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Abstrakt

Sifka spektralni ¢ary je jeden z parametrii vyznamnych pro diagnostiku zafici plazmy. Ve sluneé-
nich erupcich hraje podstatnou tulohu hned nékolik mechanismiu, které rozsifeni zpiisobuji a
v ¢lanku je uveden jejich struény vycet. Jsou uvedeny a diskutovany konkrétni piipady rozsiieni

¢ary Hg v erupceich na sluneénim limbu.

1. UVOD

Jiz dlouhou dobu existuje snaha nalézt hlavni me-
chanismy zpusobujici rozsifeni profilti spektralnich ¢ar
v limbovych erupcich na Slunci. V extrémnich pfipa-
dech byly pozorovany pologitky ¢ary Ho cca. 5 A, pri-
¢emz bézna polosiika této spektralni ¢ary je v atmosféie
klidného Slunce pfiblizné 1 A.

Z Bohrova modelu atomu plyne rovnice pro vinovou
délku fotonu, ktery se vyzati pti prechodu mezi hladi-
nami s energiemi E, a E,

st

AE
pricemz AE=E-E,. Z toho plyne, Ze spektralni ¢ara by
méla byt dokonale ostra. Ve skutecnosti vsak vzdy po-
zorujeme néjaké rozsifeni spektralni ¢ary. Je to castené
zpisobeno tim, ze spektralni ¢ara je monochromatickym
obrazem Stérbiny spektrografu, kterd sama ma Sitku
tadové 107 cm. Na urditém rozsifeni spektralnich &ar
ma podil i tzv. zativy atlum.
Fyzikalni odvozeni tohoto jevu je uvedeno napf. v praci
Graye (1992). Jednoduchy nahled na tuto problematiku
je mozny diky Heisenbergovym relacim neur¢itosti

AW, At > n ;
2z

kde AW, je neurcitost energie elektronu na hladiné u, At
ptedstavuje ¢as setrvani elektronu na této hladiné a h je
Planckova konstanta. Obdobné je roz$ifena i hladina I.
Graficky je tato situace znazornéna na obr. 1 (Gray
1992). Zativy utlum Eary se projevuje ve vSech pod-
minkach a je zodpovédny za pfirozenou Siiku vsech
spektralnich car.

2. MECHANISMY ROZSIRENI SPEKTRALNICH
CAR

V nasledujicim ptehledu jevi majicich vliv na vy-
slednou §ifku ¢ary budou uvedeny pouze ty, které pfi-

chdzeji vuvahu v podminkach slune¢ni atmosféry.
Obecné feceno, rozsiteni spektralnich car je zplisobeno
ovliviiovanim  energetickych ~ hladin  elektront
v absorbujicich atomech a pohybem téchto atomut vici
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Obr. ¢ 1 Obrazek ilustruje neostrost atomarnich hladin.
Tato neurcitost je pri¢inou vysledné piirozené Siiky
spektralni Cary.

pozorovateli.

Energetické hladiny elektroni mohou byt ovlivnény
jak elektrickym, tak magnetickym polem.

V piipadé¢ magnetického pole jde o Zeemanuv jev,
ktery caru roz$tépi na dvé slozky, jez jsou posunuty
oproti stfedu puvodné neporusené ¢ary o vzdalenost,
ktera je dana citlivosti toho daného atomu na magnetic-
ké pole a velikosti magnetického pole. Vzhledem
k tomu, Ze na Slunci je b&Znd intenzita magnetického
pole kolem 2 gaussii a ¢ara Ha je malo citlivd na mag-



netické pole (tzn. jeji Gauntiv faktor je maly), miZzeme
na Slunci pozorovat Zeemanovo roz§tépeni pouze
v ¢arach kovii a v mistech s vysokou intenzitou magne-
tického pole.

Ptisobeni elektrického pole (Starkiiv jev) na absorbu-
jici atom mtizeme rozdélit na piisobeni makroskopické-
ho pole a tzv. atomarni Starkiiv jev, ktery popisuje
tento jev na mikroskopické urovni. Starkdv jev se pro-
jevuje u car, které vznikaji pfechody mezi hladinami s
vysokou energii, protoze predev§im tyto hladiny jsou
ovlivnény vn&js§im elektrickym polem. I pfesto je ato-
marni Starkav jev jednim z dominantnich vlivii na Sitku
spektralni ¢ary Ho.

Atomarni Starklv jev je podminén srazkami (nebo
blizkym pfiblizenim) mezi atomy absorbujicimi zaieni a
ostatnimi (rusicimi) ¢asticemi. Rusici ¢astice mohou byt
ionty, elektrony, atomy a molekuly. Poruchova funkce
energie je zavisld na proménné R, coz je vzdalenost
mezi absorbujici a rusici ¢astici. Da se tedy ocekavat, ze
vy$si hladina u bude ovlivnéna vice nez nizsi hladina I.
Na obr. 2 (Gray 1992) je schematicky nakreslena situa-
ce, kdy je potencialni energie E hladin u a | ovlivnéna
rusici ¢astici ve vzdalenosti R od absorbujici ¢astice.
V piipadé, Ze R je dostateéné velké (pfechod 1), mize-
me energie hladin povaZovat za nenarusené. Pii vétSim
priblizeni mizou nastat oba piipady, tedy Ze energie
vyzafené¢ho fotonu je mensi (moznost 2), nebo vetsi
(moznost 3) neZ je energie neporuseného stavu hv.
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Obr. ¢ 2 Ovlivnéni atomdrnich hladin absorbujiciho atomu
Castici ve vzdalenosti R..

Zména energie vyvolana srazkami mize byt aproxi-
movana mocninnym vztahem

AE = ;n ,
kde a je konstanta a n je celé ¢islo, které zavisi na typu
interakce. Z tohoto vztahu miZeme odhadnout frekvenci
fotonu vyzaieného pii piechodu mezi hladinami u— 1 a
to odectenim rovnice pro dolni hladinu od hladiny hor-
ni, AE, - AE, = hAv, neboli

C
Av = I
kde C je konstanta a n ma stejny vyznam jako
Vv pfedchozi rovnici.

Hodnota n je zavisla na typu interakce. Za roz§ifova-
ni ¢ar vodiku je zodpovédny linearni Starklv jev, pro
ktery je n = 2. Pfi ném je vysledna sila pfimo timérna
Coulombovské sile a ruSicimi ¢asticemi jsou ionty. U
jinych druhti atomt se linearni Starkdv jev vyskytuje jen
pfi velmi silnych elektrickych polich, zatimco pfi sla-
bych polich se projevuje kvadraticky Starktiv jev, pro
n¢jz je n = 4. Kvadraticky Starkiiv jev je zptsoben sraz-
kami absorbujicich ¢astic s elektrony.

Cela problematika rozsifeni spektralnich car
v elektrickych a magnetickych polich je mnohem slozi-
téjsi, pfiCemz nekteré podrobnosti jsou uvedeny napf.
v pracich Graye (1992) a Svestky (1954).

K dal§imu rozsifeni spektralnich ¢ar dochazi vlivem
pohybu absorbujicich atomd vic¢i pozorovateli.
K rozsifeni ¢ary je nutné, aby se v pozorované oblasti
nachazely atomy smétujici jak k pozorovateli tak od néj.
Z tohoto divodu je zfejmé, ze rotace Slunce nezpusobu-
je rozsifeni cary, tak jak je tomu u vzdalenych hvézd, u
kterych neni dostate¢né rozlieni, ale pouze systematic-
ky posun pozorované ¢ary.

Pokud tedy ma atom slozku rychlosti v, ve sméru
k pozorovateli, dopplerovsky posun vinové délky fotonu
absorbovaného timto atomem je

A=
C
kde c je rychlost svétla. MuZeme uvazovat o nékolika
jevech ve slunecni atmosféfe, pii kterych piichazi
v uvahu dopplerovské rozsifeni Car. Jde predevsim o
teplotni rozsifeni ¢ar a o roz§ifeni ¢ar vlivem mikrotur-
bulence.

K teplotnimu rozsiteni ¢ar dochazi v kazdém ptipa-
dé, protoze je zplsobeno tepelnymi pohyby absorbuji-
cich atoml. Pokud mame v plazmé maxwellovské roz-
déleni rychlosti, dostavame pro &tverec pramérné radi-
alni rychlosti vSech Castic

kde vo?=2kT/m, pfi¢emz m je hmotnost atomu, k je Bol-
tzmanova konstanta a T je teplota plazmy. Z toho ply-
ne, Ze dopplerovsky posun odpovidajici v, je
Ay =Yea=2 KT
c c\'m
Pro rozdéleni dopplerovskych posunti AA pak plati vztah

d_N_ 1 ’Q/I/A}“Dad Aﬂ,
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Podrobnéji je o tomto i nasledujicim tématu pojednano
v knize Svestky (1954).

Vedle tepelného pohybu atoml v atmosféfe Slunce
muze dochazet i k nepravidelnym pohybtim, které nazy-
vame mikroturbulenci. Pro jednoduchost se piedpokla-
da, ze tyto mikroturbulentni pohyby muzeme popsat
kolmogorovym rozdélenim, s nimz dostdvame podobné
vztahy jako v piipadé tepelného pohybu, pouze
s odlisnou hodnotou stfedni rychlosti vy.



V nékterych piipadech je mozné brat v ivahu i mak-
roskopické pohyby. V tom pfipadé je vSak nutné, aby se
rozdilné sméry proudéni zéfici hmoty promitaly na
zhruba stejné misto $térbiny spektrografu, protoze pou-
ze vV tom piipad€ pozorujeme rozsiteni cary.

3. MODELOVANI PROFILU CARY Ho VE SLU-
NECNICH ERUPCIiCH

Z dtivodu nizké hustoty plazmy a vysokého gradien-
tu teploty v erupcich je nutné k modelovani ¢ar z téchto
oblasti pouzit NLTE model, tedy model ktery nepocita
S lokalni termodynamickou rovnovahou.

Tento model vychazi ze tii zakladnich rovnic. Je to
rovnice pfenosu zafeni

dd“ 1€ 7€¢1¢

kde specificka intenzita 1(v) zavisi pfedev§im na frek-
venci v, sméru Sifeni zafeni n, pozici r a ¢ase t. Expli-
citné je vyjadiena pouze zavislost na v, protoze je
V NLTE nejpodstatnéjsi. Zména I(v) podél diferencialni
optické drahy ds je vysledkem vlastnosti plazmy, které
jsou v daném misté popsany emisnim koeficientem #(v)
a absorpénim koeficientem y(v).

Dale je tfeba feSit rovnici statistické rovnovahy,
ktera popisuje excitacni a ionizacni rovnovahu v dané
smési atomil. ReSeni této rovnice udava populaci ato-
marnich hladin pro vSechny kvantové stavy. Zakladni
tvar rovnice statistické rovnovahy je

__Zl (?U+CU/—7’L (2 +Ct/,<’

kde n; a n; jsou populace atomarnich hladin i a j, R;j jsou
‘radiative rates‘, které zavisi na poli zafeni a Cj jsou
’collisional rates* pro neelastické srazky. VétSina mode-
It predpoklada stacionarni stav, tedy ze ¢len dny/dt je
roven nule.

Pro kazdou hladinu v atomu mame jednu rovnici
statistické rovnovahy. Abychom vSak mohli tento sys-
tém rovnic uzavtit, potiebujeme jesté jednu tzv. uzavi-
raci rovnici. Mlzeme pouzit rovnici zachovani poctu
¢astic ve tvaru

Zni+ne =N:z;,

kde N je celkovy pocet ¢astic (atomd, iontd a elektront),
pgje tlak plynu a T je teplota plazmy. Pocet elektront ne
muzeme ur¢it ze zakona zachovani naboje a teplotu T je
teoreticky mozno odhadnout ze zdkona zachovani ener-
gie. Nejvétsim problémem je urcit tlak plynu ve slunec-
nich erupcich. Je to mozné pouze feSenim rovnic mag-
netohydrodynamické rovnovahy. Z divodu zjednoduse-
ni se proto poéita s izobarickymi a izotermickymi mode-
ly.

Reseni nelinearnich NLTE rovnic pro vicehladinovy
atom je numericky slozity problém. V soucasné dob¢ se
k feSeni pouzivd metoda urychlenych lambda iteraci,
jejiz princip je nastinén napt. v pracich Heinzela (1998,
2000).

Je zifejmé, Ze vlastnosti NLTE modelu nejsou dany
pouze vySe uvedenymi rovnicemi. Je téeba pridat okra-
jové podminky, jako je napf. geometrie modelované¢ho
jevu, pole rychlosti a pole dopadajiciho zéfeni.

Nejjednodussi model, ktery si mizeme piredstavit je
jednodimenzionalni vrstva plazmy s geometrickou
tloustkou D, ktera je kolma ke slunecnimu povrchu, coz
znamend, ze dopadajici pole zafeni je symetrické.
Schéma takovéhoto modelu je na obr. 3.
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Obr. & 3 Schema ID modelu erupce

V nejjednodussim ptipadé predpokladame, ze erupce
je osvétlena klidnym Sluncem, pro né&jz je jednoduché
ziskat presnd data. Pro pfesnéjsi model by vSak bylo
nutné, abychom brali v ivahu aktudlni situaci na slu-
neénim povrchu pod pozorovanym jevem. Je to nutné
Z toho diivodu, ze vysledna intenzita zafeni v care Ha je
velice citliva na mnozstvi dopadajiciho zafeni, coz plati
zejména v fidké plazmé, kde rozptylené zafeni hraje
velice vyznamnou roli v porovnani s excitaci atomil
srazkami.

Je nutné se kratce zminit o vyznamu pole rychlosti.
Jevy mizeme rozdélit na tzv. klidné a aktivni jevy, které
se lisi velikosti makroskopickych rychlosti. Z hlediska
NLTE modelovani je dulezité védét, jaké rychlosti jiz
ovliviiuji excitaéni a ioniza¢ni podminky v plazmé.
Podrobnosti na toto téma lze nalézt v praci Heinzela
(1998).

Na zavér uvadime rozsah parametrd, pro které byla
propocitana sit’ modelovanych spektralnich profild, jez
byly porovnany s pozorovanymi profily ¢ary Ha Vsech-
ny modely byly poc¢itiny ve vysce 10000 km nad po-
vrchem Slunce. VVzhledem k tomu, Ze nas zajimala pou-
ze Cara Ho, pocitali jsme s pétihladinovym modelem
atomu a kontinuem. Pfi vypoctech nabyvala Sitka vrstvy
D hodnot 1000, 2000 a 3000 km. Tlak se pohyboval od
0,5 do 30 dyn/cm?, teplota od 8000 do 20000 K a mik-
roturbulentni rychlost od 5 do 20 km/s.

4. VYSLEDKY POZOROVANI

Pozorovani byla uskute¢néna pomoci mnohokame-
rového slune¢niho spektrografu, ktery byl postaven
V Ondfejove jiz v roce 1958. Podrobnosti o tomto pfi-
stroji je mozno nalézt napf. v praci Valnicka a kol.
(1959), nebo v ¢lanku Kotrée (1997).

V archivu dat z tohoto piistroje byly nalezeny vhod-
né zaznamy spekter limbovych erupci. Na obr. 4 je



zobrazen typicky vystup z mnohokamerového slunecni-
ho spektrografu. Do obrazku jsou dopsany popisky,
ktera Cast obrazku zobrazuje kterou caru, ptipadné tzv.
slit-jaw snimek. Ten vznika tak, Ze svétlo, které nepro-
jde stérbinou spektrografu se odrazi do kamery, ktera
tak zaznamenava pozorovanou oblast sluneé¢niho disku.

Pfi zpracovani pozorovani byl kladen diiraz na zis-
kani profilu ¢ary Ho. Vlnové délky byly kalibrovany
pomoci terrestrickych ¢ar vody, které se promitaji do
kiidel ¢ary Ha. Kalibrace intenzit byla provadéna
s pomoci zeslabujicich klinti, které jsou umistény pred
Stérbinou spektrografu, a které jsou patrné v horni ¢asti
obr. 4. Presnéji je kalibrace a jeji problémy popsana
Vv pracich Kasparové (1999) a Jurc¢aka (2002).

Celkem bylo zpracovano 8 limbovych jevi, u ktery

Obr. ¢ 4 Vystup spektra a slit-jaw snimku z ondiejovského
mnohokamerového slunecniho spektrografu.

zpracovavany z divodu kalibrace, zbylych 6 bylo po-
moci téchto kalibraci zpracovano, protoze u téchto za-
znamu chybély zeslabujici kliny, nebo §térbina spektro-
grafu neprotinala povrch Slunce. Nekteré z vysledka
mizeme vidét na obr. 5, pfiCemz vlevo jsou vystupy
z mnohokamerového slunec¢niho spektrografu a vpravo
jsou zkalibrované profily ¢ary Ha.

Na ose x je vlnova délka v angstremech, pricemz
nulova hodnota odpovida vinové délce stiedu klidné
ary Ha 6562,85 A. Na ose Y je intenzita v jednotkéch
erg cm? Hz™* s sr'. Pro porovnani uvadime v t&chto
jednotkach intenzitu stfedu slune¢niho disku 4,077x107.
Soufadnice X a y urcuji levy dolni roh boxu, ze kterého
je bran profil ¢ary a soutadnice x+dx a y+dy odpovidaji
pravému hornimu rohu. Soufadnice jsou uvedeny
Vv pixelech, pficemz bod 0,0 je vlevém dolnim rohu
levého obrazku.

Profil ¢ary Ha je kreslen dvéma Carami, ptfi¢emz
kazda znich odpovida jedné kalibraci. Dale je
v obrazku uvedena hodnota AA, ktera uréuje, o kolik se
1isi stfed daného profilu od stfedu klidné ¢ary Ha.

Zpracovana data byla konfrontovana s uz vyse zmi-
nénou siti modelovanych profild. Piiklady tohoto po-
rovnani mizeme vidét na obr. 6. Modely pouzité pro
porovnani mély nasledujici parametry:

Model 1: D=1000 km, vn=20 km/s, P=2 dyn/cm?,
T=8000 K

Model 2: D=1000 km, v,=20 km/s, P=0,5 dyn/cm?,
T=10000 K

Model 3: D=1000 km, v,=20 km/s, P=0,5 dyn/cm?
T=20000 K.

Z tohoto hrubého porovnani byla vybrana jedina
blizsi shoda, ktera byla zkoumana podrobngji. Ve vSech
ostatnich piipadech byly polositky pozorovanych profi-
1a vétsi nez v modelech, v pfipadé, Ze se polosiiky
shodovaly, byl vyrazny rozdil v maximalnich intenzi-
tach.

Nejvétsi podobnost mezi pozorovanymi a modelova-
nymi profily byla zji§téna u erupce ze dne 11.5.2000. U
této erupce byla snaha nalézt 1épe odpovidajici modelo-
vané profily. Na obr. 7 vidime porovnani dvou casové
odlisnych pozorovani této erupce s modelovanymi pro-
fily.

5. ZAVER

Z 8 zpracovanych limbovych efektd  Sel
s modelovanymi profily porovnat pouze jeden. Jde o
erupci ze dne 11.5.2000. | v tomto ptipadé je vsak pozo-
rovana polosiika spektralni ¢ary Ha vétsi nez u modeld.

Za touto neshodou je skryto mnoho problémut. U dat
z mnhokamerového sluneéniho spektrografu se velice
tézce provadi kalibrace intenzit. Na vyslednou intenzitu
ma rovnéZz nezanedbatelny vliv uroven rozptyleného
svétla. Nesouhlas v polosifce Ize castecné vysvétlit
nezahrnutim makroskopickych pohybu do modelova-
nych jevi.

Tento clanek vznikl z diplomové prace Jurcaka
(2002), ve které lze nalézt podrobnosti o vSech vysSe
zminénych problémech.
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Obr. ¢ 5 Vysledné profily éary Ha 7 erupci zaznamenanych dne 29.5.1998, 11.5.2000,

24.5.2000 a 6.7.2001.
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Obr. & 6 Porovndni pozorovanych a modelovanych profilii ¢ary Ha. Erupce byly pozoroviny dne a)29.5.1998, b)11.5.2000,

€)24.5.2000, d)6.7.2001.
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Obr. & 7 Porovndni profilii pozorovanych v erupci ze dne 11.5.2000 s modelovanymi profily o parametrech:
tlak 0,5 dyn, teplota 20000 K, mikroturbulentni rychlost 20 km/s. V piipadé levého obrazku je Sitka vrstvy
u modelu 1: 3000 km, u modelu 2: 2000 km a u modelu 3: 1000 km. V piipadé pravého obrazku je Siika
vrstvy 2000 resp. 1000 km u modelu 1 resp. 2.
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