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ABSTRAKT 
Diplomová práce se zabývá výpočtem spektrální záře K-koróny, spojité části spektra, 

které vzniká Thomsonovým rozptylem slunečního záření na volných elektronech v koróně. 

Je zde popsán vliv Dopplerova jevu, který vyhladí sluneční spektrum obsahující mnoho 

absorpčních čar na hladkého spektra K-koróny. To vytváří základní model pro metodu 

měření teploty, který plánuje NASA použít na sondě ONSET. Dále je zde diskutována 

definice teploty pro sluneční korónu. 

KLÍČOVÁ SLOVA 

Koróna, K-koróna, thomsonův rozptyl, ohřev koróny, teplota, měření teploty, ONSET 

ABSTRACT 
This thesis is about the calculation of a spectral radiance for the K-corona, the continuius 

spectral part which arise from the Thomson scattering of a solar radiance of free electrons 

in the corona. Also the Doppler effect is described as it smooth down a solar spectrum 

(with many absorption lines) to a smoother spectrum of the K-corona. It's also possible 

to determine the temperature of free electrons from spectral shape, from which proceeds 

the method of temperature measurement. NASA intends to use this method on the probe 

ONSET. Also, temperature definition and its significance are discussed. 

KEYWORDS 
Corona, K-corona, thomson scattering, coronal heating, temperature, temperature me

asurement, ONSET 
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1 ÚVOD 

1.1 Motivace práce 
Je bezpochyby, že Slunce má pro lidstvo esenciální význam. Je však otázkou, jestli 
je pro Zemi pouze stabilním zdrojem záření, anebo jestli sluneční erupce, skvrny či 
jiné projevy magnetické aktivity Slunce mají na lidstvo nějaký nezanedbatelný vliv. 

První diskutabilní otázkou je vliv na zemské klima. Zajímavá je například kore
lace mezi záhadným snížením sluneční aktivity (tzv. Maunderovo minimum) v 17. 
století a ochlazením, ke kterému v té době došlo (tzv. malá doba ledová) [1]. Podle 
soudobých záznamů Slunce během 80 let nemělo téměř žádné skvrny. K ochlazování 
však začalo nejspíš docházet ještě dřív, a i slabší korelace v jiných dobách ukazují, 
že vliv není prokazatelně deterministický. Navíc kvůli krátké pozorovací době ještě 
není zcela vyloučená možnost, že jeho vliv na zemské klima je zanedbatelný vůči 
jiným faktorům (více třeba v [2] [3]). 

Další velmi rozporuplnou otázkou je vliv na lidskou psychiku. Je možné, že při 
vyšší sluneční aktivitě se někteří lidé cítí podrážděně. Záhadná korelace je i mezi 
válkami či revolucemi a maximy sluneční aktivity, které se opakují přibližně každých 
11 let [4], například maximum v roce 1917 lze spojit s Velkou říjnovou revolucí a 
maximum v roce 1937 s útokem Japonska na Čínu počátkem druhé světové války na 
Asijském kontinentě. Je třeba si ale uvědomit, že vrchol aktivity není vůbec ostrý 
a „bouřlivá" doba na Slunci trvá přibližně 2-3 roky. To je však dostatečně dlouhá 
doba, aby se někde na světe stal nějaký konflikt a daná korelace může být tedy čistě 
uměle vytvořená vhodným výběrem událostí. 

Nepopiratelný vliv je však u lidských technologií elektromagnetické povahy. Zej
ména pak některé rušení rádiových vln prokazatelně způsobuje Slunce [5]. Důsledky 
většinou nejsou horší než krátkodobé zhoršení signálu. Existuje však možnost, že 
zemi zasáhne tzv. koronální výtrysk plazmatu (coronal mass ejection - C M E ) . To 
se dokonce stalo roku 1859. Podle soudobých záznamů telegrafy jiskřily tak, že 
zapalovaly telegrafní papíry. Dokonce odesílaly zprávu, i když je obsluha odpojila 
od baterií [7]. Je na pováženou popřemýšlet, co by taková událost udělal dnes. 
Nejpravděpodobnější možností je globální poničení rozvodné sítě závisející na síle 
koronálního výtrysku. 

1.1.1 Stav porozumění 

Už jenom z těchto důvodů (a samozřejmě nejen kvůli nim) by se lidstvo mělo snažit 
co nejlépe porozumět Slunci a jeho aktivitě, tzv. slunečním počasí. Je pravda, že 
dnes toho víme mnohem více než před sto lety. Jsou známy termonukleární reakce, 

1 



Obr. 1.1: Koróna Slunce vyfotografovaná při zatměni 2017 v Oregonu. Autoři jsou 
M . Druckmůller, P. Aniol a S. Habbal. Obrázek je matematicky upraven, aby vynikla 
struktura koróny [8]. 

které probíhají v jádru, dále pomocí spektroskopie víme mnohé o chemickém složení 
a v neposlední řadě máme velmi dobře zdokumentované hlavní projevy sluneční 
aktivity, jako jsou sluneční skvrny, erupce, protuberance a mnoho dalších. 

Bohužel naše znalosti mají stále ještě velké mezery. Zejména předpovídání sluneč
ního počasí je na nedostatečné úrovni, a to jak v krátkodobých intervalech, tak dlou
hodobých trendech. Příkladem můžou být odhady z roku 2010, které předpovídaly 
termín slunečního maxima. A . Vecchio aj. odhadovali březen 2013. R. Dabas a L. 
Sharma vypočítali, že to bude už červenci 2012 s nejistotou čtyř měsíců [9]. Nakonec 
nastalo v dubnu 2014. 

Deset hlavních otázek současnosti okolo Slunce vytipoval M . Aschwanden, z nichž 
pouze dvě považuje za vyřešené [10]. Jednou z nevyřešených je ohřev svrchní at
mosféry Slunce tzv. koróny (Obr. 1.1). Ta má podle různých měření teplotu několik 
milionů stupňů, zatímco povrch má „pouze" několik tisíc. Otázkou je, jak dojde k 
takovému velkému ohřátí. Vyřešení této otázky se snaží malým dílem přispět i tato 
práce, ve které je diskutována definici teploty a její měření za pomoci spojitého 
spektra koróny tzv. K-korony. 
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Obr. 1.2: Počítačový model sondy ONSET [11]. 

1.1.2 Sonda O N S E T 

Není překvapením, že se do zkoumání Slunce investuje velké množství finančních 
zdrojů. Nejlepším příkladem je několik desítek sond vyslaných do vesmírů za účelem 
jeho zkoumání. Některé z nich jsou stále funkční a další se už pomalu připravují. 

Novou sondu na zkoumání Slunce s názvem ONSET připravuje N A S A (Obr. 
1.2). Jejím hlavním cílem je pochopit fyzikální vlastnosti koronálních výtrysků pla
zmatu a zejména příčiny jejich vzniku. K tomu je potřeba zkoumat oblast koróny, 
která je blízko Slunce. Tu je však možné pozorovat jen při zastínění Slunce, což 
sonda ONSET plánuje provést stínítkem připevněném na 20 metrů dlouhém vyta
hovacím tubusu. Vedení celého projektu má na starosti J. M . Dávila a k projektu 
byl také pozván prof. Druckmůller jako expert na zpracování obrazu. Sonda by měla 
odstartovat v roce 2022. 

Jedním z problémů, které chce ONSET také řešit, je právě ohřev koróny. V první 
řadě je potřeba důkladně změřit teploty koróny, což se nejčastěji provádí za pomoci 
záření excitovaných iontů (viz kapitola 2.4.1). Na sondě ONSET bude použita jiná 
metoda, založená na sledování fotonů rozptýlených na volných elektronech v koróně. 
Tu vytvořil Cram (1975, [19]) a o 20 let později se N . L. Reginald a J. Dávila rozhodli 
metodu použít ve vylepšené podobě. Nejdříve j i testovali při zatmění Slunce [12] a 
nyní j i plánují použít i ve vesmíru právě na sondě ONSET. 
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1.2 S t ručný popis práce 
Dlouhodobým plánem autora diplomové práce je detailně zkontrolovat metodu na 
měření teploty, která má být použita na sondě ONSET, a případně navrhnout vy
lepšení jak pro měření, tak pro zpracování dat. N . L. Regild napsal o metodě 7 
článků [12-18] v průběhu posledních 20 let, takže je vidět, že se stále na dané me
todě pracuje, ale takto důležitý projekt vyžaduje další nezávislou kontrolu. Navíc v 
článcích jsou některé nedokonalosti, které by si zasloužily opravit. Tato diplomová 
práce je prvním krokem kontroly celé metody. Dalším plánovaným krokem je diskuze 
s N . Reginaldem, vlastní článek a nakonec i disertační práce. 

Samotná tato práce má za úkol popsat základní model použitý pro měření teploty 
a v hrubých obrysech nastínit jeho možnosti. Navíc je cílem detailně popsat aproxi
mace, které jsou v modelu použity, a diskutovat jejich oprávněnost, případně navrh
nout cestu k jejich odstranění. Všechny tyto věci v pracích N . Reginalda nejsou dobře 
popsané a bylo třeba hledat v jiných článcích, zejména pak v článku (Cram, [19]). 
Práce má částečně rešeršní charakter, jsou zde však doplněny některé vlastní výpočty 
a úvahy, zejména výpočet trojného integrálu v 5. kapitole, který na rozdíl od předlohy 
je proveden bez aproximací a dává mírně odlišné hodnoty. Tento výsledek by mohl 
zlepšit přesnost celé metody. 

1.2.1 St ručný přehled práce 

Druhá kapitola je věnovaná diskuzi ohledně definice a měření teploty. Je zde pou
kázáno na její nejasný význam v případě sluneční koróny a je nabídnut alternativní 
popis pomoci funkce pro hustotu částic a rozložení jejich rychlostí v každém místě. 
Navíc je zde diskutováno nejasné názvosloví některých funkcí popisující rozložení 
rychlosti částic při rovnovážné poloze zejména pojem Maxwellovo rozložení. 

Třetí kapitola shrnuje důležité vlastnosti Slunce a koróny pro další teorii. Obsa
huje stručný popis radiometrických veličin pro ujasnění českého názvosloví. Navíc je 
zde vlastní odvození vzorce pro Dopplerův jev využívající 5-distribuci, který je sice 
použit už Cramově práci, ale neuvádí odvození nebo citaci literatury. 

Ve čtvrté kapitole je pomocí spektra Slunce, hustoty elektronů v koróně a vlast
ností Thomsonova rozptylu diskutované v předchozí kapitole odvozen vzorec pro 
výpočet záře K-koróny. Následně jsou rozebrány některé jeho vlastnosti. Konečný 
výpočet dvojného integrálu a následující analýza jsou vlastním dílem této práce. 

Pá tá kapitolu dále rozšiřuje předchozí vzorec započítáním závislosti na vlnové 
délce započítáním vlivu Dopplerova jevu. Tím je získaný vzorec pro spektrální záři 
koróny závisející na teplotě (přesněji na rozložení chaotické rychlosti elektronů) a 
může sloužit ke zpětnému odhadu teploty pomocí měření spektrální záře. 
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2 T E P L O T A 

2.1 Matemat ické funkce pro popis rozložení 
Před začátkem diskuze ohledně definice teploty je nutné si nejdřív určit názvo
sloví matematických funkcí, které při popisu stavu částic budeme používat. Tyto 
funkce je možné najít buď ve statistické fyzice a nebo matematické statistice. Ačko
liv mají oba obory velmi podobné názvy, jsou si velmi vzdálené svými objekty zájmů. 
Zatímco statická fyzika společně s termodynamikou se snaží popsat stav látky, tak 
matematická statistika se věnuje zpracování dat a jejich analýzou. Proto zde vznikl 
i menší nesoulad v názvosloví, který se zde snažíme uvést na správnou míru. 

2.1.1 Gaussova funkce a Gaussovo rozložení 

Gaussovou funkcí nazýváme: 
(x-b)2 

f(x) = ae- — , (2.1) 

kde a, c jsou libovolné kladné konstanty a b je libovolná reálná konstanta. 
Často budeme požadovat, aby funkce měla plochu pod křivkou rovnou jedné. V 

tom případě dostaneme tzv. Gaussovo rozložení neboli Normální rozložení: 

/ * = - — e — ( 2 . 2 ) 
V2-7Ta 

kde \x je libovolná reálná konstanta určující střední hodnotu funkce a a je libovolná 
kladná konstanta určující směrodatnou odchylku (obr. 2.1). 

Zobecnění do n dimenzí je sice přímočaré, ale složitější na zapsání. V exponentu 
může být libovolný polynom 2. stupně o n proměnných, který pro velká čísla diver
guje k zápornému nekonečnu. To zajistí, že celá funkce bude konvergovat k nule a 
obsah pod křivkou bude konečný. Pro termodynamiku je důležitý pouze konkrétní 
třírozměrný symetrický případ: 

2 , 2 , 2 x +y +z 

/ ( w H ( i ^ F e T ' ( 2 ' 3 ) 

Popis vícerozměrné Gaussovy funkce je možné najít ve většině učebnic matema
tické statistiky [20-22]. 

2.1.2 Maxwellovo rozložení 

Nyní uvedeme matematickou definici Maxwellova rozložení, kterou je možné najít 
třeba v (Anděl, [20]). Maxwelovým rozložením nazýváme funkci, která má pro ne
záporné x tento předpis: 
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1.6 

kde d je libovolná kladná konstanta (Obr. 2.2). Pro záporné x je rovna nule. Toto je 
matematické názvosloví, kterého se v této práci přidržíme. Fyzikální význam tohoto 
pojmu je diskutován v kap. 2.2.3. 

2.2 Definice teploty v rovnovážných systémech 
Pro definici teploty v klasické termodynamice je nutné nejdřív definovat termody
namickou rovnováhu. Ta je daná dvěma základními postuláty termodynamiky: 

1. postulát 

Každý makroskopický systém částic po nějakém časovém okamžiku za časově ne
měnných externích podmínek nevyhnutelně dospěje do stavu, ve kterém neprobíhají 
žádné makroskopické procesy a změny. Takový stav nazýváme termodynamickou 
rovnováhou nebo zkráceně rovnovážný stav. V tomto stavu mají všechny stavové 
veličiny konstantní hodnotu [23]. 

2. postulát 

Ve stavu termodynamické rovnováhy jsou všechny vnitřní parametry makrosko
pického systému funkcí vnějších parametrů (např. objem) a jednoho vnitřního pa
rametru (např. teplota T) [23]. 
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Zároveň je tím dána základní vlastnost teploty jako veličiny jednoznačně popi
sující vnitřní stav systému částic. Rovnovážná termodynamika následně dokazuje, 
že takový parametr opravdu existuje. 

Další důležitou vlastností teploty je schopnost popsat situaci při tzv. tepelném 
kontaktu, při kterém si dva systémy můžou předávat energii, ale nedochází k výměně 
částic. Teplotu zavádíme jako veličinu, která určuje směr šíření energie dvou různých 
systémů při tepelném kontaktu. Energie se bude šířit ze systému s větší teplotou. 
V případě, že se energie nešíří ani jedním směrem, mají systémy stejnou teplotu. 
Zároveň platí tzv. nultý zákon termodynamiky, který zajišťuje tranzitivní vlastnost 
teploty. Když se teplota tělesa A rovná teplotě tělesa B a teplota tělesa B se rovná 
teplotě tělesa C, pak se teplota tělesa A rovná teplotě tělesa C. To má zásadní vliv 
na měření teploty pomoci třetí látky, obsažené v teploměru. 

Takto nadefinovaná teplota sice neurčuje přesnou číselnou hodnotu, ale zaručuje 
nám možnost vytvořit lineární stupnici, pomocí které můžeme popsat všechny látky 
v rovnovážném stavu. Je třeba si uvědomit, že tato vlastnost není samozřejmá, 
například všechny barvy, které lidský mozek rozlišuje, nejdou efektivně srovnat na 
jednu stupnici. 

Důležitou podmínkou pro tuto definici teploty je termodynamická rovnováha. 
Popřípadě je tuto definici možné rozšířit na systém, který jako celek není v rov
nováze, ale je možné jej popsat pomocí velkého množství malých systémů, které 
jsou téměř v termodynamické rovnováze tzv. lokální rovnováze [29]. V případě, že 
máme systém, ve kterém nelze popsat ani lokální rovnováha (např. exploze částic), 
tak pojem teplota podle klasické termodynamiky ztrácí smysl [29]. 

2.2.1 Interpretace teploty v kinetické teorii 

Pro jednoatomový plyn si můžeme definovat stupnici teploty pomoci vnitřní energie 
vztahem: 

kde U je vnitřní energie, TV je počet atomů a k je Boltzmannova konstanta. Vnitřní 
energií jednoatomového plynu je součet kinetických energií všech částic. Díky tomu 
můžeme vyjádřit teplotu z průměrné kinetické energie částic: 

kde ostrá závorka má význam průměru přes všechny částice. 
Tato interpretace má však svoje omezení na jednoatomový plyn. Teplota ne

musí být mírou velikosti pouze neuspořádaného posuvného pohybu molekul. U 

U = ^NkT. (2.5) 
2 

(2.6) 
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víceatomových molekul se projevují rotace a také vibrace. Při nízkých teplotách, 
kdy začnou převládat kvantové vlastnosti, některé stupně volnosti kvůli diskrétnosti 
energetických stavů tzv. „zamrzají", a tím pádem se neprojeví. 

2.2.2 Relativist ická teplota 

Jak je vidět z grafu 2.1, některé elektrony se pohybují desetinou rychlosti světla. V 
takovém případě by mohly mít už vliv relativistické korekce. Bohužel však relati
vistické rozšíření pojmu teplota je značně problematické, a to už v rámci speciální 
teorie relativity. Koncept pojmu teplota se v takovém případě rozpadá na několik 
měřitelných veličin [34]. Tyto komplikace přesahují rámec této práce a dále se jimi 
nebudeme zabývat. 

2.2.3 Distribuce rychlostí 

V případě, že máme plyn, který je tvořen jedním druhem částic a je v termody
namické rovnováze, rozložení vektoru rychlosti má tvar třírozměrného Gaussova 
rozložení [25]: 

kde m je hmotnost částic, k je Boltzmannova konstanta a T je teplota (Obr. 2.1). Je 
vidět, že tato třírozměrná funkce pro danou látku závisí pouze na jednom parametru, 
a tím je teplota T. 

Jako matematický důsledek lze odvodit, že velikosti rychlosti jsou dané jedno
rozměrnou funkcí: 

Je však důležité si uvědomit, že tato funkce neurčuje jednoznačně rozložení rychlostí 
částic. Ty by sice mohly mít velikost podle této funkce, ale v případě, že by se 
například všechny pohybovaly jenom jedním směrem, tak by jejich rozložení rychlostí 
nemělo Gaussovo rozložení. 

Nyní se zabývejme významem pojmů Maxwellovo rozložení. J. Anděl tím označu
je vzorec (2.4) [20], L .D. Landau označuje pojmem Maxwellovian distribution výraz 
(2.7) [26] a český překlad Fyziky od D.Halliday a spol. tímto pojmem označuje (2.8) 
[27]. Navíc pro poslední dva jmenované významy se často používá i pojem Maxwell-
Boltzmannovo rozložení [28]. Chaos ve fyzikální literatuře si jde vysvětlit tím, že 
pro fyziky nejsou na prvním místě matematické pojmy, ale fyzikální skutečnosti, a 
proto je pravděpodobné, že většina fyziků pod Maxwellovým rozložením, případně 
Maxwell-Boltzmannovým rozložením, myslí obecně stav látky při rovnovážné situaci 

(2.7) 
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za klasických podmínek. To je jednoznačně určeno Gaussovým rozložením (2.7). 
Abychom zabránili nejasnostem, v této práci se přidržíme způsobu, který je použit v 
[28]. Rozložení rychlostí v rovnovážném stavu budeme nazývat Gaussovské rozložení 
rychlostí částic ideálního plynu, a tam, kde by to mohlo zmást fyzikálně založeného 
čtenáře, se navíc do uvozovek připíše Maxwellovo rozložení. 

2.3 Popis nerovnovážných stavů 

Stav nerovnovážných systémů není možné popsat pouze jedním parametrem. Jed
nou z možností je popsat polohu a rychlost každé částice, to je však pro velké 
množství částí příliš neproveditelné. Alternativně a jednodušeji můžeme popsat stav 
tzv. distribuční funkcí / ( r , p , í ) , která vyjadřuje počet částic, jenž se nachází v ob
jemu (x,x + dx) {y,y + dy) {z,z + dz) a zároveň jejich hybnost se nachází v intervalu 
(Px,Px + dpx) {py,Py + dpy) {pz,pz + dpz). V případě, že chceme znát hustotu částic 
n(x,t), tak můžeme integrovat přes všechny rychlosti: 

n(x,t) = J/(r,p,í)d3v. (2.9) 

A pro získání počtu částic integrujeme přes všechny proměnné: 

N(t) = J/(r,p,č)d3xd3v. (2.10) 

Pro práci s distribuční funkcí je výchozím vztahem Boltzmannova transportní 
rovnice: 

V / - v + V p / - F + ^ = C ( / ) , (2.11) 

kde V je gradient podle souřadnic, V p je gradient podle hybnosti, F je síla působící 
na částice a C(f) je kolizní integrál vyjadřující vliv srážek. 

2.3.1 Teplota - S t řední energie 

Pojem teploty lze zobecnit na nerovnovážné systémy, jenom to není možné provést 
tak, aby se zachovala většina vlastností. Proto je možné j i zobecnit více neekviva
lentními způsoby. Budeme logicky požadovat, aby zobecněná definice v rovnovážných 
stavech dávala stejné výsledky jako klasická definice a pro nerovnovážné stavy určila 
hodnotu, která bude mít jednoduše interpretovatelný význam. V případě volných 
elektronů můžeme použít kinetickou interpretaci a definovat teplotu pomocí vztahu 
pro průměrnou energii (2.6). Navíc oddělíme chaotickou rychlost od společné rych
losti všech částic, kterou definujeme jako průměr všech rychlostí, a teplotu budeme 
vypočítávat pouze z rychlostí po odečtení společné rychlosti. 
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Taková rozšířená definice je možná, ale je třeba jí nepřisuzovat větší váhu než 
jako střední energii chaotického pohybu částic. 

2.4 Měření teploty koróny 

Teplota koróny se většinou udává v miliónech stupňů. Otázkou je, jak se na takovou 
teplotu přišlo. 

2.4.1 Měřen í ionizace iontů 

Už v roce 1869 byla ve spektru koróny nalezena zcela atypická zelená spektrální 
čára [30]. Vlnová délka čáry neodpovídala žádnému známému prvku, a tak se vyrojily 
domněnky, že jde o nový prvek, tzv. korónium. Záhada byla vyřešena až po 70 letech. 
V roce 1939 švédští astronomové Walter Grotrian a Bengt Edlén zjistili, že jde o 
spektrální čáru třináctkrát ionizovaného železa. Následně se objevili i další vysoce 
ionizované prvky, které můžou existovat v plazmatu jen při velkých teplotách (řádově 
v milionech stupňů). 

Obr. 2.3: Poměry iontů plazmatu pro různé teploty, na fotografii koróny je zobrazena 
specifická vlnová čára pro 13krát ionizované železo. Převzaté z [31]. 

Dnes už jsou známy křivky určující množství ionizovaných prvků vyskytujících 
se v plazmatu podle jeho teploty (Obr. 2.3). Je tedy možné změřit v koróně poměry 
mezi ionizovanými prvky a z nich určit teplotu. Tato metoda však předpokládá 
rovnovážný stav plazmatu, který v koróně nemusí být nutně zajištěn. 
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2.4.2 Měřen í chaotické rychlosti volných e lektronů 

L. Cram navrhl alternativní způsob měření teploty pomocí spektra koróny. Jak bude 
ukázáno v 5. kapitole, tvar spektra je silně závislý na pohybu volných elektronů v 
koróně. Za předpokladu rovnovážného stavu je tedy možné ze spektra určit teplotu 
volných elektronů. Je otevřenou otázkou, jestli a jak moc se liší od teploty změřené 
pomocí iontů. 

2.5 Koróna - nerovnovážný systém 

Existuje řada argumentů, proč by situace ve sluneční koróně mohla být odlišná od 
klasických rovnovážných systémů. Postupně si tyto argumenty shrneme. 

2.5.1 Vyzařování částic a malá hustota 

Díky neustálému vyzařování různých částic do vesmíru není Slunce ani koróna jed
noznačně rovnovážný systém. Je však otázkou, jestli stále můžeme mluvit o nějaké 
lokální rovnováze. Ta může být dosažena ve vnitřních částech Slunce, kde je velká 
hustota. Ve fotosféře, chromosféře a koróně je však velmi malá hustota (viz 3.3.1), 
která by byla v zemských aparaturách klasifikována jako vysoké nebo ultravysoké 
vakuum. V takto řídké látce bude docházet k malému počtu srážek. Dokonce ve svém 
zatím nevydaném článku prof. Druckmůller dokazuje, že velká část koróny je tak 
řídká, že v ní nedochází k téměř žádným srážkám. Z toho vyplývá, že mechanismy 
k vytvoření lokální termodynamické rovnováhy jsou zde velmi oslabeny. 

2.5.2 Situace ve vzdálené koróně 

Zajímavá je situace částic pocházející ze Slunce ve velké vzdálenosti od něj (napří
klad u Země), které tvoří tzv. sluneční vítr. Kromě změn rychlostí, které způsobilo 
gravitační a magnetické pole Slunce, by se u částic měla projevit i náhodná tepelná 
rychlost, kterou získaly na slunečním povrchu nebo při kolizích v koróně. Pouze dojde 
k rozdělení částic podle směru jejich chaotické rychlostí. Z toho vyplývá, že tady 
u Země detekujeme sluneční částice pouze s jedním směrem, ale různou velikostí 
rychlosti. Můžou mít tedy teoreticky Maxwellovo rozložení velikostí rychlosti (2.8), 
ale téměř určitě nemají Gaussovo rozložení rychlostí (2.7), a tím pádem není možné 
mluvit o rovnovážném stavu či o teplotě slunečního větru (podle termodynamické 
definice teploty). Částice, které se rozpínají do prostoru a přestávají na sebe působit, 
nemůžou mít Gaussovo rozložení částic. 
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Navíc je možné předpokládat těžko popsatelný postupný přechod od rovnováž
ného stavu (z vnitřních částí Slunce), kde jsou všechny směry rychlostí téměř rov
nocenné, až po sluneční vítr, kde je pouze jeden směr rychlosti. 

2.5.3 Zamrzlá teplota 

Přes všechny problémy s definicí teploty je možné určit tzv. zamrzlou (freezing 
in) teplotu slunečního větru, protože sluneční vítr obsahuje ionty, z jejíchž poměrů 
je možné určit teplotu. Je to však teplota, jak napovídá název, která se už nijak 
nevyvíjí a má vypovídající hodnotu hlavně o podmínkách blízko Slunce, kde dané 
ionty vznikly. 

2.5.4 Al te rna t ivn í distribuce částic 

Zatím jsme poukazovali na narušení rovnovážného stavu pouze prostorovým rozpí
náním. Otázkou je, jestli silné magnetické pole a případně další efekty ve sluneční 
atmosféře nemůžou také zavinit nerovnovážný stav. Některé články [32,33] se snaží 
popsat oblasti, kde ještě jsou směry rychlostí rovnocenné, ale jejich distribuce už 
nemá tvar Gaussovy funkce. Na to používají tzv. rc-distribuce, která se na první 
pohled podobá Gaussově křivce, ale klesá pomaleji, tudíž obsahuje více částic s 
velkou energií. Tohle rozšíření má také výhodu, že limitním případem rc-distribuce 
je klasické Gaussovo rozložení, takže je schopné popsat i rozložení rovnovážného 
stavu. 
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3 F Y Z I K A S L U N C E 

3.1 Radiometrie 
Nejdříve si musíme nadefinovat veličiny pro kvantitativní popis elektromagnetického 
záření. K tomu nám poslouží radiometrie, která používá absolutní veličiny jako ener
gie a výkon, zatímco fotometrie, která studuje obdobné veličiny z hlediska působení 
na lidské oko. Zde budeme řešit pouze radiometrické veličiny. Jejich české názvosloví 
zavedeme podle (Mechlova, [49], s. 402): 

Tab. 3.1: Radiometrické veličiny 

Veličina anglicky alter, název Jednotka 
Zářivá energie E radiant energy - J 
Zářivý výkon P radiant power tok W = Js" 1 

Hustota zář. toku F irradiance, flux density tok, intenzita W m " 2 

Záře I radiance intenzita W m ~ 2 s r _ 1 

Zářivost J radiant intensity - Wsr" 1 

Z alternativních názvů je patrné, že české pojme
nování není bohužel sjednocené a názvy jako tok a in
tenzita se používá pro více různých veličin. Zejména 
slovo intenzita se v astrofyzice s oblibou používaná 
pro záři (Fyzika sluneční soustavy, [37], s. 137), 
zatímco v jiných odvětvích má většinou význam hus
toty zářivého toku. V této práci budeme vždy pra
covat s názvy uvedenými prvním sloupci. 

3.1.1 Záře 

Pro naši práci je nej důležitější radiometrická definice 
záře I, kterou si definujeme takto: 

I(x,y,z,ů,cp,t) 

Obr. 3.1: Záře I je vztažená 
pouze k jednomu směru [37]. 

d 2 P 
[Wm" (3.1) 

cos •íMfžd.S 
kde ů je odchylka kolmice na plochu detektoru od směru záření (viz Obr. 3.1), S je 
plocha detektoru a Q je pozorovací prostorový úhel. 

Speciální vlastností takto nadefinované veličiny je nezávislost na vzdálenosti díky 
prostorovému úhlu v definici. Když například budeme měřit záři nějakého bodu na 
zářivém povrchu, pro různé vzdálenosti vyjde stejně. 
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Neformálně si to lze vysvětlit tak, že když při pozorování s malým pozorovacím 
úhlem budeme řešit záření od dvou různých průřezů pozorovacího kuželu, z nichž 
jeden je 2 x dále než ten první, tak hustotu zářivého toku vzdálenějšího je sice kvůli 
vzdálenosti 4x slabší (tzv. zákon převrácených čtverců), ale na druhou stranu má 
4x větší plochu. Ve výsledku se dané efekty vyruší a každý průřez bude mít stejnou 
záři. 

3.1.2 Spektrá ln í veličiny 

Veličiny z tabulky 3.1 se nazývají integrální a ke každé z nich lze ještě nadefinovat 
tzv. spektrální veličiny, které jsou vztažené pouze k jedné vlnové délce, například: 

h = ^ [Wm^sr- 1 ] , (3.2) 

kde I\ je tzv. spektrální záře. Stejně tak se definuje spektrální hustota toku F\. 
Jednotka, kterou jsme uvedli u spektrální záře, je trochu nepřehledná, protože 

kombinuje rozměry plochy a vlnovou délku dohromady, a proto se občas používá 
[ W m _ 2 s r _ 1 n m _ 1 ] , kde je daný rozdíl více vidět a navíc je vztažená k nanometrům, 
takže při práci s viditelným světlem vycházejí „rozumnější" hodnoty. 

3.2 Slunce 

Připomeneme si vrstvy Slunce (Obr. 3.2) a 
některé jeho vlastnosti[ [39]]. 

• Jádro - termojaderná reakce. 
• Vrstva v zářivé rovnováze - energie se 

šíří hlavně zářením. 
• Tachoklina 
• Konvektivní zóna - energie se šíří 

převážně prouděním. 
• Fotosféra - sluneční povrch. 
• Chromosféra a její přechodová oblast 
• Koróna 
Termonukleární reakce probíhá pouze v 

jádře, jehož průměr je přibližně čtyřikrát 
menší než průměr Slunce. Vzniklým fo
tonům trvá 100 tisíc let než se dostanou 
k povrchu Slunce. Konečná cesta mezi fo-

tosférou a Zemí trvá přibližně 8 minut. Ne- Obr. 3.2: Sluneční vrstvy, poměry 
utrina ze středu na povrch putují 2 sekundy, odpovídají skutečnosti [38]. 
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Intenzivní magnetické pole vzniká nejspíš v tachoklině a konvektivní zóně. Přes
ný mechanismus však není zatím znám. Magnetické pole je zodpovědné za téměř 
všechny nehomogenní struktury viditelné na slunečním povrchu a v jeho atmosféře. 

Fotosféra je tenká vrstva (řádově stovky kilometrů), která emituje 99% sluneční
ho záření. Je to nejvyšší vrstva, která je neprůhledná pro elektromagnetické záření, 
a proto se často nazývá povrchem Slunce. 

Hustota plazmatu se v různých vrstvách velmi mění. V jádru se předpokládá 150 
g-cm - 3 (asi 11 x hustší než rtuť), ve fotosféře už pouze cca 10~7 g-cm - 3 , což činí 10 1 7 

část ic-cm - 3 . To je 200 x méně než vzduch na Zemi, tudíž by to bylo považováno za 
hrubé vakuum. Běžné hustoty v koróně jsou ještě o 10 řádů menší, takže by na Zemi 
byly klasifikovány jako ultra vysoké vakuum (viz kap. 3.3.1). Hustota vesmírného 
prostoru je však ještě o mnoho řádů menší, přibližně 1 část ice-m - 3 . 

Slunce je kulaté, a to až s překvapivou přesností. Současná měření ukazují zploště
ní pouze několik desítek kilometrů. To je dáno tím, že v případě Slunce je dostředivé 
zrychlení na povrchu 10 miliónkrát slabší než gravitační. Měření poloměru však 
naráží na problémy s přesnou definicí povrchu Slunce, což souvisí s tím, že při 
různých vlnových délkách vychází různé poloměry. Tato závislost ještě není zcela 
objasněna [6]. 

Z měření sondy SOHO se prokázalo, že poloměr Slunce se v čase téměř nemění 
[40]. Maximální krátkodobé změny úhlového poloměru Slunce byly vždy menší než 
0,023". Zdánlivý úhlový poloměr Slunce se pohybuje okolo 0,5°, takže změny byly 
v řádu sto tisícin poloměru Slunce. 

Obr. 3.3: Vl iv zemské atmosféry na spektrum Slunce. Vlnová délka 370-470 nm je 
důležitá pro měření teploty, převzaté z [36] 

2.5 

Část důležitá pro teorii Vlnová délka ((trn) 
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3.2.1 Spektrum Slunce 

Důležitá vlastnost Slunce je jeho spektrum (Obr. 3.3). Jeho tvar přibližně připomíná 
záření černého tělesa o teplotě 5 800 K , které nejvíce září ve viditelné části spektra. 
Navíc však sluneční spektrum obsahuje desítky tisíc absorpčních čar (tzv. Fraunho-
ferovy čáry), které jsou způsobeny absorpcí různých prvků ve fotosféře (případně 
i ve vyšších částech sluneční atmosféry). Proto je také možné pomocí těchto čar 
částečně určit chemické složení Slunce. 

Měření spektra ze Země je komplikované zemskou atmosférou. Voda, kyslík, ozón 
a pár dalších prvků v atmosféře pohlcují velkou část slunečního záření, zejména 
některé konkrétní vlnové délky. V případě, že atmosféra nepohltí všechno záření dané 
vlnové délky, je možné sluneční spektrum z pozemního měření dopočítat (při znalosti 
chování atmosféry). Tento postup využil R. L. Kurucz se spektrem naměřeným 
pomocí McMath-Piercova solárního teleskopu v Národní observatoři Kitt Peak v 
Arizoně (Obr. 3.4). Spektrum, které získal, je volně ke stažení [41]. 

395 395.1 395.2 395.3 395 4 395.5 395.6 395.7 395.3 395 9 396 
Vlnová délks [nmj 

Obr. 3.4: Důležitá část spektra pro měření teploty a jeho detail. Spektrum zpracoval 
R. L. Kurucz. 

Pro svoji metodu měření teploty se rozhodl L. Cram (a následně to převzal i N . 
Reginald) použit spektrum mezi 370 nm a 470 nm. Jak je patrné z (Obr. 3.3), tyto 
vlnové délky nejsou ovlivněné atmosférou tak moc jako jiné částí spektra. Navíc dal 
přednost kratším vlnovým délkám, což odůvodnil menší citlivostí spektra na teplotu. 
V této práci se přidržíme jeho rozhodnutí a budeme se zabývat pouze touto části 
spektra (první graf na Obr. 3.4). 

Absorpční čáry je možné dohledat v rozsáhlých online databázích, například dvě 
široké čáry pro 393 a 397 nm, jejíž větší přiblížení lze nalézt v grafech, jsou zaviněny 
dvojnásobně ionizovaným vápníkem [42]. Jak je vidět z posledního grafu na Obr. 3.4, 
pro každý nanometrový interval vlnové délky jsou ve spektru desítky absorpčních 
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čar. Naštěstí jsou velmi detailně proměřené, takže nehrozí jejichž podvzorkování. Na 
každý jeden nanometr vlnové délky je totiž přibližně tisíc změřených hodnot. 

oj 

O) 

-0.2 

-0.4 

- X q : z 1. modelu 

- X -— q , 2 2. modelu 

200 300 400 5O0 600 

Vlnová délka ľnml 
700 300 

Obr. 3.5: Limb-darkening koeficienty ze dvou různých modelů, hodnoty jsou udány 
jen pro několik vlnových délek [43], zbylé hodnoty se získávají lineární interpolací. 

3.2.2 Uhlová závislost sluneční záře 

Sluneční povrch nevyzařuje do všech úhlů stejně. V případě, že by se choval jako 
tzv. ideální Lambertovský zářič, záře by závisela čistě na kosinu z úhlu od kolmice 
(. Tato závislost plyne z geometrických důvodů a nazývá se Lambertův kosinový 
zákon. Složitější závislosti vyzařování můžeme pak modelovat jako funkce cos(. Pro 
sluneční záři můžeme použít tento jednoduchý model: 

\ - = 1 - qx + <?ACOSC , (3.3) 
1o 

kde Jo je záře v kolmém směru na povrch, q\ je tzv. limb-darkening koeficient jenž 
je závislý na vlnové délce. Pro hodnotu q\ — 1 dostaneme jednoduchou závislost 
na cos£. Světelný zdroj, který by zářil převážně přímým směrem, by měl q\ > 1-
Slunce naopak má pro většinu vlnových délek q\ < 1, tudíž i v limitním případě 90° 
má záři (1 — g)J 0. To je nejspíš způsobeno složitostí zářivého povrchu, jeho částečná 
průhlednost a fraktální charakter. 

Představený model použil N . Reginald ve své teorii. V Astrophysical Quantities 
z roku 1973 [43] je tento model představen jako méně přesný, a dokonce v novějším 
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vydání pojmenovaném Allen's Astrophysical Quantities z 1999 [44] tento model zcela 
chybí. Jako přesnější model je nabízen tento: 

Y = 1 - qlx + qix cos C - <?2A + <?2A C O S 2 C , (3.4) 

kde navíc je přidaný druhý koeficient určující závislost s druhou mocninou kosinů. 
Hodnoty koeficientů pro různé vlnové délky se hodně liší (Obr. 3.5). Křivky jsou 

proměřené jen v některých bodech a ve zbylých místech je třeba provést lineární 
interpolaci. Touto cestou se vydává ve svém článku L. Cram i N . Reginald [12], 
kteří čerpají tyto koeficienty ze stejného zdroje, jaký je použit v grafu. Body v okolo 
400 nm působí lehce zvláštně a je otázkou, jestli nejsou způsobeny nějakou chybou 
měření. 

Vl iv obou modelů a vlnové délky je srovnán v Obr. 3.6. Je zde zobrazen ideální 
zářič, oba modely pro 370 nm a zjednodušený model pro 380 nm. Protože koeficient 
q2\ z druhého modelu je v okolí 400 nm velmi malý, můžeme bez větších problémů 
používat zjednodušený model. Ani výsledný vliv vlnové délky není velký i přesto, 
že jsme vybrali místo, kde se limb-darkening výrazně mění. 

Povrch Slunce 

Obr. 3.6: Vyzařování Slunce do různých úhlů podle volby modelu. 

Záři IQ je možné vyjádřit z hustoty zářivého toku F (celkového výkonu dopa
dajícího na m 2) změřeného ze Země. U prvního modelu (3.3) je vzorec odvozen v 
článku (Inhester [45]): 

F= ^ Y T T ( 1 - 9 / 3 ) J 0 [Wm- 2], (3.5) 

kde RQ je poloměr Slunce a D je vzdálenost mezi zemí a Sluncem při měření hustoty 
zářivého toku. Většina měření je však přepočítány na vzdálenost přesně 1 A U . 
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3.3 koróna 

Nyní si shrneme nej důležitější informace o koróně (více v Golub, [47]). Záření, při
cházející z koróny, můžeme rozdělit na několik typů podle způsobu vzniku: 

• K-koróna - kontinuální 
• E-koróna - emisní 
• F-koróna - Fraunhoferova 
• T-koróna - termální 
Tato práce se zabývá hlavně K-korónou, která vzniká Thomsonovým rozptylem 

slunečního záření na volných elektronech. Jak je patrné z Obr. 3.7, blízko slunečního 
povrchu je dominantní. Od ostatních složek koróny se odlišuje velmi vyhlazeným 
spektrem (původ jejího názvu) bez jakýchkoliv absorpčních čar. Toto vyhlazení je 
způsobené Dopplerovým efektem při rozptylu na náhodně se pohybujících elektro
nech (viz 5. kapitola). Záření je také silně polarizované na rozdíl od svého zdroje -
slunečního světla [46]. 

Obr. 3.7: Srovnání jednotlivých složek záření koróny. Záření F-koróny začne domi
novat až pro větší vzdálenosti od středu Slunce. E-koróna je příliš závislá na vlnové 
délce, než aby bylo tohle srovnání relevantní. Převzato z [47]. 

Zcela odlišná je E-koróna. Jejím zdrojem jsou excitované prvky v koróně. Právě 
sem patří dlouho nevysvětlené záření mnohonásobně ionizovaného železa, pomocí 
kterého se poprvé zjistila přítomnost velmi energetických částic v koróně. Při měření 
lze tuto složku od K-koróny snadno odlišit. Zaprvé září pouze na některých vlnových 
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délkách, takže ve spektru tvoří ostrá maxima. Zadruhé jsou dnes tyto vlnové délky 
katalogizovány a pro měření teploty z K-koróny je možné vybrat takovou část bez 
vlivu E-koróny. 

F-koróna vzniká rozptylem na prachových částicích v koróne. Na rozdíl od K-
koróny jsou v ní ještě rozeznatelné sluneční absorpční čáry (Fraunhoferovy - původ 
názvu). V oblasti blízko Slunce je o jeden až dva řády slabší než K-koróna (Obr. 
3.7), a proto j i L. Cram i N . Reginald ve své teorii zanedbávají. Je však otázkou, 
jestli pro přesné měření, o které se N . Reginald snaží, nemělo smysl vliv F-koróny 
více zvážit a případně odečíst od celkového záření. Tato problematika však přesahuje 
rozsah této práce a my se vydáme stejnou cestou jako předlohové články. 

Nakonec existuje ještě T-koróna, která vzniká tepelným zářením prachových 
částic a je podle (Golub, [47]) velmi slabá a zcela zanedbatelná pro práci s ostatními 
složkami koróny. 

3.3.1 Hustota e lektronů v koróně 

Pro určení záře K-koróny, kterému se budeme věnovat v další kapitole, je důležité 
znát hustotu volných elektronů v různých místech koróny. Nejjednodušší přístup 
je předpokládat tzv. symetrickou korónu, kde hustota závisí pouze na vzdálenosti 
od středu Slunce a nezávisí na čase. Jak poukazuje N . Reginald v článku [14], tato 
závislost sice je popsána v řadě článků, ale pokaždé vychází jinak. Tyto nepřesnosti 
jsou nejspíš způsobeny závislostí hustoty na mnoha faktorech, zejména na období 
slunečního cyklu a místě okolo koróny, ze které měření vychází. 

Překvapivě však N . Reginald ve výše citovaném článku ukázal, že jeho metoda 
na měření teploty není příliš ovlivněná hustotou elektronů, a proto nehraje žádnou 
roli jaký vzorec použije. Nakonec se rozhodl použít jeden z nejstarších vzorců, který 
odvodil S. Baumbach 1937 z deseti různých zatmění Slunce: 

Ze závislosti (Obr. 3.8) je patrné, že ve vzdálenosti do 2 poloměrů Slunce klesá 
hustota přibližně s 6. mocninou. Od 4. poloměru klesá s 1,5. mocninou. V této práci 
budeme taktéž používat tuto závislost. 

Jenom poznamenejme, že v případě, že by se přece jen prokázal aspoň malý vliv 
hustoty elektronů na danou metodu, je zde řada způsobů, jak tento vstupní údaj 
vylepšit. Například by se mohla vzít průměrná hustota, která by už měla v sobě 
započítanou fázi slunečního cyklu, ve které se při měření Slunce nachází, a také by 
bylo možné vzít v potaz místo měření (např. jestli rovníková nebo polární oblast). 

(3.6) 
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Vzdálenost od středu Slunce [poloměr slunce] 

Obr. 3.8: Hustota volných elektronů podle S. Baumbacha a jednotlivé části vzorce 
sloužící pro srovnání rychlosti poklesu křivky. 

Poslední možností je kromě měření teploty změřit v daném okamžiku i hustotu, a 
tím zpřesnit výsledek. 

3.4 Thomsonův rozptyl 

K-koróna je viditelná díky rozptylu fotonů na volných elektronech, které se v ní 
vyskytují. K přesnému popisu této interakce je nutné využít kvantovou elektrody
namiku. Avšak překvapivě vzorec pro rozptyl, který se pro popis koróny používá, je 
možné odvodit i v klasické fyzice, i když to vyžaduje zavést řadu sporných pojmů 
jako třeba poloměr elektronů. Tuto teorii rozvíjel J.J. Thomson právě ještě v době, 
kdy nebyla známá ani vnitřní struktura atomů, a proto netušil, na jakých částicích 
rozptyl probíhá. Pro zajímavost zde uvedeme některé myšlenky klasického odvození, 
ale nakonec vyjdeme z obecnějšího vzorce odvozeném za pomoci kvantové fyziky. 

Elektron si můžeme představit jako oscilátor, který je rozkmitán přijatým záře
ním ve směru své polarizace (Obr. 3.9). Daný oscilátor následně vyzařuje do různých 
směrů, avšak amplituda záření je závislá na průmětu směru kmitání do dané osy. Na 
Obr. 3.9 je zobrazena rovina rozptylu. Pokud je záření polarizované v této rovině, tak 
amplituda rozptýleného záření bude úměrná k (— cos#) a intenzita (záře) bude tedy 
úměrná cos2 9. Zatímco záření polarizované kolmo na rozptylovou rovinu nebude 
úhlem 9 vůbec ovlivněno. 

Také konstanta úměrnosti lze vypočítat z klasických přestav a vyjde pro obě 
polarizace stejně: 
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kde e je náboj částice (v našem případě elektronu), eo je permitivita vakua, m je 
hmotnost částice, c je rychlost světla a r e = 2,8 fm je tzv. klasický poloměr elektronu. 
Ten je možné odvodit z představ, že elektron je koule s elementárním nábojem 
rozmístěném na povrchu a elektrostatická energie dané koule je rovna klidové energii 
elektronu podle vzorce E = mc2. 

Nepolarizované světlo můžeme popsat jako záření, jehož polovina je polarizovaná 
v rovině rozptylu a polovina je na ni kolmá. Výsledná záře bude součtem obou 
závislostí. Takže tzv. diferenciální účinný průřez Thomsonova rozptylu dor /díž , 
který určuje množství rozptýleného záření do daného úhlu, můžeme popsat takto: 

d a T r e

2 ( l + cos2fl) 
ď ň =

 2 • ( 3 ' 8 ) 

V případě, že chceme spočítat celkové množství rozptýleného záření, musíme 
integrovat přes všechny úhly. Tím dostáváme tzv. Thomsonův celkový účinný průřez: 

aT = ľ± J J(COS2 0 + i) S i n Qd^dO = y r e

2. (3.9) 

o o 
Je nutné zdůraznit, že zavedené veličiny jsou pouhou aproximací složitého světa 

kvantové fyziky, na které se shodou okolností přišlo ještě před tím, než se objevila 
tato teorie. Hlubší popis rozptylu v roce 1929 provedli O. Klein a Y . Nishina [28,48]. 
Pomocí kvantové elektrodynamiky odvodili vzorec (který nese jejich jména) pro 
diferenciální průřez rozptylu fotonu na nabité částice: 

da re / A V ÍX X' 2 \ . 

ďn = íUJ U + A - s m ř , j - ( 3 1 0 ) 

kde A je vlnová délka přijatého světla a A' rozptýleného. Jejich rozdíl závisí na úhlu 
0 a lze spočítat známým vzorcem pro Comptonův jev: 

A' - A = — ( l - c o s 0 ) . (3.11) 
mec 

Maximální hodnota rozdílu je 2,4 pm, což způsobí zcela zanedbatelný posun pro 
vlnové délky ve stovkách nanometrech, se kterými pracujeme v naší teorii. Právě v 
případě dlouhých vlnových délek platí X/X' = 1 a jednoduchou úpravou dostaneme 
ze vzorce (3.10) výraz pro Thomsonův rozptyl odvozený v předchozí části. Díky tomu 
můžeme říct, že Thomsonův rozptyl je limitním případem Comptonova rozptylu pro 
velké vlnové délky. Klein-Nishinův vzorec může mít význam při práci s Rentgenovým 
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světlem nebo s gama zářením, ale v případě záření s vlnovou délkou podobnou 
viditelnému světlu nám postačí Thomsonův rozptyl. 

"radial" component of 
electron motion 

"radial" component of 
scattered electric field 

\ / Observer 

Obr. 3.9: Thomsonův rozptyl popsaný klasickou fyzikou. Na obrázku vidíme rovinu 
rozptylu záření a útlum amplitudy kvůli rozptylu do rozptýleného směru. Převztato 
z [50]. 

3.5 Dopplerův jev 
Volné elektrony v koróně se pohybují, a proto při rozptylu na nich dochází k Dop-
plerově jevu. Při rozptylu je foton s vlnovou délkou A' pohlcen elektronem. V jeho 
souřadné soustavě má však fonon vlnovou délku A e . Následně elektron vyzáří foton 
nějakým směrem, který bude mít v souřadné soustavě spojené se Sluncem vlnovou 
délku A. 

Dopplerův jev v případě pohybu pozorovatele (v našem případě elektronu) změní 
vlnovou délku podle vzorce: 

A e = ^ ^ A ' , (3.12) 

kde vz rychlost vlnění (v našem případě rychlost světla c) a ve je rychlost pozorovatele 
(elektronu). Dopplerův jev případě pohybu zdroje (v našem případě zase elektron) 
je popsán podobným vzorcem: 

A = ^ ^ A e . (3.13) 
vz - ve 

V případě, že elektron pohybuje jiným směrem než pohlcený resp. rozptýleného 
foton, je nutné započítat pouze složku rychlosti v daném směru, kterou získáme 
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skalárním součinem s jednotkovým vektorem k', který má směr pohlceného fo
tonu resp. k, který má směr rozptýleného fotonu. Když nahradíme v rovnicích ve 

skalárními součiny, vz rychlostí světla c, z (3.13) vyjádříme A e a dosadíme do (3.13), 
dostaneme: 

c — v e • k , c — v e • k' , 
A = A . (3.14) 

c c 
V kap. 2.3 jsme zavedli popis částic (v našem případě elektronů) pomoci funkce 

/ , která určuje hustotu a rozložení hybností (případně rychlostí) částic. Zaměřme 
se na případ, kdy je hustota elektronů a jejich rozložení rychlostí na sobě nezávislé 
tudíž jejich stav můžeme popsat: 

/ = ?V R / Ä , v , (3.15) 

kde n 6 i H J e hustota volných elektronů a /# i V je rozložení rychlostí v bodě R. 
V případě, že nás zajímá hustota elektronů, které mají takovou rychlost, že 

sluneční záření A' změní na A, můžeme j i vypočítat vztahem: 

oo oo oo 

1e,R,A,A' A' - — (k' • v) 
c 

(k-v) dv, (3.16) 
- o o — o o — o o 

kde S() je tzv. 5-distribuce, ve které se nachází výzaz rovnající se nule pouze když 
platí rovnici (3.14). Pomocí toho nám 5-distribuce „vyfiltruje" pouze elektrony s 
vhodnou rychlostí. Více 5-distribuce a její vlastností třeba v (Komrska, [51]). 
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4 V Ý P O Č E T ZÁŘE K - K O R Ó N Y 

V této kapitole je představen teoretický výpočet záře I vznikající v K-koróně. Část 
teorie vychází ze článku (Cram, [19]), avšak na rozdíl od původního článku jsou zde 
navíc důkladnější odvození některých vztahů, případně doplněny odkazy na odvození 
v literatuře. Rovněž jsou přidány upozornění na některé provedené aproximace, které 
můžou být cílem dalších diskuzí. Navíc jsou upraveny některé obrázky a přeznačené 
některé veličiny za účelem větší srozumitelnosti. A nakonec závěrečný výpočet in
tegrálu v podkapitole 4.7 a jeho analýza je vlastním dílem autora diplomové práce. 

Po vzoru práce (Inhester, [45]) je kladený velký důraz na rozměr jednotlivých 
veličin. Proto je u většiny rovnic na konci v hranatých závorkách přidaný rozměr 
vypočtené veličiny. 

4.1 Princip výpočtu 

Předpokládejme, že při pozorování K-koróny detekujeme fotony, které vyzářil slu
neční povrch a byly přesně jednou rozptýleny na volných elektronech ve sluneční 
koróně. Dále předpokládejme, že foton se na obou úsecích pohyboval přímočaře. 

Výpočet je založený na myšlence, že při pozorování jednoho místa na obloze 
detekujeme záření, které vznikalo v různých místech koróny. Proto musíme vliv 
všech těchto míst započítat a sečíst jejich příspěvky k výsledné záři (první integrace). 
Dále je potřeba vyřešit vznik záření koróny, takže určit kolik slunečního světla se v 
nějakém místě koróny rozptýlí směrem k pozorovateli. Samotné sluneční záření do 
každého místa koróny přichází od různých částí slunečního povrchu. Proto je třeba 
započítat každé místo slunečního povrchu (druhá integrace) s ohledem na úhlovou 
závislost sluneční záře. Nejdřív se tedy spočítá, kolik přispěje obecný bod na Slunci 
S k záření, které se rozptýlilo v bodě R směrem k pozorovateli (viz obr. 4.1) a pak se 
následně provede integrace přes povrch Slunce a přes pozorovanou oblast v koróně. 
Tento postup je dále detailně vysvětlen a jsou odvozeny vztahy, ke kterým vede. 

Výpočet předpokládá znalost několika vlastností Slunce a koróny, které slouží, 
jako vstupní data: 

• hustota slunečního toku F, 
• Závislost záře slunečního povrchu na úhlu vyzáření, 
• hustota volných elektronů v koróně. 
Na druhou stranu nejsou nutné žádné další předpoklady jako je například kulově 

symetrický tvar koróny a podobně. 
Celou teorii provází řada geometrických vztahů. Pro přehlednost jsou při od

vozování fyzikálních vztahů nejprve použity takové úhly a veličiny, které nejlépe 
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vystihují dané závislosti, a teprve v podkapitole 4.6 jsou odvozeny a vysvětleny ge
ometrické vztahy mezi nimi. Ty jsou pak následně využity pro vypočítání vzniklých 
integrálů. 

4.2 Pozorovací polopřímka 

Veličina záře I má jednotku [Wm _ 2 s r _ 1 ] , takže j i vztahujeme nejen k jednomu bodu 
detektoru, ale také k pouze jednomu konkrétnímu směru. To znamená, že nemusíme 
řešit prostorový úhel objektu, který pozorujeme, ale stačí nám pomocí místa a směru 
pozorování určit polopřímku, kterou budeme nazývat pozorovací polopřímka. Ta 
nám zcela určuje oblast, která nám může přímo přispět k výsledné záři. V případě, 
že nehraje roli místo pozorovatele, budeme mluvit o přímce pozorování, na které 
polopřímka leží. (V angličtině používají Reginald a Dávila ve svých článcích pojem 
light of sight.) 

Pozorovací polopřímku je možné určit bodem pozorování P a dvěma úhly určují
cími směr pohledu, popřípadě jinými parametry. V rámci teorie pro nás však bude 
většinou podstatná pouze p vzdálenost polopřímky od středu Slunce definovaná jako 
vzdálenost nejbližšího bodu přímky pozorování a středu Slunce (viz obr. 4.1). 

4.2.1 Integrál podél polopř ímky pozorování 

Koróna je velmi řídké prostředí, které je možné považovat za průhledné, je dokázáno 
později v kap. 4.3.3. Za tohoto předpokladu můžeme vypočítat celkovou záři / 
sečtením příspěvků od každého z bodů na pozorovací polopřímce: 

kde P je poloha pozorovatele, R je obecný bod na polopřímce pozorování a IR je 
příspěvek k záři od každého bodu na pozorovací polopřímce. 

IR se rozměrově liší od záře, protože je vztažený na objem (m - 3 ) . U těchto 
příspěvků nemusíme řešit vzdálenost od pozorovatele, protože ta nehraje u pozoro
vané záře vztažené k prostorovému úhlu (sr _ 1) žádnou roli (viz kap. 3.1). 

4.3 Rozptyl v bodě R 

4.3.1 Geometrie rozptylu 

Zaveďme si popis geometrie rozptylu, který je znázorněn na obr. 4.1. 

oc 

p 
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Obr. 4.1: Geometrie rozptylu záření. Na Slunci se středem v bodě O vznikne foton 
v bodě S a je vyzářen směrem k' do bodu R. Zde dojde k rozptylu na elektronu 
do směru k dále k pozorovateli v bodě P, který je ve velké vzdálenosti od Slunce. 
Přesné zavedení úhlů a vzdáleností je v kap. 4.3.1.(Obr. upravený z [19]) 

• O - střed Slunce, 
• S - obecný bod na povrchu Slunce, 
• R - obecný bod, kde dochází k rozptylu fotonu na volných elektronech, 
• P - místo pozorovatele (většinou Země), 
• k' - jednotkový vektor určující směr od S do R, popsaný úhly OJ a (p. 
• OJ - úhel ORS, 
• ip - úhel, který spolu svírají roviny ORS a ORZ, 
• Wmax - maximální úhel OJ, pod kterým je ještě „vidět" povrch Slunce z bodu 

R, 
• k - jednotkový vektor směřující z R k pozorovateli v bodě P, 
• 9 - tzv. rozptylový úhel určený vektory k a k'. Často bude potřeba jeho doplněk 

do 180°. 

• Q - nejbližší bod ke Slunci na přímce pozorování, 

4.3.2 Celkový účinný průřez 
Dále si zavedeme veličiny na popis rozptylu. Ty jsou v souladu s článkem (Inhester 
[45]), akorát zavedení v této práci je stručnější a přehlednější. 

Když foton projde nějakou částí koróny, existuje šance na jeho rozptýlení. Tuto 
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pravděpodobnost si označíme Proz- V případě záření obsahujícího velké množství 
fotonů je toto číslo možné interpretovat jako procentuální množství záření, které se 
rozptýlí od své původní dráhy. Je zřejmé, že Pmz je bezrozměrné a bude záviset na 
třech věcech. Zaprvé bude záviset na délce /, kterou záření urazí. Za druhé bude 
záviset na velikosti rozptylující částice, přesněji na jejím průřezu. V případě elek
tronu nemá smysl mluvit o nějakém reálném průřezu, ale pouze o tzv. celkovém 
účinném průřezu <7T, který je přiřazen interakci mezi nabitou částicí a fotonem. Na
konec bude rozptyl závisí na hustotě elektronů n E ,R v bodě R. Platí pro ně tento 
důležitý vztah: 

^P = cm e , R [m"1], (4.2) 

takže pro výpočet Proz je potřeba přes nějakou délku integrovat hustotu pravděpo
dobnosti vynásobenou konstantou s rozměrem m 2 . Rovnost je zde docílena trochu 
„uměle", a to právě správnou volbou účinného průřezu. V případě Thomsonova 
rozptylu, který zde budeme řešit (viz kap. 3.4), jde o tzv. Thomsonův průřez <TT a 
lze snadno spočítat (viz podkapitola 3.4): 

kde e je náboj částice (v našem případě elektron), eo je permitivita vakua, m je 
hmotnost částice a c je rychlost světla. 

4.3.3 Poměr rozptýleného a nerozptýleného záření 

Nyní můžeme vypočítat, jaká část fotonů při cestě od slunečního povrchu k zemi 
je rozptýlena korónou. Tu si označíme P roz,p- Využijeme právě odvozený vztah a 
hustotu elektronů z kap. 3.3.1: 

p 

P r o z ,p = aT j n e , R d/ = 2,7 • ÍO" 5 . (4.4) 

RQ 

Vychází, že na každý rozptýlený foton je 37 tisíc nerozptýlených, takže opravdu 
můžeme korónu považovat za průhlednou. 

4.3.4 Diferenciální účinný průřez 

Ve vztahu (4.2) se nám tedy podařilo vyjádřit pravděpodobnost rozptylu v bodě R. 
Protože však Thomsonův rozptyl je závislý na úhlu rozptylu 9, musíme řešit tzv. 
diferenciální účinný průřez dor /d íž , který vyjadřuje množství záře rozptýlené do 
konkrétního úhlu. Takže když potřebujeme zjistit, jaká část záření I'Kk, přicházející 
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do bodu R z k' se rozptýlila do směru k, použijeme ve vzorci (4.2) diferenciální 
průřez dor /d íž místo celkového průřezu 

h,k> = ^ e , R ' Ŕ , F E ' [Wm- 3 sr- 2 ] . (4.5) 

Výsledek jsme označili J R ^ ' a vyjadřuje příspěvek k záři I pocházející z bodu 
R a z rozptýleného záření ze směru k' (proto má k v indexu apostrof). V jednotce 
veličiny máme netradičně s r - 2 , protože řešíme záření z jednoho konkrétního směru 
rozptýlené do jiného směru. 

V kap. 3.4 jsme odvodili vztah pro diferenciální účinný průřez. Zde ho pouze 
vyjádříme pomocí <7T a zavedeme si funkci Q{6) pro stručnější zápis: 

^ J _ M l W * ) , J U g W [ A I ( « , 

4.3.5 Výpočet rozptýleného záření v bodě R 

Nyní konečně můžeme vypočítat celkový příspěvek JR k záři pocházející z bodu R. 
který jsme si zavedli ve vztahu (4.1). Stačí integrovat přes celý prostorový úhel, ve 
kterém přichází záření do bodu R. Protože zanedbáme všechny ostatní zdroje kromě 
Slunce, můžeme napsat: 

W m a x 2-7T 

IR = JJ ^-ne:RI^k,dn = J J y ^ o - T < 2 ( # K , R Í " Ŕ I F C , smujdujdcp = 
Q 0 0 

1 2TT 

= T J ^ T ^ R J J Q(#)/Ŕ,,vd(cosu;)d^ [Wm^sr" 1 ] . (4.7) 
C O S t J m a x 0 

Uhel ip integrujeme přes celou kružnici a úhel u pouze od nuly do umax, protože 
tím je vymezen úhlový rozměr Slunce v bodě R. Ve vztahu za druhým rovnítkem se 
nám objevil sinu;, který má význam Jakobiánu pro zde použité sférické souřadnice. 
Tento člen jsme navíc v dalším kroku odstranili za pomocí substituce integrační 
proměnné z w na coso;. Taky jsme mohli dát n E ,R a další konstanty před integrál, 
protože nezávisí na směru k'. 

Ještě si můžeme povšimnout významu zavedené indexové symboliky, když jsme 
z IRk, „odstranili" k' pomocí integrování přes všechny směry vedoucí ke zdroji 
záření. Následně můžeme také využít vztah 4.1, kde integrací přes všechny body 
na polopřímce pozorování odstraníme index R a dostaneme výslednou záři I. 
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4.4 Sluneční záře v bodě R 

Nyní vyřešíme záři I^K,, která vzniká v bodě S na povrchu Slunce a je vyzářena 
směrem k' do bodu R. Budeme předpokládat, že každý bod na Slunci září stejně. 
Tuto aproximaci zanedbávající sluneční skvrny a podobné jevy si můžeme dovolit 
díky tomu, že ve vztahu (4.7) integrujeme přes velkou část sluneční plochy a díky 
tomu se nám různé náhodné nehomogenní struktury zprůměrují a nebudou mít vliv. 

Jak bylo vysvětleno v kap. 3.2.2, záře Slunce závisí na úhlu £ mezi směrem k' a 
normálou k povrchu Slunce v bodě S (obr. 4.1): 

4,* = ( l-g + gcosC)/0

S [m-V- 1], (4.8) 
kde g je průměrný limb-darkening koeficient pro rozsah vlnových délek, jejíchž záře 
se řeší a IQ je záře Slunce vyzářená z bodu S směrem kolmým k povrchu. 

Hodnotu IQ je možné vyjádřit z hustoty zářivého toku F (viz vzorec (3.5)) a 
pomocí něj přepsat vzorec (4.8) do podoby: 

^ - © ' K ^ ^ ) ' - ^ m ( 4 9 ) 

Navíc jsme zavedli A(Q, která slouží ke zkrácenému zápisu celé závislosti. Výslednou 
záři je tedy možné spočítat dosazením (4.9) a (4.6) do (4.7). 

4.4.1 Závislost na vlnové délce 

Komplikací je, že F i q jsou závislé na vlnové délce. Tudíž se nabízí dva přístupy. 
Buď se spočítá každá vlnová délka zvlášť, nebo se zvolí průměrná hodnota pro pozo
rovanou oblast spektra. U prvního způsobu je navíc nutné vyřešit Dopplerův jev při 
rozptylu v koróně. Tento způsob bude předveden v další kapitole 5. Ve zbylé části této 
kapitoly naopak zvolíme druhý způsob, který může vést na velmi přesné výsledky při 
správném zvolení intervalu pozorovaných vlnových délek. Hlavním účelem je však 
pochopení jevů, které se promítnou i do výsledku výpočtu s vlnovými délkami. 

4.5 Výpočet polarizace 
Nyní se vraťme ke vztahu (4.5). Použijeme odlišný diferenciální účinný průřez v 
závislosti na polarizaci. Nejdříve budeme řešit záření, které má polarizaci kolmou 
na rovinu PRS (ta je určená vektory kak'). V této polarizaci je vztah (4.5) nezávislý 
na rozptylovém úhlu 9: 

3 
!R,k> = j ^ ^ T n e , R I ^ k , . (4.10) 
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Stále počítáme, že IRk, je záře slunečního nepolarizovaného záření. 
Vztah pro polarizované záření rovnoběžně s rovinou PRS má navíc cos2 9: 

n 3 

4 , * = J^cos2(d)aTne,RI^k/. (4.11) 
Je třeba si však uvědomit, že v 4.7 integrujeme přes různé úhly OJ a (p, a 

tím pádem se nám natočení roviny PRS mění a jednotlivé příspěvky k polarizaci 
nemůžeme jednoduše sčítat. Musíme zvolit libovolnou neměnnou rovinu, v našem 
případě OPR, a vyřešit, kolik nám příspěvek záře přidá do polarizace kolmé na tuto 
rovinu IR k, a kolik do rovnoběžné IR k,. To vypočítáme rotační transformací záře o 
úhel en, který svírají roviny SPR a O P R (obr. 4.2). Nejdříve spočítáme polarizaci 
kolmou k OPR: 

rs T|| • 2 , T± 2 3 / 2 , • 2 2 q , \ r' 
4t,fc' = ^R,fc' S m a + -'R,fc' C O S a = YQ~aTn^R V C O S a + s m a c o s v+) J-K,k' 

= ne,RQs(a,9)IR,k,. (4.12) 

Následně pak vyjádříme polarizaci rovnoběžnou s OPR: 

^R,k' = ^R,k'
 C O s 2

 a + lR,k>
 s Í n 2 a = 0"T^e,R (cOS2 Q; COS2 # + SÍn 2 Q;) k , 

= ne,RQv(a,9)I^k,. (4.13) 

Použité vztahy na změnu souřadnic je možné najít třeba v (Liška, [52]). Ve 
vztazích (4.12) a (4.13) jsme zavedli veličiny Qs(a,9) a Qp(a,9). Ty můžeme vyměnit 
za Q{9) ve vztahu (4.6), a tím dostaneme výpočet záře pro jednotlivé polarizace. 

4.6 Geometrické vztahy 

Poslední části výpočtu je vyjádřit geometrické vztahy mezi jednotlivými úhly a 
délkami. Ty můžeme rozdělit do tří skupin. První skupina jsou parametry měření, 
v tomto případě parametry určující polopřímku pozorování a zejména vzdálenost 
polopřímky od středu Slunce p. Druhou skupinou jsou integrační proměnné /, OJ a 
tp, které zmizí po integraci. Třetí skupina jsou proměnné, které musíme převést na 
výše jmenované pomocí geometrických vztahů. 

Nejdříve si zavedeme souřadnici / přesněji. Její počátek umístíme do bodu Q a 
kladnou část osy dáme směrem od pozorovatele, takže vzdálenost RQ je |/| (obr. 
4.2). 

V případě, že OJ je rovna a; m a x , je přímka RS tečnou k povrchu Slunce a úhel 
PSO je pravý. Z toho snadno vypočítáme ojmax: 
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Obr. 4.2: Doplnění obrázku geometrie rozptylu o veličiny nutné k výpočtu geome
trických vztahů a polarizace. Je zde doplněna pomocná sféra okolo bodu R pro 
výpočet úhlu mezi přímkami RP, RO a RS. Navíc zde je úhel a mezi rovinami OPR 
a PRS, pomocný úhel ORQ nazvaný Xi vzdálenost / mezi RQ a vzdálenost R od 
středu Slunce nazvaná r. (Obr. upravený z [19]) 

kde r je vzdálenost bodu R od středu Slunce a vypočítá se jednoduše pomocí Py
thagorovy věty. 

Uhel C vypočítáme z trojúhelníku ORS pomocí sinové věty: 

T 
sm( = —— sinu;. (4-15) 

RQ 

Všimneme si, že úhel £ nezávisí na <p. To se může hodit při zjednodušování integrálů. 
Nyní se pustíme do výpočtu úhlů 9 a a, kde bude třeba využít sférickou geometrii. 

Odvození použitých vztahů lze najít třeba v [53]. Nejdříve si vypočítáme pomocný 
úhel x z pravoúhlého trojúhelníku OPR: 

t a n X = y . (4.16) 

Pomocí sférické kosinové věty můžeme vypočítat úhel 9: 

cos (n — 9) = — cos# = coso; cos x + sin o; sin x sin ip. (4-17) 
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Úhel a je rovněž možné spočítat podobným způsobem, ale je o trochu jednodušší 
využít předchozího výsledku a spočítat ho za pomocí sférické sinové věty: 

sin a 
sin (f srn OJ 

sin f 
(4.18) 

4.7 Výsledná záře K-koróny a její analýza 
Když dosadíme (4.9) a (4.6) do (4.7) dostaneme výsledný výpočet záře K-koróny 
pomocí tří integrálů. Bez znalosti hustoty elektronů v koróně můžeme vypočítat 
pouze dva z nich. Výpočet je sice opravdu zdlouhavý, ale principiálně není složitý. 
Zde uvádím pouze začátek a výsledek výpočtu. Pro jednodušší zápis jsou všechny 
vzdálenosti vyjádřeny v poloměrech Slunce RQ: 

OO 1 2-7T 
2 

n e , R j j ^Q(6)A(()FdVd(Cosu)dl = ^^~F jne,RfR{l,p,q) dl 
P C O S t J m a x 0 P 

(4.19) 

kde 

qir(lll2 + 10p2) arcsin(l/r) 4ir(l - q) ir\/r2 - 1 
/ r ( , P , q ) ~ 16(1 -q/3)r + 3(1 - g/3) + 48 ( l -g /3 ) r 5 ' 

• [/4(34g - 64) + l2p2(65q - 128) + /2(16 - Aq) + p4(31g - 64) + p2(2q - 8)]. 
(4.20) 

V případě, že chceme vědět, jak nám jednotlivé body na přímce pozorování 
přispěly k výsledné záři, můžeme si zobrazit ne,R fR(l,p,q) podělené vlivem Iq V 
bodu Q (bod nejblíž Slunce). Tím získáme porovnání, jak jsou jednotlivé body na 
přímce pozorování důležité ve srovnání s bodem přímky s největší září (Obr. 4.3). 
Vidíme, že vliv jednotlivých bodů velmi rychle klesá se vzdáleností od Slunce. Pro 
větší p je očekávaně větší i oblast, která se podílí na výsledné záři. 

4.7.1 Geometr ické vl ivy na záři 

Funkce fR má dobře představitelný význam. Určuje, jaká místa koróny mají vliv 
na výslednou záři v případě, že by všude byla stejná hustota elektronů. Ta sa
mozřejmě ve skutečnosti radiálně klesá a tím způsobuje rychlý úbytek záření koróny 
se vzdáleností od Slunce, ale funkce fR nám může pomoc pochopit vlivy, které 
pochází čistě z geometrie rozptylů. 
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Vzdálenost od středu Slunce [Sluneční poloměr] 

Obr. 4.3: Funkce n E ,R /R(/,P,<Z) ukazující vliv na výslednou záři jednotlivých bodů na 
přímce pozorování normovaný tak, aby střed (bod Q) se rovnal 1. Srovnání pro jed
notlivé vzdálenosti přímky od Slunce p, které jsou udány ve Slunečních poloměrech. 

Ačkoliv je / R je značně komplikovaná, je možné ukázat řadu jejích vlastností, 
například že funkce je sudá, tudíž je celý problém symetrický podle bodu Q. Pro 
limb-darkening koeficient q = 0,8 a pro vzdálenosti p rovné hodnotám 1 a l ,5i? 0 je 
funkce / R zobrazena v obr. 4.4. 

Vliv prostorového úhlu Slunce v bodě R 

Tvar funkce je nejvíce ovlivněný prostorovým úhlem ÍŽR, pod kterým je z bodu R 
vidět Slunce. Jeho velikost lze vyjádřit ÍŽR = 2n(l — coso;m a x) a přibližně klesá s 
druhou mocninou vzdálenosti od Slunce. Proto i funkce / R se „blíží" k nule pro velká 
l, matematicky přesněji vyjádřeno: 

To je z jejího grafu odhadnutelné, ale je možné to dokázat z jejího předpisu, ačkoliv 
to z něj není přímo patrné. 

Stejně tak platí, že pro velké / klesá s druhou mocninou stejně jako úhel ÍŽR: 

lim fR(l,p,q) = 0. 

1. (4.22) 
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Vzdálenost od středu Slunce [Sluneční poloměr] 
2 2.S 

Obr. 4.4: Funkce / R a její možná aproximace. 

Skutečnost, že je to rovno přesně jedné, se dosáhlo správnou volbou konstanty, 
kterou se integrál vynásobil. (Proto je v posledním výrazu v (4.19) ve jmenovateli 
8"7T2 místo 1Ô7T.) 

Vliv reálné velikosti Slunce 

Nyní se však věnujme dalším vlivům na / R . Je zde vidět vlastnost z (4.22), že pro 
velké / se blíží k jedničce. Zajímavé je však, že pro malé / je menší než jedna. To je 
způsobeno tím, že se v této oblasti rozptylový úhel pohybuje okolo 90° a v takovém 
případě podle vztahu (4.6) je rozptýlena pouze jedna polarizace a záře do daného 
směru je poloviční. V případě, že by bylo Slunce bodový zdroj, / R / Í Ž R by se dalo 
vyjádřit funkcí: 

Pro připomenutí x J e u n e l mezi středem Slunce O a pozorovatelem v bodě P. Také je 
funkcí pil. Je však zajímavé, kdy a jak se funkce od této předpovědi liší. Pro menší 
p není okolo nuly příspěvek z záři poloviční, ale o něco větší. To je pochopitelné, 
protože při menší vzdálenosti od Slunce je jeho zdánlivá velikost větší a i v nejbližším 
bodu na přímce pozorování se záření z velké části slunečního povrchu (hlavně z jeho 
okrajů) rozptyluje pod úhlem odlišným od 90°. Nej zajímavější je situace u přímky 
procházející těsně kolem povrchu Slunce (p se rovná li?©). Zmíněný efekt dokonce 
způsobí přesunutí minima funkce. To však platí jen pro velmi malé p. Už pro p rovno 
1.1-Rq je posunutí minima téměř neznatelné. 

kT{l,p) (4.23) 
2 
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Vzdálenost od středu Slunce [Sluneční poloměr] 

Obr. 4.5: Funkce / R / Í Í R , vydělená velikostí prostorového úhlu v R. V případě, že 
by Slunce byl bodový zdroj, kvůli vlastnostem rozptylu by uprostřed byla funkce 
poloviční (rozptýlena je jen jedna polarizace). Pro přímky blízké Slunci je však větší. 

Aproximace geometrických vl ivů 

Pro geometrické vlivy můžeme tudíž vytvořit aproximaci, která platí pro cca p > 2 
nebo pro l > 1. Přibližné vyjádření bude mít tvar: 

Při srovnání funkce / R S její aproximací (obr. 4.4) je vidět, že pro p = IR® sice 
kopíruje tvar, ale jejích hodnoty okolo nuly jsou velmi rozdílné. Je třeba si uvědomit, 
že oblast okolo středu je pro výslednou záři nej důležitější. Navíc zkoumání blízké 
koróny (do 2R@) je právě cílem této práce, takže uvedené přibližné řešení je spíše 
pro přestavení hlavních vlastností funkce / R , nikoliv pro její skutečnou náhradu. 

(4.24) 
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5 S P E K T R Á L N I ZÁŘE 

V minulé kapitole jsme řešili záři K-koróny. Pro metodu měření teploty Reginalda 
a Dávila je však důležité vypočítat spektrální záři I\. To bude vyžadovat nejdříve 
jednoduché upravení vzorce pro záření a následně započítání Dopplerova jevu na 
elektronech v koróně, které je už podstatně složitější a vyžaduje znalosti o rozložení 
rychlostí elektronů v koróně. 

5.1 Spektrum Slunce 

Vzorec (4.9) z minulé kapitoly snadno upravíme pro výpočet spektrální intenzity: 

T ( D V 1
 (1 ~ q X ' + q X ' C O S ^ \ P A Ir \l\ T? ľ "2 - 1 1 (K 1 ^ 

IR^'={R^) ň{ l - q x , / 3 Ĵ  = ^ (C,A)F A , [m sr ]. (5.1) 

Pouze jsme nahradili veličiny jejich spektrálními alternativami, což je znázorněnou 
indexem A'. Apostrof u lambdy používáme v případě, že se jedná o Sluncem vyzářenou 
vlnovou délku, zatímco pro pozorovanou vlnovou délku budeme značit lambdou bez 
apostrofu. 

5.2 Dopplerův jev 
Protože elektrony, na kterých se rozptyluje záření se pohybují, musíme započítat Do
pplerův jev na změnu vlnové délky rozptýleného fotonu. Navíc si musíme uvědomit, 
že díky tepelnému chaotickému pohybu jsou v každém místě koróny elektrony s 
velmi rozdílnými rychlostmi. Vždy existuje taková rychlost v, že se díky němu foton 
s vlnovou délkou A' rozptýlí na foton s vybranou jinou vlnovou délkou A. Hustotu 
elektronů, které mají tu správnou rychlost budeme značit n E ,R,A,A'- Pomocí toho 
můžeme upravit vztah (4.5) z předchozí kapitoly: 

lR,k',\,x = Q(9)ne,R,\,\' I'R^1 ,\' i (5-2) 

kde lRtk>,\,\' je příspěvek ke spektrální intenzitě I\ od vlnové délky A' (a jak jsme 
řešili v minulé kapitoly taky od bodu R a ze směru k'). Stejně jako v minulé kapitole 
jsme se integrací přes pozorovací přímku a prostorový úhel "zbavili"indexu R a k ' , 
nyní musíme přidat další integrál přes všechny vlnové délky A': 

oo oo 

h = j j j j Q(#KR,A,A'4/V A 'dA'díM/. (5.3) 
P Q' 0 
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5.2.1 Matematicky vztah pro Dopplerův jev 

Posledním krokem výpočtu je dosazení ne,R,A,A' ze vtahu odvozeným v kap. 3.5) a 
distribuce rychlostí / R V

; 

oo oo oo 

^e.R.A.A' A' - * (k' • v) A - - (k • v) 
c 

dv, (5.4) 

- o o — o o — o o 

kde S je Delta distribuce. 
Tyto vzorce (5.4),(5.3) a (5.1) představují velmi obecný výpočet intenzity K-

koróny popřípadě intenzity jednotlivých polarizací. Neobsahuje žádné předpoklady 
na hustotu částic elektronů ani na distribuci jejich rychlostí. Rovněž nepředpokládají 
žádný typ statistické rovnováhy v koróně ani nějakou konkrétní definici teploty. 
Abychom však z nich dostali něco užitečného, musíme udělat aproximace, které 
nám zjednoduší či dokonce odstaní některé integrály. Tomu se budeme věnovat ve 
zbytku kapitoly. 

5.2.2 Distribuce rychlostí 

Pro výpočet trojného integrálu v (5.4), budeme potřebovat určit rozložení rychlostí. 
Rozdělíme rychlost na dvě složky: průměrnou společnou rychlost všech elektronů 
w (Reginald a Dávila používají pojem bulk flow speed) a chaotickou rychlost, jejíž 
střední hodnota je nulová a je spojována s teplotou . Jak jsme diskutovali v 2. ka
pitole, nej přímočařejší postup, kterého se zde přidržíme, je předpokládat termody
namickou rovnováhu a v takovém případě má distribuce tvar třírozměrné Gaussovy 
funkce: 

i 
R,v 

2TTO-Y 
re 2<T̂  (5.5) 

kde vi, v2 a v3 jsou jednotlivé složky vektoru rychlosti v a a parametr popisující 
směrodatnou odchylku funkce. 

Navíc je snadné upravit tuto distribuci, aby obsahovala i společnou rychlost w: 

R,v 
1 (vi-u>l)2 +(v2~w2)2 + ( - " 3 - ™ 3 ) 2 

re 2CT2 (5.6) 

kde wi, u>2 a w3 jsou jednotlivé složky vektoru společné rychlosti w. 
V případě termodynamické rovnováhy je možné směrodatnou odchylku a převést 

na teplotu: 

(5.7) (J = \l— = 3893\/T. 
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kde k je Boltzmannova konstanta, me hmotnost elektronu a T je teplota. 
Za zmínku stojí, že v článku (Cram, [19]) je označena rychlost w za zanedba

telnou vůči chaotické rychlosti a dále s ní už není počítáno. Reginald a Dávila ve 
svých prací sice tuhle rychlost přidávají, ale do začátku předpokládají, že může mít 
směr pouze od středu Slunce. My zde odvodíme obecnější vzorec, ze kterého je však 
možné získat vzorce odvozené ostatními autory. 

5.2.3 Souřadnice pro integraci 

Dále budeme potřebovat pro vyřešení trojného integrálu v (5.4) zavést souřadný 
systém. Ten bude sloužit čistě pro výpočet Dopplerova efektu v obecném bodě R 
a tudíž se pro každý bod zavede jinak a nebude mít povahu globálního souřadného 
systému. Počátek souřadné soustavy bude v bodě R. První dvě osy ri\ a n<i si za
vedeme v rovině rozptylového úhlu 9 (viz obr. 5.1). Osa ri\ bude dělit na polovinu 
úhel, který svírají — k' a k (v obr. 5.1 je to úhel PRS a je označený jako n — 9). 
Osa 112 pak vznikne pootočením o 90° proti směru hodinových ručiček. Osa 77-3 bude 
kolmá k ostatním osám, tak aby vytvořila pravotočivý souřadný systém. Uhel mezi 
ri\ a k si označíme x a J e n o velikost je (ir — 9)/2. Zavedení souřadného systému je 
převzato z článku (Cram, [19]), ale další výpočet jde jinou cestou než v původním 
článku. 

5.2.4 Vyřešení integrálu z Dopplerova jevu 

V zavedeném souřadném systému dostáváme celkem jednoduché skalární součiny ze 
vztahu pro Dopplerův jev: 

k 

Obr. 5.1: Zavedení souřadnicového systému pro integraci 
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k' • v = —vi cos 7 + sin 7 (5. 

k • v = vi cos 7 + W2 sin 7 

Po dosazení do (5.4) a udělání malých úprav dostáváme: 

(5.9) 

00 00 00 

^e.R.A.A' — ™e,R -c(\' + \)Vl - ^(\' - \)v2 + (X - \) dv, (5.10) 

-00 —00 —00 

kde jsme hustotu ne,R vytkli před integrál. 
Nyní použijeme dvě vlastnosti delta distribuce, jejíž odvození je možné najít 

třeba u Profesora Komrsky [51]. První z nich je založený na lineární substituci v 
delta distribuci: 

6(a(x + b)) 
5(x + b) 

(5.11) 

kde a a b jsou libovolné čísla. Jenom je potřeba dostat integrál do toho správného 
tvaru, abychom ho mohli dále upravovat: 

^e.R.A.A' 

00 00 00 

™e,R 
cos 7 , + 1 ^ _ sin_7 (A' - A) v2 - c (A' - A) 

-00 —00 —00 

00 00 00 

ne,R cos 7 (A + A') 

ne,RC 

vi -

—00 —00 —00 

00 00 

cos 7 (A + A') ÍR,\ 
X'-X 

cos 7 (A' + A) 

cos7(A' + A) 

(A' — A) (sin 7^2 — c) 

dv 

dv 
cos7(A + A') 

(v2 sin7 - c) ,v2,v3 ) dv. (5.12) 

V poslední úpravě integrálu jsme využili tzv. filtrační vlastnosti delta distribuce. V 
posledním výrazu má závorka význam argumentů funkce fnjV a je zde ukázáno, že za 
první složku rychlosti V\ libovolné distribuce můžeme dosadit výraz závisející na v2-

Celá úprava má výhodu, že jsme nedělali žádné předpoklady na distribuci rychlostí 
částic a tento vztah se může stát výchozím bodem, kdybychom chtěli počítat s jiným 
rozložení rychlostí. 

Dále budeme předpokládat, že distribuce rychlostí částic má tvar třírozměrné 
Gaussovy funkce (5.6). Po dosazení dostaneme exponenciální funkci, která má v ex
ponentu velmi složitý kvadratický výraz. Integrál takové funkce jde vyjádřit pomocí 
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elementárních funkcí pouze v případě, že se integruje přes všechny reálná čísla, což 
u nás je splněno. Libovolný kvadratický výraz s záporným koeficientem u x2 jde 
tzv. převést na čtverec (schovat lineární člen do kvadratického) a zintegrovat podle 
vzorce: 

oc 
(5.13) 

— oo 

kde e,f jsou libovolné čísla a d je kladné číslo. 
Pomocí toho vzorce není výpočet zbylých dvou integrálů složitý, ale pouze zdlou

havý a proto zde uvádíme až výsledek: 

^e.R.A.A' 

kde: 

^e,Rc 

2\/27ra\' cos7 (1 + rfx) \fl + d2 

di 

exp 

A' - A 

c(A' - X)y/T+ď^ 
2y/2a\'cos7(l + cři) y/T+<k. 

do 
(A' — A)tg7~ 

A' +A 

(5.14) 

(5.15) 

(5.16) 

2wi cos 7 (A' + A) 2w2sin7 u>iu>2 sin 27 (A' + A) u>2sin27 
3 = c(A' - A) c c 2 (A' - A) + ^ + 

W

2 cos2 7 (A'+ A) 2  

+ c 2(A' - A) 2 ' ( 5 ' 1 7 ) 

Výsledek je sice velmi komplikovaný, ale v další části kapitoly si ukážeme, jak se 
s ním dá dále pracovat. 

5.2.5 Zjednodušení integrálu - Cram 

První zjednodušení, která můžeme udělat, je zcela zanedbat společnou rychlost w. 
Díky tomu je možné považovat člen cř3 za nulový. Dále můžeme předpokládat, že 
platí A' — A A, protože Dopplerův jev nezmění vlnovou délku o tak hodně. 
Tyto předpoklady si později ještě prodiskutujeme. Z podobných důvodů, jako u 
di, můžeme zanedbat i di- Zde rozdíl vlnových délek dělíme dokonce jejich součtem 
a celé to ještě umocňujeme, takže tento člen bude ještě menší než d\. Je tu však 
navíc tg7, který by nám v případě úhlů kolem 90° mohl libovolně růst. Zde je však 
na místě argument, že v oblasti na polopřímce pozorování, která je Slunci nejblíž, se 
tento úhel pohybuje kolem 45°, takže nám nebude mít velký vliv na velikost tohoto 
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členu v místech, kde je největší elektronová hustota. Ve vzdálených místech koróny 
se sice úhel blíží 90°, ale to kvůli malé hustotě elektronů v těchto částech nebude 
mít velký dopad na výslednou spektrální intenzitu. V případě těchto aproximací se 
nám integrál značně zjednoduší: 

ne R C 
ne,R,x,x> = —ř=^ exp 

zy/zna cos 7A 

c(A' - A) 

cos 7 
(5.1i 

Tento tvar uvádí Cram ve svém článku [19]. (Jenom jsou tam navíc ještě zavedeny 
substituce b = cos7, A = \'\/2a/c, které však nemění výslednou hodnotu.) Tento 
zjednodušený tvar je mnohem snazší na interpretaci. Říká, že jedna konkrétní vlnová 
délka A', kterou Slunce ozáří bod R ze směru k' se po rozptylu na elektronech pomocí 
Dopplerova efektu rozprostře do různých vlnových délek A a tohle rozprostření má 
tvar Gaussovy funkce se středem v A' a směrodatnou odchylkou: 

2 a A ' C O S 7 = 2,597 • 1 0 - 5 A ' \ / Ť c o s 7 = 1,837 • 10- 5 A'VŤ (5.19) 

kde jsme použili vztah pro teplotu (5.7) a v druhé úpravě jsme za 7 dosadili 45°, 
protože velká část intenzity se odráží zrovna pod tímto úhlem. Když navíc za A' 
dosadíme záření s vlnovou délkou 400 nm a teplotu budeme očekávat v milionech 
kelvinu, tak dostaneme hrubý odhad na Dopplerův jev: 

ad = 7,35\/Ť, [nm] (5.20) 

kde v teplotu dosazujme v M K a výsledek je v nanometrech. 
Tady vidíme, že Dopplerův efekt i u velkých teplot (například 6MK) je pouze 

max. pár desítek nanometrů, takže zanedbání členů d\ a d<i by nemělo výrazně 
změnit výsledek výpočtu. Na druhou stranu je to pouze 10 krát až 100 krát menší 
než použitá vlnová délka, takže v případě přesných výpočtu nejsou tyto aproximace 
příliš vhodné. 

5.2.6 Zjednodušení integrálu - Reginald a Dávila 

Ve svých článcích Reginald a Dávila navíc přidali první zlomek z d^, ve kterém 
je obsažen největší člen se společnou rychlost w. Navíc předpokládají, že jediný 
směr, který může mít společná rychlost w, je od středu Slunce, takže v zavedeném 
souřadném systému pro integraci má vyjádření: 

(wi,W2,W3) = W(— C O S 7 coso;, shi7 coso;, sinu;), (5-21) 

kde W je velikost rychlosti w. Vzorec se odvodí rozkladem směru od středu do 
jednotlivých os. 
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Takže když vezmeme složku W\ rovnou cos 7 cos o; a dosadíme j i za do prvního 
členu v GÍ3 a ten dosadíme do (5.14), dostaneme: 

^e.R.A.A' 
2\j2na\' cos 7 

exp 

/•>/ \ \ f, . 2 V F c o s 7 C o s 2 7 (A '+A) 

c(A - A j y i + č^v^Ä)  
-, 2 • 

2V2a\' cos 7 

Uděláme však aproximaci: 
A' + A = 2A', 

a odmocninou aproximujeme prvním členem Taylorova rozvoje 

4WX' cos 7 cos2 7 2WA' cos 7 cos2 7 
1 + 1 + c(A' - A) 

Dosazením a jednoduchou úpravou dostáváme: 

c(A' - A) 

(5.22) 

(5.23) 

(5.24) 

^e.R.A.A' 
2y/2ira\' cos 7 

exp 
A - A ( l + 2cos7cos 2 7- f ) 

2\[2a\' C O S 7 / C 
(5.25) 

což je stejný vzorec, který použili Reginald a Dávila v článku [12]. (Akorát tam 
zavádí navíc stejné substituce jako Cram [19].) 

To dokazuje, že vzorec (5.14) je obecnější než vzorce v ostatních dvou článcích. 
Při výpočtech totiž nebyla požitá žádná matematická aproximace. 

5.3 Výsledná spektrální záře 

Pro výpočet spektrální záře je třeba určit hustotu volných elektronů v koróně a 
teplotu podél celé přímky pozorování. Hustotu budeme předpokládat symetrickou 
a popíšeme j i vztahem 3.6. Teplotu pro jednoduchost určíme na celé přímce stej
nou, to je tzv. izotermická koróna. Pro různé teploty dostáváme rozdílně vyhlazené 
spektrum (Obr. 5.2). Zajímavé je, že některé vlnové délky na teplotě téměř nezáleží. 

5.3.1 Měřen í teploty 

Teplotu koróny můžeme určit právě s vyhlazení spektra. L. Cram navrhuje sledovat 
pouze poměr dvou vlnových délek, jedné, která silně závisí na teplotě a druhá, která 
naopak na teplotě téměř nezávisí. Za p podělení takovou vlnovou délkou se odstraní 
vliv celkové záře a na měření nebude mít vliv řada nepřesností, které ovlivňuje 
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Obr. 5.2: Spektrální záře pro teploty 1MK až 5MK. Čím větší teplota, tím hladší 
křivka. 

všechny vlnové délky např. nepřesnost měření hustoty elektronů. N . Reginald ve 
svých prací zase srovnává celé funkce pomocí nelineární regresní analýzy. 

Ještě se pozastavme na předpokladem, že na celé polopřímce pozorování je stejná 
teplota. Tento zvláštní předpoklad si můžeme dovolit, protože jak ukazuje Obr. 4.3, 
vliv na záři rychle klesá se vzdáleností od bodů Q, který je nejblíže Slunci. Z toho 
plyne, že na spektrum bude mít vliv pouze teplota v okolí bodu Q. 
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6 ZÁVĚR 

Motivací této práce byly některé nedokonalosti článků o měření teploty koróny, 
kterou popsali N , Reginald a J . Dávila. Hlavním nedostatkem článků je zejména 
málo popsaný fyzikální model, který pro měření používají, a proto bylo hlavním 
cílem této práce doplnit odvození jejich modelu, případně ho opravit nebo vylepšit. 
Dalším cílem bylo upozornit na všechny provedené aproximace a diskutovat je. 

Značně problematický pojem v celém modelu koróny je samotná teplota. V druhé 
kapitole jsme představili definici teploty pro systémy v termodynamické rovnováze. 
V takovém případě je chaotická rychlost částic zcela určena Gaussovým rozložení (a 
jejích velikost Maxwellovým rozložení), které závisí pouze na jednom parametru, a 
tím je teplota. U nerovnovážných systémů je situace složitější. Rozložení rychlostí 
nemůže být popsáno pouze jedním parametrem a klasická termodynamická teplota 
zde ztrácí význam. Ve své práci jsme nabídli popis nerovnovážného systému pomocí 
tzv. distribuční funkce, která popisuje hustotu částic a rozložení jejich rychlostí. 
Teplota, ačkoliv nebude mít řadu vlastností popsané v rovnovážné termodynamice, 
jde zavést například pomocí střední hodnoty kinetické energie chaotického pohybu 
částic. 

Rada uvedených argumentů v 2. kapitole poukazuje na to, že látku v koróně 
není možné přesně popsat pomocí systému v termodynamické rovnováze. To by 
mohlo znamenat mnohem složitější interpretaci teploty, která je měřená pomocí 
ionizovaných prvků. Je možné, že tato „iontová" teplota se může velmi lišit od 
teploty, která bude změřena jinou metodou. 

Alternativní metodou měření teploty je sledování záře K-koróny, která vzniká 
rozptylem fotonů na volných elektronech v koróně. Tuto metodu poprvé přestavil 
L. Cram a N . Reginald j i převzal a vylepšil o započítání společné rychlosti všech 
elektronů. 

Jak je ukázáno v 5. kapitole, model použitý u této metody pro měření teploty je 
možné zobecnit pro jiné rozložení rychlosti než to, které vychází z termodynamické 
rovnováhy. Otázkou je však jaké jiné rozložení zvolit, a proto jsme se touto možností 
dále nezabývali stejně jak to udělal N . Reginald a L. Cram ve svých článcích. 

K odvození modelu je potřeba řada znalostí o Slunci a o koróně, které jsou 
sepsány a diskutovány v 3. kapitole. V první řadě bylo potřeba zvolit si jednoznačné 
pojmenování radiometrických veličin. Dále jsou pro teorii důležité vlastnosti záře 
Slunce, zejména její závislost na vlnové délce a na úhlu, ze kterého je vyzářena z 
povrchu. Navíc bylo třeba popsat hustotu volných elektronů v koróně a Thomsonův 
rozptyl záření, který na nich probíhá. 

Kapitola 4. je věnována vytvoření modelu pro určení záře koróny a v 5. ka
pitole jsem ho rozšířil na spektrální záři započítáním Dopplerova jevu. Výsledný 

45 



zcela nejobecnější vzorec (5.3) s výrazy (5.12) a (5.1) představují velmi obecný 
výpočet spektrální záře, který umožňuje modelovat korónu pro libovolnou hustotu 
volných elektronů v koróně a jejich libovolné rozložení rychlostí. Bez provedení 
dalších předpokladů není možné vyřešit 6 integrálů vnořených do sebe, které vzorec 
obsahuje. 

V první zjednodušení modelu jsme získali předpokladem termodynamickou rov
nováhu. Díky tomu jsme mohli analyticky vyřešit dva integrály. Výsledek, který 
jsme dostali v této práci, se liší od výsledku, který uvádí ve své práci L. Cram nebo 
N . Reginald, protože je vypočítaný bez aproximací. Je ukázáno, které zjednodušení 
ostatní autoři provedli. Jejich vliv je sice malý nikoliv zcela zanedbatelný. 

N . Reginald rozšiřuje výpočet o společnou rychlost všech částic směřující od 
středu Slunce. V naší práci jsme navíc odvodili vzorec pro společnou rychlost pro 
libovolný směr, který může sloužit pro modelování složitějších pohybů v koróně. Je 
však ukázáno, že vliv společné rychlosti je malý a těžko měřitelný. To si uvědomuje 
i N . Reginald, který ve své práci uvádí například hodnotu 103±92 km-s" 1. V naší 
práci však ukazujeme, že kvůli různým aproximacím, které provedl, není tohle číslo 
důvěryhodné. Navíc je stále nevyřešený vliv rozložení rychlostí odchylující se od 
Gaussova rozložení. 

Model odvozený v 5. kapitole umožňuje numerickým vyřešení integrálů určit 
spektrální záři pro různé teploty. Takže pro určení teploty je třeba vypočítat spek
trální záři pro různé hodnoty a vybrat z nich takovou teplotu, která bude dávat 
průběh spektrální záře nejvíce podobné skutečné naměřené. Model navíc umožňuje 
simulovat různé odchylky od základních předpokladů, a tím dokáže odhadnout nejis
totu změřené hodnoty. Radě věcí se věnovali už L. Cram nebo N . Reginald zejména 
vliv hustoty částic. Je však třeba v této práci dále pokračovat zejména v případě, 
že by metoda měla sloužit i na měření společné rychlostí. 
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