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J. KLECZEK
(Astronomicky tstav CSAV)

SLUNCE — NEKTERE VYSLEDKY A PROBLEMY
' JEHO VYZKUMU

Letos (1. VIL 57) zadni tak zvany geofysikélni rok. Slunce bude v maximu
své &innosti a stovky astronomd na hvézdarnich po celé zemékouli se zam&¥ na jeho
intensivn{ prizkum. Slunce se tak stivé stfedem $irifho z4jmu. Bude proto Glelné,
podivime-li se na nikteré dileZitj¥f vysledky slunetniho vyzkumu’a porovnﬁme-h
Slunce s jinymi hv&ézdami.

Viechny problémy slune&ni gilky vzéjemné tésn& souvis{. Z4dny ncmﬁie byt stu-
dovén oddéleng od ostatnich. Casto viak byvd vyzkum Slunce pro pfehlednost délen
na tyto skupiny:

a) Slunedni nitro a jeho chem1cké sloZenf,

b) stavba slune¢nf atmosféry,

c) pfechodné zjevy na Slunci (sluncéni ¢innost),

d) pusobeni Slunce na Zemi.

Zékladni vidaje o Slunci

Nejdifve pohovofime o zdkladnich konstantich Slunce. Jsou to massa, vzdéilenost
(parallaxa), prumér, hustota, gravitatni zrychlenf na povrchu, zéfivost, efektivni teplota,
hvézdni velikost, rychlost rotace.

Payrallaxa Slunce je thel v obloukovych vtefinich, pod nim? by bylo vidét se Slunce
rovnikovy polomé&r Zem¢, a to pfi stfedni vzdalenosti Zemé od Slunce. Byla n&kolikrat
urlena, pfedeviim pomoci planetky Erose. Rabe') urdil nedivno sluneini parallaxu
z pertubaci Erose (tak zvani dynamické parallaxa). Tato methoda vedla k nejpfesnéjsi
hodnot& parallaxy vibec: v

8", 79835 4 0, 00039.

Vezmeme-li pro rovnikovy polomér Zem& Hayfordovu hodnotu 6378,39 km, dosta-
neme pro prumérnou linedrni vzdilenost Zem& od Slunce z vySe uvedené parallaxy

.1,4953 - 108 km.
Pro massu Slunce dostal Rabe jako vedlejii vysledek svych vg'rpoétﬁ
332.488 mass Zemé.
Abychom vyjadfili massu Slunce v gramech, uZijeme Birgeova urleni massy Zem¢&?)

5,975 - 10%" g,
takZe massa Slunce je
Mg = 1,9866 - 10* g,

1) E.Rabe, A. ]., 55 (1950), 112.
) R. T. Birgt, Rept. Phys. Soc. Prog. Phys. 8 (1942), 90
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Massa naleho Slunce je typickou hodnotou hv&zdné massy. Velki vétiina hv&zdnych
mass je v pom&né izkém intervalu od 0,5 Mg do 5 Mg.

Primér Slunce 1ze vypodist ze znimé jeho vzdilenosti a z jeho zd4nlivého (Ghlového)
priuméru. Vieobecn& piijatou hodnotou zdinlivého sluhetniho priméru pro stfedni
vzdilenost Zemé od Slunce je Auwersova hodnota z konce minulého stoleti 3)

1919”7, 3.
Odtud dostdvime pro délkovy prumér Slunce

1,3914 - 10° km.

V dusledku iradiace je vSak Auwersova hodnota pontkud pfecenéna. Pfi urtovini
merididnovym kruhem zévisf korekce na zenitové vzdélenosti 2, a to podle R. T. Cul-
lena‘) vztahem

3,25 —0", 30 sec 2.

Vedle t&chto zmén, z4vislych na deklinaci Slunce a na atmosféfe Zemé, je pravdépodobné
primér Slunce podroben skutetnym zméndm. Touto otdzkou se jiZ zabyvali Secchi
a Rosa. Podle nich jsou malé, periodické zmény slunentho praméru v t&sném vztahu
k slune¢nimu’ cyklu. Potvrzenim Secchiova-Rosova zikona se zabyval Wolf, Cimino,
a Meyermann.®) Na podklad® price Richardsona a Schwarzschilda o vlastnim'
pohybu skupin skvrn se zd, Ze radiélni pulsace slupe¢nfho priiméru souvisf s dvaadvaceti-
letou periodou povrchového polednfkového posuvu sluneénich plynd. Podle Cimina
se zméni priumér pfi maximdini rychlosti expanse o 200 m za den.

Slunce je i co do prostorové velikosti srovnatelné s normélnimi hv&zdami. Tak polomér

Vegy je 2,5 Rp, Siria A 2R@, 61 Cygni ; R, zatim co alfa Centauri je stejné velké

jako Slunce. Bili trpaslici jsou mnohem mensi. Na pf. hvézda van Maanenova m4i jen
0,006 R@. Druhy extrém tvol veleobfi s priméry stokrit a¥ tisickrit v&tSimi, neZ je
prumér Slunce. Tak na pf. infratervend slozka epsilon Aungae mi polomér rovny .
3000 R

Hustotu Slunce vypoiteme z jeho massy a objemu. Dosud se nepodafilo zjistit rozdil
rovnikového a polirniho priméru. Je tedy Slunce s velkou pfesnosti koule s objemem
1,410 - 10*® cm3. Jeho primérnd hustota je tedy 1,408 g/cm® Odchylky od priimé&rné
hustoty jsou znatné, jak uvidime v daliim (viz model Slunce).

Také hustota Slunce pfedstavuje normalni hodnotu, nikoli oviem pro viechny hvézdy.
Tak veleobfi maji aZ miliardkrét men3i hustotu neZ Slunce, kdeZto na pf. Sirius B mé
hustotu 2 - 108 g/cm?, to jest dv& tuny na jeden krychlovy centimetr.

Gravitaéni zrychleni na povrchu je podle Newtonova zikona

kde G = 6,670 - 10— (v soustav& g cm sec) je gravitaéni konstanta. Tedy
£ = 2,738 - 10* cm/sec?.

Pro srovnéni uvedme, e volné padajici téleso urazi na Zemi v prvni setiné vtefiny ;— mm,

%) G.F. Auwers, A. N., 128 (1891), 367.

49 R.T. Cullen, M. N, 86 (1926), 344. v !
8) Viz Casopis &. tistavir astronomickych, IV (1954), str. 88."
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na Slunci 1,4 cm, kdeZto na bilém trpaslfku Siriovi B 100 m. Pies to, Ze je gravitace na
povrchu slunetnim dvacetsedmkrét v&t3{ neZ na Zemi, je mald ve srovnini s bflymi

liky. .

Zdtivost Slunce je celkové mnoZstvi energie, vyzafované za jednu sekundu. Zikladni
vyznam pro stanoven{ slunedni zéfivosti md slune¢nf konstanta, to jest celkové mnoZstvi
zéfeni, dopadajiciho za jednu minutu na jeden &tveretni centimetr, postaveny kolmo
ke sméru zéfeni (mimo zemskou atmosféru) ve stfedni vzdlenosti Slunce-Zem¢, ProtoZe
zemsk4 atmosféra nepropousti viechno sluneéni zifeni, je tfeba zméfenou hodnotu
sluneéni konstanty korigovat o absorpci. Tato korekce, zejména v UV oblasti slune¢niho
spektra, je dosti nejistd. Podle Abbota je slune¢ni.- konstanta 1,940.cal/cm? - min.
Uns61d$) zrevidoval Abbotova pozorovaci data a nalel pro slunednf konstantu hodnotu
1,901 cal/cm? - min. C. W. Allen?) viak nachéz 1,970 cal/cm? - min. M. Nicolet®)
dostal 1,98 a soudf, Ze chyba méfeni nenf vétdi nez 459%,.

Zifivost Slunce, jak vyplyva z téchto udaji slune¢ni konstanty a ze stfednf vzdélenosti
Zemé&—Slunce, je tedy

. Lo =3,7 - 10° wattd.

Zifivosti hvézd jsou rozprostfeny do velmi Sirokého interyalu. Jsou Cerveni trpaslici,
jejichZ zéfivost je desetitisicekrit mensi neZ zéﬁvost Slunce; naopak Zhavi obfi majf
zéfivost desetitisicekrit vét${ neZ Slunce.

Efektioni teplota. NemtZeme hovofit o teploté sluneinf atmosféry, aniz bychom
uvedli, jaky druh teploty a kterou vrstvu atmosféry méime na mysli.

Teplotu Slunce (a hvézd vibec) uréujeme vyhradné podle zikonid zifeni, nebot jen
zéifenf nAm mii¥e podat zprivu o stavu hmoty ve vcsmiru Ne)duleixté)ﬁi z téchto zikonl
jsou:

a) Planckiv zikon, kterym se Hdi rozdéleni energie ve spektru &erného tilesa.
Teplotu &erného télesa, jehoZ rozd&leni energie ve spektru nejlépe odpovidd hv&zdg,
nazveme barevnou teplotou hvézdy.

b) Stefaniv zikon, podle n¢hoZ je mnoZstvi energie vyzifené za jednu vtefinu
plo3kou jednoho &tveretniho centimetru imérné &tvrté mocniné absolutni teploty:

E=0oT"

Teplotu, uréenou timto zékonem nazjvime efektivni a zna&ime ji T.. .
c) Ionisace plynu se Fdi Sahovou rovnici. Teplotu takto uréenou nazyvime ionisaéni.
d) Excitace atomi plynu se fidi Boltzmannovym zikonem. Tcplotu, urdenou

z intensity spektrilnich ¢ar nazyvéme teplotou excitaéni.
¢) Rozdéleni rychlosti atomi v plynu se fidi Maxwellovjm zékonem. Teplota,

odvozend pomoci tohoto zikona se nazyv4 kineticka.

f) Také rychlosti elektronit jsou rozdéleny podle Maxwellova zikona; odtud
odvozenou teplotu nazyvime elektronovou.

Teploty uréené uvedenymi methodami by vedly k témuZ vysledku jen v tom pfipad¥,
kdyby méfeny plyn byl v thermodynamické rovnovize. Méfime-li naopak povrchové
" .teploty hvézd, dojdeme riiznymi methodami k riznym hodnotﬁm a je tfeba proto uvidét,
o jakou teplotu jde.

" Podle Stefanova zikona je vjkon 1 cm? povrchu hvézdy 4m&my &vrté mocning teploty

T., takZe pro vykon celého povrchu hvézdy, co? je zifivost L, plati :

L=4nR: TA.
®) A. Unsdld, Physik der Sternatmosphdren, Berlin 1938, str. 435.
7) C. W. Allen, The Observatory, 70 (1950), 154.
%) M. Nicolet, Ann. d’Ap., 14 (1951), 249
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Pak tedy pro hv€zdu o znimé zifivosti a 0 znimém poloméru miZeme vypo&itat )e)i
efektivni teplotu. ]c tedy T Slunce teplota ekvivalentniho &erného télesa, které vyzatuje
pravé tolik energie jako Slunce. Pro Unséldovu hodnotu sluneéni konstanty je

T, =5713° K,
kdeZto Allenové hodnoté odpovidé
T. = 5784 K.

Hvézdnd ‘velikost Slunce. Podle peclivého Kuiperova rozboru®) pozorovactho ma-
terilu je zd4nliva fotovisualni velikest Slunce —26,84m 4 0,04. G. de Vaucouleurs‘“)
odvozuje z porovnini Slunce a Siria fotovisudlnf velikost —26,91m 4 0,04, co% je
v dobrém souhlase s Kuiperovym vysledkem. Pfijmeme-li primér, to jest Mpy =
= —26,88m, dostdvime podle vzorce

Mpv ='mp.;— 5 logd + 5
absolutni fotovisudlni velikost Slunce ..
My, = 4,69

(d ve vzorci je vzdilenost Slunce). Tato hodnota odpovidd spektru hvézd dGZ coZ je
v souhlase s pozorovanim.

Rotace Slunece

Od dob Galileovych bylo viem pozorovatelim ziejmé, Ze pohyb skvrn od v§chodniho
okraje slunetniho disku k zépadnimu okraji je zplisoben rotaci Slunce. Dobu sluneni
Totace lze uréit ze skvrn jakoZ i z jinych, trvalej$ich dtvart na sluneinim povrchu, jako
jsou fakule, flokule, filamenty. Jinym zpisobem stanoveni doby rotace je méfeni Dopple-
rova posuvu Car spektra na vychodnim a zdpadnim okraji. Urdenim doby rotace se
zabyvala fada autord. Siderick4 rotace (to jest ototeni 0 360°) trva kolem 25 dnd. ,,Kolem*
v pfedchizejici vét& neznamend nepfesnost urdeni, nybrZ tu skutetnost, Ze rychlost
rotace je zavisli na heliografické 3ifce (diferencidlni rotace). V posledni dob& studovali
N. W. Newton a M. L. Nunn!!) na rozsihlém materidlu z Greenwiche zmény slu-
necni rotace s $ifkou a dobou. Nezjistili 24dné méfitelné zmény pfi stfidini sudych
a lichych cyklu, ani uvnitf cyklu samého. Z mnoha rekurentnich skupm nadli tuto z4-
vislost dennfho otodeni w na heliografické $ifce g:

o = 14°38 — 2,77 sin? .

Moderni spektroskopickd urfeni rotace Slunce provedl W.S.Adams'?) na Mt.
Wilsonu. Pozdéji pokratovali v Adamsovych méfenich St. John, Nicholson, Ri-
chardson, E. F. Adams a jini. Primérn4 lineirni rychlost rotace na rovniku je podle
spektroskopickych méfeni 2,00 km/sec, coZ pfedstavuje 14°, 23 za den. To je hodnota
jen o 19, men3i neZ hodnota Newtonova, odvozeni ze skvrn: 14°, 38 za den. Aviak
rozptyl jednotlivych pozorovatelﬁ je asi 109,.

Piesnost radidlnich mé&feni je sice velkd (na setinu km/sec), aviak systematické chyby
jsou znatné. Instrumentilni chyby, osobni chyba a mistni pohyby ve slune¢ni atmosféfe
mohou znacné zkreslit radidlni rychlost. Tak na pf. Babcock upozomxl“) na to, Ze

% G.P. Kuiper, Ap. J., 88 (1938), 429.

19) G.de Vaucouleurs, Ann. d’Ap., 12 (1949), 287.

1) H. W. Newton, M. L. Nunn, M. N,, 111 (1951) 413.
13) W. S. Adams, Publ. Carnegie Inst.,, Washington, &. 138.
13) H. D. Babcock, Transaction I.'A. U., 6 (1938), 65.
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. rozptyl svétla v zemské atmosféfe i v piistroji miZe sniZit Doppleriiv posuv asi o 4%,.
Otizka zmény rotace s vyskou dosud nen{ definitivné zodpovézena. Celkem moZno
fici, Ze bud rychlost s vyikou pozvolna roste, nebo je na vyice nezévisld.
Adams na pf. zjistil na &fe Ca I (A =4227 A) a na H, systematicky rist Ghlové
rychlosti rotace s vy$kou. Také pokles rotace smérem k pélim je men3f pro vétsf Sifky.
.De Lury zji$tuje,) Ze slune¢n{ skvrny a normilni povrch Slunce maji identickou rotaci,
kdeZto fakule a flokule se pohybuji asi o 19, rychle)l, a protuberance jeté rychleji.
V obifrné studii a protuberancich L. a. M. d’Azambuja nach4zeji,'®) Ze rotace filamentd
v oblastech rovniku je stejnd nebo jen o milo v&t$f ne¥ rotace skvrn, a pokles rotace
filamentd k p6lim je také ponkud men3f ne¥ u skvrn.
Zmifime se konetné& o zajimavém vykladu diferencidln{ rotace Slunce, ktery podévé
Alfvénova theorie vzniku slunetnf soustavy®).

Slunec‘,ni nitro

Sluneéni atmosférou rozumime nejvy$$i vrstvy Slunce, ze kterych k nim pfichézf
piimé zéfeni, Ta &ist Slunce, ze které k nim nepfichdzi Zidny paprsek a o které tedy
neméme piimych zprév, se nazyva slunecnim nitrem. Stav plyni v nitru se velmi odliduje
_ od stavu atmosféry. Objemem je atmosféra rozsihlejii neZ nitro. Jeji massa je viak
zcela nepatrnd, pfedstavuje jednu desetimiliardtinu celkové massy- slunetni. Témef
viechna massa Slunce je skryta pod fotosférou — nejniZ3f atmosférickou ¥rstvou — a je

. proto nepfistupné pfimému pozorovéini. To plati o hvézdich viibec. Poznén{ slunedniho
nitra bylo proto dlouho povaZovino za nemoZnost. .

Pfes tyto beznadéjné vyhlidky dos4hla astrofysika i v tomto odvétvi znatnych dsp&chd.
Nitro Slunce, vzdileného 150 miliont kilometrd, zndme dnes v mnohém ohledu lépe,
ne# nitro planety Zemé, po jejim¥ povrchu chodime. Vznikl novy védni Gsek, ktery se
zabyvi poméry v nitru hv&zd, specidlné Slunce. :

Poznini slunetniho nitra je jednim z nejvétiich mySlenkovych vyboju &lovéka. Pfi
tom vySlo najevo, Ze nitro Slunce nepostrdda vyznam pro n43 Zivot: kdybychom na pt.
hledali pivod eénergie, které pracuje v nalich svalech, pohdnf stroje v tovérnich a viZe
atomy prvka v sloZité molekuly organickych litek, z nichZ je vybudovéino nafe télo,.
nadli bychom kolébku v§i té energie v nitru na¥i hvézdy — ve Slunci. Hled4ni zdroji
nesmirného mnoZstvi energie, kterou Slunce kaZdou vtefinu vyzafuje, znainé pfispélo
k poznini nukleirnich reakci. Pfi ziskdvini atomové energie na povrchu Zemé& &lovék
opakuje pochody, které po miliardy roki probihaly v nitru Slunce. K zékladnim tikohim
studia slune¢nfho nitra patii:

a) odvodit fysikilni vlastnosti v kaZdém misté nitra Slunce,

.b) zjistit, které pochody jsou zdrojem slunein{ z4fivosti,

¢) urdit chemické slofeni sluneéntho nitra a jeho Zasové zmény,
d) hledat souvislost vnitfni stavby Slunce s jeho v§vojem.

‘Methodami studia slune¢nfho nitra (obecn hvézdného nitra) se zde zabyvat nebudeme. -
se o nich miiZe poutit v literatufe,}’) Uvedeme viak v ¢ab. 1. dva poslednf modely
slune¢niho nitra (podle P. Naura):
Uhlfkovy Betheiv cyklus kryje v Naurovych modelech toliko 19, sluneéni zéifivosti,

1) De Lury, J. R. A. S. Canada, 33 (1939), 345
1) L. a M. d’Azambuja, Ann. Obs. Meudon, sv. 6, fasc. 7, 1948

1%) Viz Kleczkovu recensi knihy H. Alfvén, On tln Origin of the Solar System (O ptivodu '
slune¢ni soustavy), Oxford, 1954, v tomto &fsle,

17) Viz na pf. J. Kleczek, Nitro hvézd, Nakl. CSAV, 1956.



Vypolet zéfivosti v poslednim fadku prvé zab. 1. byl proveden toliko pro fetéz proton-
protonovy. Prvni model je v zéfivé rovnovéze ve stiedovych oblastech, kdefto druhy
model m4 velmi malé konvektivni jidro. Pro definitivni zodpov&zeni otizky existence
konvektivniho jidra v na$f hvézdé je tfeba pfesnéj¥ich dajii o opacité sluneénich plyni.

Tabulka 1.

Stavba Slunce podle P. Naura. V prvém sloupci tabulek je vzdélenost od stfedu Slunce (r/R),
v druhém je pomér ke stfedové hustot€ (g/g.), v tietim je teplota uvaZovaného mista (T/T,), v paitém
je pomér massy uvnitf koule o poloméru r k celkové masse Slunce (M,/M), L,/L je pom
koule o poloméru r k celkové zdfivosti slunedni, v $estém sloupci je produkce energie jednim cm3,
v sedmém je opacita x a v tfech poslednich je podil na opacité té2kych prvki (a), vodiku a helia (b),
volnych elektronu (c). Ptisluiné stfedové charakteristiky, jakoZ i jiné vlastnosti obou modeli jsou

zéfivosti

uvedeny v prvé tabulce.
Model I Model 1T
ObsahvodikuX . .. . .. e 0,74 0,76
Obsah t&kgchprvkd Z . . . . . . . 0,0075 0,007%
Primémédmol.véha u . . . . . . . 0,598 0,589
Stfedové hustotag, . . . . . . . . 94,0 g/cm?® 85,7 g/cm®
Stiedova teplota, . . . ... . 13,5-10% °K 13,8 - 10* °K
Zména opacity ce e e ) 0,487 R 0,482 Rp
Opacitauvnitf . . . . . . . . . . 103,46350,75T—3,8 - 108,838 0,8
Opacitavné . . . . .. .. ... - 10"rm T—35 10%%,353T—3,8
Stfedovy polytropni indexn, . . . . ,981 1,5
Polomér konvektivniho jddra 0 0,050 R
Massa konvektivniho jddra .. 0 0,007 Mo
Produkce energievijadie . . . . . . ) 0 0,060 Lo
ZAFIVOSt . . . . . . . e e e e .. 1,007 Lo 1,006 L@
Sluneéni model 1
o : Podil na opacité %,
7R ele. T/T, MM L,/L sle, %
' a b c
0,000 1,000 . 1,000 0,000 0,000 | 1,000 1,21 16 40 44
0,050 | 0,944 0,972 .| 0,008 0,064 0,845 1,24 | 17 41 42
0,001 0,829 0,913 0,045 0,290 0,576 1,31 18 42 40
0,128 | 0,687 0,839 0,114 0,561 | 0,340 1,43 | 20 44 36
0,184 | 0,467 0,716 0,267 0,849 0,123 1,67 | 24 44 32
0,230 | 0,307 0,614 0,419 0,953 | . 0,044 1,04 | 30 43 27
0,276 | 0,192 0,525 0,561 0,987 0,015 2,32 | 39 | 38 23
0,334 9,98-10—* 0,428 0,710 0,998 0,003 2,73 | 46 35 19
0,397 | 4,69 -10—* 0,343 0,826 1,000 0,001 3,40 | 56 29 15
0,482| 1,66-10—* 0,252 0,919 1,000 0,000 4,20 | 64 24 12
0,529 | 9,51-10— 0,211 0,948 1,000 0,000 514 | 69 21 10
0,570 5,62-10—2 0,179 0,968 1,000 0,000 5,62 70 20 10
0,606 | 3,50-10—2 0,155 0,979 1,000 0,000 571 | 71 20 9
0,637 2,31-10—* 0,136 0,986 1,000 0,000 6,14 | 72 20 8
0,664 1,58-10—3 0,121 0,990 1,000 0,000 6,44 | 72 20 8
0,687 1,12-10—* | 0,109 0,993 1,000 0,000 682 | 73 19 8
0,707 | 8,20-10—* 0,099 0,995 1,000 0,000 7,21 | 74 19 7
0,742 4,70-10—¢ 0,083 0,997 1,000 0,000 749 | 74 [ 19 7
0,783 | 2,23-10—* 0,066 0,999 1,000 0,000 864 | 77 17 6
0,820, 1,06-10—* 0,052 1,000 1,000 0,000 10,97 82 14 4



Sluneéni model II

Podil na opacité %

7R ele, T|T, MM L,L ele, x -
a b c

0,000 1,000 1,000 0,000 0,000 1,000 1,14 15 38
0,050 0,956 :° 0,971 0,007 0,060 0,850 1,18 17 38
0,091 0,860 0,907 / 0,042 0,278 0,582 1,28 18 40
0,128 0,734 0,828 0,107 0,547 0,345 1,43 20 43
0,184 0,518 - 0,699 0,259 0,843 0,124 1,75 25 45
0,230 | 0,348 .0,594 0,415 0,952 0,043 2,10 | 30 44
0,276 | 0,218 0,504 0,562 0,987 0,014 | 2,51 | 37 41
0,334 0,112 0,408 0,717 0,998 0,003 3,09 47 36

0,397 | 5,16-10—* | 0,325 0,835 1,000 | 0,01 | 400| 59 | 28
0,482| 1,75-10—*| 0,238 | 0,927 1,000 | 0,00 | 485 | 65 | 24
0529 9,64-10—*| 0,099 | 00956 | *1,000 | 0,000 | 545 | 69 | 22
0,570| 5,58-10—*| 0,169 | 0,973 1,000 | 0,000 | 583 | 70 | 21
0,606 3,40-10—3 | 0,146 | 0,982 1,000 | 0,000 | 59| 71 | 20
0,637| 2,19-10-3| 0,128 | 0,988 1,000 | 0,000 | 630 | 72 | 20
0,664| 1,47-10—*| 0,114 | 0,992 1,000 | 0,000 | 651 | 72 | 20
0,687| 1,02-10—*| 0,02 | 0,994 1,000 | 0,000 | 680 | 73 | 19
0,707 7,37-10—%| 0,093 | 0,996 1,000 | 0,000 | 7,08| 74 | 18
0,742| 4,12-10—*| 0,078 | 0,998 1,000 [ 0,000 | 7,17 | 75 | 18
0,783| 1,88-10—4| 0,062 | 0,999 1,000 | 0,00 | 906| 79 | 15
0,820 “8,60-10—5 | 0,049 1,000 1,000 | 0,000 [10,74| 82 | 13

bt et et bt D) N O WO D

Nukledrni reakce v nitru Slunce. Jak jsme jiZ vidéli u Naurova modelu Slunce, je pfi
teplot® 13 miliond stupfiti nejduleZit&jsi fetézec jadrovych reakci (PP), ktery miZeme
psit takto

2'H 4 21 H—2}H + 2e* + 2 neutrina,

2H + 2lH->2He + y,
SHe + }He—>4He + 2! H.

Vysledkem reakci je tedy vytvotfeni heliového jidra He, dvou positronii a dvou neutrin
ze &yt protond. Protoze positrony piechézeji za wcast elektrond v kvanta y, miZeme
Hci, Ze ze 4 protond a 2 elektroni se vytvofila &istice « a 2 neutrina.

Zavislost produkce energie v 1 cm?® & (PP) stfedovych oblasti Slunce je podle Sal-
. petera

T \¢
e(PP)=0,10- gx’(lo,) s

kde o jc hustota, x procentuélni ‘obsah vodiku a T je teplota

Chemické sloent Slunce. V theorii hvézdného nitra se theoreticky odvozu)e tak zvani
Vogtova-Russelova poutka. Podle nf je stavba hvézdy uréena jednak velikosti jeji
massy, jednak chemickym sloZenim. P{imé studium chemického sloZeni Slunce spektraln{
analysou se tyké toliko povrchovych vrstev. O chemickém sloZeni nitra ziskévime infor-
mace nepfimo, z theorie vnitini stavby.

Chemické sloZen{ slunetni atmosféry, ziskané rozborem absorpénich &ar, je patrné
z tab. 2., ve které je pro srovnini uvedeno té% chemické sloZeni meteoritd.

Chemické sloZeni slune¢nfho nitra vyplyvé ze dvou stfedovych podminek:

a) zétivost L, pro r— 0 konverguje k 0,

b) massa M, pro r =0 konverguje k 0.
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Tabulka 2.
Chemické sloZenf sluneéni atmosféty a meteoritii. Cisla udévaji logaritmus po¢tu atomd, p¥i em#
za zéklad byl vzat vodik, jehoZ log je poloZen rovny +12,00. Na stejnou stupnici byl pfeveden
obsah prvki v meteoritech (Brown, Urey). Udaje s jednim desetinnym mistem jsou od H. N. Rus-
sella a bude zapotiebi je zrevidovat

Meteority . ’ Meteority
Prvek Slunce ; Prvek Slunce
Brown Urey . Brown Urey
H 12,00 C— _ Zn 4,53 3,70 3,76
Li 1,26 2,73 3,50 | Ge 2,6 3,90 3,54
Be 2,18 2,10 2,70 Sr 2,88 3,11 3,11
(o] 8,58 —_ _ Y 2,7 2,50 2,49
Na 6,28 6,16 6,21 Zr 2,3 3,68 3,65
Mg 7,40 7,45 7,44 Nb 2,2 2,45 2,35
Al 6,06 5,45 5,41 Mo 1,8 2,78 2,27
Si 7,15 7,50 7,50 Ru 1,3 2,47 1,82
K 5,15 5,34 5,04 Rh - 0,1 2,04 1,35
Ca 6,28 6,33 6,25 Ag 0,6 1,93 1,78
Sc 3,1 2,76 2,73 Ba 2,21 2,09 2,02
Ti 4,96 4,92 4,76 La 1,2 1,82 1,82
A\ 4,05 3,90 - 3,68 Ce 2,0 1,86 1,86
Cr 5,20 5,48 5,41 Nd 1,6 2,02 2,02
Mn 5,40 5,39 5,33 Sm 1,1 1,58 1,54
Fe 7,14 71,76 - 7,33 Eu 1,0 0,95 0,95
Co 5,2 5,50 4,96 W —0,2 2,77 2,61
Ni 6,2 6,63 6,09 Pt 1,2 2,44 1,68
Cu 4,9 4,16 4,12 Hg 3,0 _ —0,72
Pb 1,7 1,8 1,8

Obsah
véhové v % l v poitu atomi
Vodik . . ... ... ..... . 70 1600
Helium . ... ... ...... 28 160
Oskupina . . . . ... ..... 1,4 2
Kovy . . . . . . .. .. .... . 0,4 0,315

Stdr Slunce a jeho vyvoj v disledku chemickych zmén v nitru. Energie hv¥zd se uvolfiuje
pfeménou prvki, kterd probiha pfedeviim ve stfedovych oblastech. V kazdém pripadé
se chemické sloZeni béhem doby méni. U hvézd, kde neni litkové vymény mezi atmosférou
a nitrem, doch4zi béhem doby k vyhranéné chemické diferenciaci. Pfikladem mohou byt
niZe uvedené Ledouxovy vysledky.

Podle Ledouxova modelu probfhajf nukleirni reakce ve stfedové oblasti, kterd pfed-
stavuje 15,5/100 celkové sluneéni massy Mq.

JestliZe chemické sloZeni Slunce bylo po jeho vzniku viude stejné, vede nés Ledouxiv
model k tomuto zdvéru: v disledku nukledrnich reakci se ¢4st vodiku v jadfe pfeménila
v helium. Jeho obsah poklesl z pivodnich 56%, na 26%, (to jest o 30%,). V helium se

(155 30
oo 100 —~vodiku. Z této pfeménéné lﬁtky se 7,1/1000

uvolnilo ve form¢ zéfeni podle znimého Einsteinova vztahu E = mc®. Za pfedpokladu,
Ze zéfivost L b&hem Zivota Slunce nebyla podrobena velkym zmémim, bylo tedy tfeba
k dosaZeni dne$ni rozdilnosti v chemickém sloZeni

tedy celkem pfeménilo Mg
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, Mo Joo " 100 1000 ‘z]’ Lo
roku, to jest pét miliard rokd, coZ odpovida pfesné stafi nafeho Slunce. Uvedeny piiklad
ukazuje, jak velké jsou chemické zmény, zplisobené nukledrnimi reakcemi. Ledouxova
methoda, aplikovani na jiné hvézdy, by ndm mohla dit cenné informace o jejich stafi.
B&hem doby se v nitru zmen$uje obsah vodfku, aZ dojde k jeho dpInému vylerpéni.
Vytvoii se isothermni jidro bez nukledrnich zdrojt energie. Co do massy se isothermni{
jadro pozvolna zvétiuje. Jeho rist ma viak své meze. Chandrasekhar ukézal, Ze hvézda
se stdv4 nestabilni, jakmile isothermni jidro pfesdhne 129, jeji massy. Pfi¢ina je v tom,
Ze pro konetnou massu hvézdy nemiZe existovat libovolné vysoky teplotni gradient
ve vnéj¥fm obalu, ktery by udrZoval vysokou teplotu isothermniho jidra vétifho ne%
129, M. Schénberg a Chandrasekhar studovali, jak by se projevoval riist isotherm-
nfho jidra ve vyvoji hvézdy. Ukézalo se, Ze rychlost ristu jidra zévisi na poloze v hlavni
vétvi Hertzsprungova-Russelova diagramu. je hvézda jasngj8i, tim rychleji nariist4
jejif jadro. Na pf. hvézda o absolutni velikosti 4,5° dosdhne kritického isothermniho
jédra za pét miliard let. Pfi dosaZeni mezni konfigurace )e hvézda o 1= jasn&j3f a jejf
primér oproti pivodnimu vzroste 1,7krat.

- Pfi ubyvani vodiku kryje hvézda svou zifivost z gravitatni energie, v oblasti kolem

isothermnfho jédra dojde ke zvySeni teploty na dvacet miliont stupsid a vice a vné jidra
opét probihaji nukleirni reakce. Kontrakce se zastavi, ale k isothermnimu jédru pfibyvi
- nové vrstva. Pfi tom mus{ dojit k pfestavb& hvézdy, nebot rovnoviZné stavba je riizni
pro nukleirni a gravitatni zdroje energie. Podle Sandage a Schwarzschilda probih4
soudasné s kontrakc{ jadra rozpinéni vnéjitho obalu. Hvézda by tak prochézela stadiem
Lerveného obra.

Pokud se ty&e dalifho vyvoje, neni dosud vhodné theorie. Podle n&kterych theorif
je konetnym stadiem vyvoje hvézdy. bily trpaslik. Pfechod viak nemie byt bezpro-
stfedni, nebot k degeneraci miZe dojit jen u hvézd nepfili§ hmotnych. Hvézdy o velké
masse by se proto dfive musely zbavit pfebytku. Ve vesmiru skutecné znime hvézdy,
které by odpovidaly uvedené zméné,

Druhd moZnost vyvoje hv&zdy je v pulsaci. Pfi rozpinini vnéjiiho obalu-mohou nastat
takové podminky, Ze hvézda zalne pulsovat. Podle Eddingtona je pulsace projevem
vnéjiich vrstev hvézdy (konvektivni vrstva). Potom, oscilujic, pfestane hvézda zvétSovat
svilj objem a muZe prochizet dosti dlouhym tdobim svého Zivota jako cepheida.

Je tieba v8ak zduraznit, e b&hem vyvoje se méni nejen chemické sloZeni, ale i massa
hvézdy. Dostateéné velky pokles M by posouval hvézdu doprava v hlavni vétvi Hertz--
sprungova-Russelova diagramu, tedy k mendim zéfivostem, kdeZto zména chemického
sloZen{ ji posouvd-nahoru k vétiim zéfivostem. '

[ 155 30 7.1

Atmosféra Slunce -

Slune¢n{ atmosféra sestivéd ze tf vrstev: z fotosféry, nejni$i &4sti atmosféry, z niZ je
emitovino spojité zifeni. Nad nf je chromosféra a jesté vySe korqna. Rozhrani mezi
fotosférou a chromosférou je v optické hloubce 7 = 0,003. Pfechod od chromosféry do
korony je charakterisovin vysokym gradxcntem teploty. Tato pfechodni vrstva ve
vy3ce 6 aZ 20 tisic kilometrd nad fotosférou je n&kdy nazyvéna ©ys$f chromosférou.

Ne)pfwné)ﬂ methodou poznin{ fatosféry je rozbor okra)ového ztmavéni a absolutni
méfeni energie vé spektru ze stfedu disku. Vysledkem je uréeni teploty, tlaku plynd,
elektronového tlaku a primé&rného absorpéniho koeficientu jako funkce hloubky v atmo~
sféte. Ukazuije se, Ze podstatnou tlohu ve spojité atmosféfe mé negativni iont H—, alespost
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v rozsahu 4000 A aZ 24000 A. Je viak zapotfebi je$t® dalitho zdroje opacity,!®) nebot
model mus{ mit o 35—409, v&t3{ opacitu, aby jeho vypolteny tok zéfeni souhlasil s po-
zorovinim. Nen{ také znémo, zda pro 25000 A H— vysvétli zcela opacitu.’®) A% do ne-
dévna nejlplnéj$i pozorovéini okrajového ztmavéni a rozdéleni energie ve spektru byla
od Abbota.?®) Sahala aZ k 22000 A. Nov4 méfeni provedli Peytureaux®) v oblasti
10000 A az 25000 A a Pierce et al.2?) pro 6000X aZ 102000 A. Pierce se zabyval
pozorovénim pro A <3000 A. Zména profilu Frauenhoferovych &ar od stfedu k okraji
skytd také cenné informace o stavbé slune¢ni atmosféry. Dopliiuje vysledky, ziskané
. ze spojitého zéfeni. V tomto ohledu je dileZitd identifikace &ar CO u 2,3 4.28) Pro svij
.vysoky disociaéni potenciil (9,6 eV) je CO koncentrovino vysoko v atmosféie (v <C 0,05)
a miZe tak poskytovat cenné informace o stavbé vnéjsich vrstev Slunce.

Jinych method se uZivd pfi studiu chromosféry a korony. Zdrojem informaci jsou
jednak expedice za sluneénim zatménim, jednak pozorovini na radiovych vinich. Jako
ptiklad uviddime Piddingtontiv model (viz obraz), ziskany mé&fenim intensity radio-
vého zafeni Slunce. Ud4v4 stavbu nizi a vy$§i chromosféry. Kineticka teplota elektrond
v chromosféfe, urtend z intensity radiového zifenf na centimetrovych vinich (kolem
5000° K) dobie souhlasf s excitaini teplotou z &ar Fe I*) a He I*5). Ionisaéni teploty,
odvozené z ¢ar kovi, jsou také kolem 5000° K. Na druhé strang intensity vodfkovych
Zar, He I a 4686 A He II svéd& pro vysii teploty, totiZ pro 9000, 11000 a 20000° K.2)
Je n&kolik argumentt pro vysokou teplotu nizké chromosféry, v&tdina mé&fenf viak sved&
pro nizkou teplotu.

V dal$im shrneme argumenty, uvéddéné pro vysokou teplotu nizké chromosféry: .

a) Maly gradient tlaku, odpovidajici teploté pfiblizn€ 50000° K. Avsak spikule ukazujf,
%e chromosféra neni nadniSena thermicky. ‘

b) Emise heliovych &ar (do 8 tisic km). Emise heliovych car s excitatnim potencidlem
20 a 48 eV nastdvd v piipad¢ thermodynamické rovnovéhy pfi teplotich vé&tSich neZ
20000° K. Aviak flash spektrum s mnoha Carami neutrédlnich kovi svédd proti tak
vysoké teploté. Heliové ¢iry mohou byt superexcitoviny, to jest excitoviny néjakym
&initelem, pusobicim jet¢ mimo teplotu. MiZe jim byt UV zifeni korony a vysoké .
chromosféry.2?)

c) Sitky vodikovych a heliovjch &ar pro 1500 km podle Redmanovych spektro-
grami sv&ddi pro teplotu pfiblizn¢ 30000° K.

Pro nizkou teplotu chromosféry sv&déi:

d) Slune¢ni emise na ... 1 cm (viz Piddingtonidv obrizek).

e¢) Ionisace a excitace kovil. Mnoho dar ve flash spektru je v absorpci. ve fotosféfe.
Teploty obou se tedy nemohou piili$ lidit. , )

f) Wurm studoval vyskyt zakizanych &ar v chromosféfe.?8) ProtoZe zakizané &iry
iontu Fe II nejsou pozoroviny, je teplota nizké chromosféry kolem 5000° K.

18) S. Chandrasekhar, Miinch, Ap. J., 104 (1946), 446.

1%) Neven, De Jager, BAN, 11 (1951), 291.

20) Smithsonian Ann., 4 (1922), 203.

1) Contr, Inst. Ap. Paris, ser. A, &. 53, 83.

M) Ap. J., 112 (1950), 289.

13) L. Goldberg et al, Phys. Rev., 85 (1952), 140.

) W.Petrie, J. R. A. S. Canada, 38 (1944), 137.

35) L. Goldberg, Ap. J., 90 (1939), 414. .

%) G. G. Cillié a D. H. Menzel, Harvard Circ., & 410, 1935.

1) S. Miyamoto, Mem. College Sci., Kyoto U., 25 (1947), 31; I.S. Sklovskij, Trudy
GAIS, sv. 20. )

8) Zeitschr. f. Ap., 25 (1948), 109.
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- 8) Rozdélen{ intensity v Balmerov¢ kontinuu zévisf na rychlosti zachycenych elektrond.
a dovoluje tak urdit elektronovou teplotu. Krat®®) nachézi odtud teplotu T = 6200° K.
h) Pro nizkou teplotu sv&di také Balmerova diskontinuita. P¥i T = 30000° K by se
totiZ v Balmerov& diskontinuité¢ muselo uplatfiovat je$t& Paschenovo kontinuum. Nic
takového se viak v nizké chromosféfe nepozoruje. : -

TtK)
0 6 ‘ 1011
. b\ .
\
107 1070
(104 109
a — ' g
¢ r—-r _N- ----- W
103 108

0 2 4 6 '8 10 12 14 16 18 20
vyska nad zdkiadnou chromosféry x 108cm

Obr. 1.

i) Chromosféra a korona majf stejny podil na UV-zéfeni, které ionisuje hornf vIStvy
zemské atmosféry. Pro T = 30000° K by viak nizké chromosféra musela vyzafovat
UV zéfenf o n€kolik f4di intensivnji. Ionosférick4 méfenf tak sv&d& pro nizkou teplotu
chromosféry. | .

V posledni dob€ vysvétluji n&ktefi astronomové body b) a c) pfedpokladem, %e chromo-
sféra nenf homogenni. Sestévé ze dvou druhirsloupcii: horkych ,,heliov§ch* a chladnych
spikuli.?) :

Mnohem lep3f shoda je v urleni teploty a hustoty nejvy33i atmosférické vrstvyy — |
korony. Podle optickych a radiovych m&fenf je jejf teplota kolem jednoho milionu stupiid.
Fraunhoferovy ¢iry ve vnéjii a stfednf korong jsou zplisobeny rozptylem na prachovych

) Izv. Gl. A. Obs. Pulkovo, 18 (1951), 1, &. 147. _
%) Athey, Menzel, Ap. J., 123 (1956), 285. Krat, DAN, 106 (1956), 619.
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asticich.3) Jde o &astice v meziplanetirnim prostoru.3? Méfenim jasu a polarisace korony
Ize odd&lit sloZku, vznikajici rozptylem na meziplanetérnich &sticich, od slozky, vzni-
Kkajici rozptylem fotosférického zafeni na volnych elektronech v koroné.

Van de Hulst vysvétlil*®®) koronéini paprsky pohybem plyni po magnetickych silo-
tarich. Hustota v paprsku pfevySuje okolnf koronu asi pétkrat.

Podle dne$nich nazori m4 sluneéni atmosféra strukturu patrnou z ab. 3.

Slunedni ¢innost

Dosud jsme se zabyvali rovnovaZnym stavem slunecni atmosféry. V slunetni atmo-
sféfe viak pozorujeme fadu pfechodnych z;evu, které souborné nazy‘vé.me sluneéni
dinnosti. Jsou velmi rozmanité a rozumime jim jen malo. K sluneéni &nnosti po&itime:

a) Slunetni skvrny, jejich frekvenci, rozloZeni na disku, plo$nou velikost, strukturu,
pohyb, magnetické pole a vyvoj.

b) Fotosférické a chromosférické zjevy, doprovazejici skvrny: fakule, flokule, jemnou-
strukturu chromosféry, chromosférické erupce, jejich emise korpuskulirni, ultrafialova,
radioemise a kosmické zifeni, protuberance a filamenty typu sluneénich skvrn.

c) Protuberance, které do jisté miry pfedstavuji pfechod mezi koronou a chromo-
sférou, a které nemusi byt viziny na slune¢ni skvrny. .

d) Koronilni poruchy nad sluneénimi skvrnami.

Viechny tyto zjevy tvoii ¢asto mistni a asovy celek, nazy'vany aktivn{ oblast. Pod-
statnym Cinitelem v Zivoté aktivni oblasti je jeji magnetické pole. Zavedeni magnetickych
a elektrickych sil do slunetni fysiky znamenalo velky pokrok. Vznikl v&dni wsek astro-
nomie — ‘magnetohydrodynamika.)

Ve slune¢ni atmosféfe probihd fada pohybd. Uvedme nékteré: vzestupné a sestupné
proudy v konvektivni zoné¢ pod fotosférou, granulace, spikule, pohyby ve slunecnich
skvrnich (Evershediv efekt), diferencidlni rotace, pohyby protuberanci a filametd
smérem k p6lim, pohyby skvrn v $ffce a délce, pohyby korony, nahodilé pohyby zji§téné
pomoci kfivky ristu, polednikové pohyby fotosférickych plynt v zavislosti na jedenicti-
letém cyklu (Richardson a Schwatzschild) atd. Interpretace uvedenych pohybi
je znacné slozité. Reynoldsovo dslo je téméf vidy vétdf neZ 1000, takZe pohyby majf
spiSe turbulentni ne? laminirni charakter. Podminky ve slunenf atmosféfe jsou pEiznivé
pro vznik nirazovych vin, Koneéné hydrodynamické proudéni je komplikovéno elektro-
magnetickymi efekty, nebot plyny’ sluneni atmosféry jsou vysoce ionisované (jsou
dobrymi vodidi) a proudéni se déje v magnetickém poli. MizZe to byt celkové pole,
pole skvrn nebo mistni magnetické pole, jakych je moZno slunetnim magnetografem najit
vét3f mnoZstvi. K popséni pohybii plynti je tfeba mimo hydrodynamickych zikont
pouzit Maxwellovych eletromagnetickych rovnic. Kombinaci hydrodynamiky a elektro-
dynarhiky se dostal do rukou astronomi mocny néstroj vyzkumu — magnetohydro-
dynamika (téZ zvany hydromagnetika nebo kosmick4 elektrodynamika) — nejen Slunce,
ale i mezihvézdné hmoty, galaxif, hvézd a kosmologie.?5) Proudéni ve sluneénf atmosféfe
miZe nabyt formy magneto-hydrodynamickych vin, jak ukizal H. Alfvén. Vysledky .
ve slune¢ni fysice jsou pozoruhodné a, bohuZel, dosud méilo znimé. Zasluhovaly by
zvla$tntho pojednéni. TotéZ moZno fici o jednotlivich projevech sluneini &innosti.
Vétiina usili byla dosud v&noviéna spise jejich fenomenologické striance, za kterou vlastni
fysikilni prizkum zna¢né pokulhéva.

31) W. Grotian, Zeitschr. f. Ap., 8 (1934), 124.

3%) Van de Hulst, Ap. J., 105 (1947), 471.

1) BAN, 11 (1950), &. 410.

) H. Alfvén, Cosmical Electrodynamics, Oxford 1950.

35) Viz pozn. 1),
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Sluneéni vlivy na Zemi

Sluneni &nnost ovliviiuje ionosféru, magnetické pole Zemé& a zpisobuje polﬁrni
zéfe. Plsobeni se d&je prostfednictvim zifeni UV, nebo korpuskulirniho. Zikladnim
problémem ve studiu vlivii Slunce na Zemi je pfedpovidini pozemskych poruch z po-
zorovani sluneénf &nnosti. Ionosférické a magnetické poruchy mohou byt vyvoliny
UV-zifenim nebo. proudy korpuskuli z aktivnich oblastt, UV-zafen{ vyvolivéd Dellin-
geriv efekt a magneticky hi¢ek. Oba pro]evy jsou pozorovany pfi n&kterych velkych

erupcich.

Proud korpuskuli dobéhne na Zemi asi za jeden den. Zpusobi difusni odraz radiovych
vln od ionosférické vrstvy, magnetickou bouti, pfipadné i jasnou polérni z4fi. V poslednf
dobé se hromadi pozorovéni vzristu neutronové slozky kosmického zéfenf po velkych
_ erupcich.

Velké chromosféncké erupce byvajf provizeny zna¢nym zvySenim intensity radiového
$umu. Tento vliv miiZe rudivé zasdhnout v radiovém vysflinf nebo v radiolokaci.

Je velké mnoZstvi praci, které studujf vliv sluneni &innosti na cirkulace troposféry.
ProtoZe Slunce zasahuje do Zivotniho prostfedi ClovEka, nabyvé tak jeho pczorovéni
praktického vyznamu. Dnes se 0 zmény na Slunci mimo astronomi zajimaijf geofysikové,
energetikové, radiotechnika, meteorologie a klimatologie, medicina atd.®%)

Stafi nirodové namnoze uctivali Slunce jako boha. Byli si plné védomi jeho vyznamu
pro viechen, Zivot. Pamitky, které po nich zbstaly, svedd o jejich velkém pozorovatclském
nadéni a o znalostech pohybt Slunce i ostatnich nebeskych t&les. Moderni véda vyznam
Slunce pro Zivot jen zdiraznila a odivodnila. Moderni &lovék viak dovede astg s na-
prostou neviimavosti pfechizet moderni objevy o Slunci, o tomto zdroji v§eho Zivota
na Zemi, o vesmirovém télese s velmx zajimavym vlastnim Zivotem.

: " Tabulka 3.
Stavba slune¢ni atmosféry K
. . logn
Atmosférickd vrstva (k’x'n) ( cm—‘l) ) (.,17(‘) ! Vodik
Koronavnéjdi . . . . . . 1,4-10¢ 5,3 1,5-10¢ jonisovan
stfedni . . . . . 7108 6,2 1,510
vonitinf . . . . . 1,4- 108 1,6 1,5-10¢
2,1-10¢ 8,3 1,0 - 10¢
Horni chromosféra 14-10 8,7 3-10% ionisovin
(zna¢né nejisté) . . . . 7-10% 9,7 2,5-104
Spodni chromosféra . . . . 4-10 10,0 6100
1000 10,7 5300 neutralni
500 11,0 4900
Sluneéni okraj (r = 0,003) 0 12,1 . 4500
fotosféra v = 0,01 —100 12,3 4500 :
0,10 —210 12,7 5000
1,0 —335 13,8 T 6400 neutrdlnf
2,0 —360 14,3 7000
3,0 —375 14,7 7300

T v tabulce znadi optickou hloubku. Tabulka je pfevzata z Van de Hulstovy préce v The Sun,
Chicago 1953.

30) Podrobnéu o t&chto otdzkéich viz posledni a pfedposledni knpltolu knihy J. Kleczek, Nitro
Slunce a %ivot na Zems, Orbis 1955.
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