rodn{ standardy technického vybaven{ kosmickych objektd a
kvalifikace posédek. Auto musi mi{t technicky prdkaz, totéZ pla-
ti pro letadla i pro lodé&. Jenom kosmickd t&lesa technicky
prikaz nepotfebujf. Zatim jsou kosmickd t&lesa vypou¥té&na
zodpovédnymi organizacemi v rukou -stdtd nebo v rukou agentur,
coZ jsou zase organizace mezi stédty, jako je Evropskd kosmick$d
agentura.

Jak to bude v budoucnu? Co kdy% opravdu né&jaky stdt nebo
soukromd spole&nost za&ne vypoultét druZice, nepodepi3e Z4dnou
z mezindrodnich smluv a za&ne 3ettfit na bezpe&nosti, coZ je
nejjednoduss{ dspora? Zabrénit tomu lze jen mezindrodni doho-
dou, kterd by m&la byt pfijata dfi{v neZ bude pozdé.

Kdo to v3e mGZe ud&lat? Astronomoveé ne. Ti mohou jenom
ukdzat na to, co se v kosmu déje a kterym sm&rem by se mélo
néco dit. Ale jedind orgahizace, kterd tady mdZe pomoci, je
OSN. A tam ty diskuse jsou velice obtiZné. Nicmén& je to jedind
nadéje. D&kuji vém p&kn& za pozornost. (Potlesk)

Petr Heinzel

24tivé procesy ve hvézdnych atmosférdch

1. Uvod

Kvantitativni analyza spektrogramd hvé&zd, Slunce a dal-
§ich kosmickych objektd se stala jiZ neodmyslitelnou souddst{
moderni astrofyziky 20. stoletf. Nen{ také divu, nebot témst
viechny informace o struktufe téchto vzddlenych téles a o fyzi-
kdlnich procesech, které v nich probfhajf, jsou "zaklety"
v z4fen{, jeZ zachycujeme na3imi pf{stroji. V posledni dobg&
ptistupuje ke klasické spektroskopii také analyza dvourozmér-
nych digitalizovanych obrazt, které mohou reprezentovat bud
n&jakou morfologickou strukturu daného objektu (napt. slune&ni
skvrna, &4st mlhoviny apod.), nebo op&t spektrum, av3ak odpo-
vidajfc{ plo3nému objektu, coZ? je dnes velmi aktudlnf napf.
ve slune&ni fyzice. Na z4dkladé& detailniho rozboru ptichdzejici-
ho zé4fenf jsme do jisté miry schopni ur&it fyzikdln{ struktu-
ru studovaného objektu, tj. naptiklad v pfipad& hv&zdné atmosfé-
ry prab&h teploty, hustoty, tlaku nebo intenzity magnetického
pole s hloubkou v atmosféfe. V tom prfipadé& pak hovofime o mo-
delu hv&zdné atmosféry. Jeliko? metodika popsand v tomto &Idnku
vychdz{ pfedev3im z teorie hvézdnych atmosfér a je zcela b&ing&
aplikovdna i na jiné struktury &asto oznafované za "atmosféry" -
napt. jiZ zmin&nd slune&ni skvrna, erupce nebo filament, které
jsou .ve skutednosti soufdsti slune&nf atmosféry, budeme v dal3im
pou?ivat termin atmosféra resp. model atmosféry v tomto obecn&j-
&{m vyznamu.

KaZdou atmosféru si lze zhruba pteastavit jako obrovskou
prostorovou strukturu, sestévajici se ze dvou zdkladnich sloZek,
a to vice &i mén& ionizovaného plynu (plazmy) a z&feni. Pouze
ta skute&nost, %Ze tyto dvé komponenty atmosféry na sebe vzé-
jemn& pasobf, ndm dédvd moZnost nahlédnout do fyzikdlnf struktu-
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ry atmosférické plazmy. Zateni, nezli opusti atmosféru a vyd4
se na dlouhou cestu k ndm, musi nejprve projit rdznymi vrstva-
mi plazmy s rlGznou teplotou, hustotou atd., pticemZ se modifi-
kuje tak, Ze astronom md jistou moZnost na zdkladé spektrdln{
analyzy tohoto zdrfeni uré&it fyzikdlni parametry plazmy v atmo-
sféfe. To je v8ak pouze jedna strdnka véci, které se v astro-
fyzice v3eobecné Fiké spektrdlnf diagnostika. Druhy, neméné
vyznamny aspekt teorie hvézdnych atmosfér, spocivd v tom,

Ze nejen zateni se pfi svém prdchodu atmosférou méni, ale i
stav samotné plazmy je vice &i mén& ovlivnén timto zafenim.

Ve vétding pfipadld se nakonec ustavi jakysi rovnovéiny (stacio-
ndrni) stav mezi plazmou a z4fenim, kdy nedochdzi k vyraznym
tasovym zm&ndm v jedné &i druhé komponenté. K pochopeni tako-
vychto stavld je tfeba zkoumat razné fyzikdlni procesy, které
mohou vést k ustaveni uréitého typu tzv. energetické rovnovdhy
ve hvézdné atmosféfe. Spektrdlni diagnostika spolu se studiem
energetické rovnovdhy dnes patfi mezi nejdilezit&jsi obory
moderni astrofyziky. V matematické reti se jednd o velmi slo-
2ité systémy nelinedrnich integro-diferencidlnich rovnic

z4Fivé hydrodynamiky (pfipadn& magnetochydrodynamiky), které jsou
tvrdym ofiSkem i pro souasné velmi vykonné superpo&itage (typu
CRAY apod.), jeZ pracuji na bdzi paralelnich procesord.

Jako ndzorny ptiklad takovéto rovnovdiné konfigurace nam
miZe poslouzit vSem dobfe zndmd slune&ni chromosféra, kterou
bé&?n& pozorujeme napf. v &4fe Ha vodiku pomoci dzkopdsmovych
filtrd. Je zndmo, Z?e teplota v této vy3S8{i vrstvé slunetni
atmosféry roste (obr. 1), co? je v rozporu s pfedstavou klasické
hvézdné atmosféry, kde unikajici zdfeni vede k ochlazovdni
vy&8§ich vrstev. To, Ze teplota vzrustd, bylo zjisté&no na zdkladé
tzv. semiempirickych non-LTE modeld chromosféry, které jsou
konstruovdny ze spekter slune&ni atmosféry v Sirokém rvzsahu
vlnovych délek od rddiové oblasti aZ po dalekou oblast ultra-
fialovou. Nékteré spektrdlni &dry a kontinua, tj. udseky spoji-
tého spektra, vznikajic{ v rdznych hloubkdch slune&ni atmosféry,
jsou rovnéZ uvedeny na obr. 1 - pozorovédni téchto &ar a konti-
nuf ndm pomdhd urdéit prabéh teploty. Specidln& v ultrafialové
oblasti pozorujeme celou Fadu emisnich &ar rdznych prvkd (na
rozdil od zndmych Fraunhoferovych &ar, které jsou v absorpci),
jeZ jsou indikdtory vy%si teploty (napf. &4ry Lyman a nebo
Lyman 8 vodiku apod. - viz obr. 1). Podobné chromosféry byly
objeveny i u mnoha dal3ich hvézd, coZ lze povaZovat za jeden
z kligovych vysledkt sou&asné kosmické astrofyziky (tyto dia-
gnosticky vyznamné &4ry lze pozorovat jen z druzic, nebol se na-
1lézaji v oblasti vlnovych délek meniich ne? zhruba 300 nm). Ale
vratme se k na%im dvahdm - co tedy zptsobuje ohfev chromosféry,
at jiz slune&ni nebo hvézdné? Je jasné, Ze k ohfevu dochdzet
musi a tento fakt je nutné kvantitativn& zahrnout i do p¥islus-
ného fyzikdlniho modelu - jak uvidime ddle, jednd se o specidl-
ni ¢leny v rovnici energetické rovnovdhy, kterd popisuje vztah
mezi ohfevem plazmy a jejim ochlazovénim. Zatimco fyzikdlni
mechanismy ohfevu jsou ve v&t3ing pfipadd dost nejasné (i kdyZ
velikost ohfevu méZeme kvantitativn& celkem snadno uréit),
jednim z hlavnich a nejdaleZit&jsSich mechanismd ochlazovédni
plazmy je prdvé udnik energie ve form& zdfeni. Proto pozorujeme



emisni spektrum, jeho% energie reprezentuje kompenzaci ohfevu
plazmy. U hvézdnych atmosfér roste s ohfevem i z4Fivé ochlazo-

vdni, takZe se po uréité relativng krédtké dob& (sekundy, minuty)

ustavi staciondrni rovnovdiny stav pfi urtité teploté. Tato
teplota v3ak bude rtznd v riznych hloubkdch, a to v zdvislosti
na hustoté, tlaku, stupni ionizace plazmy, ale i nelinedrnim
zpGsobem na konkrétnim mechanismu ohfevu.
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Obr. 1. Pribéh teploty s hloubkou ve slune&ni atmosféfe podle
E.H. Avretta. Na tomto obrdzku jsou vyznaceny oblasti
v atmosféte, kde se formuji jednotlivé spektrélin{ tary
nebo &dsti spojitého spektra (kontinua).

2. 74fivé a srdZkové procesy ve dvouhladinovém atomu

Abychom lépe pochopili z&kladn{ procesy interakce plaz-
my a zéfeni, o jejichZ vyznamu pro fyziku hvézdnych atmosfér
jsme stru&né& hovofili v dvodu, staé{ ném pro jednoduchost uva-
Jovat hypoteticky model atomu se dvéma diskrétnimi hladinami,
mezi nimiZz mdZe dochédzet ke kvantovym pfechodum V literatufe
o ptenosu zéfeni ve hvézdnych atmosférdch je pfedstava tohoto
tzv. dvouhladinového atomu ji? téma* klasickd, nebot ném jed-

- 22 -



noduse a ndzorné ilustruje tém&f viechny zékladn{ procesy
a fyzikdln{ zdvislosti, které se potom v daleko sloZit&j3{ mife
uplatnuj{ v redlnych vicehladinovych atomech.
Dvouhladinovy systém je zndzornén na obr. 2, spolu
s rdznymi moZnostmi kvantovych pfechodd (tj. "pFfeskoka" vé-

2 . 2
A v 4 v
e D\I\M’
.7 - A
sraZkovd excitace rozptyl &aren’”
a de-excltace
2
) 2 . \ 2
Y ; i 1
pravd absorpce termalni” emise

Obr. 2

zaného elektronu v zdvislosti na tom, zda atom interaguje se
zdfenim (fotonem) nebo volnym elektronem pohybujicim se v plaz-
m&. K excitaci ze zékladniho stavu (hladiny) do vzbuzeného mi-
Ze dojit bud pohlcenim dopadajictho fotonu ( ¥, @ ), kde v’

je frekvence fotonu a T’ je jednotkovy vektor ve sméru jeho po-
hybu (obojif vztaXeno k soufadné soustavé spojené s atomem, tzv.
atomdrni soustavé), nebo v disledku nepru?né_srdfky atomu

s volnym elektronem, pfiXem? &4st energie tohoto volného
elektronu pfejde na excitaci atomu do druhé, vy%3{ energetické
hladiny. Tyto procesy nazyvdme z4fivd resp. sréd?kovd excitace,
opatné (inverzni) procesy jsou potom zaFivd 3 Sr47kova Ode-exci-
tace, pri¢emz pri prvém z nich se vyz4f{ novy foton (v, n ) -
viimnéme si zmény jeho frekvence i sméru (v tomto &ldnku ne-
uvaZujeme trfet{ charakteristiku fotonu, kterou je jeho polari-
zace). Pt¥i srdikové de-excitaci pfejde energie vézaného elektro-
nu na energii volnych elektrond plazmy, kterd se ddle srdrkami
pfeddvd ostatnim &dsticim. Jak je-vidét z obr. 2, jsou mozné
rizné kombinace t#chto procest, které maji zna&ny fyzikdln{
vyznam. V p¥ipadé&, Ze vz4pé&ti po pohlceni fotonu (absorpci)
dojde ke srdzkové de-excitaci, je zfejmé, Ze energie fotonu
byla pfeddna okolni plazmé&, .foton se takzvané termalizuje a
potom mluvime o pravé absorpci. Opakem je termdlni (tepelnd)
emise, kdy se vyzar{ foton po pfedchozi{ srédZkové excitaci a
energie tohoto fotonu E = hy (h je zde Planckova konstanta)
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jde na Gkor tepelné energie plazmy E = 3 NkT/2, kde N je celko-
1y poéet v8ech volnych t4dstic, T je kinetick4d teplota plazmy

a k je Boltzmannova konstanta. Zde jiZ tedy mdme pon&kud rigo-
rozn&j3{ vyjadteni nadich dvah o energetické rovnovéze z pfed-
chozi kapitoly. JestliZe n&jakym zpGsobem ohfejeme plazmu

(napf. disipacf vln nebo v disledku vedenf tepla), zvyiime tim
kinetickou energii volnych &Z4stic a tim i teplotu. Rychleji se
pohybujici volné elektrony v3ak budou mit i v&tsf pravdé&podob-
nost nepruZné srdiky s atomem, &imZ dojde ke srdZkové excitaci
(pravdépodobnost excitace v disledku srdiek s té&ikymi tdsticemi
je mnohem men3{ a tyto procesy se zpravidla neuvaZujf). Ato-
mem vyzafeny foton pfi z4rivé de-excitaci potom predstavuje
unik energie z daného mista v prostoru ve form& z4fen{, energie,
kterou jsme pfedtim plazmé& n&jak dodali. Jak uvidime v dal3fch
kapitoldch, je velmi podstatné, zda takto vyzateny foton

miZ2e v atmosféfe pfekonat v&t3{ vzddlenost, aniZ by byl znovu
termalizovdn v disledku pravé absorpce - na tom zdvisi cely
rozdil mezi tzv. LTE a non-LTE podminkami ve hv&zdnych atmosfé-
rdch, o demZ je3té& budeme podrobné hovofit. JestliZe vy3e zming-
nd doddvka energie plazm& (ohfev) je Easov& nezdvisld (tj. std -
le stejnd), ustavi se nakonec jisty rovnovéiny stav s rovnovéi-
nou kinetickou teplotou To

Spec1élnim ptipadem interakce atomd s fotony daného
pole zdten{ je rozptyl zéfeni, ktery je tasto nazyvdn dvoufoto-
novym procesem - pohlt{ se Toton (', %) a vzapsti se v diisled-
ku zéfivé de-excitace (neJtastéJl spontdnni emise) vyzdatr{
jiny foton (v , @ ). Pfitom je podstatné, 2e prakticky nedo-
chdz{i k vymé&né& energie mezi polem zdfen{ a plazmou. Rozptyl
z4éfeni tedy nenf z hlediska energetického pf{lis duleZity,
aviak jak uvidime v dal&fch kapitolédch, je to prdvé tento pro-
ces, ktery &inf teorii hvé&zdnych atmosfér zna&n& komplikovanou,
pticem? mé velky vyznam z hlediska diagnostiky.

Obecn& tedy hovofime o absorpci (v pfipad& nésledné
termalizace fotonu o pravé absorpci), emisi (termdlni v pripadée
ptedchoz{ sréikové excitace) a o rozptylu z4teni. Pfirozené&
se naskytd otdzka, jakd je vlastn& zména frekvence pfi rozpty-
lu fotonu nebo jak se bude 1i3it frekvence fotonu vyzdfeného
v rdmci tepelné emise od fotonu pohlceného (a potom napf.
"znigeného" srdfkovou de-excitacf). Tyto problémy jsou velmi
komplikované a dzce souvis{ se dvéma disciplinami teoretické
fyziky: kvantovou elektrodynamikou a kinetickou teorii &éstic.
Z kvantové mechaniky vime, Ze v3echny excitované atomdrni hla-
diny jsou ur&itym zpdsobem "roz&ifeny" (obr. 3), coZ je déno
napf. koneénou dobou existence atomu ve vzbuzeném stavu nebo
jinymi mechanismy roz3ifeni jako je Starkiv efekt apod. Na
obr. 3 je zndzorn&n profil L(x) takto roz3ifené hladiny,
ktery charakterizuje pravdépodobnost excitace atomu ze zéklad-
niho (neroziifeného) stavu do ur&ité "podhladiny" Xy horniho
kvantového stavu. V pfipad® srd’kové excitace nebo ozdfen{
souboru atomd frekven&né nezdvislym polem zatfen{ dojde k tako-
vému stavu excitace, kdy atomy souboru budou rozdéleny do jednot-
livych podhladin pfesn& s pravdépodobnosti L(x) - tento pfipad
nazyvdme pfirozenou excitaci. V disledku spontdnni emise potom
vznikne emisn{ €4ra s rozd&lenim energie (tj. fotonl s energiemi
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Gbr. 3

hy , emitovanych jednotlivymi atomy souboru) ve tvaru L(¥, + x).
V konkrétn{ situaci mdZe mit L tvar tzv. Lorentzova profilu.
Kdybychom v3ak na druhé strané& oz4&fili soubor atomG frekven&n&
z4vislym polem zafeni (napf. ve tvaru spektrdlni &4ry, kterd od-
povidd pfechodu 1«2 v naSem dvouhladinovém atomu), budou jed-
notlivé podhladiny stavu 2 obsazeny "nerovnom&rng", tj. nésled-
néd emise fotond z takto excitovaného souboru atomd ji? nebude
mit spektrdlni prabsh L(wv ). V tomto pfipadé vZak existuje
je3t& jeden dileZity mechanismus, ktery je schopen i pfes "ne-
rovnomérnou" excitaci zajistit, Z?e emisn{ profil bude mit

tvar L. Timto procesem jsou pruZné sré?ky z&fficich atomd

s okolnimi &4sticemi plazmy, nej&ast&ji s rychlymi elektrony.
JestliZe se toti? atom naché&z{ momentdln& v n&jaké podhlading
vzbuzeného stavu 2 a jestliZe pritom dojde k pruZné sréZce

s volnym elektronem, potom se v disledku takové interakce
vzbuzeny atomdrni (vdzany) elektron "vychylf" do jiné podhla-
diny, z niZ vz4pét{i dojde k emisi. Toto pferozd&leni (redistri-
buce) excitovanych stavl v uvaZovaném souboru atomd vede

k emisi s profilem L(v ) a nazyvdme jej Gplnou redistribuci.
Opa&ny pfipad, kdy k nepruiné sréZce bdhem rozptylu nedojde,
nazyvéme koherentnim rozptylem, tj. atom vyz&¥{ foton o frek-
venci ¥ = ¢! (m&n{ se pouze sm8r N # A’ ). Jests jednou zdlraz-
néme, ¥e pruind srédrka pouze "pfesune" elektron z jedné podhla-
diny do X5 jiné, zatimco nepruiné vede ke zmé&n& stavu 1-+2

nebo 2—+1. V redlné plazmé& se s ur&itou pravdépodobnosti «
uplatnujf jak koherentni rozptyl, tak rozptyl s Gplnou redistri-
buci. Potom hovofime o tzv. &4ste&né redistribuci z4feni ve
spektrdlnf{ &4fe, kterou lze psat jako linearni kombinaci obou
limitnich pfipadd, tj.

rV A e, ) = -a) DM gkt ()

, M) je vyslednd pLavdépogghnost pEechodu
) pFi rozptylu fotonu, r odpovidd koherent-
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nimu rozptylu, rkrkompletniredistribuci a parametr @ zdvis{

na €etnosti pruZnych srdZek, kterd roste s hustotou a teplotou
plazmy. Mimofddny vyznam vztahu (1) pro spektrélni diagnosti-
ku hvézdnych atmosfér budeme demonstrovat pozdéji. Aby v3ak
situace byla je3t& o néco slozitéjs{, musime vz{it v dvahu
tepelné (nebo i jiné) pohyby z&Ficich atomi, v disledku &eho?
dochdzi k dopplerovskému posuvu ve frekvencich. Vysledkem je
dalsf, tzv. dopplerovské, roz3ifeni absorpénich resp. emisnich
profild - v p¥ipad® Lorentzova rozd&lenf{ L potom dostaneme
astrofyzikdm dobfe zndmou Voigtovu funkci. V disledku

tepelného pohybu atomi dojde i k ur&ité transformaci redistri-
bugnich funkci r, coZz jsou z matematického hlediska pomé&rné
narocné operace. Rozdéleni rychlost{ atomd i ostatnich tédstic

v plazm&, které musime zn&t, abychom mohli vy3e zminé&né profily
a redistribu&n{ funkce po&itat, plyne, jak jiZ bylo feceno,

z kinetické teorie. Nej&ast&ji pouZivané je rovnovédiné rozdéleni
Maxwellovo.

0tdzka velikosti zmény frekvence v'—v (resp. energie
fotonu hv'=»hv ), kterou jsme si pfed chvili poloZili, tedy
ptimo souvisi se S5{fkou absorp&nich resp. emisnich profild.
Podstatné vsak je, %e x' =y-y,(resp. x =V -1,) Je v rémci
uvaZované spektrdlni &dry o nékolik F4ddd men3{ neZli frekvence
ptechodu ¥, , takZie zmé&na energie fotonu nap¥. pfi rozptylu
AE =h |[y-p| je zanedbatelnd ve srovnénf s vlastni energif
fotonu Ex=h1,. Tato mald zm&na souvisi{ s vym&nou energie mezi
atomem a volnym elektronem b&hem pruZné srédzky. Naopak pfi ne-
pruzné sréice se vymdni mezi plazmou a polem zdfen{ mnohem vice
energie - pro jednotlivy proces je to E=hy, - a to mé velky
vyznam z hlediska energetické rovnovdhy, o niZ jsme jiZ pied-
b&Zn& hovofili.

3. Pfenos zé4feni ve hvézdnych atmosférich

Dosud jsme brali v dvahu pouze lok&lni charakter z4&fi-
vych a sré3kovych procesd v plazmé&, tj. nezajimalo nds, co se
bude ddle dit s vyzéfenym fotonem nebo naopak odkud, z jakého
prostfedi, pfichdzejf fotony do mista ndmi studované interakce.
Ptitom prédvé tento transport zdfen{ z jednoho mista na druhé
je v naprosté vét3ing pripadd hlavnim mechanismem pfenosu
energie ve hvé&zdnych atmosférdch. V na3ich dalsfch dvahdch
se opdt omezime na nejjednodusd{ pfipad dvouhladinového atomu
a vyulijeme pfitom poznatkl z ptedchozi kapitoly.

Pole z4feni v atmosféfe zpravidla popisujeme velifinou
zvanou intenzita zdfenf I(wv, @ ), kterd zévisi na frekvenci
z4feni YV a na sméru jeho 3ifenf v atmosféfe, kterv je charakte-
rizovédn jednotkovym vektorem 7 . Krom& frekvence a sm&ru n
1ze u fotond je%t& rozlisit jednotlivé stavy polarizace, ale
timto problémem se zde zabyvat nebudeme, nebol pfevding v&t3ina
b&znych spektrdlnich pozorovéni je provdd&na bez polarizaéni
optiky. JestliZe se na useku ds ve smé&ru 7 intenzita zdfent
zm&n{ o velikost dI, potom lze pro tuto zm&nu psédt tzv.
rovnici pfenosu zidfeni ve tvaru
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- rintuieribe B bntutideds BENN sbubutniabadbeluts |
dI' ={| =nBi,0(¥) L. +1 nyA (W) + ) nB,¢(w) T1](hi, /4o ) ds
[LomaPaap®) B} nahaap @+ | ngPypp®) 1]
absorpce .- sponténni stimulovand (2)
: emise emise

(v dalsim budeme pro jednoduchost vynechédvat zdvislost I na
frekvenci a sméru, takZe I = I(v, W ) ). Prvy &len na pravé
strand (2) vyjadfuje absorpci (zé4porné znaménko), tj. dbytek
zdteni ve sm&ru N na Gseku ds. MnoZstvi pohlceného zédfeni

je ptimo dm&rné intenzité& dopadajfciho z&feni (tj. ve vétsing
astrofyzikdlnich situacf{, kde pole zdfeni{ je relativné& slabé
napf. ve srovndni s intenzitou zdfeni laserd v laboratofich -
tam jiZ nastdvaji p¥i absorpci nelinedrni efekty). MnoZstvi
-pohlceného zdteni je ddle dmé&rné podtu atomd v zdkladnim sta-
vu n, (v jednotce objemu), které jsou potencidln& schopny
z4Feht absorbovat. Koeficient B ¢ (V) vyjadfuje pravdépo-
dobnost absorpce v dané frekven&f vztaZenou na jeden atom, piri-
tem? B,, se nazyvd EinsteinGv koeficient a ¢ (¥) pfedstavuje
absorpéﬁi profil. Podobné&je tomu i se stimulovanou emis{,

coZ je emise fotond vyvoland jinymi fotony dopadajicimi na
zdfic{ atom). Ta je naopak Um&rnd pottu atomd ve vzbuzeném
stavu n, a Einsteinovu koeficientu stimulované emise B,,. Na-
konec pgostfedni tlen reprezentuje pfispévek k intenzi%é z4-
fen{ v disledku spontdnni emise. Tento pfispévek je umé&rny
pouze po&tu atomd v hornim stavu a Einsteinovu koeficientu
spontdnni{ emise. Spontdnn{ emise je v&tSinou o nékolik r4da
véts{ ve srovndni se stimulovanou emisi, ptedeviim v ultrafia-
lové oblasti spektra. Pouze tyto tti procesy, tj. absorpce a
oba druhy emise, mohou zm&nit intenzitu zdfeni v plazm& sklé&da-
jici se z hypotetickych dvouhladinovych atoma. flen hi,/4m
ptedstavuje energii fotonu vztaZenou na jednotku prostorového
Ghlu.

) V rovnici (2) vystupujl dva rtzné profily: absorp&ni
profil ¢ (v) a emisni profil ¢ (¥). Udévaji normovanou hustotu
pravdépodobnosti pohlceni resp. vyzdfeni fotonu v intervalu
frekvencf (v ,v+ dv ), v rdmci spektrdlni &4ry, kterd vzniké
pfechodem mezi stavy 1 a 2. To znamend, Ze pravd&podobnost
absorpce z&feni ve frekven&nim intervalu (v, yv+dv ) bude

amérnd ¢ (V) dv a podobn& pravddpodobnost emise bude um&rné

¢ (v) dv . Rozdil mezi t&mito dvéma profily je zpdsoben rozptylem
z4Ffeni s E4stednou redistribuci, kterou popisuje vztah (1).

ekli jsme si, ?e v ptfipadé dplné redistribuce je emisni profil
stejny jako profil absorpé&ni, coZ je v podstat® disledek
srdzkového "pferozddleni" vdzanych elektrond v jednotlivych
atomdrnich podhladindch, tj. plat{ ¢ (¥) =¢ (V). JestliZe naopak
k takovému prerozddleni nedojde (tj. v ridké plazm& s nedet-
nymi srédtkami), bude rozptyl vicemén& koherentn{ a emisni profil
&éry bude v sob& zahrnovat informaci o frekvenén{i zdvis-
losti dopadajiciho (rozptylovaného) zé&fenf, jeZ tzv. selektivné
excituje jednotlivé podhladiny. Zatimco vypo&et funkce y(v)

je relativn® jednoduchy (nap¥. Gausslv profil pro &isté dopple-
rovské rozsifeni &dry nebo Voigtova funkce), vypo&et emisniho
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profilu ¢ (v) je komplikovany, nebot tento profil z&vis{ jednak
na detailnim tvaru redistribué&ni funkce a dédle na samotné
intenzit& dopadajiciho zéfenf, kterou vSak chceme fe3enim
rovnice pfenosu ur&it. Z té&chto divodd bude druhy i tfetf &len
na pravé strang rovnice (2) implicitné& zdvisly na intenzité&
z4teni I, coZ je skryto v profilu ¢(v). I kdy? m& teorie re-
distribugnich funkci{ v soufasné fyzice hvézdnych atmosfér
zna&ny diagnosticky vyznam (jak si je&td ukéZeme na konkrétnich
pfikladech v dalsf &4sti), budeme nadéle pro jednoduchost
ptedpoklddat platnost dplné redistribuce, tj. poloZime v (1)

¢ =y . Omezime se ddle na jednoduchy, ale Zasto uZivany model
planparalelnf atmosféry, na kterou nedopadd z vn&jsku 24&dné
zdfeni. Je-1i z soufadnice ve smé&ru normdly k povrchu atmosféry
a ¥ dhel mezi normdlou a smérem 3fifenf z4Fenf, lze rovnici
ptenosu (2) napsat ve zndmém tvaru

-—
cus'l?gl(—v-‘-g——z=l(v,'n’)-8
dT, .
kde jsme zavedli mi{sto soufadnice z tzv. optickou hloubku
vztahem

, (3

dty= -(nBy,-n,B,1) (hv, /) p (V) dz . (8)

Funkce S se nazyvd zdrojovd funkce (vydatnost) a m4& mimotadny
vyznam pro pochopeni povahy pfenosu zdfenf v jednotlivych pfi-
padech. Za pfedpokladu Gplné redistribuce potom plyne z rovni-
ce (2) vztah pro S:

n.A.
§ = < (5)
nByg - N2Byy

ktery miZeme déle upravit uZitim jednoduchych vztahl mezi
Einsteinovymi koeficienty na tvar

2hy,> g n, -1 20w’ ggn,
e 91M2 ¢ 92"
Plati, Ze
2hv,° _
Ans 2 Ba1 @ 91815 = 958 M

kde 9ia g, jsou statistické vdhy atomdrnich hladin. Druhd &ést
vztahu (63 plati jen ptibliZné&, a to pfi zanedbdni stimulované
emise z4feni. Termin "zdrojovd funkce" mé& pivod ve faktu, Ze
prdvé tato funkce ndm charakterizuje ptispévek k z4&fenf vystupu-
jicimu z povrchu atmosféry, lokdln{ prisp&vek v dané hloubce,
ktery je v3ak je3t& oslaben o absorpci na drdze smérem k povrchu.
Pro nasi planparaleln{ atmosféru to lze matematicky vyj4drit
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Jjednoduchym integrdlem
o0
1,0 = afs('r,,) e Wdr, (8)

kde &len ™™V charakterizuje zeslabeni pfispévku od zdroje S

v hloubce Ty na dréze smérem k povrchu a I _(V) je potom inten-
zita zdfeni, kterd vystupuje z atmosféry Je sméru normdly.
Vztah (8) je toti? pfimo feZenim rovnice pfenosu zafeni (3)

a kdybychom znali prGb&h S s optickou hloubkou v atmosféfe,
mohli bychom p¥imym vypoftem integrdlu (8) ur&it vystupujict
z3dfenl z povrchu na3{ atmosféry. BohuZel vSak situace je v&t&i-
nou opatnd, tj. zdrojovou funkci pfedem nezndme a protoZe S
mdZe siln& zdviset na intenzit& z4feni v dané hloubce, je problém
velmi komplikovany. Jednim z hlavnich cild tohoto &ldnku je
pokud moZno ndzorn& vysv&tlit rozdil mezi tzv. lokdln{ termody-
namickou rovnovéhou (LTE) a odchylkami od ni, které ozna&ujeme
Jjako non-LTE. Z hlediska rovnice (8) je rozdil mezi LTE a
non-LTE v tom, Ze v pfipadé LTE zndme funkci S ptedem (ty. ta-
to funkce nezdvis{ na tom, jakym zpldsobem se prend3i z&teni

v uvaZované spektrdlni &&fe), zatimco v pfipad& non-LTE je zdro-
jové funkce siln& zdvisld na poli zdfeni, které m4 navic

znatné& nelokdln{ charakter zplisobeny relativn& dlouhou volnou
dréhou fotonl. Ze statistické fyziky vime, %e v podmink&ch
termodynamické rovnovdhy resp. LTE plat{ Boltzmannovo rozdé-
leni pro obsazen{ atomdrnich hladin, tj. 1ze psat

-

1 91

kde T je kinetickd teplota plazmy a hvézdikou jsme ozna&ili
"rovnovézné" (tj. LTE) obsazeni hladin (k je Boltzmannova
konstanta). Ze vztahd (6) a (9) je tedy vidét, %e k uréent
zdrojové funkce v podminkdch LTE sta&f znat teplotu plazmy.

V pfipad& non-LTE vZak vztah (9) jiZ neplat{ a pro uré&en{
obsazeni hladin je nutné uvaZovat obecn&js{ rovnovdhu, kterou
1ze matematicky zapsat ve tvaru (pro dvouhladinovy model atomu)

*

n 9

2 _ 92 -hy,/kT
ik e e , (9

nBypd + nyCyy = n2A21 + N8y + nyCyy o (10)

Toto je tzv. rovnice statistické rovnovéhy, ktera nam f{k4,

Ze celkovy pocet v3ech pfechodd 1-2 (z&Fivych i sré&Zkovych)

za jednotku &asu a v jednotce objemu plazmy je pfesn& kompen-
zovén stejnym po&tem pfechodd 2-+1 zp&t do zdkladniho stavu ato-
mu. Rychlost zafivych ptechodd je pfitom dm&rnd Einsteinovym
koeficientim a excitace atoml dopadajfcim zdfenim resp. stimu-
lovand emise je navic také Gm&rnd stfedni intenzit# dopadajfci-
ho zéareni Jy, integrované ptes vZechny frekvence s vahou ?(V)-

V rovnici (10) nds zajimajf vSechny atomdrni pfechody bez ohledu
na to, jakou frekvenci m&l napf. pohlceny foton, avZak pravdé-
podobnost pohlceni fotonu v kiidle &&ry je mnohem men3{ nezli

v jédre, coi‘ge ddno prédvé vahou ¢ (¥). Pro J tedy lze psat

J- a/JV ) dv (11)
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Rychlosti sréikovych ptechodd, vyjddiené pomoci srdZkovych
koeficientud C1 resp. C,., pochopitelné na poli zéfen{ nezi-
viseji a jsou ouze'funﬁéi teploty a hustoty volnych &éstic

v plazmé, pfedevidim rychlych elektront, které hlavn& zplisobuj{
srazkové excitace a de-excitace. Pritom plati, Ze

n‘]‘.C12 = n;CZI. Zapi3eme-1i formdln& rovnici (10) ve tvaru

ng  Ryp * Gy
T az
1 Rt

(R g @ R jsou rychlosti z&fivych pfechodd), vidime ihned, :
ja& se ogécny ptipad 1i3{ od rovnovdiné situace dané vztahem (9).
Kone&n& dosazenim do (6) a uzitim vztaht mezi Einsteinovymi
koeficienty a relace C = (ng/nf) Cyy ziskdme tvar zdrojové
funkce pro dvouhladino%& atom

S=(1-e€)J+e€B(T) , (13)

kde B(T) je Planckova funkce popisujici zdfen{ €erného téless
o teplotd T a parametr € je definovén vztahem

-hy/kT
Cyy (1 -e ) Cyy

- ehW/KTy Ay + Gy

= . (18)

vztahy (13) a (14) majfl z4&sadn{ vyznam pro pochopen{ odchylek

od stavu termodynamické rovnovdhy resp. lokdlni termodynamické
rovnovéhy (LTE), &asto uvaZované ve hv&zdnych atmosférach. Roz-
hodujic{ roli pfitom hraje parametr €. Je-1li v plazm& dostatek
srézek mezi z4ffcimi atomy a volnymi (tzv. term&lnimi) elektro-

ny, potom budou sréikové de-excitace zna&né pfevysovat spontdnni
de-excitace, tj. bude platit 0212>A21 a €»l. V ptipadé dosta-

te&ného mnoistvi srdfek dochdz{ lok&ln& neustdle k vyméné
energie mezi plazmou a polem z4fen{, tak jak jsme o srdzkovych
procesech hovofili v pfedchozi kapitole. Ptitom za vyménu
energie mezi polem z4&fenf a plazmou nelze z hlediska snahy

o ustéleni termodynamické rovnovéhy povalovat rozptyl zéfeni,
nebot pri tomto procesu se nem&ni kinetickd energie ani atomd,
ani elektrond. A préavé kinetick4 energie t&chto &édstic urdu-
je teplotu plazmy jakoZto jeji zékladni termodynamickou veli&i-
nu. Je-1i tedy € = 1, 1lze povaZovat plazmu za rovnovéaZnou

s tim, %e S = B(T) a obsazeni hladin je ddno Boltzmannovym
rozdélenim (9). Vztah S = B dostaneme i p¥imym dosazenim (9)
do (6), nebot platf, %e

3
2hv,
BT = —— (/KT 1)yt : (15)
c :
Tento stav rovnovdhy je v astrofyzice oznafovédn jako LTE,
ptesndji Fe&eno LTE platné pro &dstice. Zatimco v ptipadé
striktnf termodynamické rovnovédhy by i zéfeni muselo mft tvar
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Planckovy kiivky (15) pfi stejné teplotd.T (“"tvarem" je zde
min&na spektrdlnf zdvislost B(T), tj. z4vislost na frekvenci v),
v LTE se toto nepfedpoklddd - v opa&ném p¥ipad& bychom nemohli
pozorovat a hlavné teoreticky vysv&tlit 24dné spektrdlni &4ry.
LTE je z tohoto hlediska nekonzistentni, i kdy? velmi prakticky,
ptistup - zatimco stav plazmy (excitace, rozd&leni rychlost{
g¢dstic atd.) je rovnovdZny, charakterizovany kinetickou teplo-
tou T, intenzita z&feni je uréovdna fedenim rovnice pfenosu

ve tvaru (3), kde za S dosazujeme Planckovu funkci B a tim
miZeme okamZit& nalézt vystupni intenzitu zdfeni ze vztahu

(8). Z praktického hlediska v&ak tato nekonzistentnost nema
prili% velky vyznam, nebot LTE teorie velmi dobfe plati v hus-
tych vrstvdch atmosfér (fotosféry hvézd a Slunce), kde lze odek?
vat dominujfci srdZkové pfechody. :

Opa&ny extrém nastane, bude-1li plazma relativnd ridk4,
tj. pohlceny foton se s vysokou pravdé&podobnosti znovu vyz&f{
(rozptyl) a timto zpGsobem se bude zafeni 3{fit viceménd neru-
Sené atmosférou na velké vzddlenosti, aniZ by vlastn& interago-
valo s plazmou formou srdzkové vymé&ny energie. Za této situa-.
ce bude mit pole zdfen{ v daném mist& atmosféry siln& nelokdlni
charakter, tj. jeho jednotlivé fotony budou pfichdzet z odleh-
lych mist atmosféry , kde miZe byt zcela jind teplota nebo
hustota. Toto nenf p¥ipad LTE i pfes jeho nekonzistentnost,
nebot v podminkdch LTE je rozptyl zdfeni (tj. jeho difuze na
velké vzddlenosti) zanedbatelny (e - 1 v (13) a tim je prvy
tzv. rozptylovy &len potlagen). Nelokdlnf charakter pole zdfeni
zpGsobf silny odklon od rovnovéiného stavu plazmy, co? je v pii-
padé& obsazeni hladin atomu charakterizovédno vztahem (12;, jenz
je explicitm® zdvisly na intenzité zdtfen{i (viz (11) ). V tomto
tzv. non-LTE pt{pad®& tedy neplati Boltzmannovo rozdsleni (9),
ale daleko obecn&j$f statistickd rovnovéha, vyjddfend v pripadé
nadeho dvouhladinového modelu vztahem (10). Kdybychom v&ak do
(10) resp. (12) dosadili misto skute&né intenzity zéfeni J,
Planckovu funkci B , okam?ité& bychom dostali rovnovédiné roz-.
déleni (9). Nerovndznéd situace je tedy charakterizovédna para-
metrem € - 0, tj.zdrojovd funkce ve tvaru (13) je silné zdvisld
na intenzité zdfenf a tudiZ ji nelze povaZovat, jako je tomu-

v LTE, za pfedem zndmou, zdvislou pouze na teploté. Jinymi slo-
vy, nerovnovédiné obsazeni hladin je déno dominujicimi zd4fi-
vymi ptechody, tj. plati R12>> C12 a R21>> 821. Potom je také

A21>>'C21 a e—>0. Z hlediska Fe3eni rovnice pfenosu (3) to

znamend velmi neptijemnou situaci, nebot zdrojovd funkce sama
z4dvisi na intenzit& zafenf, kterou hled&me (do (3) musime do-
sadit tvar zdrojové funkce (13) ). To pnchopitelné& zna&ng
komplikuje vlastni numerické feseni rovnice pfenosu, které se
v ptipadé non-LTE jiZ neredukuje na prosty vypotet integrdlu
(8), ale pfedstavuje pomérn& slozité operace s maticemi.

(pokraédvéni v ptistim &isle)
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V minulych kapitoléach jéme se pokusili vysvétlit zdklad-

ni principy teorie pfenosu zdfeni, tak jak je dnes b#&Zné& pouZivéna

v astrofyzice. PPedev3im pak 3lo o to ukdzat, jaky je rozdil me-
zi lokdlni termodynamickou rovnovdhou ve hvézdné atmosférfe

(LTE) a tzv. non-LTE. K tomu G&elu bylo vyhodné pouzit zjedno-
dusenou modelovou pfedstavu dvouhladinového atomu bez kontinua,
tj. idealizovaného atomu, ktery md pouze dv& diskrétni kvantové
hladiny. Na pfikladu dvouhladinového atomu si ddle ukdzeme
nékteré obecné vlastnosti feseni rovnice ptfenosu zéfeni.

4. Z4teni jednoduchych modelovych atmosfér

PFi studiu hv&zdnych atmosfér, sluneéni atmosféry a
ddle nékterych specifickych plazmovych dtvart, které lze
v téchto atmosférdch odekdvat (na Slunci mnohé z nich pfimo po-
zorujeme diky dostate&nému prostorovému rozlideni) se setkdvdéme
se dvéma zdkladnimi _typy geometrif: plazmovd vrstva (jakési
deska) kone&né tloué{ky a tzv. polonekone&nd atmosféra. V prvém
pfipad® se jednd o idealizovanou jednorozmérnou strukturu, je-
ji? jedna dimenze je kone&néd (tedy tloustka vrstvy) a druhé

- dvé jsou nekone&rié. Takovdto byt i velmi-zjednodusensd geometrie

celkem dobfe reprezentuje - tj. z hlediska pfenosu zdfeni -
mnohé dtvary ve sluneéni atmosfére jako jsou protuberance,
erupce, smycky v magnetickém poli, ale i nékteré struktury na
hvézddch jako napf. akre&ni disky. Polonekonend atmosféra je
klasickym pojmem v -teorii pfenosu z&feni, prifemZz se v podstaté
jednd o stejnou geometrii jako v prvém pfipad¥, avdak s tim
rozdilem, e polonekone&nd atmosféra jakoZto planparalelni
jednorozmérnd vrstva md teoreticky nekonetnou optickou tloustku.
Jinymi slovy, na povrchu hv&zdy nebo Slunce jet = 0 a v hloub-
ce plati v -+ o0 , co? znamend, Ze nejhlub3{ vrstvy atmosféry
ji% nevidime. Existuje i pojem nekonednd atmosféra jakoZto
hypotetické prostfedi, kde v kaZzdém jeho misté& je = nekonet&né,
a to ve v8ech sm&rech a pro v3echny. frekvence zdfeni. Poloneko-
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neé¢nd atmosféra popisuje celkem dobfe velkou vé&t3inu redlnych
hvézdnych atmosfér véetnd atmosféry slunedni, i kdyZ se v posled-
ni dobé& - prédvé diky vysokému prostorovému rozliseni, s nimz
pozorujeme sluneéni povrch - od této zjednodu3ené koncepce za-
¢ind ustupovat. ’

V minulosti se tada autord detailn& zabyvala studiem
pfenosu zdfen{ ve vy3e uvedenych atmosférdch, a to v pfibliZen{
dvouhladinového atomu tak jak byl diskutovdn v prvni &4&sti.

Zde se struéné& zminime o nékterych obecnych zdkonitostech,
pfi¢emZ vyjdeme z rovnice ptenosu zdteni v &4te (I-3) se zdro-
jovou funkci ve tvaru (I-13) (fimskd I pted &islem rovnice zna-
mend, Ze se jednd o vztahy zavedené v prvni &4sti &ldnku).

Tuto rovnici pfenosu lze Fe3it rdznymi numerickymi metodami,

z nichZ nejtastéji pouZivand je tzv. Feautrierova metoda, v niZ
se z divodd vy33{ stability Fe%en{ pfevddi rovnice (I-3) na
ekvivalentni integro-diferencidlni rovnici druhého fddu. Jestli-
Ze pfijmeme jako model atmosféry vy3e zmin&nou polonekonetnou
atmosféru s konstantni teplotou (izotermdlni prostfed{), ptislus-
nd feSen{ budou mit potom tvar zndzorné&ny na obr. 1. Z obr. 1

obr. 1

je ztejmé, Ze zdrojovd funkce S(r) roste s optickou hloubkou
dr = -(hvo/Aa)(nlﬂlz-nZBZI)/A dz, 4 je dopplerovskd poloiifka

¢4ry. Pititom S na obr. 1 je normovand na Planckovu funkci B,
kterd se s hloubkou nemé&n{ (pfedpoklad izotermdln{ atmosféry),
takZe log S = log (S(z)/B) a pro limitni p¥ipad S(z) = B je
log S = 0 (&4rkovand &4ra na obr. 1). Vzhledem k tomu, co jsme
si jiz fekli v prvni &4sti o rozdilech mezi LTE a non-LTE, by
m&lo platit, Ze proe »1 se non-LTE zdrojovd funkce bliZ{ k B.
To je formdlné& evidentni z definice zdrojové funkce (I-13),
pitigemZz na obr. 1 je tato tendence rovn&Z zieteln& phtrnié

s tim, Ze sm&rem k povrchu polonekone&né atmosféry se S(t)
zmen3uje ve srovndni s B. Pozorny &tendf si dokonce miZe po-
v8imnout, Ze hodnota S(0) na povrchu lzce souvisi s velikostil
parametru e, jehoZ fyzikdlni vyznam jsme podrobné& diskutovali
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v prvni gasti &ldnku. Skutezns plati, ze ‘ A
~5(0) =Y B , ' €]

ovéem pouze pro tento zjednodu3eny model atmosféry a dvouhla-
dinovy atom (vztah (1) tedy neplati obecng). Tento pokles zdro-
jové funkce smérem k povrchu izotermdlni atmosféry je dan

dnikem zafeni z povrchu hvézdy. Naopak v hloubce se S(t) postup-
né priblizuje k B, €emu? Pfikdme termalizace zdrojove funkce.
Termalizuje se souasné pole zdfeni, tj. J-»>B a potom plati

pro velkd ¢ S = (1-€)J + €B ¥ B. Optické hloubce, v niz k terma-
lizaci dochdzi, se v astrofyzice tikd termaliza&ni hloubka a Cas-
to se oznatuje jakoA. Analytickym rozborem specialni integrélni
rovnice pro 5(r), kterou lze celkem snadno odvodit z (I-3) a
(I-13), se dé ukdzat, Ze . i

A~ Cle A » (@

pro &isté dopplerovské rozdifeni spektralni gary (C je konstan-
ta). Takovdto zavislost je velmi .dobfe patrnd na obr. 1,

Jako vysledek feseni rovnice pfenosu mame tedy pribéh
zdrojové funkce s optickou hloubkou. To je vlastné nd$ hlavni
c¢il, nebol abychom ziskali spektrdlni profil zafeni vystupuji-
ciho z atmosféry, stadi u? jen provést integraci v rovnici
(I-8), ptigemz - jak jsme si jiz Fekli - S(z) nezédvis{ v pFipadé
kompletni redistribuce na frekvenci (to také odpovidéd ptikladdm
na obr. 1). Z tvaru (I-8) a z prGbghu S(z) na obr. 1 ifined vidi-
me, ze vystupni zéfeni bude mit tvar absorpéni &dry, tj. dosta-
neme néco jako absorpéni Fraunhoferovy E&ary pozorovanhé ve slu-
neénim spektru. To je. zndzornéno na obr. 2 pro pfipad T =00, kde
T reprezentuje celkovou optickou tlouStku atmosféry. K ozna-
¢eni na obr. 2: I je vystupni intenzita zéfeni na povrchu

T=2

Teo [
T= 10"

- obr 2

atmosféry (normovand na hodﬂotu zdteni v dalekém kridle ¢&éary,
co? je B)., % je vzddlenost od stfedu €éry vyjddfend jako pPi-
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rtistek vlnové délky resp. frekvence v jednotkdch A dopplerovskeé
poloditky ¢&4ry, a je parametr Gtlumu, ktery ndm charakterizuje
miru -roz3ifeni absorpéniho profilu napf. Starkovym efektem

(viz diskuse v prvni &3sti). Je vidét, Ze v pifipadé vétsiho
rozditeni ¢ (yzzbudou i kifidla &&ry 3ir3i - porovne] -pfipady

a =0aa=10 ". Na obr. 2 v3ak vidime jesté dal3i zajimavou
véc, a sice jak vypadéd profil spektrdlni &diry pro zdfeni vystu-
pujicizz kgneéné atmosféry. Pro viechny ptipady koneé&ného

T = 10°-10" dostaneme emisni profily, kde jejich centrdlni pro-
hluben je zpdsobena pfece jen znacné& velkou optickou tloust-
kou. S(t) u povrchu konetné atmosféry op&t klesd (neplati v3ak
ji? jednoduchd zavislost (1) ), potom mirné roste, ale pro mens{
T ji% nedojde k termalizaci v dusledku koneéné -tloudfky vrstvy.
Pokles intenzity k nule v kifidlech €ary je zpusoben tim, Ze

na konecnou atmosféru zde uvazZovanou nedopadd z vnéjsSku Z3dné
zdteni a opticky-tenkd kiidla sams emituji jen slabé. Tato

kfidla Jjsou pouze roz3ifena v piipadé a> 0. Tvar profild

pro T < co lze schematicky odvodit nésledovné. UvaZzujme konefnou
atmosféru tloustky T a pfedpokladejme, 2e zhruba plati S(z) T

= konst. Integrdl (I-8) lze potom spoéitat amalyticky

Ty -
Y y
IW)?Q/ern =S (l-e Y, m=1 (33
0
kde T;, = ¢(x)T. Tato zdvislost kvalitativné popisuje profily
na obr. pro T<eoo s tim, Ze v jadfe C4ry dostaneme jakési

plateau, tj. I = konst. (viz &&rkovand &3ra na obr. 2). Toto
plateau je zpusobeno nadim ptedpokladem konstantni zdrojové
funkce, zatimco ve skute€nosti S(t) smérem k povrchu klesd a
tim vznikd centrdlni prohloubeni jddra &ary. Pro T K 1 lze
pséat -1, -

e T1-T, , takie

IW) TS Ty ~ W) (4)

Pro opticky-tenkou kone&nou atmosférus T& 1 tedy dostaneme
¢isté emisni profil ve tvaru ¢(v), coZ je Gaussiv profil v pfi-
padé dopplerovského rozsifeni c&ary.

Redlné atmosféry hvézd a Slunce v3ak nejsou:zdaleka tak
jednoduché jako polonekone&nd izotermdlni atmosféra diskutovand
v této kapitole. RovnéZ tak slozité plazmové dtvary na povrchu
Slunce maji zpravidla daleko k planparalelnim vrstvdm konetné
tloustky, pfestoze .jsou jimi pro zjednodu3eni non-LTE vypoé&td
¢asto nahrazovédny (v lep3im piipadé se pouZivad vdlcovd geometrie,
kterd lépe popisuje napi. smyZky nebo jiné magnetickym polem
udrzované plazmové trubice). Odhlédneme-1i od nehomogenit,
které jsou v redlné atmosféfe ptitomny a které by nam jesSté
vice komplikovaly feSeni jiZz tak sloZitého non-LTE problému,
obdrzime klasicky piipad non-LTE modelu hvézdné atmosféry,

v némZ je zékladni charakteristikou prabéh kinetické teploty
s hloubkou. V pfipadé slune&ni atmosféry je tento chod teploty
zndzornén na obr. (I-1). Vzrdst teploty v chromosféfe, o némi
se jest& déle zminime, zplGsobuje, Ze nékteré spektrdlni &ary
majl pom&rng sloZitou zdrojovou funkci, kterd se v oblasti

\

\
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teplotnlho minima zaéne odchylovat .od Planckovy funkce, stéle
v3ak mirné roste v disledku rustu teploty v chromosfere a

nakonec klesé u povrchu podobné jako je tomu na obr. 1. Odpo-
v1daJic1 profil spektrdlni cary potom vykaZUJe dvé symetricka
emisni maxima v jddfe &4ary, coZ je zndzorndno &drkovanou &arou na
obr. 3. K takovymto spekirdlnim Sardm patfi napt. rezonan&ni &4ry
Call nebo MgII, které bychom.mohli pfibliZn& popsat v ramci mo-
delu dlouhladinoveho atomu s kontinuem. Uvedené &dry jsou ty-
pickymi indikatory chromosfér hvézd a Slunce a JEchh 1nterpreta-
ce prosla v minulych 20-30 letech slozitym vyvojem, jak ndzorng
demonstruje obr. 3, pfevzaty z publikace vénované Zivotnimu Ju-
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bileu profesora J.-C. Peckera (autofi P. Gouttebroze a kol.).
Plnd &4ra na obr. 3 odpovidd profildm vypo&tenym na zdklad& réz-
nych teoretickych pffstupd. Profil na obr. 3a byl spo&ten za
pfedpokladu LTE (tj. teorie, kterd byla v podstaté formulovdna
ve 20. letech). V LTE platf, %e S=B a jestliZe uvaZujeme vzrist
teploty s vyskou v chromosféfe (viz obr. (I-1) ), potom S i B
rostou a s ohledem na vztah (I-8) obdrZime vyrazné emisni pro-
£fil &4ry. Jak je v&ak vid&t, tem se siln& odli3uje od pozorovéni
(84rkovans &éra). V Zedesdtych letech byla postupné rozvinuta
non-LTE teorie, kterd vede - jak jsme ji? ndzorn& demonstrovali
na pfikladu dvouhladinového atomu - -k poklesu zdrojové funkce
smérem k povrchu atmosféry, a to v disledku dniku zdfeni a tim

i depopulace excitované hladiny (&imZ klesd S~n /nl). Tyto
vypodty v3ak byly zpotdtku provédény za pfedpokladu kompletni
redistribuce v &4fe, tj. neuvaZovala se Z4dné korelace mezi po-
hlicenym a znovu vyzafenym fotonem (viz podrobnd diskuse v prv-
ni &4sti). Non-LTE zdrojové funkce vede k vyraznému centrdlnimu
prohloubeni v &éfe, ale kffdla jsou pom&rng intenzivn{ (Zirokd),
co? je typicky efekt kompletni- redistribuce (obr. 3b). Dalsf -
logicky krok je tedy pfechod od kompletn{ redistribuce k &téstet-
né (parcidlni) redistribuci, ktery byl prakticky uginén az

v prubshu 70. let, i kdyZ pfislusné redistribu&n{ funkce byly
zndmy jiZ diive. Pro parcidln{ redistribuci jsou naopak typickd
nizkd kifdla, co? je disledek tém&Ff koherentniho rozptylu zé-
teni v pfipad# rezonangénfch &ar (obr. 3c). Non-LTE vypolty se
zahrnutim realistické redistribuce jsou velmi sloZité, av3ak

ani v tomto pfipad& nenf souhlas s pozorovdnim pf{lis uspokoji-
vy, jak je patrné z obr. 3c. Nakonec je tedy nutno vz{t v dva-
hu je%té dynamické procesy v atmosféfe, které se klasicky zahr-
nuji pod pojem mikroturbulence nebo makroturbulence, pfipadné
konvekce. Konkrétnim mechanismem v3ak mohou byt napf. vlny 3f-
#ici se ve slune&ni chromosféfe. Potom je ale tfeba po&itat kon-
zistentn& variace vdech dilezitych fyzikalnich veli&in jako je
teplota, hustota, tlak, rychlostni pole, a to se zahrnutim
efektd non-LTE a parcidlni redistribuce - dkol opravdu nelehky.
Jako vysledek lze obdriet profil zndzorn&ny na obr. 3d, ktery
odpovid4 situaci, kdy se vlnéni s periodou 150 sekund 3${f{ radi-
4lné smdrem ven z atmosféry. S tim také mimochodem souvis{
asymetrie profilu, kterd se u té&chto €ar také dosti &asto po-
zoruje. Souhlas s pozorovanym profilem na obr. 3d je jiz celkem
povzbudivy. V souvislosti s timto "historickym" vyvejem zndzor-
nénym na obr. 3 je v3ak tieba poznamenat, Ze uvedend &4dra Mgll
byla pozorovéna aZ s nastupem druiic, nebot jejf vlnovs délka
zhruba 280 nm spadd do ultrafialové oblasti spektra, ze Zemd
pozorovatelsky nepiistupné. Navic pfedstava o vzristu teploty

ve slune&ni atmosféfe a vibec celd koncepce chromosféry pochdzi
z doby rovn&? pom&rn& neddvné. Proto i kdyZ LTE-teorie byla vy-
vinuta fekn&me ve 20. letech, obr. 3a by tehdy obdrZet nemohli.
Nakonec je3té& poznamenejme, Ze vypo&ty teoretickych profild na
obr. 3 jsou podstatn& komplikovan&jsi neZli v na%em ilustrativnim
pfikladu dvouhladinového atomu, i kdyZ na druhé strang zékladni
" charakteristiky chovdni napf. zdrojové funkce jsou podobné.
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5. Energetickd rovnovdha ve hv&zdnych atmosférich

Jak jsme se jiZ zminili v dvodu k prvé &4sti tohoto &lan-
ku, analyza z4feni a jeho formovédni v atmosférdch hvézd a Slun-
ce md krom& vyznamu diagnostického, tj. urdovdni fyzikdln{ struk-
tury atmosféry na zdklad® spekter, také druhy, neménd dalezity
aspekt: toto zdfeni, které postupn® prochdzi rlznymi hloubka-

mi atmosféry, miZe transformovat svoji energii do kinetické
energie plazmy a naopak. Jde tedy o energetickou bil%nci

v atmosféte, jej{ ohfev resp. ochlazovéni. 0 vymé&n& energie me-
zi plazmou a polem zdfenf jsme podrobng hovofili ji# ve druhé
kapitole, av8ak tam %lo o jednotlivé z4F¥ivé resp. srdZ?kové pro-
cesy, navic ve znafné zjednoduSeném pfibliZeni dvouhladinového
atomu bez. kontinua. V této kapitole naopak pdjde o celkovou
vym&nu energie bez ohledu na jednotlivé mikroskopické procesy,
které mohou své pfispévky vzédjemné& kompenzovat napfiklad tak,

Ze vysledek je nulovy. V atmosférdch, v nichZ nepezorujeme

23dné vyrazné Casové zmény fyzik&lni a geometrické struktury
(napf. "klidnd" slune&ni atmosféra) existuje - alespon modelové -
staciondrn{ stav, tj. plat{ Zasov& nezdvisld energetickd rovno-
vaha. Jind situace v3ak mGZe nastat u relativné rychle promé&n-
nych struktur jako jsou erupce na Slunci nebo na hv&zddch, pulsu-
jici hvézdy, prudkd vzplanuti apod. Zde se pro ilustraci ome-
zime pouze na- staciondrni pfipad, kde plat{ &asov&-nezdvislé
rovnice energetické rovnovéhy - i

d - ‘ . .
e Frv=0, | (5)
kde F je celkovy tok zafivé energie a Q energie nezdtivé, napt.
mechanické v podob& vin. Pro F plati

oo . . 1
F=fF@)dv ,FO)=2£/I@4MMF s (6)
] . -7 .

kde u = cos® je &len, vystupujici v rovnici-pfenosu zafeni.

Jak zndmo, celkovy tok z&Fivé energie z-hv&zdy pfimo souvisi

s Jeji efektivni teplotou. Vztah (5) n&m Fika, Ze zména celkového
toku energie s hloubkou v atmosféfe je nulovéd, neboli tento tok
je konstantni. Zméni-1i se tedy F, musi se nutn& o stejnou hod-
notu, ale s opa&nym znaménkem;, zm&nit i nezdfivd sloika Q. PFi-
pad, kdy tok nezdfivé energie je nulovy, a tudiz F = konst.,
nazyvéme z4fivou rovnovdhou ve hvézdné atmosféfe, tj. celkovy

tok z4fivé energie prochdzi atmosférou beze zmény. To ovsem ne-
znamend, jak jsme jiZ naznadili vy3e, Ze se nemG?e toto zdfeni"
"ptelévat" z jedné frekvence do jiné, napfiklad p¥i rozptylu
zdteni ve spektrdlni ¢dfe nebo pfi procesu fluorescence, tj.
kaskéddové reemise ve :icehladinovém atomu po predchozi apsorpci

v jedné spektrdlni &éfe. RovnéZ v dusledku srdzkové deexcitace

se energie zafeni (pohlceného fotonu) transformuje do.termdlni
energie plazmy. Navic musime uvaZovat také rGzné atomdrni pfecho-
dy mezi diskrétnimi hladinami a kontinui, tj. ionizace a rekom-
binace, pfipadné tzv. volné&-volné. pifechody. Celkovy tok F po-

tom mGZeme formdln& rozepsat na dvé sloZky, a sice F, a FC
odpovidajic{ atomdrnim pfechoddm ve spektrdlnich éarékh a Vv kon-

s
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tinufch. Typickym znakem hvézdnych fotosfér v zafivé rovnovize
Je pokles kinetické teploty smérem k povrchu hv&zdy, nebot
hvézda vyzatfuje svoji energii do okolf a v jejf fotosfére

pfitom neexistuje 2&dny mechanismus dodate&ného ohfevu. Rekli
jsme, Ze hvézda vyzafuje svoji energii do okoli a pritom soulas-
né tvrdime, 2e jejf tzv. z4tivé ztraty jsou nulové. Zde je treba
si uvédomit, co pfesn& termin "z4fivé ztrdty" znamend. V pfipad&
zdfivé rovnovéhy je unik zadfen{ z hvézdy neustdle kompenzovian
doddvkou stejného mnoZstvi energie ve form& toku zéteni z nitra
hvézdy. Tento tok je v kaZdé hloubce stejny a dF/dz definovand
jakoZto z4fivé ztrdty je potom nulovs. Kdybychom uvaZovali polo-
nekoneénou izotermdlni atmosféru s teplotou, jaksd panuje v nej-
niz8ich vrstvdch atmosféry, a pustili do takové atmosféry stej-
ny tok zéatfeni, potom by teprve dochazelo k z&fivym ztr4tém

v jejich hornich vrstvich, nebot dodany tok z4dfivé energie by
nestacil udrZet vy33{ teplotu ve vnéjsich vrstvdch. Av3ak po
urfitém &ase by se ustavila staciondrni rovnovdha, kdy se pfi
sniZené teploté tok F ji# s hloubkou neméni, tj. nastane stav
zdfivé rovnovdhy. Jind situace oviem bude ve hvé&zdnych chro-
mosférdch, kde existuje dodatedny ohfev a tudi? dQ/dz#0. Chro-
mosférickd plazma je neustdle zahffvana napf. disipac{ mechanick
nebo magnetické energie, prifem? takto vznikly tok nez4fivé
energie Q se mdZe na drédze dz transformovat na energii z4dtivou.
Ta potom dnikem z dané hloubky plazmu ochlazuje tak, Ze se nako-
nec opét ustavi stacionirni rovnoviha pEi uréité teplot&, ale
vy53{ neZ v piipad& z4Fivé rovnovéhy. Jeliko? zde neustile hovo-
Eime o vzdjemné interakci mezi plazmou a polem zdfeni, co%, jak
bylo fe&eno hned v dvodu, je kli€ovy problém celé teorie hvézd-
nych atmosfér, vystupuje tu kinetick4 teplota plazmy jako hlav-
ni fyzikdln{ velidina.

Pfejdéme nyni k mikroskopickému popisu na bdzi atomdr-
nich procest, pfi&em? funkci z4Fivych ztrdt ozna&ime jako

dF dF
b df L C
=

9z T @z *taz - m

Pro z4rivé ztrédty. ve spektrdlnich &arsch plati vztah

dF
L _ 3 T] =
2 @ ", ["2(A21*9213)‘"15123] =

= hv0n2A21(1-J/S) R (8)

kde jsme sice oznadili atomdrn{ hladiny indexy 1 a 2 (Jakg

pro dvouhladinovy atom), ale vztah (8) platif obecné& pro libo-
volné dvé& hladiny i ve vicehladinovém atomu. Fyzik&lni smysl
vztahu (8) je ndsledujici: z4&fivé ztréity v éé?e’v dané hloubce
atmosféry jsou umérné rozdi{lu mezi poctem zéflyych excitaci a
z4tivych deexcitac{ v jednotkovém objemu a za jednotku ¢&asu.
Je-1i ¢ > 0, dochdzi k zafivym ztrdtdm a tedy k ochlazovani
plazmyf pro éL < 0 dochédzi naopak k ohievu plazmy zé?en[m.
Podobné je tomu i s kontinui, tj. s 4% = ch/dz. Jak jsme v3ak
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jiz Fekli, z hlediska energetickeé rovnovdhy je podstatny sou-
tet obou slozek ¢ f:éL + ¢C’ pticgemz ¢L i éc reprezentuji sumy
pfes vSechny éér¥ a kontinua, a to pro v3echny chemické prvky

v atmosfére. Vratme se v3ak je3té ke vztahu (B). Ohfejeme-1li
plazmu sloZenou ze dvouhladinovych atoml na teplotu wy%3i nez’
jakd by odpovidala z&iivé rovnovdze, bude nutné dochdzet k z4&-
Eivym ztrdtdm $, > 0, tj. polet zdfivych deekcitaci bude v&t3i
nez zarivych eintaci. Na druhé strané ale ptedpokladame plat-
nost rovnice statistické rovnovéhy (I-10), podle niZ se populace
n, an, s Casem neméni. Z&rivd deexcitace tedy musi byt kompen-
zavéna srdzkovymi excitacemi. To je ale v pofadku, neboi ddin-
nost srdZek roste s teplotou plazmy. &, 1lze potom interpreto-.
vat jako mnoZstvi tepelné energie, kterd se z plazmy cdvede
srdZzkovymi excitacemi atoml s ndslednym vyzdfenim fotond, jez

z daného mista uniknou. Ze vztahu (8) je také patrné asympto-
tické chovdni: v polonekone&né ‘atmosféfe se zéfeni pro THA
termalizuje, tj. J—=> S —B a tudiz @L-a 0. Plati-1li ¢L = 0,

fikdme, 7e tdra se nachdz{ v detailni z4Fivé rovnovdze, co?
skute&n& nastdvd pro velké optické hloubky. Poznamenejme ddle,
Ze v LTE, tak jak je b&Zné pouZivdno, nemusi automaticky existo-
vat z&fivéd rovnovéha. To Uzce souvisi s celkovou nekonzistent-
nosti LTE pfistupu, v némz se pfedpoklddd, Ze pouze plazma je

v lokdlni termodynamické rovnovdze, ale pole zdfeni nikoliv.
Intenzita zateni. je naopak déna feSenim rovnice pfenosu s S = B.
Kdyby totiz i .pole zédfeni bylo v LTE (tzv. striktni LTE), potom
bychom nemé&li co po&itat, nebot by muselo platit J(p) = B,

a tim bychom ani nemé&li Z4dné spektrdlni &ary. Je-li tedy J, # B,
jeiJ#5=08 a tudiz ¢L # 0. Pouze v pripad& striktni-LTE
je Jy =B =J a ¢|_ = 0. )

. Abychom ziskali kvantitativni pfedstavu o velikosti
zétivych ztradt napf. ve slune&ni chromosféfe, mG%eme se podivat
na obr. 4, kde jsou zndzornény pribéhy ¢ s hloubkou, a to pro
klidnou atmosféru (C), chladngj3i (A) a teplejsi (F) komponentu
jemné struktury, aktivni slune&ni flokuli (P) a nakonec pro
stfedné mohutnou erupci (F1) (podle Avretta , 1985). Je vidét,
Ze ¢im aktivnéjsi a teplej$i struktura, tim jsou i z&Fivé ztra-
ty vét8i. Ve stfednich vrstvach slunetni chromosféry k nim
ptispivaji ptedev3im vodik, CaIIl a MgII, zatimco v pfechodové
oblasti do korony vidime vyrazné zvy3eni v ddsledku intenzivni-
ho ochlazovéni této horké'vrstvy piedev&im. vodikovou &arou
Lymana . Tomuto zvySeni ¢ samoziejm& musi odpovidat intenzivni
ochtev tak, aby byla splnéna na3e rovnice energetické rovnovéhy.
Nakonec se je3té& vrdtime k Gardm MgII, o jejichZ formovani
ve slune¢ni atmosféfe jsme podrobnéji hovoiili v souvislosti
s obr. 3. Dnes je zndmo, Ze tyto &dry (jednd se o tzv. rezonand-
ni dublet, tedy dvg 84ary ve spektru velmi blizko sebe) jsou ty-
pickymi indikdtory hv&zdnych chromosfér a soulasné jejich zéa-
Fivych ztrdt. Pomoci druZzic, hlavné pak IUE, byla jejich emise
podrobné studovdna na velké #dsti HR-diagramu a lze oCekdvat, Ze
jednim z pfinosd HST (Hubble Space Telescope) bude i dal3i pro-
hloubeni na8ich znalost{ o hvézdnych chromosférdch. To je velmi-
didlezité pro pochopeni vztahu mezi polchou dané hvézdy na HR-di-
. agramu a typem energetickych procest, které v ni nebo v dané
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tfidé hvézd probihaji. Pfesné stanoven{ z4&Fivych ztrét, resp.
energetické bilance, v3ak nenf mozné bez detailnich non-LTE

modeld a jak jsme ndzorné vid&li na obr. 3, sprdvna interpre-
tace spektra, kterd potom vede na redlny model, neni zdaleka

tak Jjednoduchd zdleZitost.
to, co bylo fe€eno jiZz na po&dtku naZeho &lénku:

Tim jsme ale jen znovu demonstrovali
vzdjemnou
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souvislost mezi spektrdlni diagnostikou a studiem energetickych

procestd ve

Doporucend

D. Mihalas:

hvézdnych atmosféréch.
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