neoéekavané slozity tukol.
Jeho zvladnuti a systematické provadéni po dobu
jednoho ¢i dvou slunecnich cyklii bude rozhodujicim
ptispévkem pro objasnéni slunecni cykli¢nosti a funkce
slune¢niho dynama.
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