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ABSTRAKT

Diplomové préce se zabyva vypoltem spektralni zafe K-kordny, spojité &asti spektra,
které vznikd Thomsonovym rozptylem slune¢niho zafeni na volnych elektronech v koréné.
Je zde popsan vliv Dopplerova jevu, ktery vyhladi slune¢ni spektrum obsahujici mnoho
absorpénich ¢ar na hladkého spektra K-korény. To vytva¥i zdkladni model pro metodu
mé&¥eni teploty, ktery planuje NASA pouZit na sondé ONSET. Dale je zde diskutovdna
definice teploty pro sluneéni korénu.

KLICOVA SLOVA
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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.
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Corona, K-corona, thomson scattering, coronal heating, temperature, temperature me-
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1 UVOD

1.1 Motivace prace

Je bezpochyby, ze Slunce ma pro lidstvo esencialni vyznam. Je vsak otazkou, jestli
je pro Zemi pouze stabilnim zdrojem zafeni, anebo jestli slunec¢ni erupce, skvrny ¢i
jiné projevy magnetické aktivity Slunce maji na lidstvo néjaky nezanedbatelny vliv.

Prvni diskutabilni otazkou je vliv na zemské klima. Zajimava je napiiklad kore-
lace mezi zahadnym snizenim slune¢ni aktivity (tzv. Maunderovo minimum) v 17.
stolet{ a ochlazenim, ke kterému v té dobé doslo (tzv. mald doba ledova) [1]. Podle
soudobych zaznamu Slunce béhem 80 let nemélo témér zadné skvrny. K ochlazovani
vsak zacalo nejspis dochazet jesté diiv, a i slabsi korelace v jinych dobach ukazuji,
ze vliv neni prokazatelné deterministicky. Navic kvuli kratké pozorovaci dobé jesté
neni zcela vylou¢ena moznost, ze jeho vliv na zemské klima je zanedbatelny vuci
jinym faktorum (vice tfeba v [2] [3]).

Dalsi velmi rozporuplnou otazkou je vliv na lidskou psychiku. Je mozné, ze pri
vysSi slunecni aktivité se nékteri lidé citi podrazdéné. Zahadna korelace je i mezi
valkami ¢i revolucemi a maximy slunecéni aktivity, které se opakuji priblizné kazdych
11 let [4], napiiklad maximum v roce 1917 lze spojit s Velkou fijnovou revoluci a
maximum v roce 1937 s titokem Japonska na Cinu po¢dtkem druhé svétové valky na
Asijském kontinenté. Je tieba si ale uvédomit, ze vrchol aktivity neni viibec ostry
a ,bourliva“ doba na Slunci trva priblizné 2-3 roky. To je vSsak dostatecné dlouha
doba, aby se nékde na svéte stal néjaky konflikt a dana korelace muze byt tedy cisté
umeéle vytvorena vhodnym vybérem udalosti.

Nepopiratelny vliv je vSak u lidskych technologii elektromagnetické povahy. Zej-
ména pak nékteré ruseni radiovych vln prokazatelné zpusobuje Slunce [5]. Dusledky
vétsinou nejsou horsi nez kratkodobé zhorseni signalu. Existuje vSsak moznost, ze
zemi zasdhne tzv. korondlni vytrysk plazmatu (coronal mass ejection - CME). To
se dokonce stalo roku 1859. Podle soudobych zaznamu telegrafy jisktily tak, ze
zapalovaly telegrafni papiry. Dokonce odesilaly zpravu, i kdyz je obsluha odpojila
od baterii [7]. Je na povézenou popfemyslet, co by takova uddlost udélal dnes.
Nejpravdépodobnéjsi moznosti je globalni poniceni rozvodné sité zavisejici na sile

korondlniho vytrysku.

1.1.1 Stav porozumeéni

Uz jenom z téchto duvodu (a samoziejmeé nejen kvuli nim) by se lidstvo mélo snazit
co nejlépe porozumét Slunci a jeho aktivité, tzv. sluneénim pocasi. Je pravda, ze

dnes toho vime mnohem vice nez pied sto lety. Jsou znamy termonuklearni reakce,



Obr. 1.1: Koréna Slunce vyfotografovana pii zatméni 2017 v Oregonu. Autori jsou
M. Druckmiiller, P. Aniol a S. Habbal. Obréazek je matematicky upraven, aby vynikla

struktura korény [8].

které probihaji v jadru, ddle pomoci spektroskopie vime mnohé o chemickém slozeni
a v neposledni fadé mame velmi dobfe zdokumentované hlavni projevy sluneéni
aktivity, jako jsou slunecni skvrny, erupce, protuberance a mnoho dalsich.

Bohuzel nase znalosti maji stale jesté velké mezery. Zejména predpovidani slunec-
niho pocasi je na nedostatecné irovni, a to jak v kratkodobych intervalech, tak dlou-
hodobych trendech. Piikladem muzou byt odhady z roku 2010, které predpovidaly
termin sluneéniho maxima. A. Vecchio aj. odhadovali brezen 2013. R. Dabas a L.
Sharma vypocitali, ze to bude uz ¢ervenci 2012 s nejistotou ¢tyf mésicu [9]. Nakonec
nastalo v dubnu 2014.

Deset hlavnich otazek soucasnosti okolo Slunce vytipoval M. Aschwanden, z nichz
pouze dvé povazuje za vytesené [10]. Jednou z nevyfesenych je ohfev svrchni at-
mostéry Slunce tzv. korény (Obr. 1.1). Ta m4 podle ruznych méfeni teplotu nékolik
milionu stupnu, zatimco povrch méa ,,pouze“ nékolik tisic. Otazkou je, jak dojde k
takovému velkému ohtati. Vyteseni této otazky se snazi malym dilem prispét i tato
prace, ve které je diskutovana definici teploty a jeji méreni za pomoci spojitého

spektra korény tzv. K-korony.



Obr. 1.2: Pocitacovy model sondy ONSET [11].

1.1.2 Sonda ONSET

Neni prekvapenim, ze se do zkoumani Slunce investuje velké mnozstvi financénich
zdroju. Nejlepsim piikladem je nékolik desitek sond vyslanych do vesmiru za ticelem
jeho zkoumani. Nékteré z nich jsou stale funkéni a dalsi se uz pomalu ptipravuji.

Novou sondu na zkoumdni Slunce s ndzvem ONSET piipravuje NASA (Obr.
1.2). Jejim hlavnim cilem je pochopit fyzikélni vlastnosti koronalnich vytryskua pla-
zmatu a zejména priciny jejich vzniku. K tomu je potieba zkoumat oblast kordny,
ktera je blizko Slunce. Tu je vSak mozné pozorovat jen pii zastinéni Slunce, coz
sonda ONSET planuje provést stinitkem pripevnéném na 20 metru dlouhém vyta-
hovacim tubusu. Vedeni celého projektu ma na starosti J. M. Davila a k projektu
byl také pozvan prof. Druckmiiller jako expert na zpracovani obrazu. Sonda by méla
odstartovat v roce 2022.

Jednim z problému, které chce ONSET také tesit, je prave ohtev korény. V prvni
radé je potieba dukladné zmérit teploty korény, coz se nejcastéji provadi za pomoci
zareni excitovanych iontu (viz kapitola 2.4.1). Na sondé ONSET bude pouzita jind
metoda, zalozend na sledovani fotonu rozptylenych na volnych elektronech v koréné.
Tu vytvoril Cram (1975, [19]) a 0 20 let pozdéji se N. L. Reginald a J. Davila rozhodli
metodu pouzit ve vylepsené podobé. Nejdiive ji testovali pii zatmeéni Slunce [12] a

nyni ji planuji pouzit i ve vesmiru pravé na sondé ONSET.



1.2 Strucny popis prace

Dlouhodobym planem autora diplomové prace je detailné zkontrolovat metodu na
meéreni teploty, ktera ma byt pouzita na sondé ONSET, a pripadné navrhnout vy-
lepSeni jak pro méteni, tak pro zpracovani dat. N. L. Regild napsal o metodé 7
c¢lanku [12-18] v prubéhu poslednich 20 let, takze je vidét, ze se stdle na dané me-
todé pracuje, ale takto dulezity projekt vyzaduje dalsi nezavislou kontrolu. Navic v
¢lancich jsou nékteré nedokonalosti, které by si zaslouzily opravit. Tato diplomova
préace je prvnim krokem kontroly celé metody. Dalsim planovanym krokem je diskuze
s N. Reginaldem, vlastni clanek a nakonec i disertacni préce.

Samotna tato prace ma za kol popsat zakladni model pouzity pro méreni teploty
a v hrubych obrysech nastinit jeho moznosti. Navic je cilem detailné popsat aproxi-
mace, které jsou v modelu pouzity, a diskutovat jejich opravnénost, pripadné navrh-
nout cestu k jejich odstranéni. Vsechny tyto véci v pracich N. Reginalda nejsou dobte
popsané a bylo tieba hledat v jinych ¢lancich, zejména pak v ¢lanku (Cram, [19]).
Prace ma castecneé resersni charakter, jsou zde vsak doplnény nékteré vlastni vypocty
a uvahy, zejména vypocet trojného integralu v 5. kapitole, ktery na rozdil od predlohy
je proveden bez aproximaci a dava mirné odlisné hodnoty. Tento vysledek by mohl

zlepsit presnost celé metody.

1.2.1 Struény prehled prace

Druha kapitola je vénovana diskuzi ohledné definice a méteni teploty. Je zde pou-
kazano na jeji nejasny vyznam v piipadé slunecni korény a je nabidnut alternativni
popis pomoci funkce pro hustotu ¢astic a rozlozeni jejich rychlosti v kazdém misté.
Navic je zde diskutovano nejasné nézvoslovi nékterych funkei popisujici rozlozeni
rychlosti ¢astic pfi rovnovazné poloze zejména pojem Maxwellovo rozlozeni.

Tteti kapitola shrnuje dulezité vlastnosti Slunce a korény pro dalsi teorii. Obsa-
huje struény popis radiometrickych veli¢in pro ujasnéni ceského nazvoslovi. Navic je
zde vlastni odvozeni vzorce pro Doppleruv jev vyuzivajici d-distribuci, ktery je sice
pouzit uz Cramové praci, ale neuvadi odvozeni nebo citaci literatury.

Ve étvrté kapitole je pomoci spektra Slunce, hustoty elektronu v koréné a vlast-
nosti Thomsonova rozptylu diskutované v predchozi kapitole odvozen vzorec pro
vypocet zare K-korony. Nasledné jsou rozebrany nékteré jeho vlastnosti. Konecny
vypocet dvojného integralu a nasledujici analyza jsou vlastnim dilem této prace.

Pata kapitolu déle rozsifuje predchozi vzorec zapocitanim zavislosti na vinové
délce zapocitanim vlivu Dopplerova jevu. Tim je ziskany vzorec pro spektralni zari
korény zavisejici na teploté (presnéji na rozlozeni chaotické rychlosti elektronu) a

muze slouzit ke zpétnému odhadu teploty pomoci méreni spektralni zare.



2 TEPLOTA

2.1 Matematické funkce pro popis rozlozeni

Pred zacatkem diskuze ohledné definice teploty je nutné si nejdiiv urcit nazvo-
slovi matematickych funkci, které pii popisu stavu castic budeme pouzivat. Tyto
funkce je mozné najit bud’ ve statistické fyzice a nebo matematické statistice. Acko-
liv maji oba obory velmi podobné nézvy, jsou si velmi vzdalené svymi objekty zajmu.
Zatimco staticka fyzika spolecné s termodynamikou se snazi popsat stav latky, tak
matematicka statistika se vénuje zpracovani dat a jejich analyzou. Proto zde vznikl

i mensi nesoulad v nazvoslovi, ktery se zde snazime uvést na spravnou miru.

2.1.1 Gaussova funkce a Gaussovo rozlozeni

Gaussovou funkei nazyvame:
(z—b)?
f(2) = aem =, (2.1)
kde a, ¢ jsou libovolné kladné konstanty a b je libovolna redlna konstanta.
Casto budeme pozadovat, aby funkce méla plochu pod kiivkou rovnou jedné. V

tom piipadé dostaneme tzv. Gaussovo rozlozeni neboli Normélni rozlozeni:

1 (e—w)?
fla) = e (2.2)
2mo

kde p je libovolna realnéd konstanta urcujici stfedni hodnotu funkce a o je libovolnéd
kladnd konstanta urcujici smérodatnou odchylku (obr. 2.1).

muze byt libovolny polynom 2. stupné o n proménnych, ktery pro velka ¢isla diver-
guje k zapornému nekonecnu. To zajisti, ze cela funkce bude konvergovat k nule a
obsah pod kfivkou bude konecny. Pro termodynamiku je dulezity pouze konkrétni

tiirozmérny symetricky piipad:

1 2?44?2422

Gy 2

Popis vicerozmérné Gaussovy funkce je mozné najit ve vétsiné ucebnic matema-
tické statistiky [20-22].

flxy,z) =

2.1.2 Maxwellovo rozlozeni

Nyni uvedeme matematickou definici Maxwellova rozlozeni, kterou je mozné najit
tieba v (Andél, [20]). Maxwelovym rozlozenim nazyvame funkci, kterd ma pro ne-

zaporné x tento predpis:
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flz) = 242, (2.4)

e
V2mrd
kde d je libovolna kladnd konstanta (Obr. 2.2). Pro zdporné z je rovna nule. Toto je

matematické nazvoslovi, kterého se v této praci ptridrzime. Fyzikdlni vyznam tohoto
pojmu je diskutovan v kap. 2.2.3.

2.2 Definice teploty v rovnovaznych systémech

Pro definici teploty v klasické termodynamice je nutné nejdiiv definovat termody-

namickou rovnovahu. Ta je dana dvéma zakladnimi postulaty termodynamiky:

1. postulat

Kazdy makroskopicky systém c¢astic po néjakém casovém okamziku za casové ne-
ménnych externich podminek nevyhnutelné dospéje do stavu, ve kterém neprobihaji
zadné makroskopické procesy a zmeény. Takovy stav nazyvame termodynamickou
rovnovahou nebo zkrdcené rovnovazny stav. V tomto stavu maji vSechny stavové
veli¢iny konstantni hodnotu [23].

2. postulat

Ve stavu termodynamické rovnovahy jsou vSechny vnitini parametry makrosko-
pického systému funkei vnéjsich parametru (napi. objem) a jednoho vnitiniho pa-
rametru (napi. teplota 7") [23].



Zéaroven je tim dana zakladni vlastnost teploty jako veli¢iny jednoznacéné popi-
sujici vnitini stav systému c¢astic. Rovnovazna termodynamika nasledné dokazuje,
ze takovy parametr opravdu existuje.

Dalsi dulezitou vlastnosti teploty je schopnost popsat situaci pii tzv. tepelném
kontaktu, pii kterém si dva systémy muzou predavat energii, ale nedochézi k vymeéneé
c¢astic. Teplotu zavadime jako veli¢inu, kterd urcuje smér siteni energie dvou ruznych
systému pii tepelném kontaktu. Energie se bude §itit ze systému s vétsi teplotou.
V piipadé, ze se energie nesiii ani jednim smeérem, maji systémy stejnou teplotu.
Zaroven plati tzv. nulty zdkon termodynamiky, ktery zajistuje tranzitivni vlastnost
teploty. Kdyz se teplota télesa A rovna teploté télesa B a teplota télesa B se rovnd
teploté télesa C, pak se teplota télesa A rovna teploté télesa C. To ma zasadni vliv
na méteni teploty pomoci treti latky, obsazené v teploméru.

Takto nadefinovand teplota sice neurcuje presnou ¢iselnou hodnotu, ale zarucuje
nam moznost vytvorit linearni stupnici, pomoci které muzeme popsat vSechny latky
v rovnovazném stavu. Je tfeba si uvédomit, ze tato vlastnost neni samoziejma,
naptiklad vSechny barvy, které lidsky mozek rozlisuje, nejdou efektivné srovnat na
jednu stupnici.

Dulezitou podminkou pro tuto definici teploty je termodynamickd rovnovaha.
Popripadé je tuto definici mozné rozsitit na systém, ktery jako celek neni v rov-
novaze, ale je mozné jej popsat pomoci velkého mnozstvi malych systému, které
jsou témeér v termodynamické rovnovaze tzv. lokdlni rovnovaze [29]. V pripadé, ze
mame systém, ve kterém nelze popsat ani lokdlni rovnovdha (napf. exploze ¢éstic),

tak pojem teplota podle klasické termodynamiky ztraci smysl [29].

2.2.1 Interpretace teploty v kinetické teorii

Pro jednoatomovy plyn si muzeme definovat stupnici teploty pomoci vnitini energie

vztahem:

U= gNkT, (2.5)

kde U je vnitini energie, N je pocCet atomu a k je Boltzmannova konstanta. Vnitini
energii jednoatomového plynu je soucet kinetickych energii vSech ¢astic. Diky tomu

muzeme vyjadrit teplotu z prumeérné kinetické energie ¢éstic:

1,\ 3
<§mv > = 2kT, (2.6)

kde ostré zavorka méa vyznam pruméru pres vSechny ¢dstice.
Tato interpretace ma vsSak svoje omezeni na jednoatomovy plyn. Teplota ne-

musi byt mirou velikosti pouze neusporadaného posuvného pohybu molekul. U



viceatomovych molekul se projevuji rotace a také vibrace. Pii nizkych teplotach,
kdy za¢nou prevladat kvantové vlastnosti, nékteré stupné volnosti kvuli diskrétnosti

energetickych stavu tzv. ,zamrzaji“, a tim padem se neprojevi.

2.2.2 Relativisticka teplota

Jak je vidét z grafu 2.1, nékteré elektrony se pohybuji desetinou rychlosti svétla. V
takovém pripadé by mohly mit uz vliv relativistické korekce. Bohuzel vsak relati-
vistické rozsiteni pojmu teplota je znacné problematické, a to uz v ramci specialni
teorie relativity. Koncept pojmu teplota se v takovém pripadé rozpada na nékolik
meéritelnych velicin [34]. Tyto komplikace presahuji ramec této préce a déle se jimi
nebudeme zabyvat.

2.2.3 Distribuce rychlosti

V pripadé, ze mame plyn, ktery je tvoren jednim druhem ¢astic a je v termody-
namické rovnovaze, rozlozeni vektoru rychlosti ma tvar tiirozmérného Gaussova
rozlozeni [25]:
m(v2 42 o2

Fw) = (%Y,/z - G Z>’ (2.7)
kde m je hmotnost ¢astic, k je Boltzmannova konstanta a T je teplota (Obr. 2.1). Je
vidét, ze tato tifrozmérna funkce pro danou latku zavisi pouze na jednom parametru,
a tim je teplota T

Jako matematicky dusledek lze odvodit, ze velikosti rychlosti jsou dané jedno-

rozmeérnou funkei:

2,2 2
F0) = (o) e ™S (2.8)
Je vsak dulezité si uvédomit, ze tato funkce neurcuje jednoznaéné rozlozeni rychlosti
castic. Ty by sice mohly mit velikost podle této funkce, ale v ptripadé, ze by se
napfiiklad vSechny pohybovaly jenom jednim smérem, tak by jejich rozlozeni rychlosti
nemélo Gaussovo rozlozeni.

Nyni se zabyvejme vyznamem pojmu Maxwellovo rozlozeni. J. Andél tim oznacu-
je vzorec (2.4) [20], L.D. Landau ozna¢uje pojmem Maxwellovian distribution vyraz
(2.7) [26] a cesky preklad Fyziky od D.Halliday a spol. timto pojmem oznacuje (2.8)
[27]. Navic pro posledni dva jmenované vyznamy se Casto pouziva i pojem Maxwell-
Boltzmannovo rozlozeni [28]. Chaos ve fyzikalni literatute si jde vysvétlit tim, ze
pro fyziky nejsou na prvnim misté matematické pojmy, ale fyzikalni skutecnosti, a
proto je pravdépodobné, ze vétsina fyziku pod Maxwellovym rozlozenim, piipadné

Maxwell-Boltzmannovym rozlozenim, mysli obecné stav latky pti rovnovazné situaci



za klasickych podminek. To je jednoznaéné urceno Gaussovym rozlozenim (2.7).
Abychom zabrénili nejasnostem, v této praci se pridrzime zpusobu, ktery je pouzit v
[28]. Rozlozeni rychlosti v rovnovazném stavu budeme nazyvat Gaussovské rozlozeni
rychlosti ¢astic idedlniho plynu, a tam, kde by to mohlo zmast fyzikalné zalozeného

¢tenare, se navic do uvozovek pripise Maxwellovo rozlozeni.

2.3 Popis nerovnovaznych stavi

Stav nerovnovaznych systému neni mozné popsat pouze jednim parametrem. Jed-
nou z moznosti je popsat polohu a rychlost kazdé castice, to je vsak pro velké
mnozstvi ¢asti prilis neproveditelné. Alternativné a jednodusSeji muzeme popsat stav
tzv. distribuéni funkei f(r,p,t), kterda vyjadiuje pocet ¢astic, jenz se nachdzi v ob-
jemu (zr,x + dx) (y,y + dy) (z,z + dz) a zdroven jejich hybnost se nachézi v intervalu
P2,z + dp) (py.py + dpy) (p2,p. + dp.). V piipadé, ze chceme zndt hustotu ¢dstic
n(x,t), tak muzeme integrovat pres vSechny rychlosti:

n(x,t) :/f(r,p,t)dgv. (2.9)

A pro ziskani poctu ¢dstic integrujeme pies vSechny promeénné:

N(t):/f(r,p,t)dgxdgv. (2.10)

Pro praci s distribuéni funkei je vychozim vztahem Boltzmannova transportni
rovnice:
of

Vf-v—I—fo-F—l—az (f), (2.11)

kde V je gradient podle soutadnic, V, je gradient podle hybnosti, F je sila pusobici

na castice a C'(f) je kolizni integral vyjadiujici vliv srazek.

2.3.1 Teplota - Stredni energie

Pojem teploty lze zobecnit na nerovnovazné systémy, jenom to neni mozné provést
tak, aby se zachovala vétsina vlastnosti. Proto je mozné ji zobecnit vice neekviva-
lentnimi zpusoby. Budeme logicky pozadovat, aby zobecnénd definice v rovnovaznych
stavech davala stejné vysledky jako klasicka definice a pro nerovnovazné stavy urcila
hodnotu, kterd bude mit jednoduse interpretovatelny vyznam. V ptipadé volnych
elektrontu muzeme pouzit kinetickou interpretaci a definovat teplotu pomoci vztahu
pro prumérnou energii (2.6). Navic oddélime chaotickou rychlost od spoleéné rych-
losti v8ech ¢éstic, kterou definujeme jako prumér vsech rychlosti, a teplotu budeme

vypocitavat pouze z rychlosti po odecteni spolecné rychlosti.



Takova rozsitena definice je mozna, ale je tieba ji neprisuzovat vétsi vahu nez

jako stfedni energii chaotického pohybu ¢éstic.

2.4 Meéreni teploty korény

Teplota korény se vétsinou uddava v miliénech stupnu. Otéazkou je, jak se na takovou

teplotu pfislo.

2.4.1 MEéreni ionizace iontu

Uz v roce 1869 byla ve spektru korény nalezena zcela atypicka zelend spektralni
c¢ara [30]. Vlnové délka ¢ary neodpovidala zddnému zndmému prvku, a tak se vyrojily
domnénky, Ze jde o novy prvek, tzv. koréonium. Zahada byla vytesena az po 70 letech.
V roce 1939 svédsti astronomové Walter Grotrian a Bengt Edlén zjistili, ze jde o
spektralni ¢aru tfinactkrat ionizovaného zeleza. Nésledné se objevili i dalsi vysoce
ionizované prvky, které muzou existovat v plazmatu jen pii velkych teplotach (fadové

v milionech stupnu).
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Obr. 2.3: Pomeéry iontu plazmatu pro ruzné teploty, na fotografii korény je zobrazena

specificka vlnova ¢dra pro 13krat ionizované zelezo. Prevzaté z [31].

Dnes uz jsou znamy kiivky urcujici mnozstvi ionizovanych prvku vyskytujicich
se v plazmatu podle jeho teploty (Obr. 2.3). Je tedy mozné zméfit v koréné pomeéry
mezi ionizovanymi prvky a z nich urcit teplotu. Tato metoda vSak predpokladéa

rovnovazny stav plazmatu, ktery v koroné nemusi byt nutné zajistén.
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2.4.2 Meéreni chaotické rychlosti volnych elektront

L. Cram navrhl alternativni zpusob méreni teploty pomoci spektra korény. Jak bude
ukazéno v 5. kapitole, tvar spektra je silné zavisly na pohybu volnych elektronu v
koréné. Za predpokladu rovnovazného stavu je tedy mozné ze spektra urcit teplotu
volnych elektronu. Je otevienou otdzkou, jestli a jak moc se lisi od teploty zmérené

pomoci iontu.

2.5 Kordna - nerovnovazny systém

Existuje fada argumentu, pro¢ by situace ve sluneé¢ni koréné mohla byt odlisnd od

klasickych rovnovaznych systému. Postupné si tyto argumenty shrneme.

2.5.1 Vyzarovani c¢astic a mala hustota

Diky neustalému vyzarovani ruznych ¢édstic do vesmiru neni Slunce ani koréna jed-
nozna¢né rovnovazny systém. Je vSak otazkou, jestli stale muzeme mluvit o néjaké
lokélni rovnovaze. Ta muze byt dosazena ve vnitinich ¢astech Slunce, kde je velka
hustota. Ve fotosfére, chromosfére a kordéné je vsak velmi mald hustota (viz 3.3.1),
ktera by byla v zemskych aparaturdch klasifikovana jako vysoké nebo ultravysoké
vakuum. V takto ridké latce bude dochazet k malému poctu srazek. Dokonce ve svém
zatim nevydaném clanku prof. Druckmiiller dokazuje, ze velkd ¢ast kordny je tak
fidka, ze v ni nedochazi k témeér zadnym srazkam. Z toho vyplyva, ze mechanismy

k vytvoreni lokdlni termodynamické rovnovahy jsou zde velmi oslabeny.

2.5.2 Situace ve vzdalené koroné

Zajimavéd je situace ¢astic pochazejici ze Slunce ve velké vzdalenosti od néj (napfi-
klad u Zemé), které tvoii tzv. slunecni vitr. Kromé zmén rychlosti, které zpusobilo
gravitacni a magnetické pole Slunce, by se u ¢astic méla projevit i nahodna tepelna
rychlost, kterou ziskaly na sluneé¢nim povrchu nebo pii kolizich v koréné. Pouze dojde
k rozdéleni castic podle sméru jejich chaotické rychlosti. Z toho vyplyva, ze tady
u Zemé detekujeme slunecni ¢astice pouze s jednim smérem, ale ruznou velikosti
rychlosti. Muzou mit tedy teoreticky Maxwellovo rozlozeni velikosti rychlosti (2.8),
ale témeér urcité nemaji Gaussovo rozlozeni rychlosti (2.7), a tim pddem neni mozné
mluvit o rovnovazném stavu ¢ o teploté sluneéniho vétru (podle termodynamické
definice teploty). Céstice, které se rozpinaji do prostoru a piestdvaji na sebe ptisobit,

nemuzou mit Gaussovo rozlozeni ¢astic.
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Navic je mozné predpokladat tézko popsatelny postupny prechod od rovnovaz-
ného stavu (z vnitfnich ¢asti Slunce), kde jsou vSechny sméry rychlosti témét rov-

nocenné, az po slunecni vitr, kde je pouze jeden smér rychlosti.

2.5.3 Zamrzla teplota

Pres vSechny problémy s definici teploty je mozné urcit tzv. zamrzlou (freezing
in) teplotu slunec¢niho vétru, protoze sluneéni vitr obsahuje ionty, z jejichz poméru
je mozné urcit teplotu. Je to vSak teplota, jak napovida nazev, ktera se uz nijak
nevyviji a ma vypovidajici hodnotu hlavné o podminkach blizko Slunce, kde dané

ionty vznikly.

2.5.4 Alternativni distribuce castic

Zatim jsme poukazovali na naruseni rovnovazného stavu pouze prostorovym rozpi-
nanim. Otazkou je, jestli silné magnetické pole a pripadné dalsi efekty ve slunecni
atmosféfe nemuzou také zavinit nerovnovazny stav. Nékteré ¢lanky [32,33] se snazi
popsat oblasti, kde jesté jsou sméry rychlosti rovnocenné, ale jejich distribuce uz
nema tvar Gaussovy funkce. Na to pouzivaji tzv. k-distribuce, ktera se na prvni
pohled podoba Gaussové kiivce, ale klesa pomaleji, tudiz obsahuje vice céstic s
velkou energii. Tohle rozsiteni ma také vyhodu, ze limitnim pfipadem r-distribuce
je klasické Gaussovo rozlozeni, takze je schopné popsat i rozlozeni rovnovazného

stavu.
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3 FYZIKA SLUNCE

3.1 Radiometrie

Nejdrive si musime nadefinovat veli¢iny pro kvantitativni popis elektromagnetického
zareni. K tomu nam poslouzi radiometrie, kterd pouziva absolutni veli¢iny jako ener-
gie a vykon, zatimco fotometrie, ktera studuje obdobné veliciny z hlediska pusobeni
na lidské oko. Zde budeme tesit pouze radiometrické velic¢iny. Jejich ¢eské nazvoslovi
zavedeme podle (Mechlova, [49], s. 402):

Tab. 3.1: Radiometrické velic¢iny

Velicina anglicky alter. ndzev  Jednotka
Zariva energie radiant energy - J
Zafivy vykon P radiant power tok W = Js™!

Hustota zat. toku F'  irradiance, flux density tok, intenzita Wm 2
Zare T radiance intenzita ~ Wm2sr™!
Zarivost J radiant intensity - Wsr—!

Z alternativnich nazvu je patrné, ze ¢eské pojme-
novani neni bohuzel sjednocené a nazvy jako tok a in-
tenzita se pouzivéa pro vice ruznych veli¢in. Zejména
slovo intenzita se v astrofyzice s oblibou pouzivana
pro zafi (Fyzika sluneéni soustavy, [37], s. 137),

zatimco v jinych odvétvich ma vétsinou vyznam hus-

toty zarivého toku. V této préaci budeme vzdy pra-

covat s nazvy uvedenymi prvnim sloupci. I

Obr. 3.1: Zare I je vztazend
3.1.1 Zare pouze k jednomu sméru [37].

yyyyyy

zare I, kterou si definujeme takto:

d?P 9 1
_ 2y 1
! cos ¥dQdS [Wm™ s, (3.1)

kde 1 je odchylka kolmice na plochu detektoru od sméru zafeni (viz Obr. 3.1), S je
plocha detektoru a €2 je pozorovaci prostorovy thel.

Specialni vlastnosti takto nadefinované veliciny je nezavislost na vzdalenosti diky
prostorovému thlu v definici. Kdyz napriklad budeme meérit zaii néjakého bodu na

zafrivém povrchu, pro ruzné vzdalenosti vyjde stejné.
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Neformalné si to 1ze vysvétlit tak, ze kdyz pfi pozorovani s malym pozorovacim
ihlem budeme tesit zareni od dvou ruznych prurezu pozorovaciho kuzelu, z nichz
jeden je 2x dale nez ten prvni, tak hustotu zarivého toku vzdalenéjsiho je sice kvuli
vzdalenosti 4x slabsi (tzv. zdkon ptrevracenych ¢tverci), ale na druhou stranu ma
4x vetsi plochu. Ve vysledku se dané efekty vyrusi a kazdy prufez bude mit stejnou

74T,

3.1.2 Spektralni veliciny

Veliciny z tabulky 3.1 se nazyvaji integralni a ke kazdé z nich lze jesté nadefinovat
tzv. spektralni veliciny, které jsou vztazené pouze k jedné vlnové délce, napiiklad:
dl

== st 2
I, 0 [(Wm™"sr™ ], (3.2)

kde I, je tzv. spektrdlni zaie. Stejné tak se definuje spektralni hustota toku Fj.
Jednotka, kterou jsme uvedli u spektralni zafe, je trochu neptehledna, protoze

kombinuje rozméry plochy a vlnovou délku dohromady, a proto se obcas pouziva

[(Wm™2sr~'nm™!], kde je dany rozdil vice vidét a navic je vztazend k nanometrum,

takze pti praci s viditelnym svétlem vychézeji ,rozumnéjsi“ hodnoty.

3.2 Slunce

Pfipomeneme si vrstvy Slunce (Obr. 3.2) a
nékteré jeho vlastnosti| [39]].
e Jadro - termojaderna reakce.
e Vrstva v zafivé rovnovaze - energie se
Sit1 hlavné zarenim.
e Tachoklina
e Konvektivni zéna - energie se Sifi o=l
prevazné proudénim. e |
e Fotosféra - slunec¢ni povrch.
e Chromosféra a jeji prechodova oblast
e Korodna
Termonuklearni reakce probihd pouze v
jadre, jehoz prumér je priblizné ctytikrat
mensi nez prumér Slunce. Vzniklym fo-

tonum trvda 100 tisic let neZ se dostanou

k povrchu Slunce. Konec¢na cesta mezi fo-
tosférou a Zemi trva pi"lbhiné 8 minut. Ne- Obr. 3.2: Slunecni Vrstvy’ poméry

utrina ze stredu na povrch putuji 2 sekundy. odpovidaji skuteénosti [38].
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Intenzivni magnetické pole vznika nejspis v tachokliné a konvektivni zoné. Pres-
ny mechanismus vSak neni zatim znam. Magnetické pole je zodpovédné za témeér
vSechny nehomogenni struktury viditelné na slunecnim povrchu a v jeho atmosfére.

Fotosféra je tenkd vrstva (fadové stovky kilometrii), kterd emituje 99% slunecni-
ho zateni. Je to nejvyssi vrstva, kterd je nepruhledna pro elektromagnetické zarenti,
a proto se ¢asto nazyva povrchem Slunce.

Hustota plazmatu se v ruznych vrstvach velmi méni. V jadru se predpokladd 150
g-em ™ (asi 11x hustsi nez rtut), ve fotosféie uz pouze cca 10~7 g-cm =3, coz ¢inf 1017
¢astic-em 3. To je 200x méné nez vzduch na Zemi, tudiz by to bylo povazovano za
hrubé vakuum. Bézné hustoty v koréné jsou jesté o 10 fadu mensi, takze by na Zemi
byly klasifikovany jako ultra vysoké vakuum (viz kap. 3.3.1). Hustota vesmirného
prostoru je vSak jesté o mnoho Fadt mensi, piiblizné 1 ¢astice-m=3.

Slunce je kulaté, a to az s prekvapivou presnosti. Soucasna méreni ukazuji zplosté-
ni pouze nékolik desitek kilometru. To je dano tim, ze v piipadé Slunce je dostiedivé
zrychleni na povrchu 10 milionkrat slabsi nez gravitacni. Méteni poloméru vsak
narazi na problémy s pfesnou definici povrchu Slunce, coz souvisi s tim, ze pfi
ruznych vlnovych délkach vychazi rizné polomeéry. Tato zavislost jesté neni zcela
objasnéna [6].

Z méreni sondy SOHO se prokazalo, ze polomér Slunce se v ¢ase témeér neméni
[40]. Maximalni kratkodobé zmény tihlového poloméru Slunce byly vzdy mensi nez
0,023”. Zdanlivy thlovy polomér Slunce se pohybuje okolo 0,5°, takze zmény byly

v Tadu sto tisicin poloméru Slunce.

25 | =
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24 1 1 Sluneéni zafeni
1
I
]
I
1.54 Zafeni absolutné éerného télesa
1.
Zafeni u mofské hladiny
0.54
03 il Hy0
0
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Cast dllefita pro teorii

Obr. 3.3: Vliv zemské atmosféry na spektrum Slunce. Vlnova délka 370-470 nm je
dulezita pro méfeni teploty, prevzaté z [36]
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3.2.1 Spektrum Slunce

Drilezita vlastnost Slunce je jeho spektrum (Obr. 3.3). Jeho tvar priblizné ptipomina
zareni cerného télesa o teploté 5 800 K, které nejvice zaii ve viditelné ¢asti spektra.
Navic v8ak slunecni spektrum obsahuje desitky tisic absorpcnich ¢ar (tzv. Fraunho-
ferovy ¢ary), které jsou zpusobeny absorpci ruznych prvku ve fotosfére (pfipadné
i ve vyssich ¢édstech sluneéni atmosféry). Proto je také mozné pomoci téchto car
castecné urcit chemické slozeni Slunce.

Meérteni spektra ze Zemé je komplikované zemskou atmosférou. Voda, kyslik, ozén
a par dalsich prvku v atmosfére pohlcuji velkou ¢ast sluneéniho zareni, zejména
nékteré konkrétni vinové délky. V piipadé, ze atmosféra nepohlti vsechno zareni dané
vinové délky, je mozné sluneéni spektrum z pozemniho méteni dopocitat (pii znalosti
chovani atmosféry). Tento postup vyuzil R. L. Kurucz se spektrem naméfrenym
pomoci McMath-Piercova solarniho teleskopu v Nérodni observatori Kitt Peak v

Arizoné (Obr. 3.4). Spektrum, které ziskal, je volné ke stazeni [41].

o
395 395.1 395.2 395.3 3054 395.5 395.6 395.7 395.8 395.9 396
VInova délka [nm]

Obr. 3.4: Dulezita ¢ast spektra pro méteni teploty a jeho detail. Spektrum zpracoval
R. L. Kurucz.

Pro svoji metodu méfeni teploty se rozhodl L. Cram (a nésledné to ptevzal i N.
Reginald) pouzit spektrum mezi 370 nm a 470 nm. Jak je patrné z (Obr. 3.3), tyto
vlnové délky nejsou ovlivnéné atmosférou tak moc jako jiné casti spektra. Navic dal
prednost kratsim vinovym délkam, coz oduvodnil mensi citlivosti spektra na teplotu.
V této praci se pridrzime jeho rozhodnuti a budeme se zabyvat pouze touto ¢asti
spektra (prvni graf na Obr. 3.4).

Absorpéni ¢ary je mozné dohledat v rozsdahlych online databazich, napiiklad dvé
siroké ¢ary pro 393 a 397 nm, jejiz vétsi priblizeni lze nalézt v grafech, jsou zavinény
dvojnasobneé ionizovanym vapnikem [42]. Jak je vidét z posledniho grafu na Obr. 3.4,

pro kazdy nanometrovy interval vinové délky jsou ve spektru desitky absorpcnich
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car. Nastésti jsou velmi detailné prométené, takze nehrozi jejichz podvzorkovani. Na

kazdy jeden nanometr vlnové délky je totiz pfriblizné tisic zmérenych hodnot.

1.4
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Obr. 3.5: Limb-darkening koeficienty ze dvou ruznych modeli, hodnoty jsou udany

jen pro nékolik vlnovych délek [43], zbylé hodnoty se ziskdvaji linedrni interpolaci.

3.2.2 Uhlova zavislost slunec¢ni zare

Sluneéni povrch nevyzaruje do vSech uhlu stejné. V pripadé, ze by se choval jako
tzv. idealni Lambertovsky zari¢, zare by zavisela ¢isté na kosinu z hlu od kolmice
(. Tato zavislost plyne z geometrickych duvodu a nazyva se Lambertuv kosinovy

yyyyyy

sluneéni zari muzeme pouzit tento jednoduchy model:

I
L i gareosc, (33)
Iy

kde Iy je zafe v kolmém sméru na povrch, g je tzv. limb-darkening koeficient jenz
je zavisly na vlnové délce. Pro hodnotu ¢y = 1 dostaneme jednoduchou zavislost
na cos (. Svételny zdroj, ktery by zaril prevazné primym smérem, by mél ¢, > 1.
Slunce naopak ma pro vétsinu vinovych délek ¢, < 1, tudiz i v limitnim piipadé 90°
ma zatri (1 — q)Iy. To je nejspis zpusobeno slozitosti zafivého povrchu, jeho ¢astetnd
pruhlednost a fraktalni charakter.

Predstaveny model pouzil N. Reginald ve své teorii. V Astrophysical Quantities

z roku 1973 [43] je tento model predstaven jako méné presny, a dokonce v novéjsim
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vydéani pojmenovaném Allen’s Astrophysical Quantities z 1999 [44] tento model zcela

chybi. Jako presnéjsi model je nabizen tento:

I
7= 1 — qix 4 q1x cos ¢ — gax + gaa c08” (3.4)
0

kde navic je pridany druhy koeficient urcujici zavislost s druhou mocninou kosint.

Hodnoty koeficientu pro ruzné vlnové délky se hodné lisi (Obr. 3.5). Kfivky jsou
proméfené jen v nékterych bodech a ve zbylych mistech je tfeba provést linedrni
interpolaci. Touto cestou se vydéva ve svém ¢lanku L. Cram i N. Reginald [12],
ktefi cerpaji tyto koeficienty ze stejného zdroje, jaky je pouzit v grafu. Body v okolo
400 nm pusobi lehce zvlastneé a je otdzkou, jestli nejsou zpusobeny néjakou chybou
meéreni.

Vliv obou modelu a vlnové délky je srovnan v Obr. 3.6. Je zde zobrazen idealni
zari¢, oba modely pro 370 nm a zjednoduseny model pro 380 nm. Protoze koeficient
g2x z druhého modelu je v okoli 400 nm velmi maly, muzeme bez vétsich problému
pouzivat zjednoduSeny model. Ani vysledny vliv vlnové délky neni velky i presto,

ze jsme vybrali misto, kde se limb-darkening vyrazné méni.

1. model - 370 nm
1. model - 380 nm
2. model - 370 nm
ldeélni zaric

60
G0

Povrch Slunce

Obr. 3.6: Vyzatovani Slunce do riznych thlu podle volby modelu.

Zari Iy je mozné vyjadiit z hustoty zarivého toku F' (celkového vykonu dopa-
dajictho na m?) zméfeného ze Zemé. U prvntho modelu (3.3) je vzorec odvozen v
¢lanku (Inhester [45]):

F = (%) 7(1—¢q/3) I, [Wm™?], (3.5)

kde R je polomeér Slunce a D je vzdalenost mezi zemi a Sluncem pii méreni hustoty

zarivého toku. Vétsina meéfeni je vSak prepocitany na vzdalenost presné 1 AU.
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3.3 kordna

Nyni si shrneme nejdulezitéjsi informace o koréné (vice v Golub, [47]). Zéreni, pfi-
chézejici z korény, muzeme rozdélit na nékolik typu podle zpusobu vzniku:

e K-koréna - kontinualni

e E-koréna - emisni

e F-kordna - Fraunhoferova

e T-koréna - termalni

Tato prace se zabyva hlavné K-korénou, ktera vznikda Thomsonovym rozptylem
sluneéniho zafeni na volnych elektronech. Jak je patrné z Obr. 3.7, blizko sluneéniho
povrchu je dominantni. Od ostatnich slozek korény se odlisuje velmi vyhlazenym
spektrem (puvod jejitho ndzvu) bez jakychkoliv absorpénich ¢ar. Toto vyhlazeni je
zpusobené Dopplerovym efektem pii rozptylu na nahodné se pohybujicich elektro-
nech (viz 5. kapitola). Zareni je také silné polarizované na rozdil od svého zdroje -
slunecniho svétla [46].

disk =~-.___  Typical desert sky

Sky during totality

log (relative intensity) [photosphere=1]

5 1 15 2 25 3 35 4
Distance (solar radii from center of Sun)

Obr. 3.7: Srovnani jednotlivych slozek zateni korény. Zateni F-korény zacne domi-
novat az pro vétsi vzdalenosti od stfedu Slunce. E-koréna je ptilis zavisla na vlnové
délce, nez aby bylo tohle srovnédni relevantni. Prevzato z [47].

Zcela odlisna je E-kordna. Jejim zdrojem jsou excitované prvky v koréné. Prave
sem patii dlouho nevysvétlené zareni mnohonasobné ionizovaného zeleza, pomoci
kterého se poprvé zjistila pritomnost velmi energetickych céstic v koroné. Pii méreni

lze tuto slozku od K-korény snadno odlisit. Zaprvé zaii pouze na nékterych vinovych
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délkach, takze ve spektru tvori ostra maxima. Zadruhé jsou dnes tyto vinové délky
katalogizovany a pro méfeni teploty z K-korény je mozné vybrat takovou ¢ast bez
vlivu E-korény.

F-koréna vznika rozptylem na prachovych ¢asticich v koréné. Na rozdil od K-
korény jsou v ni jesté rozeznatelné sluneéni absorpéni ¢dry (Fraunhoferovy - puvod
nazvu). V oblasti blizko Slunce je o jeden az dva fady slabsi nez K-koréna (Obr.
3.7), a proto ji L. Cram i N. Reginald ve své teorii zanedbavaji. Je vsak otazkou,
jestli pro presné méteni, o které se N. Reginald snazi, nemélo smysl vliv F-korény
vice zvazit a pripadné odecist od celkového zareni. Tato problematika vsak presahuje
rozsah této prace a my se vydame stejnou cestou jako predlohové ¢lanky:.

Nakonec existuje jesté T-koréna, ktera vznika tepelnym zafenim prachovych
¢éstic a je podle (Golub, [47]) velmi slabd a zcela zanedbatelna pro praci s ostatnimi

slozkami korény.

3.3.1 Hustota elektronu v koroné

Pro urceni zare K-korény, kterému se budeme vénovat v dalsi kapitole, je dulezité
znat hustotu volnych elektronu v ruznych mistech korény. Nejjednodussi pristup
je predpokladat tzv. symetrickou korénu, kde hustota zavisi pouze na vzdalenosti
od stfedu Slunce a nezdvisi na case. Jak poukazuje N. Reginald v ¢lanku [14], tato
zavislost sice je popsana v fadé ¢lanku, ale pokazdé vychazi jinak. Tyto nepfesnosti
jsou nejspis zpusobeny zavislosti hustoty na mnoha faktorech, zejména na obdobi
sluneéniho cyklu a misté okolo korény, ze které méreni vychazi.

Prekvapivé vsak N. Reginald ve vyse citovaném clanku ukézal, Zze jeho metoda
na méteni teploty neni prilis ovlivnéna hustotou elektroni, a proto nehraje zadnou
roli jaky vzorec pouzije. Nakonec se rozhodl pouzit jeden z nejstarsich vzorcu, ktery

odvodil S. Baumbach 1937 z deseti ruznych zatméni Slunce:

0,036 155 2,99 )
ne = 10% ( RL5 + R + R}Dﬁ') [em ™). (3.6)
©

Ze zévislosti (Obr. 3.8) je patrné, ze ve vzdalenosti do 2 poloméru Slunce klesa
hustota priblizné s 6. mocninou. Od 4. poloméru klesd s 1,5. mocninou. V této praci
budeme taktéz pouzivat tuto zavislost.

Jenom poznamenejme, ze v pripadé, ze by se piece jen prokazal aspon maly vliv
hustoty elektronu na danou metodu, je zde rada zpusobu, jak tento vstupni tdaj
vylepsit. Napriklad by se mohla vzit prumérnd hustota, kterd by uz méla v sobé
zapocitanou fazi slunecniho cyklu, ve které se pti méreni Slunce nachézi, a také by

bylo mozné vzit v potaz misto méteni (napi. jestli rovnikova nebo polarni oblast).
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Obr. 3.8: Hustota volnych elektronu podle S. Baumbacha a jednotlivé ¢asti vzorce

slouzici pro srovnani rychlosti poklesu kiivky.

Posledni moznosti je kromé méteni teploty zmérit v daném okamziku i hustotu, a

tim zpfesnit vysledek.

3.4 Thomsonuv rozptyl

K-koréna je viditelna diky rozptylu fotonu na volnych elektronech, které se v ni
vyskytuji. K pfesnému popisu této interakce je nutné vyuzit kvantovou elektrody-
namiku. Avsak prekvapivé vzorec pro rozptyl, ktery se pro popis korény pouziva, je
mozné odvodit i v klasické fyzice, i kdyz to vyzaduje zavést fadu spornych pojmu
kdy nebyla zndma ani vnitfni struktura atomu, a proto netusil, na jakych ¢asticich
rozptyl probiha. Pro zajimavost zde uvedeme nékteré myslenky klasického odvozeni,
ale nakonec vyjdeme z obecnéjsitho vzorce odvozeném za pomoci kvantové fyziky.

Elektron si muzeme predstavit jako oscilator, ktery je rozkmitan prijatym zare-
nim ve sméru své polarizace (Obr. 3.9). Dany oscilator nasledné vyzaruje do ruznych
sméru, avsak amplituda zareni je zavisla na prumétu sméru kmitani do dané osy. Na
Obr. 3.9 je zobrazena rovina rozptylu. Pokud je zafeni polarizované v této roviné, tak
amplituda rozptyleného zareni bude imérnd k (— cos @) a intenzita (zare) bude tedy
umeérna cos? §. Zatimco zafeni polarizované kolmo na rozptylovou rovinu nebude
thlem 6 vubec ovlivnéno.

Také konstanta timérnosti lze vypocitat z klasickych prestav a vyjde pro obé

polarizace stejné:
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1 e ?
2 : ~30_ 2
= - =3,97-100"m 3.7
=3 (47‘(‘60m62) ’ ’ (3.7)

kde e je ndboj castice (v nasem piipadé elektronu), €, je permitivita vakua, m je
hmotnost castice, ¢ je rychlost svétla a r. = 2,8 fm je tzv. klasicky polomeér elektronu.
Ten je mozné odvodit z predstav, ze elektron je koule s elementarnim nabojem
rozmisténém na povrchu a elektrostaticka energie dané koule je rovna klidové energii
elektronu podle vzorce E = mc?.

Nepolarizované svétlo muzeme popsat jako zareni, jehoz polovina je polarizovana
v roviné rozptylu a polovina je na ni kolmé. Vysledna zafe bude souc¢tem obou
zavislosti. Takze tzv. diferencidlni u¢inny prufez Thomsonova rozptylu dor/d€2,

ktery urcuje mnozstvi rozptyleného zareni do daného uhlu, muzeme popsat takto:
dop  r2(1+ cos®6)

aQ 2 '

V pripadé, ze chceme spocitat celkové mnozstvi rozptyleného zafeni, musime

(3.8)

integrovat pres vSechny tihly. Tim dostavame tzv. Thomsonuv celkovy u¢inny prufez:

T 27

2
8

or = %e//(cosze + 1) sin Odpdd = —WTS. (3.9)

00

3
Je nutné zduraznit, ze zavedené veli¢iny jsou pouhou aproximaci slozitého svéta
kvantové fyziky, na které se shodou okolnosti prislo jesté pred tim, nez se objevila
tato teorie. Hlubsi popis rozptylu v roce 1929 provedli O. Klein a Y. Nishina [28,48].
Pomoci kvantové elektrodynamiky odvodili vzorec (ktery nese jejich jména) pro

diferencidlni prutez rozptylu fotonu na nabité ¢astice:

do ro [ A 2NN 9
NN i g 1
dQ 2 (X) (X A S 9)’ (3.10)

kde \ je vlnové délka prijatého svétla a N rozptyleného. Jejich rozdil zévisi na thlu

0 a lze spocitat znamym vzorcem pro Comptonuv jev:

h
1-— . 11
mec( cos ) (3.11)

N—X=

Maximalni hodnota rozdilu je 2,4 pm, coz zpusobi zcela zanedbatelny posun pro
vlnové délky ve stovkach nanometrech, se kterymi pracujeme v nasi teorii. Pravé v
pripadé dlouhych vlnovych délek plati A/\ = 1 a jednoduchou tpravou dostaneme
ze vzorce (3.10) vyraz pro Thomsonuv rozptyl odvozeny v predchozi ¢asti. Diky tomu
muzeme Fict, ze Thomsonuv rozptyl je limitnim pripadem Comptonova rozptylu pro

velké vinové délky. Klein-Nishinuv vzorec muze mit vyznam pii praci s Rentgenovym
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svétlem nebo s gama zarenim, ale v pripadé zareni s vlnovou délkou podobnou

viditelnému svétlu nam postaci Thomsonuv rozptyl.

"radial” component of
electron motion

"radial" component of

o - ' Scattering Volume
incident electric field

- >
"radial” component of
scattered electric field

Y
v Observer

Obr. 3.9: Thomsonuv rozptyl popsany klasickou fyzikou. Na obrézku vidime rovinu
rozptylu zéreni a utlum amplitudy kvuli rozptylu do rozptyleného sméru. Prevztato
z [50].

3.5 Doppleriuv jev

Volné elektrony v koréné se pohybuji, a proto pii rozptylu na nich dochazi k Dop-
plerové jevu. Pii rozptylu je foton s vlnovou délkou X pohlcen elektronem. V jeho
souradné soustavé ma vsak fonon vlnovou délku .. Nasledné elektron vyzaii foton
néjakym smérem, ktery bude mit v souradné soustavé spojené se Sluncem vlnovou
délku \.
Doppleruv jev v piipadé pohybu pozorovatele (v nasem pripadé elektronu) zméni
vlnovou délku podle vzorce:
Ao = 2oy, (3.12)
(%
kde v, rychlost vinéni (v nasem pfipadé rychlost svétla ¢) a v, je rychlost pozorovatele

(elektronu). Doppleruv jev piipadé pohybu zdroje (v nasem piipadé zase elektron)

je popsan podobnym vzorcem:

Ae. (3.13)

Uz — Ve
V pripadé, ze elektron pohybuje jinym smérem nez pohlceny resp. rozptyleného

foton, je nutné zapocitat pouze slozku rychlosti v daném sméru, kterou ziskame

23



skaldrnfm sou¢inem s jednotkovym vektorem k', ktery ma smér pohlceného fo-
tonu resp. k, ktery ma smér rozptyleného fotonu. Kdyz nahradime v rovnicich v,
skaldrnimi souéiny, v, rychlosti svétla ¢, z (3.13) vyjadiime A, a dosadime do (3.13),

dostaneme:

c—ve-k)\:c—ve-k'

- s (3.14)

V kap. 2.3 jsme zavedli popis ¢astic (v nasem piipadé elektronu) pomoci funkce
f, kterd urcuje hustotu a rozlozeni hybnosti (pripadné rychlosti) ¢dstic. Zaméime
se na pripad, kdy je hustota elektronu a jejich rozlozeni rychlosti na sobé nezavislé

tudiz jejich stav muzeme popsat:

[ =ner frv, (3.15)

kde n. g je hustota volnych elektronii a fg . je rozlozeni rychlosti v bodé R.
V piipadé, Ze nas zajima hustota elektronu, které maji takovou rychlost, ze

slunecéni zareni \' zméni na A, muzeme ji vypocitat vztahem:

s [ [ [ (r=2w]-p-20ev] Yo @0

—00 —00 —0OQ0

kde §() je tzv. o-distribuce, ve které se nachazi vyzaz rovnajici se nule pouze kdyz
plati rovnici (3.14). Pomoci toho ndam J-distribuce ,vyfiltruje“ pouze elektrony s

vhodnou rychlosti. Vice o-distribuce a jeji vlastnosti tfeba v (Komrska, [51]).
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4 VYPOCET ZARE K-KORONY

V této kapitole je predstaven teoreticky vypocet zafe I vznikajici v K-koréneé. Cést
teorie vychdzi ze ¢lanku (Cram, [19]), avsak na rozdil od puvodniho ¢lanku jsou zde
navic dukladnéjsi odvozeni nékterych vztahtu, pripadné doplnény odkazy na odvozeni
v literature. Rovnéz jsou pridany upozornéni na nékteré provedené aproximace, které
muzou byt cilem dalsich diskuzi. Navic jsou upraveny nékteré obrazky a preznacené
nékteré veliciny za ticelem vétsi srozumitelnosti. A nakonec zavéreény vypocet in-
tegralu v podkapitole 4.7 a jeho analyza je vlastnim dilem autora diplomové prace.

Po vzoru prace (Inhester, [45]) je kladeny velky duraz na rozmér jednotlivych
velicin. Proto je u vétsiny rovnic na konci v hranatych zavorkich pridany rozmeér

vypoctené veliciny.

4.1 Princip vypoctu

Predpokladejme, Ze pii pozorovani K-korony detekujeme fotony, které vyzaril slu-
necni povrch a byly presné jednou rozptyleny na volnych elektronech ve slunecni
koréné. Déle predpokladejme, ze foton se na obou tusecich pohyboval pfimocare.

Vypocet je zalozeny na myslence, ze pii pozorovani jednoho mista na obloze
detekujeme zareni, které vznikalo v ruznych mistech korény. Proto musime vliv
vSech téchto mist zapocitat a secist jejich prispévky k vysledné z&ri (prvni integrace).
Déle je potieba vyTesit vznik zareni korony, takze urcit kolik slune¢niho svétla se v
néjakém misté korony rozptyli smérem k pozorovateli. Samotné slunecni zareni do
kazdého mista korény prichdzi od ruznych ¢asti sluneéniho povrchu. Proto je tieba
zapocitat kazdé misto sluneéniho povrchu (druhd integrace) s ohledem na tihlovou
zavislost sluneéni zate. Nejdiiv se tedy spocita, kolik prispéje obecny bod na Slunci
S k zafeni, které se rozptylilo v bodé R smérem k pozorovateli (viz obr. 4.1) a pak se
nasledné provede integrace pres povrch Slunce a pfes pozorovanou oblast v koroneé.
Tento postup je dale detailné vysvétlen a jsou odvozeny vztahy, ke kterym vede.

Vypocet predpoklada znalost nékolika vlastnosti Slunce a kordny, které slouzi,
jako vstupni data:

e hustota slune¢niho toku F,

e Zavislost zafe slunec¢niho povrchu na dhlu vyzéateni,

e hustota volnych elektronu v koréneé.

Na druhou stranu nejsou nutné zadné dalsi predpoklady jako je napriklad kuloveé
symetricky tvar korony a podobné.

Celou teorii provazi rada geometrickych vztahu. Pro prehlednost jsou pii od-

vozovani fyzikalnich vztahu nejprve pouzity takové thly a veli¢iny, které nejlépe
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vystihuji dané zavislosti, a teprve v podkapitole 4.6 jsou odvozeny a vysvétleny ge-
ometrické vztahy mezi nimi. Ty jsou pak nasledné vyuzity pro vypocitani vzniklych
integralu.

4.2 Pozorovaci poloprimka

Velicina zafe I ma jednotku [Wm~2sr™!], takze ji vztahujeme nejen k jednomu bodu
detektoru, ale také k pouze jednomu konkrétnimu sméru. To znamenad, zZe nemusime
fesit prostorovy uhel objektu, ktery pozorujeme, ale sta¢i nam pomoci mista a sméru
pozorovani urcit poloptimku, kterou budeme nazyvat pozorovaci polopiimka. Ta
nam zcela urcuje oblast, kterd ndm muze primo prispét k vysledné zari. V pripadé,
ze nehraje roli misto pozorovatele, budeme mluvit o piimce pozorovani, na které
polopiimka lezi. (V anglictiné pouzivaji Reginald a Davila ve svych ¢ldncich pojem
light of sight.)

Pozorovaci poloptimku je mozné urcit bodem pozorovani P a dvéma tihly urcuji-
cimi smér pohledu, poptripadé jinymi parametry. V rdmci teorie pro nas vsak bude
vétsinou podstatna pouze p vzdélenost poloptimky od stiedu Slunce definovana jako

vzdalenost nejblizsiho bodu pfimky pozorovani a stiedu Slunce (viz obr. 4.1).

4.2.1 Integral podél polopirimky pozorovani

Koréna je velmi ridké prostiedi, které je mozné povazovat za pruhledné, je dokdzano
pozdéji v kap. 4.3.3. Za tohoto pfedpokladu muzeme vypocitat celkovou zari I
sectenim piispévku od kazdého z bodu na pozorovaci polopiimece:
I= /IR dl [Wm2sr™!], (4.1)
P
kde P je poloha pozorovatele, R je obecny bod na polopiimce pozorovani a Iy je
prispévek k zari od kazdého bodu na pozorovaci polopiimce.
Ir se rozmérové lisi od zafe, protoze je vztazeny na objem (m~3). U téchto
prispévku nemusime Tesit vzdalenost od pozorovatele, protoze ta nehraje u pozoro-

vané zaie vztazené k prostorovému tihlu (sr™!) zadnou roli (viz kap. 3.1).

4.3 Rozptyl v bodé R

4.3.1 Geometrie rozptylu

Zavedme si popis geometrie rozptylu, ktery je zndzornén na obr. 4.1.
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Obr. 4.1: Geometrie rozptylu zareni. Na Slunci se sttedem v bodé O vznikne foton

v bodé S a je vyzafen smérem k' do bodu R. Zde dojde k rozptylu na elektronu

do sméru k dale k pozorovateli v bodé P, ktery je ve velké vzdéalenosti od Slunce.

Presné zavedeni ihlu a vzdalenosti je v kap. 4.3.1.(Obr. upraveny z [19])

O - stied Slunce,

S - obecny bod na povrchu Slunce,

R - obecny bod, kde dochazi k rozptylu fotonu na volnych elektronech,

P - misto pozorovatele (vétsinou Zemé),

k' - jednotkovy vektor uréujici smér od S do R, popsany thly w a ¢,

w - uhel ORS,

@ - uhel, ktery spolu sviraji roviny ORS a ORZ,

Wmax - Maximalni thel w, pod kterym je jesté ,vidét“ povrch Slunce z bodu
R,

k - jednotkovy vektor smétujici z R k pozorovateli v bodé P,

0 - tzv. rozptylovy thel uréeny vektory k a k’. Casto bude potieba jeho doplnék
do 180°.

Q - nejblizsi bod ke Slunci na primce pozorovéni,

4.3.2 Celkovy G¢inny prirez

Déle si zavedeme veli¢iny na popis rozptylu. Ty jsou v souladu s ¢lankem (Inhester

v evs

Kdyz foton projde néjakou casti korony, existuje Sance na jeho rozptyleni. Tuto
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pravdépodobnost si oznacime P,.,. V pripadé zareni obsahujiciho velké mnozstvi
fotonu je toto ¢islo mozné interpretovat jako procentualni mnozstvi zéreni, které se
rozptyli od své puvodni drahy. Je ziejmé, ze P, je bezrozmérné a bude zaviset na
tfech vécech. Zaprvé bude zaviset na délce [, kterou zareni urazi. Za druhé bude
zaviset na velikosti rozptylujici ¢astice, presnéji na jejim prurezu. V pripadé elek-
tronu nemd smysl mluvit o néjakém redlném prurezu, ale pouze o tzv. celkovém
uc¢inném prufezu or, ktery je pfifazen interakci mezi nabitou ¢dstici a fotonem. Na-
konec bude rozptyl zavisi na hustoté elektronu ner v bodé R. Plati pro né tento
dulezity vztah:

d Py
dl
takze pro vypocet P, je potfeba pres néjakou délku integrovat hustotu pravdépo-

= ONeR m™], (4.2)

dobnosti vyndsobenou konstantou s rozmérem m?. Rovnost je zde docilena trochu
suméle“, a to pravé spravnou volbou u¢inného prutrezu. V piipadé Thomsonova
rozptylu, ktery zde budeme tesit (viz kap. 3.4), jde o tzv. Thomsonuv prufez ot a
lze snadno spocitat (viz podkapitola 3.4):

8T e? 2
=—(— ) =6,65-10%m? 4.3
T3 (47‘(‘60m62) ’ o (4.3)

kde e je ndboj ¢astice (v nasem piipadé elektron), €, je permitivita vakua, m je

hmotnost ¢éstice a ¢ je rychlost svétla.

4.3.3 Pomeér rozptyleného a nerozptyleného zareni

Nyni muzeme vypocitat, jaka ¢ast fotonu pii cesté od sluneéniho povrchu k zemi
je rozptylena korénou. Tu si oznacime P, p. Vyuzijeme pravé odvozeny vztah a
hustotu elektronu z kap. 3.3.1:

P
Proz,P =0T / nQRdl = 2,7 . 10_5. (44)

Ro
Vychazi, ze na kazdy rozptyleny foton je 37 tisic nerozptylenych, takze opravdu

muzeme korénu povazovat za prihlednou.

4.3.4 Diferencialni Gicinny prurez

Ve vztahu (4.2) se ndm tedy podarilo vyjadiit pravdépodobnost rozptylu v bodé R.
Protoze vsak Thomsonuv rozptyl je zavisly na thlu rozptylu 6, musime feSit tzv.
diferencidlni ucinny prutrez dor/dS2, ktery vyjadiuje mnozstvi zafe rozptylené do

konkrétniho 1hlu. Takze kdyz potfebujeme zjistit, jaka cast zareni I ﬁ, w Drichazejici
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do bodu R z k' se rozptylila do sméru k, pouZzijeme ve vzorci (4.2) diferencidln{
prifez dop/dQ2 misto celkového prufezu or:
Ippw = Ctﬂne RIR [Wm ™ ?sr2]. (4.5)
’ daQ
Vysledek jsme oznacili Iy i a vyjadiuje pifspévek k zafi I pochdzejici z bodu
R a z rozptyleného zafeni ze sméru k' (proto ma k v indexu apostrof). V jednotce
veli¢iny mdme netradiéné sr—2, protoze fesime zéfeni z jednoho konkrétniho sméru
rozptylené do jiného sméru.
V kap. 3.4 jsme odvodili vztah pro diferencidlni ucinny prufez. Zde ho pouze

v

vyjadiime pomoci o a zavedeme si funkei Q(f) pro struénéjsi zapis:

dO’T 3

a0 ﬁ (1 -+ cos 9) = iUTQ( 0) [m?sr~1]. (4.6)

167

4.3.5 Vypocet rozptyleného zareni v bodé R

Nyni konetné muzeme vypocitat celkovy prispévek Iy k zari pochazejici z bodu R,
ktery jsme si zavedli ve vztahu (4.1). Staéi integrovat pres cely prostorovy uhel, ve
kterém prichazi zareni do bodu R. Protoze zanedbdame vsechny ostatni zdroje kromé

Slunce, muzeme napsat:

Wmax 27

IR—// CLUQTneRI’ pdQ = / /iUTQ(H)neRI’ w sinwdwdp =

Q

= —UTneR / /Q g wd(cosw)dep [WmPsr]. (4.7)

COSWmax 0

Uhel ¢ integrujeme ptes celou kruznici a thel w pouze od nuly do wyax, protoze
tim je vymezen tihlovy rozmér Slunce v bodé R. Ve vztahu za druhym rovnitkem se
nam objevil sinw, ktery ma vyznam Jakobidanu pro zde pouzité sférické soutradnice.
Tento ¢len jsme navic v dalsim kroku odstranili za pomoci substituce integracni
proménné z w na cosw. Taky jsme mohli dat n.r a dalsi konstanty pred integral,
protoze nezdvisi na sméru k'.

Jesté si muzeme povsimnout vyznamu zavedené indexové symboliky, kdyz jsme
zZ Iﬁ,k’ ,odstranili“ k' pomoci integrovani pies vSechny sméry vedouci ke zdroji
zareni. Néasledné muzeme také vyuzit vztah 4.1, kde integraci pres vSechny body

na polopiimce pozorovani odstranime index R a dostaneme vyslednou zaii 1.
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4.4 Slunecni zare v bodé R

Nyni vytesime zafi Iy ;,, kterd vznikd v bodé S na povrchu Slunce a je vyzdrena
smérem k' do bodu R. Budeme piedpoklddat, Ze kazdy bod na Slunci zaif stejneé.
Tuto aproximaci zanedbéavajici slune¢ni skvrny a podobné jevy si muzeme dovolit
diky tomu, ze ve vztahu (4.7) integrujeme pres velkou ¢dst slunecni plochy a diky
tomu se nam ruzné ndhodné nehomogenni struktury zprumeéruji a nebudou mit vliv.

Jak bylo vysvétleno v kap. 3.2.2, zaie Slunce zavisi na hlu ¢ mezi smérem k' a

normalou k povrchu Slunce v bodé S (obr. 4.1):

hw =1 —q+qeosQ)Iy  [m s, (4.8)

kde ¢ je prumérny limb-darkening koeficient pro rozsah vinovych délek, jejichz zare
se fesf a I je zdre Slunce vyzéfena z bodu S smérem kolmym k povrchu.
Hodnotu I je mozné vyjadfit z hustoty zéfivého toku F' (viz vzorec (3.5)) a

pomoci néj prepsat vzorec (4.8) do podoby:

D\°1 (1-
Ty = (R—®> - ( 1q_+qq/;osg> F=AQOF [m2Y]. (49)

Navic jsme zavedli A((), ktera slouzi ke zkracenému zapisu celé zévislosti. Vyslednou

zafi je tedy mozné spocitat dosazenim (4.9) a (4.6) do (4.7).

4.4.1 Zavislost na vlnové délce

Komplikaci je, ze F' i ¢ jsou zavislé na vlnové délce. Tudiz se nabizi dva pristupy.
Bud se spocitd kazd4 vinova délka zvlast, nebo se zvoli primérna hodnota pro pozo-
rovanou oblast spektra. U prvniho zpusobu je navic nutné vytesit Doppleruv jev pii
rozptylu v koréné. Tento zpusob bude predveden v dalsi kapitole 5. Ve zbylé ¢asti této
kapitoly naopak zvolime druhy zpusob, ktery muze vést na velmi presné vysledky pri
spravném zvoleni intervalu pozorovanych vlnovych délek. Hlavnim ticelem je vsak

pochopeni jevu, které se promitnou i do vysledku vypoctu s vinovymi délkami.

4.5 Vypocet polarizace

Nyni se vratme ke vztahu (4.5). PouZijeme odlisny diferencidlni G¢inny priiez v
zavislosti na polarizaci. Nejdiive budeme tesit zafeni, které ma polarizaci kolmou
na rovinu PRS (ta je urcena vektory k a k). V této polarizaci je vztah (4.5) nezavisly

na rozptylovém thlu 6:

3
RK = EO’TTL&RI{:LM. (410)
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Stale pocitame, ze I} ., je zafe slune¢niho nepolarizovaného zareni.
Vztah pro polarizované zafeni rovnobézné s rovinou PRS mé navic cos? :
[

3
I = Ton cos?(0)ornerlf p- (4.11)

Je treba si vSak uvédomit, ze v 4.7 integrujeme pres ruzné dhly w a ¢, a
tim padem se ndm natoceni roviny PRS méni a jednotlivé prispévky k polarizaci
nemuzeme jednodusSe séitat. Musime zvolit libovolnou neménnou rovinu, v nasem
pripadé OPR, a vyftesit, kolik nam prispévek zare prida do polarizace kolmé na tuto
rovinu [ 4, a kolik do rovnobézné IR w- Lo vypocitame rotacni transformaci zére o
uhel a, ktery sviraji roviny SPR a OPR (obr. 4.2). Nejdiive spocitame polarizaci
kolmou k OPR:

. 3 .
Iy = Iﬂi L sin® a + Iftk, cos’ @ = ——OrNeR (cos2 a + sin? a cos? 9+) If

167
= ne7RQS(OZ,9)I{:Lk/. (412)

Nasledné pak vyjadiime polarizaci rovnobéznou s OPR:

I§ = Iﬂi L Cos2 a+ I sin? o = T TR (cos® avcos® 0 + sin® a) Ify 4
k) el tl 7"‘ k)
= nerQ"(,0) I 1. (4.13)

Pouzité vztahy na zménu soufadnic je mozné najit tieba v (Liska, [52]). Ve
vztazich (4.12) a (4.13) jsme zavedli veliciny @*(«,0) a QP(«,0). Ty muzeme vymeénit

za Q(0) ve vztahu (4.6), a tim dostaneme vypocet zafe pro jednotlivé polarizace.

4.6 Geometrické vztahy

Posledni ¢asti vypoctu je vyjadiit geometrické vztahy mezi jednotlivymi uhly a
délkami. Ty muzeme rozdélit do t¥{ skupin. Prvni skupina jsou parametry méteni,
v tomto piipadé parametry urcujici poloptimku pozorovani a zejména vzdalenost
polopiimky od stfedu Slunce p. Druhou skupinou jsou integra¢ni proménné [, w a
v, které zmizi po integraci. Tteti skupina jsou proménné, které musime prevést na
vyse jmenované pomoci geometrickych vztahu.

Nejdrive si zavedeme soutadnici [ presnéji. Jeji pocatek umistime do bodu Q a
kladnou ¢ast osy dame smérem od pozorovatele, takze vzdélenost RQ je |I| (obr.
4.2).

V pripadé, Ze w je rovna wp,y, je piimka RS tecnou k povrchu Slunce a tihel

PSO je pravy. Z toho snadno vypocitame wpay:
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Obr. 4.2: Doplnéni obrazku geometrie rozptylu o veliciny nutné k vypoctu geome-
trickych vztahu a polarizace. Je zde doplnéna pomocné sféra okolo bodu R pro
vypocet thlu mezi pfimkami RP, RO a RS. Navic zde je tihel o mezi rovinami OPR
a PRS, pomocny ihel ORQ nazvany Yy, vzdalenost [ mezi RQ a vzdalenost R od

stfedu Slunce nazvana r. (Obr. upraveny z [19])

: Rq Rq
SIN Wiax = = \/Tipy (4.14)
kde r je vzdalenost bodu R od stfedu Slunce a vypocita se jednoduse pomoci Py-
thagorovy véty.
Uhel ¢ vypocitame z trojihelniku ORS pomoci sinové véty:

sin¢ = RL@ sin w. (4.15)

Vsimneme si, ze ihel ¢ nezavisi na ¢. To se muze hodit pri zjednodusovani integralu.
Nyni se pustime do vypoctu thlu 0 a «, kde bude tieba vyuzit sférickou geometrii.
Odvozeni pouzitych vztahu lze najit tfeba v [53]. Nejdiive si vypocitame pomocny

thel x z pravouhlého trojihelniku OPR:

p

tan y = 7 (4.16)
Pomoci sférické kosinové véty muzeme vypocitat ihel 9:
cos (m — 6) = — cosf = cosw cos y + sinw sin x sin . (4.17)
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Uhel a je rovnéz mozné spocitat podobnym zpusobem, ale je o trochu jednodussi

vyuzit predchoziho vysledku a spocitat ho za pomoci sférické sinové véty:

sin ¢ sinw

sin(r — ©)’

sino =

(4.18)

4.7 Vysledna zare K-korény a jeji analyza

Kdyz dosadime (4.9) a (4.6) do (4.7) dostaneme vysledny vypocet zare K-korény
pomoci tii integrdalu. Bez znalosti hustoty elektronu v koréné muzeme vypocitat
pouze dva z nich. Vypocet je sice opravdu zdlouhavy, ale principidlné neni slozity.
Zde uvadim pouze zacatek a vysledek vypoctu. Pro jednodussi zapis jsou vsechny

vzdalenosti vyjadieny v polomérech Slunce Rg:

00 1 2m 00
30’T 30’TD2
I = /n&R/ / EQ(Q)A(Ong@d(Cos w)dl = o F/nQR fr(l,p,q)dl
P COSWmax 0 P
(4.19)
kde
fallpg) = qm(111% + 10p?) arcsin(1/r) 47w (1 — q) ™rr—-1
RGP = 16(1 — ¢/3)r 3(1—q/3)  48(1— q/3)r°
[1*(34q — 64) + 1?p*(65q — 128) + 12(16 — 4q) + p*(31q — 64) + p*(2¢ — 8)].
(4.20)

V priipadé, ze chceme védét, jak nam jednotlivé body na pifimce pozorovani
prispély k vysledné zari, muzeme si zobrazit negr fr(l,p,q) podélené vlivem Iq v
bodu Q (bod nejbliz Slunce). Tim ziskdme porovnéni, jak jsou jednotlivé body na
primce pozorovani dulezité ve srovnani s bodem piimky s nejvétsi zari (Obr. 4.3).
Vidime, ze vliv jednotlivych bodu velmi rychle klesa se vzdalenosti od Slunce. Pro

vétsi p je ocekavané vétsi i oblast, kterd se podili na vysledné zari.

4.7.1 Geometrické vlivy na zari

Funkce fr ma dobfie predstavitelny vyznam. Urcuje, jakd mista korény maji vliv
na vyslednou zari v pripadé, ze by vsude byla stejna hustota elektronu. Ta sa-
moziejmé ve skutecnosti radialné klesa a tim zpusobuje rychly ubytek zareni korény
se vzdélenosti od Slunce, ale funkce fr ndm muze pomoc pochopit vlivy, které
pochézi ¢isté z geometrie rozptylu.
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Obr. 4.3: Funkce ner fr(l,p,q) ukazujici vliv na vyslednou zafi jednotlivych bodu na
primce pozorovani normovany tak, aby stied (bod Q) se rovnal 1. Srovnani pro jed-

notlivé vzdalenosti ptimky od Slunce p, které jsou udany ve Slunecnich polomérech.

Ackoliv je fr je znacéné komplikovand, je mozné ukazat radu jejich vlastnosti,
napiiklad ze funkce je suda, tudiz je cely problém symetricky podle bodu Q. Pro
limb-darkening koeficient ¢ = 0,8 a pro vzdalenosti p rovné hodnotam 1 a 1,5R, je

funkce fr zobrazena v obr. 4.4.

Vliv prostorového dhlu Slunce v bodé R

Tvar funkce je nejvice ovlivnény prostorovym thlem g, pod kterym je z bodu R
vidét Slunce. Jeho velikost lze vyjadiit Qr = 27(1 — cOSwWpayx) a priblizné klesd s
druhou mocninou vzdalenosti od Slunce. Proto i funkce fr se ,,blizi* k nule pro velkéd

[, matematicky presnéji vyjadieno:

lim fr(l,p.q) = 0. (4.21)
— 00

To je z jejiho grafu odhadnutelné, ale je mozné to dokézat z jejiho predpisu, ackoliv
to z néj neni piimo patrné.

Stejné tak plati, ze pro velké [ klesa s druhou mocninou stejné jako tthel Qg:

. Irllpg)
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Obr. 4.4: Funkce fr a jeji mozna aproximace.

Skutecnost, ze je to rovno presné jedné, se dosahlo spravnou volbou konstanty,
kterou se integral vyndsobil. (Proto je v poslednim vyrazu v (4.19) ve jmenovateli
872 misto 167.)

Vliv realné velikosti Slunce

Nyni se vsak vénujme dalsim vlivaim na fg. Je zde vidét vlastnost z (4.22), ze pro
velké [ se blizi k jednicce. Zajimavé je vsak, ze pro malé [ je mensi nez jedna. To je
zpusobeno tim, Ze se v této oblasti rozptylovy tihel pohybuje okolo 90° a v takovém
pripadé podle vztahu (4.6) je rozptylena pouze jedna polarizace a zare do daného
sméru je poloviéni. V piipadé, ze by bylo Slunce bodovy zdroj, fr/Qdr by se dalo
vyjadrit funket:

(1 + cos? x(1,p))

Pro pripomenuti y je ihel mezi stfedem Slunce O a pozorovatelem v bodé P. Také je

funkei p il. Je vsak zajimavé, kdy a jak se funkce od této predpovédi lisi. Pro mensi
p neni okolo nuly prispévek z zaii polovicni, ale o néco vétsi. To je pochopitelné,
protoze pti mensi vzdalenosti od Slunce je jeho zdanliva velikost vétsi a i v nejblizsim
bodu na piimce pozorovani se zareni z velké ¢asti slunetniho povrchu (hlavné z jeho
okraju) rozptyluje pod thlem odlisnym od 90°. Nejzajimavéjsi je situace u primky
prochazejici tésné kolem povrchu Slunce (p se rovnd 1R ). Zminény efekt dokonce
zpusobi presunuti minima funkce. To vsak plati jen pro velmi malé p. Uz pro p rovno

1.1R je posunuti minima témér neznatelné.

35



1]

0.95 -

0.9

0.85

0.8

0.75

0.7

0.65 |

0.6F

Vliv reélné velikosti slunce [bodovy zdroj

0.5 L L ' L I L L i L
=3 -4 -3 -2 -1 ] 1 2 3 4 5

Vzdalenost od stfedu Slunce [Sluneéni polomér]

Obr. 4.5: Funkce fr/Qr, vydélend velikosti prostorového thlu v R. V piipadeé, ze
by Slunce byl bodovy zdroj, kvuli vlastnostem rozptylu by uprostied byla funkce

poloviéni (rozptylena je jen jedna polarizace). Pro piimky blizké Slunci je vsak vétsi.

Aproximace geometrickych vlivi

Pro geometrické vlivy muzeme tudiz vytvorit aproximaci, kterd plati pro cca p > 2

nebo pro [ > 1. Priblizné vyjadieni bude mit tvar:

fR = QR(’F)/’CT(Z,p) (424)

P1i srovnan{ funkce fg s jeji aproximaci (obr. 4.4) je vidét, ze pro p = 1R sice

kopiruje tvar, ale jejich hodnoty okolo nuly jsou velmi rozdilné. Je tieba si uvédomit,

vvvvvv

korény (do 2Rg) je prave cilem této prace, takze uvedené ptiblizné feseni je spise

pro prestaveni hlavnich vlastnosti funkce fr, nikoliv pro jeji skute¢nou nahradu.
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5 SPEKTRALNI ZARE

V minulé kapitole jsme Tesili zaii K-korény. Pro metodu méfeni teploty Reginalda
a Davila je vSak dulezité vypocitat spektralni zari I,. To bude vyzadovat nejdiive

jednoduché upraveni vzorce pro zafeni a nasledné zapocitani Dopplerova jevu na

yyyyyy

rychlosti elektronu v koréne.

5.1 Spektrum Slunce

Vzorec (4.9) z minulé kapitoly snadno upravime pro vypocet spektralni intenzity:

D \?1 [1—qy+qvcosC
Inwy==—1] = Fy = Ay (CN)Fy m st (5.1
o= (1) £ (BB B ) 6)
Pouze jsme nahradili veli¢iny jejich spektralnimi alternativami, coz je znazornénou
indexem \’. Apostrof ulambdy pouzivame v piipadé, Ze se jedné o Sluncem vyzafrenou
vlnovou délku, zatimco pro pozorovanou vlnovou délku budeme znacit lambdou bez

apostrofu.

5.2 Doppleriv jev

Protoze elektrony, na kterych se rozptyluje zafeni se pohybuji, musime zapocitat Do-
ppleruv jev na zménu vinové délky rozptyleného fotonu. Navic si musime uvédomit,
ze diky tepelnému chaotickému pohybu jsou v kazdém misté korény elektrony s
velmi rozdilnymi rychlostmi. Vzdy existuje takova rychlost v, Ze se diky nému foton
s vlnovou délkou )\ rozptyli na foton s vybranou jinou vlnovou délkou A. Hustotu
elektronii, které maji tu spravnou rychlost budeme znacit neg . Pomoci toho

muzeme upravit vztah (4.5) z predchozi kapitoly:

Trpwan = Q(O)neraxIgp xs (5.2)

kde Ig . je piispévek ke spektralni intenzité I od vlnové délky N (a jak jsme
fesili v minulé kapitoly taky od bodu R a ze sméru k'). Stejné jako v minulé kapitole
jsme se integraci pies pozorovaci pifmku a prostorovy tihel "zbavili”indexu R a k’,

nyni musime pridat dalsi integral pres vsechny vinové délky \':
I)\ - / ///Q(9)7187}{7)\7)\/I}ik/)\/d)\/dﬁdl. (53)
P o 0
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5.2.1 Matematicky vztah pro Dopplerav jev

Poslednim krokem vypoctu je dosazeni ner v ze vtahu odvozenym v kap. 3.5) a

distribuce rychlosti fr:

[c o JENNe oluNe o]

SR O Y| VA B S T | PO

—00 —00 —0OQ0

kde 0 je Delta distribuce.

Tyto vzorce (5.4),(5.3) a (5.1) predstavuji velmi obecny vypocet intenzity K-
korény poptipadé intenzity jednotlivych polarizaci. Neobsahuje zadné predpoklady
na hustotu ¢éstic elektronu ani na distribuci jejich rychlosti. Rovnéz nepredpokladaji
zadny typ statistické rovnovahy v koroné ani néjakou konkrétni definici teploty.
Abychom vsak z nich dostali néco uzite¢ného, musime udélat aproximace, které
nam zjednodusi ¢i dokonce odstani nékteré integraly. Tomu se budeme vénovat ve

zbytku kapitoly.

5.2.2 Distribuce rychlosti

Pro vypocet trojného integralu v (5.4), budeme pottebovat uréit rozlozeni rychlosti.
Rozdélime rychlost na dveé slozky: prumérnou spolec¢nou rychlost vsech elektronu
w (Reginald a Davila pouzivaji pojem bulk flow speed) a chaotickou rychlost, jejiz
stfedni hodnota je nulova a je spojovana s teplotou . Jak jsme diskutovali v 2. ka-
pitole, nejptimocatejsi postup, kterého se zde pridrzime, je predpokladat termody-

namickou rovnovahu a v takovém piipadé ma distribuce tvar tiirozmérné Gaussovy

funkece:
1 v2+v2+v2
frv=——ge 2, (5.5)
( 27m)

kde vy, vy a vz jsou jednotlivé slozky vektoru rychlosti v a o parametr popisujici
smérodatnou odchylku funkce.
Navic je snadné upravit tuto distribuci, aby obsahovala i spolecnou rychlost w:
1 (w1 —w)? 4 (vo—wo) 2 (v3—w3)?

v=—= 202 , 5.6
fR, (\/%0’)36 ( )

kde w1, we a w3 jsou jednotlivé slozky vektoru spoleéné rychlosti w.

V pripadé termodynamické rovnovahy je mozné smérodatnou odchylku o prevést

o= ,/2:? = 3893V/T, (5.7)
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kde k je Boltzmannova konstanta, m, hmotnost elektronu a 1" je teplota.

Za zminku stoji, ze v ¢lanku (Cram, [19]) je oznacena rychlost w za zanedba-
telnou vuéi chaotické rychlosti a déle s ni uz neni poé¢itano. Reginald a Davila ve
svych praci sice tuhle rychlost priddavaji, ale do zacatku predpokladaji, Ze muze mit
smér pouze od stiedu Slunce. My zde odvodime obecnéjsi vzorec, ze kterého je vsak

mozné ziskat vzorce odvozené ostatnimi autory.

5.2.3 Souradnice pro integraci

Déle budeme potiebovat pro vyteseni trojného integralu v (5.4) zavést soutradny
systém. Ten bude slouzit ¢isté pro vypocet Dopplerova efektu v obecném bodé R
a tudiz se pro kazdy bod zavede jinak a nebude mit povahu globdlniho souradného
systému. Pocatek souradné soustavy bude v bodé R. Prvni dvé osy ny a no si za-
vedeme v roviné rozptylového thlu 6 (viz obr. 5.1). Osa ny bude délit na polovinu
tihel, ktery sviraji —k’ a k (v obr. 5.1 je to uihel PRS a je oznaceny jako 7 — 6).
Osa noy pak vznikne pootocenim o 90° proti sméru hodinovych rucicek. Osa nz bude
kolma k ostatnim osam, tak aby vytvorila pravotoc¢ivy soutfadny systém. Uhel mezi
n1 a k si oznac¢ime x a jeho velikost je (m — 0)/2. Zavedeni souradného systému je
prevzato z ¢lanku (Cram, [19]), ale dalsi vypocet jde jinou cestou nez v puvodnim

¢lanku.

Obr. 5.1: Zavedeni soutadnicového systému pro integraci

5.2.4 VyreSeni integralu z Dopplerova jevu

V zavedeném souradném systému dostavame celkem jednoduché skaldarni souciny ze

vztahu pro Doppleruv jev:
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k' -v = —vjcosy + vysiny (5.8)

k- v =wv;cosy+ vysiny (5.9)

Po dosazeni do (5.4) a udéldni malych viprav dostavame:

[c o JENNe oluNe o]

neR,\,\/—n&R///va { )\—l—)\)vl——()\ —Nvg+ (N =) | dv, (5.10)

—00 —00 —0OQ0

kde jsme hustotu n.r vytkli pred integral.

Nyni pouzijeme dvé vlastnosti delta distribuce, jejiz odvozeni je mozné najit
tieba u Profesora Komrsky [51]. Prvni z nich je zalozeny na linedrni substituci v
delta distribuci:

d(x +b)
|al

5 (a(x + b)) = , (5.11)

kde a a b jsou libovolné ¢isla. Jenom je potieba dostat integral do toho spravného

tvaru, abychom ho mohli dale upravovat:

Ne R AN =

[c o JENNe oluNe o]

_ne,R///va {COSV(XH) (211 SIM(ACOSAW)(;?;;)(A _A)>]dv:

—00 —00 —O0

[c o JENNe oluNe o]

B — ) (sinyvg — ¢) B
— TR cosy ( )\—I—)\’ ///va {Ul cosy(A + N) dv=

—00 —00 —O0

NeRC AN — A
_ 7 _ATA (512
cosy (A4 N) / / Trv (COS’}/ (N +)) (vasiny =) UQ,U?,) dv. (5.12)

—0o0 —0O0

V posledni upravé integralu jsme vyuzili tzv. filtracni vlastnosti delta distribuce. V
poslednim vyrazu méa zavorka vyznam argumentu funkce fr . a je zde ukazano, ze za
prvni slozku rychlosti v; libovolné distribuce muzeme dosadit vyraz zavisejici na vs.
Cela uprava ma vyhodu, ze jsme nedélali zadné predpoklady na distribuci rychlosti
¢astic a tento vztah se muze stat vychozim bodem, kdybychom chtéli poc¢itat s jinym
rozlozeni rychlosti.

Dale budeme predpokladat, ze distribuce rychlosti ¢astic ma tvar trirozmérné
Gaussovy funkce (5.6). Po dosazeni dostaneme exponencialni funkci, kterd mé v ex-

ponentu velmi slozity kvadraticky vyraz. Integral takové funkce jde vyjadrit pomoci
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elementarnich funkci pouze v pripadé, Ze se integruje pres vSechny realnd cisla, coz
u nés je splnéno. Libovolny kvadraticky vyraz s zdpornym koeficientem u 22 jde
tzv. prevést na ¢tverec (schovat linedrni ¢len do kvadratického) a zintegrovat podle

vzorce:

/e—d(m+e)2+f — \/Eef’ (5.13)
d
kde e, f jsou libovolné ¢isla a d je kladné cislo.
Pomoci toho vzorce neni vypocet zbylych dvou integralu slozity, ale pouze zdlou-

havy a proto zde uvadime az vysledek:

n . Ne Re ox _|: C()\/ - )\)\/ 1+ dg :|2
eRAX 227N cosy (14 dy) I+ds P 2v/20 )\ cos vy (1+dy) /T4 dy ’

(5.14)
kde: N
d ===, (5.15)
(N = Nigy]?
= 5.16
& { N+ | (5.16)
e = 2wy cosy (N 4+ A) _ 2wysiny  wjwpsin2y N+ w? sin27+
5 c(N —=)) c AN =) c?
2 2 ! 2
wicos®y (A + A)
1
2wz o1

Vysledek je sice velmi komplikovany, ale v dalsi ¢asti kapitoly si ukazeme, jak se

s nim d& dale pracovat.

5.2.5 Zjednoduseni integralu - Cram

Prvni zjednoduseni, ktera muzeme udélat, je zcela zanedbat spoleénou rychlost w.
Diky tomu je mozné povazovat ¢len ds za nulovy. Dédle muzeme predpokldadat, ze
plati ' — A < A, protoze Doppleruv jev nezméni vlnovou délku o tak hodné.
Tyto predpoklady si pozdéji jesté prodiskutujeme. Z podobnych duvodu, jako u
d1, muzeme zanedbat i ds. Zde rozdil vilnovych délek délime dokonce jejich souc¢tem
a celé to jesté umocnujeme, takze tento ¢len bude jesté mensi nez dy. Je tu vsak
navic tgy, ktery by nam v pripadé hlu kolem 90° mohl libovolné rust. Zde je vsak
na misté argument, ze v oblasti na polopiimce pozorovani, ktera je Slunci nejbliz, se

tento uhel pohybuje kolem 45°, takze ndm nebude mit velky vliv na velikost tohoto
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¢lenu v mistech, kde je nejvétsi elektronova hustota. Ve vzdéalenych mistech korény
se sice thel blizi 90°, ale to kvuli malé hustoté elektronu v téchto ¢astech nebude
mit velky dopad na vyslednou spektralni intenzitu. V piipadé téchto aproximaci se

nam integral znacné zjednodusi:

o 2
e H V=N ] } (518

2/ 2mo cos YN 220 N COS Y

Tento tvar uvadi Cram ve svém clanku [19]. (Jenom jsou tam navic jesté zavedeny
substituce b = cosy, A = Xv/20/c, které vak neméni vyslednou hodnotu.) Tento
zjednoduseny tvar je mnohem snazsf na interpretaci. Rik4, ze jedna konkrétn{ vinov4
délka X, kterou Slunce ozaif bod R ze sméru k’ se po rozptylu na elektronech pomoci
Dopplerova efektu rozprostie do ruznych vinovych délek A a tohle rozprostieni mé

tvar Gaussovy funkce se stfedem v X' a smérodatnou odchylkou:

_ 20N cosvy

o4 = 259710 °NVT cos~y = 1,837 - 10~ °N'VT (5.19)

kde jsme pouzili vztah pro teplotu (5.7) a v druhé upravé jsme za v dosadili 45°,
protoze velkd Cast intenzity se odrazi zrovna pod timto thlem. Kdyz navic za X
dosadime zatreni s vlnovou délkou 400 nm a teplotu budeme ocekavat v milionech

kelvint, tak dostaneme hruby odhad na Doppleruv jev:

04 =735VT, [nm] (5.20)

kde v teplotu dosazujme v MK a vysledek je v nanometrech.

Tady vidime, ze Doppleruv efekt i u velkych teplot (napiiklad 6MK) je pouze
max. par desitek nanometru, takze zanedbani ¢lentu d; a dy by nemélo vyrazné
zménit vysledek vypocétu. Na druhou stranu je to pouze 10 krat az 100 krat mensi
nez pouzitd vinova délka, takze v pripadé presnych vypoctu nejsou tyto aproximace

prilis vhodné.

5.2.6 Zjednoduseni integralu - Reginald a Davila

Ve svych ¢lancich Reginald a Davila navic pridali prvni zlomek z d3, ve kterém
je obsazen nejvétsi ¢len se spoleénou rychlost w. Navic pfedpokladaji, ze jediny
smér, ktery muze mit spoleénd rychlost w, je od stfedu Slunce, takze v zavedeném

soufadném systému pro integraci ma vyjadient:

(wq,we,w3) = W(— cosycosw,siny cosw, sin w), (5.21)

kde W je velikost rychlosti w. Vzorec se odvodi rozkladem sméru od stiedu do

jednotlivych os.
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Takze kdyz vezmeme slozku w; rovnou cosycosw a dosadime ji za do prvniho

¢lenu v ds a ten dosadime do (5.14), dostaneme:

C()\/ . )\)\/1 + 2W cosy cos? y(N +X)

Ne RC (V=) (5.92)
Ne )= ex )
TAA 2v/2mwa N cosy P 2v20 )\ cosy
Udélame vsak aproximaci:
N+ X=2), (5.23)
a odmocninou aproximujeme prvnim clenem Taylorova rozvoje
AW N cos vy cos? 2W N cosy cos?
1+ =1+ . 5.24
\/ c(N =) c(N = )) (5:24)
Dosazenim a jednoduchou upravou dostavame:
2
Ne RC A=A (1+2cosycos? L)
Ne RN = _— exXp § — £ N (525)
2v/2mo N cosy 2v/20 N cos v/c

coz je stejny vzorec, ktery pouzili Reginald a Davila v ¢lanku [12]. (Akorat tam
zavadi navic stejné substituce jako Cram [19].)
To dokazuje, ze vzorec (5.14) je obecnéjsi nez vzorce v ostatnich dvou ¢lancich.

Pii vypoctech totiz nebyla pozita zadna matematickd aproximace.

5.3 Vysledna spektralni zare

Pro vypocet spektralni zare je tieba urcit hustotu volnych elektronu v koréné a
teplotu podél celé primky pozorovani. Hustotu budeme predpokladat symetrickou
a popiseme ji vztahem 3.6. Teplotu pro jednoduchost ur¢ime na celé primce stej-
nou, to je tzv. izotermicka koréna. Pro ruzné teploty dostavame rozdilné vyhlazené

spektrum (Obr. 5.2). Zajimavé je, ze nékteré vlnové délky na teploté témeér nezalezi.

5.3.1 Meéreni teploty

Teplotu korény muzeme urcit prave s vyhlazeni spektra. L. Cram navrhuje sledovat
pouze pomeér dvou vlnovych délek, jedné, ktera silné zavisi na teploté a druha, ktera
naopak na teploté témeér nezavisi. Za p podéleni takovou vinovou délkou se odstrani

vliv celkové zafe a na méreni nebude mit vliv fada nepfesnosti, které ovliviuje
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Obr. 5.2: Spektraln{ zafe pro teploty IMK az 5MK. Cim véts{ teplota, tim hlads

kiivka.

vSechny vlnové délky napi. nepiesnost méfeni hustoty elektronu. N. Reginald ve
svych praci zase srovnava celé funkce pomoci nelinearni regresni analyzy.

Jesté se pozastavme na predpokladem, Ze na celé poloptrimce pozorovani je stejna
teplota. Tento zvlastni predpoklad si muzeme dovolit, protoze jak ukazuje Obr. 4.3,
vliv na zari rychle klesd se vzdalenosti od bodu Q, ktery je nejblize Slunci. Z toho

plyne, Ze na spektrum bude mit vliv pouze teplota v okoli bodu Q.
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6 ZAVER

Motivaci této prace byly nékteré nedokonalosti ¢lanku o méfeni teploty kordny,
kterou popsali N, Reginald a J. Davila. Hlavnim nedostatkem ¢lanku je zejména
malo popsany fyzikdlni model, ktery pro méfeni pouzivaji, a proto bylo hlavnim
cilem této prace doplnit odvozeni jejich modelu, piipadné ho opravit nebo vylepsit.
Dalsim cilem bylo upozornit na vSechny provedené aproximace a diskutovat je.

Znag¢né problematicky pojem v celém modelu korény je samotnd teplota. V druhé
kapitole jsme predstavili definici teploty pro systémy v termodynamické rovnovaze.
V takovém pripadé je chaotickd rychlost ¢dstic zcela uréena Gaussovym rozlozeni (a
jejich velikost Maxwellovym rozlozeni), které zavisi pouze na jednom parametru, a
tim je teplota. U nerovnovaznych systému je situace slozitéjsi. Rozlozeni rychlosti
nemuze byt popsdno pouze jednim parametrem a klasickd termodynamicka teplota
zde ztraci vyznam. Ve své praci jsme nabidli popis nerovnovazného systému pomoci
tzv. distribu¢ni funkce, kterd popisuje hustotu castic a rozlozeni jejich rychlosti.
Teplota, ackoliv nebude mit fadu vlastnosti popsané v rovnovazné termodynamice,
jde zavést napriklad pomoci stfedni hodnoty kinetické energie chaotického pohybu
castic.

Rada uvedenych argumentti v 2. kapitole poukazuje na to, Ze latku v koréné
neni mozné pfesné popsat pomoci systému v termodynamické rovnovaze. To by
mohlo znamenat mnohem slozitéjsi interpretaci teploty, ktera je méfend pomoci
ionizovanych prvku. Je mozné, ze tato ,iontova“ teplota se muze velmi lisit od
teploty, ktera bude zméfena jinou metodou.

Alternativni metodou méreni teploty je sledovani zare K-kordny, ktera vznika
rozptylem fotonu na volnych elektronech v koréné. Tuto metodu poprvé prestavil
L. Cram a N. Reginald ji prevzal a vylepsil o zapocitani spoleéné rychlosti vsech
elektronu.

Jak je ukazano v 5. kapitole, model pouzity u této metody pro méreni teploty je
mozné zobecnit pro jiné rozlozeni rychlosti nez to, které vychéazi z termodynamické
rovnovahy. Otazkou je vsak jaké jiné rozlozeni zvolit, a proto jsme se touto moznosti
dale nezabyvali stejné jak to udélal N. Reginald a L. Cram ve svych ¢lancich.

K odvozeni modelu je potieba fada znalosti o Slunci a o koréné, které jsou
sepsany a diskutovany v 3. kapitole. V prvni fadé bylo potieba zvolit si jednoznacné
pojmenovani radiometrickych velicin. Déale jsou pro teorii dulezité vlastnosti zére
Slunce, zejména jeji zavislost na vlnové délce a na ihlu, ze kterého je vyzafena z
povrchu. Navic bylo treba popsat hustotu volnych elektronu v koréné a Thomsonuv
rozptyl zareni, ktery na nich probiha.

Kapitola 4. je vénovana vytvoreni modelu pro urceni zare korény a v 5. ka-

pitole jsem ho rozsitil na spektralni zari zapocitanim Dopplerova jevu. Vysledny

45



zcela nejobecnéjsi vzorec (5.3) s vyrazy (5.12) a (5.1) predstavuji velmi obecny
vypocet spektralni zare, ktery umoznuje modelovat korénu pro libovolnou hustotu
volnych elektronu v koréné a jejich libovolné rozlozeni rychlosti. Bez provedeni
dalsich predpokladt neni mozné vytesit 6 integralu vnorenych do sebe, které vzorec
obsahuje.

V prvni zjednoduseni modelu jsme ziskali predpokladem termodynamickou rov-
novahu. Diky tomu jsme mohli analyticky vyfesit dva integrédly. Vysledek, ktery
jsme dostali v této praci, se lisi od vysledku, ktery uvadi ve své praci L. Cram nebo
N. Reginald, protoze je vypocitany bez aproximaci. Je ukazano, které zjednoduseni
ostatni autofi provedli. Jejich vliv je sice maly nikoliv zcela zanedbatelny.

N. Reginald rozsituje vypocet o spole¢nou rychlost vSech c¢astic smérujici od
stfedu Slunce. V nasi praci jsme navic odvodili vzorec pro spolecnou rychlost pro
vsak ukazano, ze vliv spolecné rychlosti je maly a tézko méfitelny. To si uvédomuje
i N. Reginald, ktery ve své praci uvadi napifklad hodnotu 103£92 km-s=!. V nasi
praci vSak ukazujeme, ze kvili ruznym aproximacim, které provedl, neni tohle ¢islo
duvéryhodné. Navic je stdle nevyfeseny vliv rozlozeni rychlosti odchylujici se od
Gaussova rozlozeni.

Model odvozeny v 5. kapitole umoznuje numerickym vyfeseni integralu urcit
spektralni zari pro ruzné teploty. Takze pro urceni teploty je tfeba vypocitat spek-
tralni zari pro ruzné hodnoty a vybrat z nich takovou teplotu, kterd bude davat
prubéh spektralni zafe nejvice podobné skuteéné nameérené. Model navic umoznuje
simulovat ruzné odchylky od zdkladnich predpokladu, a tim dokaze odhadnout nejis-
totu zméfené hodnoty. Radé véei se vénovali uz L. Cram nebo N. Reginald zejména
vliv hustoty céstic. Je vSak tfeba v této praci dale pokracovat zejména v piipadé,

ze by metoda méla slouzit i na méfeni spole¢né rychlosti.

46



LITERATURA

1]

[10]

[11]

WANNER, H. ”The Late Maunder Minimum (1675-1715) — A Key Period
forStudying Decadal Scale Climatic Change in Europe. Climatic Change.
2001, 49(4), 441-462. DOI: 10.1023/A:1010667524422. ISSN 01650009. Do-
stupné také z: http://link.springer.com/10.1023/A:1010667524422

LARRY, M., Sun and climate: moving in opposite directions. Skepticals-
cience.com [online]. [cit. 2018-05-24]. Dostupné z:
https://skepticalscience.com/solar-activity-sunspots-global-warming-
advanced.htm

ERMOLLI, Ermolli. Recent variability of the solar spectral irradiance and
its impact on climate modelling. DOI: 10.5194/acp-13-3945-2013.

GORBANEV, Mikhail. Can solar activity influence the occurrence of eco-
nomic recessions?. Journal of Scientific Exploration. 2015, 2(29), 235-264.
Dostupné také z: https://mpra.ub.uni-muenchen.de/id/eprint/65502

FOX, Karen C. Impacts of Strong Solar Flares. nasa.gov [online]. 2013 [cit.
2018-05-24]. Dostupné z:

https://www.nasa.gov/mission_pages/sunearth /news/flare-impacts.html

GRYGAR, Jiif, Martin GEMBEC a David ONDRICH. Zeii objevii. As-
tro.sk [online]. BRATISLAVA: KOZMOS [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
https://www.astro.sk/zne/znel.2015B.html#1.4.

GRYGAR, Jiif. Zen objevii 2011 (XIVL). KOZMOS [online]. 2013 [cit.
2018-05-24]. Dostupné z: https://www.astro.sk/zne/indexXLVI2011.html

DRUCKMULLER, Miloslav, Peter ANIOL a Habbal SHADIA. Corona from
Oregon. Http://www.zam.fme.vutbr.cz [online]. 2017 [cit. 2018-05-24].

GRYGAR, Jiif. Zeii objevii 2010 (XLV.). KOZMOS [online]. BRATISLAVA,
2012 [cit. 2018-05-24]. Dostupné z:
https://www.astro.sk/zne/zneXLV2010B.html#1.4.

ASCHWANDEN, Markus J. Keynote address: Outstanding problems in
solar physics. Journal of Astrophysics and Astronomy. 2008, 29(1-2), 3-
16. DOI: 10.1007/s12036-008-0002-5. ISSN 0250-6335. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1007 /s12036-008-0002-5

DAVILA, Joseph M. ONSET Origin of Solar Eruptions Proposal. 2016.

47


http://link.springer.eom/10.1023/A:1010667524422
http://cience.com
http://skepticalscience.com/
https://mpra.ub.uni-muenchen.de/id/eprint/65502
http://nasa.gov
https://www.nasa.gov/mission_pages/sunearth/news/flare-impacts.html
http://tro.sk
https://www.astro.sk/zne/zneL2015B.html%231.4
https://www.astro.sk/zne/indexXLVI2011.html
http://www.zam.fme.vutbr.cz
https://www.astro.Sk/zne/zneXLV2010B.html%23l.4
http://link.springer.com/10.1007/sl2036-008-0002-5

[12]

[13]

[15]

[16]

[17]

[18]

REGINALD, Nelson L. a Joseph M. DAVILA. Electron Tempera-
ture and Speed Measurements in the Low Solar Corona: Results
From the 2001 June Eclipse. Solar Physics. 2000, 195(1), 111-
122. DOI: 10.1023/A:1005251808764. ISSN 00380938. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1023/A:1005251808764

REGINALD, Nelson L., Joseph M. DAVILA, Jeffrey W. BROSIUS a O. C.
St. CYR. Electron Temperature and Speed Measurements in the Low Solar

Corona: Results From the 2001 June Eclipse. The Astrophysical Journal.
2003, 1(596).

REGINALD, Nelson L., Joseph M. DAVILA a O. C. St. CYR. The Ef-
fects of Streamers on the Shape of the K-Coronal Spectrum. Solar Physics.
2004, 225(2), 249-265. DOI: 10.1007/s11207-004-3516-2. ISSN 0038-0938.
Dostupné také z: http://link.springer.com/10.1007/s11207-004-3516-2

DAVILA, Joseph M., Silvano FINESCHI, Rodney A. VIERECK, Nelson
L. REGINALD a O. C. ST. CYR. Coronal electron velocity and tem-
perature from Thomson scattered wvisible light. 2005-8-18, , 590107-. DOI:
10.1117/12.618659. Dostupné také z:

proceedings.spiedigitallibrary.org/proceeding.aspx?doi=10.1117/12.618659

REGINALD, Nelson L., O. C. ST. CYR, Joseph M. DAVILA, Douglas M.
RABIN, Madhulika GUHATHAKURTA a Donald M. HASSLER. Electron-
Temperature Maps of the Low Solar Corona: ISCORE Results from the
Total Solar Eclipse of 29 March 2006 in Libya. Solar Physics. 2009, 260(2),
347-361. DOI: 10.1007/s11207-009-9457-z. ISSN 0038-0938. Dostupné také
z:

http://link.springer.com/10.1007 /s11207-009-9457-z

REGINALD, Nelson L., Joseph M. DAVILA, O. C. ST. CYR, Douglas M.
RABIN, Madhulika GUHATHAKURTA, Donald M. HASSLER a Hadi GA-
SHUT. Electron Temperatures and Flow Speeds of the Low Solar Corona:
MACS Results from the Total Solar Eclipse of 29 March 2006 in Libya. So-
lar Physics. 2011, 270(1), 235-251. DOI: 10.1007/s11207-011-9736-3. ISSN
0038-0938. Dostupné také z: http://link.springer.com/10.1007/s11207-011-
9736-3

REGINALD, Nelson L., Joseph M. DAVILA, O. C. ST. CYR a Lutz
RASTAETTER. Evaluating the Uncertainties in the Electron Tem-
perature and Radial Speed Measurements Using White Light Co-
rona Eclipse Observations. Solar Physics. 2014, 289(6), 2021-2039.

48


http://link.springer.com/10
http://link.springer.com/10.1007/sll207-004-3516-2
http://link.springer.com/10.1007/sll207-009-9457-z
http://link.springer.com/10.1007/sll207-011-

[19]

[20]

[21]

[24]

[25]

[26]

[27]

28]

[29]

DOI: 10.1007/s11207-013-0467-5. ISSN 0038-0938. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1007 /s11207-013-0467-5

CRAM, L. E. Determination of the temperature of the solar corona from
the spectrum of the electron-scattering continuum. Solar Physics. 1976,
48(1), 3-19. DOI: 10.1007/BF00153327. ISSN 0038-0938. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1007 /BF00153327

ANDEL, Jiff. Zdklady matematické statistiky. 2., opr. vyd. Praha: Matfy-
zpress, 2007. ISBN 978-80-7378-001-2.

BILKOVA, Diana, Petr BUDINSKY a Vd4clav VOHANKA.
Pravdépodobnost a statistika. Plzen: Vydavatelstvi a nakladatelstvi
Ales Cenék, 2009. ISBN 978-80-7380-224-0.

BRANDT, Siegmund. Statistical and computational methods in data analy-
sis. 4. New York: American Elsevier Pub. Co., 1970. ISBN 3319037625.

JASCUR, Michal a Michal HNATIC. UVOD DO TERMODYNAMIKY :
Vysokoskolské ucebné texty. 1. Kosice: Univerzita Pavla Jozefa Safdrika v
Kosiciach, 2013.

Teplota. In: Wikipedia: the free encyclopedia [online]. San Francisco
(CA): Wikimedia Foundation, 2001- [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
https://cs.wikipedia.org/wiki/Teplota

KALOUSEK, Radek. Jemny tvod do statistické fyziky a termodynamiky
lonline|. Brno, 2014 [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
http://physics.fme.vutbr.cz/files/913/StatFyz& Termo.pdf

LIFSIC, Jevgenij Michajlovi¢ a Lev Petrovic PITAJEVSKLJ. Course of the-
oretical physics. Amsterdam: Butterworth-Heinemann, 2008. ISBN 978-075-
0626-354.

HALLIDAY, David, Jear]l WALKER a Robert RESNICK. Fyzika: wvy-
sokoskolskd ucebnice obecné fyziky. Brno: VUTIUM, 2000. Preklady vy-
sokoskolskych uc¢ebnic. ISBN 80-214-1868-0.

LERNER, Rita G. a George L. TRIGG. FEncyclopedia of physics. 2nd ed.
New York: VCH, ¢1991. ISBN 08-957-3752-3.

OBDRZALEK, Jan. Uvod do termodynamiky, molekulové a statistické fy-
ziky. Praha: Matfyzpress, 2015. ISBN 978-80-7378-287-0.

49


http://link.springer.com/10.1007/sll207-013-0467-5
http://link.springer.com/10.1007/BF00153327
http://cs.wikipedia.org/wiki/Teplota
http://physics.fme.vutbr.cz/files/913/StatFyz&Termo.pdf

[30]

[31]

[32]

[33]

[35]

[36]

[37]

[38]

[39]

Slune¢ni koréna. Aldebaran.cz [online|. [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
https://www.aldebaran.cz/zvuky /blyskani/docs/18.html

DRUCKMULLER, Miloslav. Stdle zdhadné sluneéni koréna. Youtube.com
lonline]. 2012 [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
https:/ /www.youtube.com/watch?v=ntLbXTY93lc

DUDIK, Jaroslav, Elena DZIFCAKOVA, Nicole MEYER-VERNET, et
al. Nonequilibrium Processes in the Solar Corona, Transition Region,
Flares, and Solar Wind (Invited Review). Solar Physics. 2017, 292(8),
-. DOIL: 10.1007/s11207-017-1125-0. ISSN 0038-0938. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1007/s11207-017-1125-0

CHE, H. a M. L. GOLDSTEIN. THE ORIGIN OF NON-MAXWELLIAN
SOLAR WIND ELECTRON VELOCITY DISTRIBUTION FUNCTION:
CONNECTION TO NANOFLARES IN THE SOLAR CORONA. The Ast-
rophysical Journal. 2014, 795(2), L38-. DOI: 10.1088/2041-8205/795/2/L38.
ISSN 2041-8213. Dostupné také z:
http://stacks.iop.org/2041-8205/795/i=2/a=L387key=crossref.a370b5 //
elab2452584£3367e17bdb74a

KOMAR, Arthur. Relativistic temperature. General Relativity and Gra-
vitation. 1995, 27(11), 1185-1206. DOI: 10.1007/BF02108232. ISSN 0001-
7701. Dostupné také z: http://link.springer.com/10.1007/BF02108232

PAVELEK, Milan. Termomechanika. Vyd. 3. preprac., V Akademickém na-
kladatelstvi CERM 1. vyd. Brno: Akademické nakladatelstvi CERM, 2003.
ISBN 80-214-2409-5.

BRANDOS, Otakar. Slunce. Treking.cz [online]. 2007 [cit. 2018-05-25]. Do-

stupné z: https://www.treking.cz/astronomie/slunce.htm

BROZ, Miroslav a Martin SOLC. Fyzika sluneéni soustavy. Praha: Matfy-
zpress, 2013. ISBN 978-80-7378-236-8.

User:Kelvinl3. In: Wikipedia: the free encyclopedia [online]. San Fran-
cisco (CA): Wikimedia Foundation, 2001- [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
https://commons.wikimedia.org/wiki/User:Kelvinl3

KLECZEK, Josip. Velkd encyklopedie wvesmiru. Praha: Academia,
2002s.,48s.barev.obr.ptil. ISBN 80-200-0906-X.

50


http://Aldebaran.cz
https://www.aldebaran.cz/zvuky/blyskani/docs/18.html
http://Youtube.com
https://www.youtube.com/watch?v=ntLbXTY93Ic
http://link.springer.com/10.1007/sll207-017-1125-0
http://stacks.iop.org/2041-8205/795/i=2/a=L38?key=crossref.a370b5
http://link.springer.com/10.1007/BF02108232
http://Trekmg.cz
https://www.treking.cz/astronomie/slunce.htm
https://commons.wikimedia.org/wiki/User:Kelvinl3

[40]

[43]

[45]

[46]

[47]

[48]

EMILIO, M., J. R. KUHN, R. I. BUSH a I. F. SCHOLL. MEASURING
THE SOLAR RADIUS FROM SPACE DURING THE 2003 AND 2006
MERCURY TRANSITS. The Astrophysical Journal. 2012, 750(2), 135-.
DOI: 10.1088/0004-637X/750/2/135. ISSN 0004-637X. Dostupné také z:
http://stacks.iop.org/0004-637X /750 /i=2/a=1357key=crossref.05e
0b42eda734799131016b454577c66

Kurucz/Sun [online]. [cit. 2018-05-25].
Dostupné z: http://kurucz.harvard.edu/sun.html

Strong Lines of Calcium ( Ca ). Physics.nist.gov [online|. [cit. 2018-05-25].
Dostupné z:
https://physics.nist.gov/PhysRefData/Handbook /Tables/calciumtable2.htm

ALLEN, C. W. Astrophysical quantities. 3rd ed. 1973, Repr. with correcti-
ons 1976. [Atlantic Highlands| N.J.: [Distributor for] U.S.A. and Canada,
Humanities Press, ¢1976. ISBN 978-048-5111-507.

ALLEN, Clabon Walter. Allen’s Astrophysical Quantities. Fourth Edition.
New York, NY: Springer New York, 2000. ISBN 978-146-1211-860.

INHESTER, Bernd. Thomson Scattering in the Solar Corona. Solar and
Stellar Astrophysics. 2016, , 104. DOI: arXiv:1512.00651v2.

KEMP, J. C.;, G. D. HENSON a STEINER. The optical polarization
of the Sun measured at a sensitivity of parts in ten million. Nature.
1987, 326, 3. DOIL: 10.1038/326270a0. ISSN 0028-0836. Dostupné také z:
http://www.nature.com/doifinder/10.1038 /326270a0

GOLUB, L. a Jay M. PASACHOFF. The solar corona. 2nd ed. New York:
Cambridge University Press, 2010. ISBN 978-0521882019.

KLEIN, O. a Y. NISHINA. Uber die Streuung von Strahlung
durch freie Elektronen nach der neuen relativistischen Quanten-
dynamik von Dirac. Zeitschrift fir Physik. 1929, 52(11-12), 853-
868. DOIL: 10.1007/BF01366453. ISSN 0044-3328. Dostupné také z:
http://link.springer.com/10.1007 /BF01366453

MECHLOVA, Erika a Karel KOSTAL. Vykladovy slovnik fyziky pro zdkladni
vysokoskolsky kurz. Praha: Prometheus, 1999. ISBN 80-719-6151-5.

51


http://stacks.iop.org/0004-637X/750/i=2/a=135?key=crossref.05e
http://kurucz.harvard.edu/sun.html
http://Physics.nist.gov
https://physics.nist.gov/PhysRefData/Handbook/Tables/calciumtable2.htm
http://link.springer.com/10.1007/BF01366453

[50] Thomson scattering geometry. In: Wikipedia: the free encyclopedia [online].
San Francisco (CA): Wikimedia Foundation, 2001- [cit. 2018-05-25]. Do-
stupné z:
https://en.wikipedia.org/wiki/File:Thomson scattering_geometry.png

[51] KOMRSKA, Jifi. Diracova distibuce. Fourierovské metody v teorii difrakce
a ve strukturni analyze [online]. s. 11 [cit. 2018-05-25]. Dostupné z:
http://physics.fme.vutbr.cz/ komrska/Fourier/KapF01.pdf

[52] Inzenyrska optika. Physics.fme.vutbr.cz [online]. [cit. 2018-05-25]. Dostupné
z: http://physics.fme.vutbr.cz/ufi.php? Action=0&1d=2460

[53] HLOZEK, Martin. Sférickd geometrie. [Diplomova prace]. 2005.

52


https://en.wikipedia.org/wiki/File:Thomson_scattering_geometry.png
http://physics.fme.vutbr.cz/
http://Physics.fme.vutbr.cz
http://physics.fme.vutbr.cz/ufi.php?Action=0&Id=2460

