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Abstrakt: Slunec¢ni erupce je jev, pti kterém se uvolni velké mnozstvi energie
v nejriiznéjsich forméach. Cést této energie je uvolnéna i ve formé riizného elek-
tromagnetického zareni. Analyzovanim spekter v oboru tvrdého rentgenového za-
reni je mozné urcit parametry slunec¢nich erupci. Diky presnym snimkim slunecni
atmosféry v pomérné velkém rozliSeni mizeme analyzovat prostorovou strukturu
erupci. Zkombinovanim dat z pristrojit RHESSI, SDO, GOES a pozemnich ob-
servatori ziskame prehled o riznych aspektech sluneéni erupce. Kombinace vice
riznych pozorovani ndm umozni ziskané vysledky mezi sebou porovnat. Vysled-
kem prace je analyza spekter a prostorovych struktur dvou vybranych erupci
a odvozeni jejich parametri.
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electromagnetic radiation. By analysing hard X-ray spectra of such emission it
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solar atmosphere in comparatively high resolution, it is possible to analyse spatial
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Uvod

Slunecni erupce jsou fenoménem, pri kterém se uvolnuje nepredstavitelné
mnozstvi energie. Tato energie se uvolni ve formé nejriznéjsitho zareni, tepelné
energie a v neposledni radé také ve formé urychlenych ¢éastic. Tyto urychlené ¢és-
tice dale interaguji s plazmou pritomnou ve svém okoli. Béhem téchto interakci
vznikd tvrdé rentgenové zateni.

Analyzou spekter tohoto zareni mizeme zjistit spoustu informaci o slunec¢ni
erupci. Za pomoci obecné uznavanych modelt zdroju zareni 1ze odvodit vlastnosti
urychlenych castic a plazmy, ve které se pohybuji. Z téchto vlastnosti mizeme
dale odhadnout mnozstvi a piivod uvolnéné energie.

Diky vice druzicim, které zkoumaji rtizné aspekty slunecni aktivity, mizeme
zkoumat jiz zminovana rentgenova spektra, ale také mizeme ziskat zajimavé
snimky rtznych vrstev slunecni atmosféry. Tyto snimky lze vyuzit k lokalizaci
zdroji zafeni v ramci jednotlivych struktur sluneéni erupce. Diky pozorovani
v rtiznych casech miizeme navic porovnat jednotlivé faze erupce.

Cilem préce je analyzovat spektra rentgenového zareni a z téchto spekter urcit
parametry zkoumanych erupci. Zkoumané erupce zvolime tak, abychom mohli
sledovat jednu erupci proti slunec¢nimu disku a méli tak prehled o zdrojich na
povrchu. Druhou erupci chceme zkoumat na okraji disku, kde muzeme sledovat
struktury ve vysokych vrstvach slunecni atmosféry.

V prvni kapitole zavedeme nékteré obecné uznavané modely, tykajici se slu-
necni fyziky: standardni slunec¢ni model, popiseme jevy, které 1ze na Slunci pozo-
rovat, a také popiseme pribéh slunecni erupce. Nasledné si priblizime vlastnosti
detekovaného zareni a jak z néj odvodit vlastnosti urychlenych ¢éstic.

V druhé ¢asti vysvetlime, jaka kritéria jsme pouzili pro vybér zkoumanych
erupci. A popiSeme pristroje, které jsme v nasi praci pouzili. V této casti také
uvedeme, jak jsme zpracovali namérend data.

V zavérecéné treti casti uvedeme ziskané vysledky méteni, popiSeme namérena
spektra a odvodime nékteré vlastnosti erupce. Ukazeme si zde i potizené snimky
zkoumanych erupci. Na konec budeme diskutovat presnost naseho méreni.



1. Teorie

1.1 Slunce

vvvvvv

Slunci odehravaji, je tedy velmi dilezité. Prvni pozorovani za pomoci teleskopu
probéhlo jiz okolo roku 1610 [I]. Uz pfi téchto prvnich zkouméanich byly na Slunci
pozorovany slunecni skvrny. Studovani Slunce nam také pomaha pochopit déje,
které se déji i v jinych hvézdach, jejichz povrch nemtzeme detailné studovat.

Stfedni vzdédlenost Slunce od Zemé je ptiblizné 1,50 x 108 km [2], pramér slu-
necniho disku je pfiblizné 1,39 x 10%km [3], coZ pfi pozorovani ze Zemé znamena,
ze Slunce zabird priblizné 1919 arcsec [2]. Velmi dulezitym aspektem slunecéni
fyziky je magnetické pole. Jeho sila se na povrchu dramaticky méni. Zatimco
na polech je velikost magnetické indukce 1 az 2GE| v oblasti slunec¢nich skvrn
dosahuje velikosti az 3000 G [2].

1.1.1 Sluneéni struktura

Vnitini ¢ast Slunce muzeme rozdélit na ¢tyti oblasti podle procesi, které se
v nich odehravaji [4]: jadro, zéna zafeni, tachoklina, zéna konvekce. Na obrazku
[I.1] jsou zndzornény nékteré dulezité ¢asti solarni struktury.

Radiacni
zona

Fotosféra

Chromosféra

Obrazek 1.1: Vnitini struktura a atmosféra Slunce.

!Tak jak je v solarni astrofyzice bézné, budeme v praci pouzivat pfevazné systém CGS.
Vzdalenost a rozméry Slunce ze ziejmych duvodi uvadime v km.



Jadro je nejvnitinéjsi ¢ast Slunce, kde je dostatecna teplota a tlak pro termo-
nuklearni fuzi. Tato reakce, pti které se slucuji jadra vodiku na helium, je zdrojem
energie nasi hvézdy. Teplota ve stiedu je pfiblizné 15 x 10° K a hustota plazmatu
je priblizné 150 g-cm ™3 [4]. S rostouci vzddlenosti teplota i tlak klesaji a na tirovni
25 % poloméru ustava fuzni reakee.

Zona zdreni pfimo navazuje na slunec¢ni jadro. Jak jiz nazev napovida, hlav-
nim déjem, ktery je zodpovédny za prenos energie, je zafeni. Energie generovana
jadrem je prenasena fotony, které interaguji s ¢asticemi uvniti této vrstvy. Tep-
lota i hustota opét klesaji s rostoucim polomérem. Zatimco na vnitini strané je
teplota piiblizné 7 x 106K a hustota 20 g-cm™3, na vnéjsi strand, ktera dosahuje
zhruba 70 % poloméru, je teplota 2 x 10K a hustota 0,2 g-cm™> [4].

Tachoklina je tenka vrstva oddélujici zénu zareni a konvekce. V této oblasti
se plynule méni zptisob prenosu energie z radiacniho na konvektivni. Tachoklina
méa velky vyznam, jelikoz se pravé zde pravdépodobné vytvari magnetické pole
Slunce [4].

Nejvyssi teplota uvniti zony konvekce je na jejim vnitfnim okraji a dosahuje
zhruba 2 x 10°K. Tato teplota je dostatend na to, aby si téz8i ionty (uhlik,
dusik, kyslik, vapnik a zelezo) udrzely ¢ast svych elektront. To ma za nasledek
zvyseni opacity, coz v dusledku zabrani prenosu energie pomoci zatreni. Ener-
gie se tak prenasi konvekci. Teplota na povrchu dosahuje 5700 K a hustota je
2 x 1077 g-em™3 [4]. Konvektivni proudéni se na sluneénim povrchu projevuje
jako granulace a supergranulace.

Na povrchu Slunce se nachazi fotosféra. Jedna se o tenkou (100km [5] az
500km [2]) vrstvu, kterou mizeme pozorovat ve viditelném spektru. P¥i okraji
slunecniho disku je tato vrstva znatelné tmavsi. Toto ztmaveni je zptisobeno tim,
ze pri pohledu na okraj slunec¢niho kotouce sledujeme vyssi vrstvy, které jsou
chladnéjsi nez vrstvy pod nimi [I]. Fotosféra je také zodpovédnd za vice nez 99 %
svétla a tepla, které Slunce vyzatuje [I].

Nad fotosférou se rozklada chromosféra. Jeji tloustka je priblizné 2 500 km [2].
Pro tuto vrstvu je typicka nacervenald barva, ktera je zptisobena zarenim vodiku
v Balmerové sérii (prechodem mezi 3. a 2. energetickou hladinu). Tato vlnové
délka se oznacuje jako Ha a ma hodnotu 656,28 nm. Teplota se zde pohybuje
v rozmezi 5700 K a 20000 K [6].

Mezi chromosférou a korénou se nachéazi prechodovd oblast. Zde se teplota
prudce méni z 20 x 10* K na 10° K. Vodik se ionizuje (zbavuje svych elektronit),
prechodova vrstva je tedy v Ha nepozorovatelna. Misto vodiku se zde nacha-
z povrchu Zemé pozorovatelnd [7].

Koréna, jez se nachazi nad chromosférou, je vnéjsi cast slunecéni atmosféry.
Koroéna je dobie pozorovatelna ze Zemé béhem sluneéniho zatméni. Teplota je zde
vyt nez 10° K, avSak hustota koronélnich plyni je velmi mald. P¥i této teploté
je spektrum korény tvoreno Carami tézkych prvkua (Zelezo a vapnik) [8]. Vysoka
teplota také zplisobuje silnou emisi v rentgenové oblasti. Jelikoz v chromosfére
ani fotosfére neni zareni v rentgenové oblasti pritomno, mizeme korénu pozorovat
pravé pomoci rentgenového snimkovani [§].



1.1.2 Solarni magnetismus

Klicem k pochopeni Slunce je jeho magnetické pole, které je zodpovédné za
vSechny sluneéni jevy, jez je mozné na povrchu Slunce pozorovat [9]. Magnetické
pole vznika pohybem nabitych ¢astic uvnitt Slunce a zaroven pohyb téchto ¢astic
ovliviuje.

Slunecni skvrny jsou nejnapadnéjsim projevem slunec¢niho magnetismu. Jiz
Galileo Galilei dokazal z pozorovani skvrn vyvodit, ze Slunce se na povrchu otaci
[1]. Perioda otéceni je pfiblizné 24 dni na rovniku a vice nez 30 dni na pélu [5].
Systematickym sledovanim poctu slunecnich skvrn bylo mozné zjistit, ze slunecni
aktivita se vyviji v cyklech, které trvaji 11 let [I0]. Slune¢ni skvrny jsou tmava
mista na povrchu Slunce. Teplota v nich klesa az k 3700 K. Velmi silné magne-
tické pole je v nejtmavsi ¢asti skvrny - umbre. Slabsi magnetické pole se nachazi
v penumbfe, svétlejsi ¢asti slunecni skvrny [I1]. Skvrny vétsinou vznikaji ve dvo-
jicich s opac¢nou polaritou magnetického pole. Vice nez polovina slunecnich skvrn
zanikd do dvou dnii od svého vzniku [I].

Slune¢ni skvrny jsou ve svém okoli vzdy doprovazeny zjasnénim atmosféry.
Toto zjasnéni nazyvame fakule. Fakule se objevuji nékdy i nékolik dni ptred skvr-
nou a na povrchu Slunce vydrzi nékolikanasobné déle nez slunecni skvrna, kterou
doprovéazi [I]. Na rozdil od skvrn fakule zvySuji svitivost Slunce. V celkovém
souctu pak efekt fakuli prevazi nad efektem skvrn [I1]. Magnetické pole je zde
silnéjsi nez ve zbytku Slunce, ale ne tolik jako v oblasti skvrn.

Granulace, jak jiz bylo zminéno, je projevem konvekéniho proudéni pod foto-
sférou. Jedna se o malé (zhruba 300km az 1000 km [I]) Gtvary bunééného tvaru
pokryvajici témér cely slunecni povrch. Jedna se o vrcholky proudii horkého stou-
pajicitho plazmatu. Na hranici mezi jednotlivymi sloupci je povrch tmavsi, zde
ochlazené plazma klesd zpét do nitra konvekéni zény [11]. Analyzovanim Dopple-
rova efektu bylo urceno, ze rozdil rychlosti mezi klesajicim a stoupajicim proudem
je v priméru pfiblizné 7km-s~! [I]. Primérna doba Zivota jedné buiiky je zhruba
8,6 min [12]. Granulace je vyznamné ovlivnéna soldrnim magnetismem. V blizkosti
penumbry (do vzdélenosti odpovidajici jednomu poloméru skvrny) jsou granulace
0 20 % mensi, v oblasti fakuli je kontrast mezi tmavou a svétlou ¢asti dvakrat nizsi
a v oblasti slune¢nich skvrn se nevyskytuji vibec [I].

Supergranulace je jev podobny granulaci, avsak ve vétsim méritku. Velikost
jednotlivych granuli je 35 000 km [I1]. Supergranulace jsou pozorovatelné pii zkou-
mani Dopplerova jevu spektralnich ¢ar. Rychlost proudéni je pfiblizné 0,5 km-s~.
Proudéni unasi svazky magnetického pole na okraj bunky, kde tyto svazky pro-
dukuji chromosférickou sit [11].

Korondlni smycky se vyskytuji v aktivnich oblastech a jsou spojovany s uza-
vienymi magnetickymi silocarami, které spojuji magnetické oblasti na povrchu
Slunce [13]. Nékteré smycky se vyskytuji v oblastech sluneénich erupci. Tyto
smycky jsou typicky tvoreny hustsi a teplejsi plazmou. Energie na ohtev této
plazmy pochézi pravé ze slunecni erupce [14].

1.2 Slunecni erupce

Slunecni erupce je jev, prii kterém se uvolni velké mnozstvi energie. Slunec¢ni
erupce maji efekt i na nasi planetu. Vysokoenergetické fotony v rentgenové oblasti



spektra, které jsou erupcemi produkovany, narusuji zemskou ionosféru. Energe-
tické protony, produkované silnéjsimi erupcemi, mohou poskodit elektroniku dru-
zic. Erupce také v zemském magnetickém poli mohou iniciovat boufi. Vyrony
korondlni hmoty zptsobené nékterymi erupcemi, mohou narusovat zemské mag-
netické pole [15].

Struktura slunecni erupce je zachycena na obrazku [1.2] Jsou tam zndzornény
magnetické silocary, zdroje rtizného zareni a pohyb plazmy.

1.2.1 Prtubéh erupce

Zdroje uvolnéné energie jsou propojeni opacné orientovanych poli magnetické
indukce [15]. Erupce se tedy vyskytuji v oblasti silnych magnetickych poli, v ak-
tivnich oblastech. V ¢asovém vyvoji erupce mizeme rozlisit tii faze: prederupéni,
impulzivni a gradudlni [14].

Prederupcni fdze je provazena postupnym zjasnénim aktivni oblasti. To je zpi-
sobeno tim, ze se magnetické pole zac¢ina preskupovat. Béhem tohoto procesu se
pomalu zahtiva plazma. Magnetické pole se béhem prederupéni faze stane nesta-
bilnim a ma tendenci se velmi rychle ménit. Celé toto zjasnéni trva pouze nékolik
minut, poté nasleduje impulzivni faze [I5]. Pokud pozorujeme zéfeni z celého
slunecniho disku, nemusi byt toto zjasnéni patrné, coz je ptripad sondy GOES
[14].

Impulzivnd faze trva desitky sekund az desitky minut [I4]. Béhem tohoto krét-
kého cCasového intervalu dojde k uvolnéni magnetické energie. Tato energie se
uvolni ve formé urychlenych castic, tepelné energie a celé Siti elektromagnetic-
kého zéareni [14]. Toto zareni je koncentrovano v chromosférickém ukotveni mag-
netického pole. Obecné se predpoklada, ze k uvolnéni magnetické energie prepoje-
nim magnetickych smyéek, dochdzi nad chromosférou v oblasti nizsi korény [14].
u erupci s vyraznou emisi nad 300keV) poté dale interaguji se svym okolim. V
nizsich oblastech, kde je dostatecna hustota slunecni plazmy, vznika tvrdé rentge-
nové zareni (HXR). Tepelna energie se projevuje zvysenim teploty plazmy a jejim
vypafenim z chromosféry do korény [14].

Gradudlni faze je charakterizovand postupnym a pomalym poklesem emise
v mékkém rentgenovém zareni (SXR) a mikrovlnné oblasti. Béhem této zavérecné
faze dochéazi k chladnuti plazmatu, které ptivodné vystoupalo do korény z chro-
mosféry. Tlak v této plazmé je zhruba o ¢tyri fady vétsi nez v klidné koroneé.
To je zplisobeno vyssi teplotou a také hustotou plazmy uvnitt koronalnich smy-
cek, které se béhem erupce dramaticky vyvijeji. Tato hustsi plazma, pak muze
fungovat jako zdroj SXR a EUV zafeni [14]. Chladna plazma poté klesa zpét do
chromosféry.

1.2.2 Vldastnosti detekovaného zareni

Pomoci detekovaného fotonového spektra v rentgenové oblasti mtizeme od-
vodit vlastnosti elektront, plazmy a také nékteré parametry erupce. Hlavni dvé
slozky, které rozlisSujeme uvniti detekovaného spektra, jsou termalni slozka a ne-
termalni slozka. Dale se v detekovaném spektru mohou objevit fotony, které se



zpétné rozptylily na okolnich elektronech ve fotosfére, tato slozka se nazyva al-
bedo.

Oznacme nékteré dilezité veli¢iny: hustotu urychlenych elektront na jednotku
energie jako n., hustotu protonu v plazmé jako n, energii fotonti jako e, energii
volnych elektronu jako E. Distribu¢ni funkce F'(E,7) urcuje tok elektront v poloze
. Diferencidlni ucinny prutez o(e, F') je funkci energie fotonu a energie volného
elektronu. Uinny prifez mizeme aproximovat jako funkei imérnou 1 /eE, pres-
nji [16]:

o(e.B) = 2 - q(<, E)

Kde 0q je multiplikativni konstanta a faktor ¢(e, F') muzeme nerelativisticky
aproximovat dvéma zptsoby: tzv. Kramersiiv 0c¢inny prifez nebo
Bethetv-Heitlertiv aé¢inny pritez. V obou pripadech je pro E < € tento faktor
nulovy. V opa¢ném pripadé nabyva nasledujicich hodnot [16]:

q(e, ) =1 (Kramers)

q(e, E) =In (i\/%) (Bethe-Heitler)

Obecné pro detekovanou intenzitu fotont I ve vzdalenosti R ziskavame nésle-
dujici rovnici [16]:

F(E E)dE 1.1
47TR2 / (1.1)

Kde V je celkovy objem zdroje a veli¢iny F (E) a n jsou prumérné hodnoty
vazené hustotou [16]:

1
F(E) :W/ F(E,Pn(7) dV

:v/ (F)dv

Termalni slozka je produkovana elektrony, které maji Maxwellovo rozdéleni.
Predpokladame také, ze plazma je isotermélni a hustota volnych elektront n. je
stejna jako hustota protonu v plazmatu n. Dalsi dilezitou soucasti termalni emise
jsou spektralni cary tézkych iontt (zejména Zelezo na 6,7keV). Maxwellovo roz-
déleni se projevi tak, ze do rovnice dosadime elektronovou distribuc¢ni funkci
[16]:

1
2
F(E,7) = n,(7) <7rm8k3T3> Eexp(—E/kT)

Kde £ je Boltzmannova konstanta, 1" oznacuje teplotu plazmy a m. je hmot-
nost elektronu. Po dosazeni do rovnice|l.1|a vyintegrovani pfes energii, pri pouziti
Kramersova vzorce pro Uéinny prufez, ziskdme néasledujici funkei [16], kde jsme
multiplikativni konstanty nahradili jedinou konstantou K;perm:

EM

Itherm(€> == Kthermd—,ﬁ

exp(—e/kT) (1.2)



Pokud bychom pouzili Bethetiv-Heitlertiv vztah pro ac¢inny prurez, vysledek
by se prilis nelisil [I6]. Hlavni parametry u funkce jsou teplota plazmy T
a mira emise M. Mira emise je definovand jako [16]:

EM:/Vn2(F) dv (1.3)

Netermalni slozka je produkovana urychlenymi elektrony, které nemaji lokalné
maxwellovské rozdéleni. Zde se zamérime na tzv. model tlustého terce. Oznacme
spektrum urychlenych elektroni jako F(Ep), poté muzeme spocitat detekované
fotonové spektrum ve vzdélenosti R = 1 AU pomoci nésledujiciho vzorce [17]:

17 rn(x B
Tinick(€) = W/«F(Eo)/()gée)dl? dEy (1.4)
€ Eo dz

Vnitini integral vyjadiuje mnozstvi fotont, které vzniknou z elektronu s po-
catecni energii Ey. Vnéjsi integral poté bere v potaz vSechny elektrony vzhledem
k jejich energetické distribuci F(Ep). Derivace ﬂ—f ve vnitinim integralu oznacuje
ztratu energie elektronu vzhledem k jeho poloze. Predpokladame, ze pohybujici
se elektron ztraci energii s tim, jak postupuje plazmou. Zaroven se vzhledem
k tomuto pohybu miize ménit koncentrace nabitych &astic v plazmé n(z). Ubytek

energie je pfimo umérny koncentraci elektronu [16]:

dE . Kthicknv
dr E
Kde Kipier je multiplikativni konstanta a v je rychlost elektront. Diky to-
muto tvaru ubytku energie vidime, Ze intenzita detekovaného zareni nezavisi na
hustoté okolni plazmy. Rychlost elektrontt v miizeme urcit relativisticky z jejich
kinetické energie E. Zbyva nam pouze zjistit jaky tvar ma spektrum urychle-
nych elektronti F(Fp). Obecné predpokladame, ze se jednd o mocninnou zavis-
model nemusi stacit. Proto se zavadi naptiklad dvojitd mocninna zavislost s tzv.

nizkym a vysokym energetickym limitem [I§]. Tato zavislost vypada nasledovné
[19]:

0 Ey < E;
F(Ey) x { AE;™ E < Ey, < E, (1.5)
AEP " E;%2 B, < Ey< By

Kde Ej je nizky energeticky limit, Fj je energie, pri které se méni exponent
v mocninné zavislosti z d; na ds a energie Ej oznacCuje vysoky energeticky limit.
Nad timto limitem predpokladame nulovou hodnotu této distribuce. Takto defi-
nované elektronové spektrum muiizeme pouzit i v jednodussich ptipadech. Staci
zvolit By = Ej, pak d2 nebude pouzito.

Dalsim nezanedbatelnym zdrojem detekovanych fotonti je albedo. Tento jev
vznikd kvili Comptonové rozptylu primarnich rentgenovych fotonii. Slune¢ni at-
mosféra je v oblasti nad zdroji zafeni opticky fidsi a bez velkych ztrat (at uz
rozptylem ¢i absorpci) vzniklé zareni propousti. Naopak atmosféra pod rentge-
novymi zdroji je opticky hustsi a fotony, ptivodné smétujici od zdroje smérem do
Slunce, se rozptyluji zpét smérem k pozorovateli.
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Fotony s energiemi vétsimi nez ~100 keV pronikaji do slune¢ni atmostéry tak
hluboko, ze je pozorovatel nemtize detekovat. Fotony s energiemi niz$imi nez
~10keV jsou absorbovany. Celkové méa spektrum fotont pochazejicich z rozpty-
leného primarntho zareni celkem Siroké maximum v oblasti 30-40keV [19].

1.2.3 Klasifikace erupci

Erupce muzeme rozdélit bud podle jejich velikosti pozorované v Ha, nebo dle
intenzity zafeni v SXR [15].

V pripadé klasifikace podle velikosti v Ha vyjadrime plochu erupce v mili-
ontinach slunec¢niho disku E| Nasledné zaradime erupci do jedné z péti kategorii
uvedenych v tabulce [I.I} Erupce se dale déli podle jejich relativni intenzity do
tii kategorii: slaba (faint, oznacend jako f), normélni (oznacend jako n) a jasnd
(brilliant, oznacena jako b). Tato klasifikace intenzity je velmi subjektivni [15].

Plocha Relativni intenzita
Miliéntiny disku Faint (f) Normal (n) Brilliant (b)
< 100 St Sn Sb
100-250 1f In 1b
250-600 2f 2n 2b
600-1200 3f 3n 3b
> 1200 4f 4n 4b

Tabulka 1.1: Rozdéleni slune¢nich erupci dle jejich plochy v Ha. [15]

Vzhledem k subjektivnosti predchozi klasifikace je lepsi pouzit méreni inten-
zity zéFeni v SXR oblasti. Tato metoda pouzivé rozsah 1-8 A. Erupce se déli podle
logaritmické skaly do péti kategorii oznacenych pismenem, viz tabulka (1.2, Tato
pismena oznacuji velikost fadu rentgenové intenzity. Po oznaceni fadu nasleduje
¢islo, které urcuje ndsobek daného fadu (napf.: M3 = 3 x 10 2erg - cm ™2 - s7!)
[15]. Toto ¢islo je tedy z intervalu 1-9. Nicméné protoZe existuji erupce s intenzi-
tou v SXR oblasti i o fad vy&$im nez 10~ terg - cm=2 - s71, pro erupce tiidy X je
toto ¢islo jakékoli kladné (napt.: X28) [20].

Ttida Intenzita (erg-cm=2-s71)
A 107°
B 10~
C 1073
M 1072
X 1071

Tabulka 1.2: Rozdéleni slune¢nich erupci dle jejich intenzity v SXR. [14]

2Jedna miliontina disku odpovidd 1,5 x 10¢ km? [15]
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2. Vybér a zpracovani dat

2.1 Vybér erupci

V praci budeme zkoumat dvé erupce. A to konkrétné erupci magnitudy X1
z 22.1ijna 2014, kterd se odehrava na slunecénim disku a erupci magnitudy M1
z 30.srpna 2015, kterd se odehrava na okraji disku. Erupce jsme zvolili tak, aby
jedna byla pozorovana na disku a druha na okraji. Diky tomu méme pohled na
erupce ze dvou stran a jsme schopni 1épe pochopit princip jejich fungovani. Prvni
z ndami zkoumanych erupci byla jiz analyzovand v ¢lanku [22].

Kritéria pro vybér erupci byla takova, aby byla erupce pozorovand v co mozna
nejsirsim spektru energii a co nejvétsim mnozstvi pristroji. Zejména jsme chtéli,
aby byla erupce pozorovana pristrojem SDO, ktery poskytuje kvalitni obrazové
snimky ve velkém mmnozstvi rtiznych vlnovych délek. Dale jsme pozadovali po-
zorovani ve vinové délce Ha, a abychom méli data z druzice RHESSI, coz nam
umozni podrobnou spektralni analyzu. Zaroven bylo nutné zvolit spravnou veli-
kost erupci. Pokud by byly zvolené erupce prilis jasné, RHESSI pouziva stinici
atenuatory, které mohou ovlivnit méreni. Zaroven muize dojit k saturaci detektort
a nameérend spektra mohou byt nepresna. Na druhou stranu chceme, aby erupce
byla dobfe patrna v namérenych datech.

Samotny vybér erupci probihal za pomoci SolarSoftu [23], kde jsme pomoci
prikazu solar_flare finder a nastavenim vhodnych parametri ziskali poten-
cialni kandidaty. Z nalezenych erupci jsme vyloucili ty, které nebyly pozorované
ve viditelném spektru a které nebyli pozorované ve vinové délce Ha pozemnimi
observatoremi. Pro erupci na disku ndm zustali dva kandidati. Jedna s magni-
tudou X1 a druhé s magnitudou M4 nakonec jsme zvolili erupci magnitudy X1,
prestoze je pomérné intenzivni. Pro erupci na okraji nam zbyla jen jedina erupce,
ktera se ovsem castecné odehrava az za okrajem disku. Navic nebyla pozorovana
druzici RHESSI po celou dobu svého trvani.
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Obréazek 2.1: Prehled informaci o erupci na disku.
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Obréazek 2.2: Prehled informaci o erupci na okraji.

Na obrazcich 2.1 a 2.2 mizeme vidét polohu erupci, jaké druzice erupci po-
zorovaly a ¢asovy vyvoj toku detekovaného pifstrojem RHESSI. Casovy vyvoj
je zachycen pro riizna energetickd pasma. Obrazky jsme generovali pro kazdou
erupci pomoci prikazu solar_flare_finder. Jedna se o souhrnné obrazky, které
shrnuji vSechny dulezité aspekty, které jsme pouzili k vybirani erupci.

2.2 Pristroje

2.2.1 SDO

Solar Dynamics Observatory (SDO) je satelit, ktery byl vypustén v roce 2010
jako soucast programu NASA Living with a Star. SDO nese nékolik experimenti.
Pro nés nejzajimaveéjsi je experiment ATA (Atmospheric Imaging Assembly) [24].

ATA sestava ze ctyt teleskopii, které fotografuji povrch a atmosféru Slunce.
Teleskopy jsou schopny zaznamenavat obraz v 10 vinovych délkach, viz tabulka

21

Jméno kandlu  Primarni ionty Oblast atmosféry

Bilé svétlo Kontinuum Fotosféra

1700 A Kontinuum Teplotni minimum, fotosféra
304 A He IT Chromosféra, prechodova oblast
1600 A C IV + Kontinuum Prechodova oblast a horni fotosféra
171A Fe IX Klidna koréna a horni pr. oblast
193 A Fe XII, XXIV Koroéna a plazma horké erupce
211 A Fe XIV Koréna aktivni oblasti

335 A Fe XVI Koréna aktivni oblasti

94 A Fe XVIII Erupéni oblasti

131A Fe VIII, XX, XXIII Erupé¢ni oblasti

Tabulka 2.1: VInové délky pozorované pristrojem AIA. [25]
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ATA ma velké casové rozliseni, kazdych 10 sekund zaznamend povrch celého
Slunce nebo je mozné omezit zorné pole pristroje a snimat s kadenci 2 sekund.
Prostorové rozliseni experimentu AIA je 0,6 arcsec na jeden pixel (to odpovida
priblizné 435 km ve vzdélenosti 1 AU). Namétrend data jsou volné dostupna a lze
je ziskat pomoci procedur z baliku SolarSoft.

Dalsi experimenty na palubé SDO jsou EVE (Extreme Ultraviolet Variability
Experiment) a HMI (Helioseismic and Magnetic Imager).

2.2.2 GOES

Geostationary Operational Environmental Satellite (GOES) je systém geosta-
cionarnich satelitt provozovanych agenturou NOAA. Slouzi predevsim pro pred-
poved pocasi, ale také monitoruji slunecni aktivitu.

Data pouzitd v této praci jsme ziskali ze satelitu GOES 15. Jedna se o po-
sledni satelit 2. generace tohoto programu vypustény v roce 2010. Na palubé nese
pristroje zamérené na predpovéd pocasi v Severni Americe a také pristroje zkou-
majici Slunce. Data ziskand z tohoto satelitu pochézeji z ptistroje SEM/XRS
(Space Environment Monitor/X-Ray Sensor). Tento pfistroj snimé rentgenové
emise na Slunci ve dvou rozsazich vlnovych délek: 0,5 A - 3,0 A a1,0A-8,0 A
[26].

2.2.3 RHESSI

Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager (RHESSI) je satelit
vypustény agenturou NASA 5. tinora 2002. Jeho ¢innost byla ukoncena 16. srpna
2018 [27]. Satelit nese pouze jeden experiment a to spektrometr.

Spektrometr je tvoren 9 polovodi¢ovymi detektory z germania. Kazdy z de-
tektorli je umistén za parem dvou mrizek, které jsou vyrobeny z wolframu a mo-
lybdenu. Celé druzice rotuje rychlosti 4 otacek za vterinu, coz v kombinaci s pri-
tomnosti mrizek zptisobuje modulaci signdlu detekovaného detektorem.

Pro rekonstrukci obrazu se namérena data rozdéli do ¢asovych binti. Pro pocet
detekovanych fotonl z ¢asového binu ¢ pochazejicich z pixelu m hledaného obrazu
plati [28]:

Kde C; je pocet fotont zaznamenanych detektorem, A je velikost plochy detek-
toru, P, je pravdépodobnost naméfeni fotonu z pixelu m v Case i (jednd se
v podstaté o odezvu pristroje), F,, je prichozi tok fotonu z pixelu m a At; je
doba pozorovani pro i-ty ¢asovy bin, tato doba se méni, jelikoz detektoru chvili
trva, nez se z néj detekovany foton vycte. Pokud tedy chceme zjistit, jak vypadala
méfend data F),, musime nalézt feseni inverzniho problému k rovnici 2.1}

Softwarovy balik SolarSoft obsahuje nékolik obrazovych algoritmi, které se
pokouseji tento problém ftesit. Zakladni algoritmus backprojection je rychly
a primocary, ale nedava prilis kvalitni vysledky. Druhy algoritmus, ktery jsme
v nasi praci pouzivali je Clean. Vyhodou jsou kvalitnéjsi obrazky, nevyhodou je,
ze algoritmus ma tendenci zvétsovat zdroje zareni.
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Mrizkova konstanta je pro kazdy detektor jind, coz méa za nasledek rizné
tthlové rozliseni jednotlivych detektort (2,3” pro detektor ¢islo 1 az 180" pro de-
tektor ¢islo 9) [28]. Energeticky rozsah detekovanych fotont ¢ini 3 keV az 17 MeV
a energetické rozliseni je priblizné 1 keV, pro vyssi energie fotonl je energetické
rozliseni nizsi.

Kazdy z detektori ma oddélenou predni a zadni ¢ast. Tloustka predni ¢asti je
zvolena tak, aby se v ni zastavili fotony s energii do cca 150 keV. Vyssi energie se
detekuji v zadni ¢asti detektoru. V nasi praci pouzivime tdaje z prednich ¢asti
detektor.

Soucasti RHESSI je také sada dvou hlinikovych desek (tzv. atenuatori), které
slouzi k utlumu toku fotont. Pokud by byl tok fotont do pristroje prilis velky,
hrozila by saturace detektori, coz by mélo za nasledek zkraceni casu, kdy je
detektor schopny registrovat prilétajici fotony. Zaroven by hrozil tzv. pileup dete-
kovanych fotont. Pokud by totiz do detektoru vlétly dva fotony v prili§ kratkém
casovém rozmezi, mohlo by se stat, ze je detektor zaregistruje jako jeden foton
avsak s energii odpovidajici souc¢tu energii obou fotoni. Celkové by tak doslo ke
zkresleni méreni. Tyto atenuatory je mozné vsunout pred celou mérici soustavu.
Desky pohlcuji zejména nizkoenergetické fotony, coz ma za nésledek, ze pokud
jsou aktivni, tak mohou ovlivnit méreni pro nizsi hodnoty energii. Model slouzici
k aproximaci chovani atenuatort, ktery je soucasti SolarSoftu, neni dostatecné
presny. Proto pokud jsou atenuatory aktivni, nemtzeme pouzit cely energeticky
rozsah pristroje a data pro nizsi energie nemuzeme pouzit, jelikoz jsou zkreslena.

Informace o zaznamenaném fotonu se zapisuji na palubni disk, ktery ma ka-
pacitu 4 Gb. Aby nedoslo k zahlceni zapisovaciho rozhrani disku, nezapisuje se
kazdy zaznamenany foton, ale pouze néjaka cast. Tomuto procesu se rika deci-
mace. Jeji droven se dynamicky méni v zavislosti na poctu detekovanych fotont
a je rizna pro zadni a predni ¢ast detektorti. Oprava tohoto efektu je pomérné
snadna. Pokud vime, Ze jsme zaznamenali napt. kazdou ¢tvrtou castici, vynaso-
bime pocet countt ¢tyrmi. Tato oprava je soucasti baliku SolarSoft.

2.2.4 Pozemni observatore

Pro obrazky ve vlnové délce Ho = 656,28 nm jsme pouzivali data z pozem-
nich observatori. Jelikoz pozorovani probihd ze zemského povrchu, je ovlivnéno
atmosférou. Data jsme cerpali ze dvou observatori.

Pro erupci na disku jsme data ziskali z rakouské hvézdarny Kanzelhéheﬂ
ktera je vybavena 12 bitovou CCD kamerou o rozliseni 2000 px na 2000 px. Doba
expozice je Fizena automaticky. Pouzity Ha filtr ma polositku 0,7 nm.

Pro erupci na okraji jsme pouzili data ze sité observatori GONGE] (Global
Oscillation Network Group), coz je projekt sdruzujici 6 observatori. Data pro
nase pozorovani pochézeji z australské observatore Learmonthrf].

Thttps://www.kso.ac.at/instrumente/instrumente__en.php
Zhttps://gong.nso.edu/info/fact_sheet.html
3https://www.sws.bom.gov.au/Solar/6/1#LeaH-Alpha
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2.2.5 SolarSoft

Na zpracovani i ziskani dat jsme pouzivali softwarovy balik SolarSoft. Jedna
se o rozsiteni prostiedi IDL, které umoznuje snadnou manipulaci s daty (zejména
obrazovymi). SolarSoft obsahuje velké mnozstvi funkei umoznujicich praci s daty
z ruznych soldrnich observatori. Do projektu prispiva velké mnozstvi védena [23].

2.3 Zpracovani dat

2.3.1 RHESSI

Zpracovani dat z RHESSI jsme provadéli pomoci SolarSoftu, ktery obsahuje
funkce pro snadné ziskani dat namérenych druzici. Ze spektrometru jsme byli
schopni ziskat jednak obrazky pro rizné energie a rtizné casy erupci a jednak
jejich energetické spektrum.

Pro vygenerovani obrazkt jsme nejprve museli urcit, jaké detektory je mozné
pouzit za danych podminek. Pomoci zdkladniho algoritmu backprojection jsme
zobrazili data pro jednotlivé detektory. Ty s velkym prostorovym rozlisSenim vétsi-
nou nepridavaly nové informace, ale pouze sSum, proto jsme je vyloucili. Nasledné
jsme generovali obrazky z vybranych detektori pomoci algoritmu clean. Pro ur-
¢eni Casu, ve kterych budeme data z pozorovanych erupci analyzovat, jsme zkou-
mali fotonova spektra. Vybrali jsme casy odpovidajici maximu intenzity v tvr-
dém rentgenu. Dalsi ¢as jsme urcili jako ¢as pozorovani maxima intenzity sondou
GOES (viz obrézky a oznaceno jako GOES Peak). Erupce na okraji bohu-
zel nebyla pro druhy ¢as pozorovana sondou RHESSI. Dalsi z faktort ovliviujici
vybér ¢asti bylo aktualni nastaveni atenuatoru. Pokud by v pozorovaném intervalu
doslo ke zméné stavu, namérend data by ztratila vyznam, jelikoz by se zménila
odezva piistroje. Casovy interval jsme volili tak, aby celkovy pocet countii byl
vy$si nez 10°. Vysledné obrazky maji rozliSeni 128 px na 128 px, pfi¢emZ na jeden
pixel ptipadaji ¢tyTti obloukové vteriny. Celkova oblast vykreslena na vysledném
obrazku méa tedy rozsah 512 arcsec na 512 arcsec.

Analyzu detekovanych fotonovych spekter jsme provadéli pro stejné casy jako
v pripadé generovani obrazkl. Pro erupci na disku, ktera byla velmi intenzivni,
jsme museli zapocitat pileup efekt, ktery nebyl zanedbatelny. Protoze se jedna
o efekt, ktery je pro kazdy detektor jiny, museli jsme analyzovat spektrum kazdého
detektoru zvlast. Pro druhou, méné intenzivni erupci, toto nebylo nutné, diky
tomu bylo mozné data z jednotlivych detektori zkombinovat a dosdhnout tak
vyssi Cetnosti fotont a tudiz zkratit integracni cas.

Detekované fotony jsme podle jejich energie rozdélili do 137 intervalid v roz-
sahu 3-300 keV. Pocet detekovanych castic v daném energetickém binu odpovida
intenzité pozorovaného zareni na dané energii. Tato zavislost ovSem neni line-
arni, nybrz je ovlivnéna odezvou detektorti. Pomoci SolarSoftu jsme vygenerovali
matici DRM (Detector response matrix), kterou jsme pouzili pro prepocet mezi
skuteénym a detekovanym spektrem.

Je dilezité si uvédomit, ze detektory snimaji fotony, které pochézeji z celého
Slunce, tedy i z jinych oblasti nez jen z téch aktivnich. Toto ovSem predstavuje
problém jen u méné intenzivni erupce. Erupce na disku je velmi intenzivni a tok
fotont pochazejicich ze zkoumané erupce je mnohem vyssi nez tok ze zbytku slu-
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nec¢niho kotouce. Kromé fotonii pochézejicich ze Slunce detektor snima i pozadi.
To mohou byt fotony pivodem ze Zemé, ktera je vyrazné blize k RHESSI nez
Slunce. Spektrum tohoto pozadi neni konstantni funkce v zavislosti na case ani
v zavislosti na energii. Proto jsme museli pro kazdé méreni provést nékolik fit1,
které aproximovaly pozadi.

Fitovani pozadi probihalo tak, ze pro vybrané energetické rozsahy (viz tabulka
jsme zobrazili ¢asovou zavislost mérené intenzity pred a po erupci. Ptipadné
pouze pred erupci, pokud data po erupci chybéla. Tato data jsme fitovali funk-
cemi, které dostatecné dobte aproximuji ¢asovy vyvoj pozadi (viz tabulka .
Zjistili jsme, Ze pozadi v nami zkoumanych casech bylo pro nizsi energii vzdy
o nékolik rada nizsi nez zkoumany signal. Pozadi se dostalo na troven dat az

okolo 100 keV.

Interval Fitovana funkce

3-6keV Polynom 1. stupné

6-12 keV Polynom 1. stupné

12-25keV Polynom 1. stupné

25-50 keV Polynom 3. stupné

50-100 keV Funkce "This energy profile” ¢
100-300 keV Funkce "High energy profile’ ¢

Pozn.: * Tyto funkce aproximuji pozadi na zdkladé caso-
vého vyvoje v obdobi bez erupci.

Tabulka 2.2: Energetické intervaly, pro které bylo fitovano pozadi.

Samotné fitovani spekter jsme provadéli pomoci nékolika sad funkei s razné
uspokojivymi vysledky. Hlavni kritéria, kterda jsme pouzili pii hodnoceni fitu,
byly velikost x? a pritbéh normalizovanych odchylek. Jejich pritbéh by mél byt
nahodny a nemél by vykazovat zadny trend. V grafech zobrazujicich spektra sle-
dovanych erupci jsme vzdy zobrazili sadu funkci, pomoci kterych jsme spektrum
aproximovali, a také pribéh normalizovanych odchylek, aby si ¢tenaf mohl udélat
nazor o kvalité fitu.

2.3.2 SDO

Ze satelitu SDO jsme vyuzili data pouze z experimentu AIA. Pomoci pro-
cedur ze SolarSoftu jsme ziskali snimky ve vlnovych délkach 94 A, 131 A, 304 A
a 1700A. Casy pozorovani jsme zvolili tak, aby odpovidali stfed@im Easovych
integrac¢nich intervalti pro snimky z RHESSI. Ziskana data byla v souradném
systému, ktery jsme pouzivali i pro ostatni snimky, presto pri prekryti je vidét
mirny posun oproti snimktim z pozemnich observatori.

Snimky zachycujici erupci na disku béhem impulzivni faze jsou ovlivnény vel-
kou intenzitou zareni. Na snimcich je mozné vidét difrakéni obrazce. Dalsi problém
zpusobeny velkou intenzitou zateni je tzv. pixel bleeding. Tento efekt je zpiisobeny
tim, ze elektricky naboj zachyceny jednou bunkou CCD detektoru, se preléva do
sousednich bunék. To se projevuje jako jasné vertikalni ¢ary na snimku.
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2.3.3 GOES

Jako dalsi zdroj spektralnich dat nam poslouzil satelit GOES. Jiz zpracovana
data z tohoto satelitu jsou pristupna skrze SolarSoft. Tato data jsou jiz opra-
vend o ruzné pristrojové efekty. Zejména jsme pouzili informace o ¢asovém vyvoji
intenzity SXR z4feni, tato data jsou jiz pfepocitand do jednotek W-m™2.

Déle jsme ze sondy GOES pouzili odhad teploty slune¢ni plazmy a miru emise
EM v termalni slozce rentgenového zareni. Tyto hodnoty jsou spocitané tak, ze
sonda GOES méfi intenzitu zareni ve dvou energiich. Pokud zjistime pomér téchto
dvou intenzit, muzeme z rovnice urc¢it teplotu plazmy. Nasledné mame dvé
rovnice pro jednu nezndmou E M. Tento vypocet je soucasti softwaru SolarSoft.
Takto zjisténé hodnoty jsme pouzili pro porovnani s hodnotami, které jsme spo-
¢itali za pomoci dat z RHESSI.
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3. Vysledky, nameérena data a
diskuse

3.1 Spektroskopie

3.1.1 Erupce na disku z 22-Oct-2014 14:05 UTC

Horni polovina grafu ukazuje ¢asovy vyvoj poctu detekovanych fotont,
respektive counti, sondou RHESSI. Jednda se o hruba data bez korekci. Je tedy
mozné vidét zmény v disledku zmén atenudtorit a trovni decimace. Cetnosti
byly zaznamenany pouze detektory 1, 3, 6, 8 a 9, ostatni nebyly v dobé méreni
schopny dodat dostatecné presné informace nebo byly mimo provoz. V pribéhu
dalsi analyzy dat jsme dosli k zavéru, ze ani detektor cislo 1 nedodava presné
informace, a proto jsme tudaje z néj déle nepouzili.

Stav atenuatort je oznacen u horniho okraje grafu purpurovou barvou. Na
zacatku je ve stavu AO, ktery odpovida stavu, kdy neni aktivni zadny atenudtor.
Poté béhem impulzivni faze na okamzik prejde do stavu A1, ten odpovida stavu,
kdy je pred pristroj vlozena tenci z obou desek. Ale protoze tok fotonu je prilis
velky, sonda automaticky prejde do stavu A3, ktery znamena, ze pred pristroj byly
vlozZeny obé hlinikové desky. Béhem gradudlni faze mizeme nékolikrat pozorovat,
ze se pristroj na okamzik prepne do stavu Al, coz je doprovazeno prudkym zvy-
senim countu. Pro dalsi analyzu dat, jako je fitovani spekter, nemtzeme zahrnout
casové intervaly obsahujici tyto zmény.

Pti hornim okraji jsou kromé stavu atenuatorti poznamenany i tirovné deci-
mace pro predni a zadni ¢ast detektort. Jedna se o c¢ary zelené a Sedivé barvy.
Decimace predniho detektoru je oznacena jako FD1, FD3 a FD4. Oznaceni de-
cimace zadniho detektoru je oznaceno jako RD0 a RD6. V grafu je jasné patrny
pokles Cetnosti v pasmech 100 — 300keV (Cervend Cara) a 50 — 100keV (zluta
¢ara), v zavislosti na zvyseni irovné decimace zadniho detektoru (pfechod z RD0
na RD6). Uroveii decimace nemé na dalsi analyzu dat vliv.

V grafu je také vyznacena noc, kdy sonda byla v zemském stinu a nemohla
pozorovat Slunce. To je oznaceno pismenem N a tyrkysovou barvou. Detekovana
¢etnost v pritbéhu noci ndm umozni stanovit priblizny prabéh pozadi pro vyssi
energie, kde pozadi neni slune¢niho ptvodu.

Spodni polovina grafu [3.1] ukazuje vyvoj detekované intenzity zétfeni sondou
GOES. Data jsou jiz zpracovana a oc¢isténa o pristrojové efekty. V grafu jsou za-
chyceny dva energetické pasy. Prvni pas odpovidé vinovym délkdm 1 -~ 8 A a mi-
zeme pomoci néj klasifikovat velikost erupce. Z grafu vidime, ze maximum dosa-
huje hodnoty zhruba 1,7x107 ! erg-cm™2-s7!, coz dle tabulky [1.2] odpovid4 mag-
nitudé X. Druhy energeticky pas odpovida vlnovym délkdm 0,5 — 4 A. V tomto
energetickém pasu je vidét prederupcni zjasnéni, které trvalo zhruba 10 minut. V
grafu je také vidét, ze rozdil v intenzité zareni pred erupci a v dobé maxima je
zhruba t¥i ¥ady pro pas 0,5 — 4 A a zhruba dva f4dy pro pas 1 — 8 A.

Fitovani spekter erupce na disku jsme provadéli ve dvou c¢asech. Prvni od-
povidal impulzivni fazi erupce a druhy odpovidal maximu hustoty zarivého toku

detekovany sondou GOES, viz tabulka [3.1] Délka obou ¢asovych intervalu byla
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Obréazek 3.1: Erupce na disku. Horni ¢ast ukazuje pritbéh méreni detekovanych

castic sondou RHESSI. Spodni poté ukazuje vyvoj intenzity zareni mérené sondou
GOES.

19



32s. Jelikoz doslo k tzv. pilupu, tak jsme museli, jak jiz bylo napsano v kapitole
2.3.1] provadét fitovani pro jednotlivé detektory oddélené.

Pro fitovani fotonového spektra v ¢ase 14:06 UTC, ktery odpovida impulzivni
fazi, jsme pouzili funkei popisujici model tlustého terce (v grafech oznacenou jako
thick2), funkci popisujici termélni slozku (oznacenou jako vth), déle jsme pou-
zili funkei aproximujici albedo (oznaceno jako albedo) a posledni funkce v nasem
modelu slouzi k eliminaci tzv. pileup jevu (oznacena je jako pileup_mod). Tato
posledni funkce je diivodem, pro¢ jsme museli provadét fitovani oddélené, jelikoz
odezva detektortu je na tento jev rizna. Zaroven tato funkce neni v grafu vidét,
protoze se zapocitava jako korekce pti prepoctu mezi poctem skuteéné zazname-
nanych fotont a po¢tem fotonti dopadajicich na detektor (zde se projevuje odezva
detektori na ruzné energetické fotony).

Pro funkci popisujici spektrum urychlenych elektront (viz rovnice vV mo-
delu tlustého terce, jsme museli v case 14:06 UTC pouzit dvojitou mocninnou
zévislost spektra urychlenych elektront F(Ep). Bez pouziti dvojité mocninné za-
vislosti neslo spektrum v tomto pripadé spolehlivé nafitovat. Funkce popisujici
termalni model (viz rovnice obsahuje spektralni ¢ary prvka pritomnych ve
slunec¢ni plazmé. Volné parametry, které jsme fitovali byly: koeficient, ktery ménil
prispévek od pileup funkce, mira emise M a teplota T" u termalni slozky, celkovy
tok elektront A, mocninné indexy d; a d9, nizky energeticky limit Fj, a energie
E}, u modelu tlustého terce (viz rovnice [L.5)).

Grafy - ukazuji namérend spektra riznymi detektory RHESSI v case
14:06 UTC. Od namérenych dat jsme uz odecetli pozadi. Zaroven jsou do téchto
grafu zaneseny funkce, kterymi jsme provadeéli fit a jejich celkovy soucet. Svislé
prerusované cary v hornim poloviné grafi vymezuji rozsah fitovanych energii.
V tomto pripadé jsme vzhledem ke stavu atenudtoru A3 volili spodni hranici jako
12keV. Vzhledem k relativné velkému mnozstvi detekovanych fotonti na vyssich
energiich jsme mohli zvolit horni hranici jako 150 keV. Dolni ¢ast graf ukazuje,
pribéh normalizovanych odchylek. V grafech si miizeme vSimnout, pri jakych
energiich je dominantni termalni slozka a pri jakych netermélni. V tomto ptripadé
termdlni slozka dominuje do energie zhruba 15keV.

Tabulka obsahuje hodnoty fitovanych parametrii pro jednotlivé detektory
a zprumérované hodnoty (polozka RHESSI). Pokud jsou uvedeny chyby u jed-
notlivych detektorti, zjistili jsme je pomoci procedury z balitku SolarSoft. Tato
procedura spocita neurcitost tak, ze zkousi zkoumany parametr ménit a sleduje
prubéh odchylky. Pokud chyba neni uvedena, nepodarilo se ndm pomoci této pro-
cedury neurcitost parametru zjistit. Neurcitost u primérné hodnoty pro vsechny

Cas Interval
14:06 UTC 14:06:08 — 14:06:40
14:26 UTC 14:26:28 — 14:27:00

Tabulka 3.1: Casové intervaly fit@t spekter pro erupci na disku.
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Obrazek 3.2: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:06 UTC pro erupci
na disku. Detektor D3.
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Obrézek 3.3: Fotonové spektrum detekované RHESSI v ¢ase 14:06 UTC pro erupci
na disku. Detektor D6.
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Obrazek 3.4: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:06 UTC pro erupci
na disku. Detektor DS.
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Obrézek 3.5: Fotonové spektrum detekované RHESSI v ¢ase 14:06 UTC pro erupci
na disku. Detektor D9.
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detektory jsme spocitali pomoci néasledujiciho vzorce:

N N
Y(vi—x)2 Yo?
o= 1t N (3.1)

Kde o oznacuje celkovou neurcitost parametru, x; oznacuje i-tou hodnotu
parametru,  oznacuje prumérnou hodnotu parametru, N je celkovy pocet, ze
kterého délame prameér, a o; je neurcitost i-tého parametru.

Teplota je udavana v jednotkach keV, coz odpovida teploté vynasobené Bolt-
zmannovou konstantou k. Pro prepocet na K muzeme pouzit néasledujici vzorec:

T[K] = 1000% - TlkeV]

Kde € je elementarni naboj. Celkové nam z dat z RHESSI vyslo, Ze teplota byla
v Case 14:06 UTC (37 + 2) MK. Z ddaju z GOES jsme ovSem zjistili, Zze teplota
dosahla v tomto case zhruba 20 MK a nejvyssi hodnoty podle GOES dosahla
v case 14:09 UTC a to zhruba 25 MK. Mira emise M byla podle dat z RHESSI
(0,0540,02) x 10* cm 3, ale dle tidajt z GOES byla mira emise 1,06 x 10%° cm=3.

7 miry emise muzeme spocitat hustotu koronalni plazmy. Pokud tvar zdroje
termalniho zareni aproximujeme jako kouli o poloméru r, pak tpravou rovnice
ziskame rovnici pro vypocet hustoty n:

3EM
43

Polomér zdroje jsme spocitali z plochy zdroje, kterou jsme urcili z rekonstru-
ovaného obrazku. Plochu jsme urcili z 60% kontury maxima pro energie 6-12 keV

n =

parametr ‘ D3 D6 D8 D9 RHESSI

T [keV] 3,7+0,3 3,3+0,3 3,0%£01 29=x+04 3,2 0,2
EM [10" em™3] | 0,024 £ 0,007 0,05 +0,01 0,06 +0,01 0,061 40,002 0,05 + 0,02
A[10% el.s71] 4,7 +£0,7 72+£0,7 84%03 7,7+05 7,0 £2

E, [keV] 365+14 337412 324412 304401 333 +25
5 41402  45+04 46+01 44+01 44403
8 62+01  60%01 62 6,3+01 62401
E, [keV] 87 87 103 97 93 +7

Tabulka 3.2: Hodnoty fitovanych parametrii pro erupci na disku v case 14:06 UTC.

parametr ‘ hodnota

A [em?] 2,3 x 101
r [cm] 2,7 x 10°
V' [em?] 8,2 x 10%

Usnorm (RHESST) [erg] | (1,5 % 0,6) x 10
Usherm (GOES) [erg] |(3,941,3) x 10%
Dypicr erg/s] 5,13 x 10%8

Tabulka 3.3: Vypocitané parametry erupce na disku v ¢ase 14:06 UTC.
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(viz obr. [3.14). Pokud zndme hustotu plazmy v termdlnim zdroji a zndme také
jeho objem, pak muzeme urcit celkovou termalni energii ze vzorce:

Utherm = ;ndT = 2\/ EM -VET

Déle muzeme vyintegrovanim rovnice [1.4{ zjistit celkovy energeticky tok ®picr
z netermalnich zdrojti. Vzorce pro diferencialni aéinny prirez jsou soucasti baliku
SolarSoft, pouziva se relativisticka verze (Bethe-Heitler).

Spocitané hodnoty jsou uvedeny v tabulce [3.3] Velikost termélni energie jsme
pro porovnani spocitali i pro data z GOES. Neurcitosti u terméalnich energii ply-
nou zejména z neurcitosti velikosti zdroje. Tuto neurcitost jsme odhadli za pomoci
porovnani 50% a 60% kontury maxima na obrazku 6-12 keV, relativni velikost od-
hadu této chyby byla priblizné 30 %.

V druhém fitovaném case 14:26 UTC (odpovidajicim maximu SXR toku de-
tekovaném GOES) jsme provadéli fit také oddélené pro jednotlivé detektory.
Nicméné jiz nebylo nutné zapocitavat tzv. pileup. Ostatni funkce byly v tomto
pripadé stejné jako v predchazejicim case.

Ve funkci popisujici model tlustého terce jsme tentokrat mohli pouzit jedno-
duchou mocninnou zavislost. To jsme provedli tak, ze jsme zafixovali parametr
Ej, na hodnoté Ej,. Tim padem nebyla pouzita posledni moznost z rovnice [1.5]
Celkem jsme méli v tomto pripadé o tii volné parametry méné.

V grafech [3.6) — 3.9 jsou zobrazena naméfend spektra ruznymi detektory
RHESSI v case 14:26 UTC. Data jsou zpracovana stejnym zptsobem jako v pred-
chozim pripadé. Energeticky interval, ve kterém jsme fitovali je oznacen svislymi
prerusovanymi ¢arami. Spodni hranice intervalu byla opét zvolena jako 12keV
a to z divodu atenuatoru ve stavu A3. Horni hranici jsme volili jako energii, kde
se namérena data radové rovnaji pozadi. V tomto pripadé to odpovida 40 keV.
Ve spodni poloviné grafii je opét znazornén pribéh normalizovanych odchylek.
Termalni slozka dominovala nad netermalni do energie cca 17keV.

parametr ‘ D3 D6 D8 D9 RHESSI

T [keV] 1,99 £0,08 1,84 +0,06 1,89 +0,06 1,77 £0,08 1,87 £ 0,11
EM[10%cm™] [ 19405 29+06 23+05 42414 28+12
A[10%el.s] |15 +6 20 £5 17 +5 29 £10 20 +9

E; [keV] 23,2 £0,7 22,5404 227405 22,0406 22,6 +£0,7
& 10,2 4£0,2 10,4 £0,2 10,1 £0,2 10,3 £0,1 10,2 £0,2

Tabulka 3.4: Hodnoty fitovanych parametri pro erupci na disku v case 14:26 UTC.

parametr ‘ hodnota

A [em?] 1,7 x 10"
7 [cm] 2,3 x 10°
V [em?] 5,2 x 10%

Upnern (RHESST) [erg] | (5 = 2) x 10%°
Utherm (GOES) [erg] | (8 £3) x 103°
(I)thick‘ [erg/s] 872 x 10

Tabulka 3.5: Vypocitané parametry erupce na disku v ¢ase 14:26 UTC.
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Obrazek 3.6: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:26 UTC pro erupci
na disku. Detektor D3.
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Obrazek 3.7: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:26 UTC pro erupci
na disku. Detektor D6.
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Obrazek 3.8: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:26 UTC pro erupci
na disku. Detektor DS.
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Obrazek 3.9: Fotonové spektrum detekované RHESSI v case 14:26 UTC pro erupci
na disku. Detektor D9.
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Tabulka obsahuje hodnoty fitovanych parametrii pro jednotlivé detektory
a prumérnou hodnotu téchto parametri (sloupec RHESSI). Chyby jsou urceny
stejnym zpusobem jako v pripadé tabulky Nejistota u pramérné hodnoty je
urcena za pomoci vzorce |3.1

Teplotu terméalni slozky jsme z fitu dat RHESST urcili jako (22,7 +1,2) MK.
Z dat z druzice GOES vychézi teplota v ¢ase 14:26 UTC jako 19,6 MK. Mira emise
EM urcené z naseho fitu je (2,8 +£1,2) x 10 cm™3, ale dle dat z GOES vychazi
jako 7,4 x 10 cm~3.

Z téchto tdaju jsme poté vypocitali hodnoty uvedeni v tabulce [3.5, Chyby
uvedené u termalni energie opét vychazeji z odhadu chyby urceni velikosti zdroje.
V tomto piipadé se relativni chyba urceni poloméru pohybovala okolo 40 %.

3.1.2 Erupce na okraji z 30-Aug-2015 02:50 UTC

Horni polovina grafu obsahuje stejné udaje jako graf . Cetnosti byly
v tomto pfipadé zaznamenany detektory 1, 3, 5, 6 a 7. V grafu jsou vidét dva
relativné pozvolné nartsty v oblastech 3 — 25 keV (ernd, purpurova a zelend
¢ara) v case mezi 02:50 a 03:15 UTC. Na rozdil od grafu neni vidét narist
v oblastech vyssich energii v okamziku impulzivni faze. V pribéhu gradudlni
faze se bohuzel sonda RHESSI dostala do zemského stinu a nemohla provadét
pozorovani.

Stav atenuatoru byl po celou dobu pozorovani této erupce v poloze Al, tedy
jedna tenka deska pred pristrojem. K prepinani do stavu A0 dochézelo pred
erupci a také po erupci, ale behem samotného pozorovani nedoslo ke zméné stavu.
Zkresleni na nizsich energiich je tedy mensi a béhem fitovani mtizeme fitovat i nizsi
energie.

Uroveni decimace pro predni ¢ast detektort se béhem pozorovani erupce ne-
méni a zustava na drovni FD1. Uroven decimace v zadni ¢sti detektoru se na
kratky casovy tsek béhem pozorovani prepnula z irovné RDO na troven RD6. Je
opét mozné si povSimnout poklesu cetnosti na vyssich energetickych hladinach
v disledku tohoto prepnuti.

7 udaju ve spodni poloviné grafu muzeme opét urcit tridu erupce. Maxi-
mum intenzity zafeni ve vinovych délkach 1 A- 8 A je po prepoéteni do jednotek
cgs je 1,4x10 2 erg-em 2571, coZ dle tabulky odpovida erupci tiidy M. Na
rozdil od grafu neni v tomto pripadé patrna prederupcni faze, coz muze byt
zpusobeno tim, ze se na erupci divame ze strany a neméame primy pohled na
aktivni oblast, kde k zjasnéni dochazi. Také to ale mize byt zplsobeno tim, Ze
toto prederupéni zjasnéni je pro erupci této tiidy prilis malé a zanikd v Sumu
zatreni z jinych ¢asti slunec¢niho kotouce. Relativni nartst intenzity zareni je také
velmi maly. Pro pasmo 1 — 8 A nedosahuje rozdilu ani jednoho fadu. Pro pasmo
0,5 — 4 A je rozdil piiblizné jeden ¥4d. Zéfeni pochézejici z erupce tedy neni tolik
dominantni jako v pripadé erupce na disku.

Fitovani spekter erupce na okraji jsme provadéli pouze v jeden cas. A to ve
3:00 UTC, coz odpovidd maximu detekovaného zareni sondou RHESSI a mélo by
se jednat o impulzivni fazi erupce. Integracni casovy interval je v tomto pripadé
delsi nez v pripadé erupce na disku, tato erupce je méné intenzivni a pro dosta-
tecny pocet detekovanych fotoni jsme museli provadét delsi pozorovani. Celkové
se jednalo o interval 2:55:24 UTC — 2:59:24 UTC. Detektory pouzité k pozorovani
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byly: 1, 3, 5, 7 a 8. Méli jsme tedy k dispozici o jeden detektor vice nez v predcha-
zejicim pripadé a zaroven jsme nemuseli analyzovat data z jednotlivych detektort
oddélené. To vse vedlo k tomu, ze jsme ziskali dostatecny pocet detekovanych fo-
toni nad troven pozadového Sumu. Bohuzel v ¢ase odpovidajicim gradualni fazi,
nebyla sonda RHESSI schopna Slunce pozorovat, proto méame k dispozici pro tuto
erupci jen jedno fotonové spektrum.

Pro fitovani jsme pouzili funkci popisujici termélni model (oznac¢enou jako
vth) a funkci popisujici model tlustého terce (oznacenou jako thick?2). Na rozdil
od erupce na okraji jsme nemuseli aproximovat albedo, jelikoz jsme erupci po-
zorovali z boku. Primarni zareni se nemohlo rozptylit smérem k pozorovateli na
opticky hustsich vrstvach slunecni atmosféry. Tzv. pileup jev se v tomto pripadé
neprojevil, proto jsme mohli analyzovat spektra z detektorii dohromady. Celkem
jsme meéli v nasem modelu nasledujici volné parametry: mira emise EM a teplota
T v termdalni funkci (viz rovnice , celkovy tok elektronti A, mocninny index
91 a nizky energeticky limit F; v neterméalnim modelu tlustého terce (viz rovnice
a[5).

Graf obsahuje fotonové spektrum detekované RHESSI. V grafu jsou zna-
zornény i fitované funkce a jejich soucet. Z grafu také mizeme vycist, ze termalni
slozka v tomto pripadé dominovala do energii zhruba 16 keV. Svislé prerusované
cary oznacuji energeticky interval fitu. Vzhledem ke stavu atenuatoru Al jsme
mohli volit dolni energetickou hranici jako 6 keV. Horni hranici jsme zvolili 35 keV,
coz odpovida energii, pti které pocet detekovanych fotont klesa na tiroven pozadi.
V spodni poloviné grafu je uveden priibéh normalizovanych odchylek.

parametr ‘ hodnota

T [keV] 1,65 +0,03
EM [10* cm~3] | 0,097 0,007
A[10%el.s7'] | 1,5 +£04

E, [keV] 19,5 +0,4

8 9,38 +0,12

Tabulka 3.6: Hodnoty fitovanych parametri pro erupci na okraji v ¢ase 3:00 UTC.

parametr ‘ hodnota

A [em?] 1,0 x 10"
r [cm] 1,8 x 10?
V [em?] 2,5 x 10%

Usherm (RHESSI) [erg] | (0,6 4 0,2) x 10%°
Utherm (GOES) [erg] | (1,14 0,4) x 10%
Dypicr erg/s] 0,53 x 10%8

Tabulka 3.7: Vypocitané parametry erupce na okraji v case 3:00 UTC.

V tabulce jsou uvedeny vysledné hodnoty fitovanych parametri. Chyby
jsme urcili pomoci procedury jako v ptipadé erupce na disku. Protoze jsme navic
nezkoumali detektory oddélené, nemohli jsme pouzit rozptyl jednotlivych méreni
pro urceni chyb. Takze tato procedura ztistala jako jediny dostupny prostiedek
pro zjisténi nejistoty urceni parametri.

Teplota termdlni slozky vysla z naseho fitu jako (19,1 £0,3) MK. Podle tdaju
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Obrazek 3.11: Fotonové spektrum detekované RHESSI v c¢ase 02:55-02:59 UTC
pro erupci na okraji. Udaje ze vsech detektor jsou zkombinované.
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z druzice GOES byla teplota 14,5 MK. Mira emise z naseho fitu vysla jako (0,097+
0,007) x 10% em~3. Z dat z GOES vy$la mira emise jako 0,56 x 10%° ecm~3. Z téchto
udaju a z hodnot fitovanych parametri jsme vypocitali idaje uvedené v tabulce
B.7

Odhad velikosti plochy termdlniho zdroje A jsme provedli za pomoci 60%
kontury maxima v obrazku z RHESSI 6-12keV. Chyba u termalni energie je opét
dand nepresnosti odhadu plochy zdroje. Tento odhad opét vychazi z porovnani
ploch 50% a 60% kontury maxima. V tomto pripadé dosahovala relativni chyba
témér 40 %. Tok energie z netermdlnich elektront @, je dan integraci vzorce

L4

3.2 Obrazova data

3.2.1 Erupce na disku z 22-Oct-2014 14:05 UTC

Snimek zndzornuje stav chromosféry a fotosféry v okamziku impulzivni
faze erupce. Oranzovou barvou je na snimku vyobrazen kandl Ho, tyto data po-
chazeji z pozemni observatore v rakouském Kanzelhohe a ukazuji zjasnéni v ob-
lasti chromosféry v case 14:06:27 UTC. Barevna skala byla zvolena tak, aby se
zvyraznily jasné zdroje Ha zareni. Ptes tento kandl je, pomoci kontury znacici
96 % maxima, prekryty kandl 1700 A AIA, pofizeny v ¢ase 14:06:06 UTC. Tento
kanal ukazuje vyrazné zjasnéni v oblasti fotosféry. Zjasnéni je dokonce tak velké,
ze doslo k saturaci detektoru a preteceni z jednotlivych pixelii. Proto maji foto-
sférické zdroje protahly tvar, ten ale neodpovida realité. Z prekryti téchto dvou
kanali vidime, Ze se v chromosfére i fotosfére vyskytuji dohromady ctyri zdroje
zareni, které odpovidaji ukotveni jednotlivych magnetickych smycek.

Tyto smycky jsou dobfe patrné na kanalech 131 A a 94 A. Tyto dva kanaly
jsou zobrazeny na obrézku [3.13] Na ném je Cervenou barvou vyobrazen kandl
131 A, pofizeny v ¢ase 14:06:12UTC. Zelenou je poté do stejného obrazku za-
kreslen kandl 94 A, pofizeny v ase 14:06:01 UTC. Zluta barva odpovida piftom-
nosti obou vlnovych délek. Do obrazku je jesté pomoci kontur 70 % a 90 %
maxima doplnén rekonstruovany obraz ze sondy RHESSI. Svétle modra kontura
oznacuje oblast zareni s energii 50-100keV, tmavé modra kontura znaci ener-
gie 12-25keV. Rekonstruovana data z RHESSI jsme ziskali pomoci algoritmu
Clean, ktery ma tendenci lehce zvétsovat zdroje zareni. Dalsi nepresnost, které si
na obrazku muzeme povsimnout, jsou difrakéni obrazce (diagonélné se opakujici
obrazce, které vychézeji z velmi jasnych zdroji). Integracni ¢asovy interval pro
obrézky z RHESSI byl 32s (Casovy interval 14:06:10-14:06:42 UTC). Vzhledem k
tomu, ze impulzivni faze je charakteristicka svym prekotnym vyvojem, miize to
byt divodem k dalsi nepresnosti na obrazku.

Obrézek obsahuje stejnd data jako obrazek [3.13] ale je prekryty jinymi
70 a 90% konturami z RHESSI. Tyto oznacuji 6-12keV (tmavé modra kontura)
a 15-30keV (svétle modra kontura).

Z obrazkua a je patrné, ze béhem impulzivni fize erupce koronalni
plazma v oblasti smycek jesté nezaii na takové trovni jako béhem gradualni faze.
Presto funguje jako zdroj HXR fotonii o energiich 6-30 keV.

Obrézek ukazuje stav chromosféry a fotosféry v pribéhu gradualni faze.
Data jsou v ném znazornéna stejnym zpusobem, jako na snimku Ha obra-
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Obrazek 3.12: Impulzivni faze erupce na disku. Kandl Ha a 96% konturou maxima

je vyznaceny kanal ATA 1700 A
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Obrazek 3.13: Impulzivni faze erupce na disku. Cervenou barvou je vyznacen
kandl 131 A. Zelenou 94 A. Kontury znaéni rekonstruované obrazky z RHESSL.

Tmavé modra pro energie 12-25keV. Svétle modra 50-100 keV.
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Obrazek 3.14: Impulzivni faze erupce na disku. Cervenou barvou je vyznacen
kanal 131 A. Zelenou 94 A. Kontury zna¢ni rekonstruované obrazky z RHESSI.
Tmavé modra pro energie 6-12keV. Svétle modra 15-30 keV.

zek opét pochazi z rakouského Kanzelhohe a byl porizen v case 14:25:10 UTC.
Kontury v obrazku znézoriiuji 90 % maxima v kanalu AIA 1700 A, ktery byl po-
fizen v ¢ase 14:25:18 UTC. Zjasnéni se ve fotosfére, které bylo v impulzivni fazi
velmi intenzivni, béhem gradualni faze zmensilo. Na snimku jsou patrné pouze
velmi malé zdroje. Je dobré poznamenat, ze nelze primo srovnavat intenzitu za-
feni z téchto zdroji se snimkem [3.12] protoze byl pofizen s riznymi parametry
(napt. cas expozice). U zdroju v chromosféie doslo k jejich plosnému zvétSen.

K vyrazné zméné oproti stavu béhem impulzivni faze doslo také v oblasti
korény. Snimek zachycuje horkou plazmu stejnym zptsobem jako snimek
, tj. zeleny kanal je ATA 94 A, porizeny v ase 14:25:01 UTC. Cerveny kanal je
ATA 131 A, poiizeny v ¢ase 14:25:00 UTC. V rekonstruovaném obrazu z RHESSI
chybi zdroje s energiemi nad 50keV. Tyto zdroje byly umistény v oblasti ukot-
veni magnetickych smycek v nizsich vrstvach atmosféry, jak je vidét na snimku
B.13] Jejich absence je tedy v souladu s absenci jasnych zdroju ve fotosfére. Po-
moci 70% a 90% kontur maxima jsou v obrazku zobrazeny zrekonstruovand
data z RHESSI. Tmavé modrou barvou jsou znazornény energie 6-12keV. Svétle
modrou poté energie 25-50keV. Integracni cas pro tyto data z RHESSI byl 32s
(14:26:30 UTC az 14:27:02UTC).

Zdrojem rentgenového zareni béhem gradualni faze je tedy pouze horka koro-
nalni plazma. Nemtzeme ovsem vyloucit, ze béhem této gradualni faze dochazi
k méné intenzivnim rekonfiguracim magnetického pole, pri kterém se uvolnuje
dodatecna energie. Zdroje o energiich 6-12keV odpovidaji termalnim zdrojam,
pri pohledu na obrizek muzeme vidét, Ze timto termalnim zdrojem je témdr

37



celd smycka horké plazmy. Zdroj ¢astic s energiemi 25-50keV, ktery odpovida
zareni z netermalnich elektroni, je mensi a lokalizovany blize k ukotveni smycky.

3.2.2 Erupce na okraji z 30-Aug-2015 02:50 UTC

Snimek ukazuje stav chromosféry (kanal Ha oranzovou barvou) a foto-
sféry (kanal 1700 A bilé kontury) v okamziku impulzivni fize erupce na okraji.
Snimek chromosféry byl pofizen pozemni observatori v Learmonthu
v case 3:00:34 UTC. Nejsou na ném patrné zadné vyrazné zdroje. Snimek fo-
tosféry pochazi z druzice AIA a byl porizen v case 3:00:29 UTC. Snimek fotosféry
je zobrazen pomoci kontury 80 % maxima. Muzeme si v§imnout, Ze zdroje zafeni
nejsou témeér vidét. Pouze fotosférické zdroje jsou na okraji slune¢niho disku lehce
patrné. Intenzivni zdroje nemiZzeme pozorovat, protoze se nejspise nachazeji az
za okrajem slunecniho kotouce.

Erupci na okraji studujeme zejména proto, abychom vidéli koronédlni smycky
z jiného thlu. Tyto smycky muzeme pozorovat na obrazku [3.18 Na tomto snimku
kombinujeme nékolik kanali z druzice ATA. Kanal 304 A je zndzornén modrou
barvou a odpovidéd chromosféfe a prechodové oblasti. Kanal 131 A je vyobra-
zen Gervenou barvou a spolu s kandlem 94 A, ktery je zndzornén zelené, ukazuji
oblasti horké a husté plazmy v koréné. VSechny tyto snimky byly pofizeny v ca-
sovém rozmezi 3:00:00 UTC — 3:00:07 UTC. Do snimku jsou dokresleny pomoci
kontu 70 a 90 % maxima rekonstruované obrazky z RHESSI. Integra¢ni interval
pro rekonstrukei téchto obrazka byl 10 minut (2:55:24 — 3:05:24 UTC). To je po-
mérné dlouhy interval, ktery miize mit za nasledek nepresnost rekonstruovanych
obrazkl. Bohuzel jsme museli zvolit takovy interval, z divodu nizkého poctu de-
tekovanych fotonii. Znédzornéné kontury odpovidaji energiim 6-12keV, kterd je
znazornéna svétle modrou a 12-50 keV, ktera je znédzornéna tmaveé modrou.

Miuizeme vidét, ze zdroje zareni, rekonstruované RHESSI, koresponduji s vr-
cholky koronélnich smycek na snimcich z ATA. Zaroven je mozné vidét, ze dvé
energie odpovidaji dvéma riznym smyckam. Z toho lze usuzovat, ze smycky maji
riznou teplotu. Tudiz nas model, ktery jsme pouzili pro fitovani spektra, a ktery
pouziva predpoklad isotermalni plazmy, nemusi byt spravny.

Na snimku je zobrazena chromosféra a fotosféra v gradudlni fazi erupce
na disku. Snimek chromosféry byl porizen v kanalu Ha v pozemni observatori
v Learmonthu v case 3:30:34 UTC. Fotosféra je zndzornéna pomoci kontur 80 %
maxima v kanalu AIA 1700 A. Tento snimek byl pofizen v ¢ase 3:30:05 UTC. Na
snimku opét nejsou patrné zadné zdroje.

Obrézek zobrazuje podobné informace jako obrazek Udaje z druzice
ATA byly potizeny v casech 3:30:00 az 3:30:07 UTC. V tomto case nemame k dis-
pozici idaje z RHESSI, nicméné na snimku je patrny znacény vyvoj koronélnich
smycek. Zvysila se intenzita zareni téchto smycek a také se zvétsil jejich objem.
Pokud se podivame na vysledky fiti, které mame pro erupci na disku, mizeme
ucinit zaver, ze toto zjasnéni muze byt zpusobeno zvySenim hustoty koronalni
plazmy a nikoliv zvysenim teploty.
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Obrazek 3.15: Gradudlni faze erupce na disku. Kanal Ha a 90% konturou maxima
je vyznaceny kanal ATA 1700 A
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Obréazek 3.16: Gradualni faze erupce na disku. Cervenou barvou je vyznacen kanél
131 A. Zelenou 94 A. Kontury znaéni rekonstruované obrézky z RHESSI. Tmavé

modra pro energie 6-12keV. Svétle modré 25-50 keV.
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Obrézek 3.17: Impulzivni faze erupce na okraji. Kanal Ha a konturou je vyznacen
kandl ATA 1700 A
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Obrézek 3.18: Impulzivni faze erupce na okraji. Modrou barvou je vyznacen kanal
304 A. Cervenou 131 A a zelenou 94 A. Kontury zna¢ni rekonstruované obrazy z
RHESSI. Svétle modra kontura znaci energie 6-12keV. Tmavé modra 25-50 keV.
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Obrézek 3.19: Gradualni faze erupce na okraji. Kanal Ha a konturou je vyznacen
kanal 1700 A.
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Obrézek 3.20: Gradualni faze erupce na okraji. Modrou barvou je vyznacen kanal
304 A. Cervenou 131 A a zelenou 94 A.
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3.3 Diskuse

Nami odvozené udaje o erupcich z parametrii ziskanych z RHESSI se s daty z
druzice GOES neshodovala. Mira emise ur¢end z RHESSI byla ve vsech pripadech
nizsi nez mira emise urc¢enda z GOES. V pripadé erupce na okraji a v pripadé
gradualni faze erupce na disku byla shoda alespon radova. Nicméné v pripadé
impulzivni faze byl rozdil dvacetindsobny. Ve vSech pripadech vysla mira emise
vyssi u udaju z GOES. Zaroven nam ve vsech pripadech vysla teplota termalnich
zdroj vyssi pro data z RHESSI nez u tdaji urcenych z GOES. Tato zjisténi se
plné shoduji se zavéry z ¢lanku [29]. Tento rozdil je zpisoben tim, ze RHESSI je
citlivéjsi ve vyssich energetickych oblastech, tedy je citliveéjsi na vyssi teploty. Obé
zatizeni registruji chladnéjsi plazmu, ale pouze RHESSI je schopna registrovat
plazmu o teploté vyssi nez ~25 MK [29]. Rozdil je tedy zptisoben tim, ze v erupci
nemame isotermalni plazmu. To mizeme vidét i na obrazku [3.18 Dvé koronalni
smycky funguji jako zdroje zareni o rtiznych energiich. Z toho se lze domnivat, ze
maji i riznou teplotu a hustotu.

Nejvétsi nesrovnalosti jsme zaznamenali pro impulzivni fazi erupce na disku.
To muze byt zpusobeno také tim, ze jsme cetnost detekovanych fotont mérili
po pomérné dlouhou dobu (32s). To, vzhledem k rychle se vyvijejici impulzivni
fazi erupce, mize znamenat, ze namérené spektrum neodpovida realité. V jinych
pripadech je rozdil mensi.

V pripadé rekonstruovanych obrazki je integracni cas jesté delsi (5 nebo
10 minut). To znamen4, ze rekonstruovana data nemuseji tiplné odpovidat skutec-
nosti. Pokud se naptiklad zdroj zafeni vyznamné pohyboval, miize to znamenat,
ze na obrazku bude rozmazany a celkové bude vétsi. Odhad velikosti zdroji je také
nepriznivé ovlivnén pouzitym algoritmem rekonstrukce. Pro algoritmus clean se
v dokumentaci uvadi, ze ma tendenci zvétsovat zdroje zatreni. Velikost zdroju je
dilezita zejména ve vypoctu hustoty a tudiz termalni energie plazmy. Nas mo-
del, kdy jsme aproximovali zdroj zareni jako kouli o urc¢itém poloméru, je velmi
hrubou aproximaci, ve skutec¢nosti jsou zdroje spiSe protahlého tvaru. Nicméné
vzhledem k tomu, Ze mame na kazdou erupci jen jeden pohled, miizeme jen stézi
urcéit presné rozmeéry zdroje.

Pro porovnani nasich vysledkiu s vysledky uvedenymi v ¢lanku [22] jsme mu-
seli pfepocitat energeticky tok z netermélnich zdrojii z erg/s na erg-s~*-cm~2. Pro
tento prepocet jsme museli zjistit plochu, na které se tok urychlenych elektront
brzdi. Rozhodli jsme se pouzit plochu urcenou z velikosti ukotveni v Ha (viz obr.:
. Plochu jsme urcili jako plochu, na které dosahuje hodnota Ha emise alespon
50 % maxima. Chybu urceni plochy jsme odhadli z 60% kontury maxima. Hod-
nota energetického toku produkovaného netermalnimi elektrony urcena v clanku
[22] je zhruba (3 — 7,7) x 10%erg-s~'-cm™2. Nami urcéenid hodnota je zhruba
(1,6 — 6,1) x 10'%erg-s~*-cm~2. Hodnoty se ramcové shoduji. V nasem piipadé je
neurcitost dana neurcitosti velikosti plochy. Jelikoz jsme pouzili odlisny a kom-
plexnéjsi model dosahli jsme pii fitovani nizsi hodnoty x? nez v ¢ldnku [22]. Je
tedy mozné, ze nase vysledky jsou presnéjsi.
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Z.aver

V nasi préaci jsme si predstavili zakladni strukturu Slunce, jevy, které na slu-
necnim povrchu miizeme pozorovat a dale jsme rozebrali mechanismus a pribéh
slunec¢nich erupci. Také jsme popsali, jak se urcuje tiida a velikost slunecni erupce.
A zavedli jsme obecné uznavané modely zdroju zareni. Ukazali jsme dva zakladni
typy rentgenovych zdroji: termalni a netermalni.

Tyto dva modely jsme néasledné pouzili k analyze HXR spekter dvou slunec-
nich erupci. Spektra jsme ziskali ze spektrometru na druzici RHESSI. Z analyzy
jsme urcili parametry erupce a ty jsme porovnali s parametry z jinych zdroju dat.
Diskutovali jsme rtuzné vlivy na presnost méreni. Z porovnani vypocitanych pa-
rametri z RHESSI a GOES jsme udinili zavér, ze predpoklad isotermélni plazmy
je znacné zjednodusSeny. V ramci jedné erupce jsme mohli analyzovat data pro
dvé rizné casové faze erupce, diky tomu jsme mohli nahlédnout na casovy vyvoj
parametru v ramci erupce (viz tabulky a .

Diky modulaci signalu detekovaného RHESSI, jsme byli schopni rekonstruo-
vat obrazova data. Tuto rekonstrukei jsme provedli pro riizné energetické rozsahy
a zkoumali polohu zdroji zareni. Takto ziskand data jsme prekryli se snimky
z druzice AIA. Tyto snimky byly pofizeny v riznych vinovych délkach a zna-
zornovaly rizné oblasti slunecni atmosféry a oblasti rizné horkého koronalniho
plazmatu. Prekryti nAm umoznilo presné lokalizovat zdroje HXR zareni v ramci
zkoumanych erupci. Snimky z druzice AIA, porizené béhem rtznych ¢asti vyvoje
slune¢ni erupce, nam také umoznily nahlédnout na c¢asovy vyvoj koronalnich smy-
cek.
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Seznam pouzitych zkratek

RHESSI - Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager

SDO -~ Solar Dynamics Observatory

NASA -~ National Aeronautics and Space Administration

ATA - Atmospheric Imaging Assembly

GOES -~ Geostationary Operational Environmental Satellite

NOAA — National Oceanic and Atmospheric Administration

SEM/XRS -~ Space Environment Monitor/X-Ray Sensor

CCD -~ Charged-coupled device

GONG — Global Oscillation Network Group

IDL - Interactive Data Language

DRM -~ Detector Response Matrix

HXR — Hard X-Ray — tvrdé rentgenové zaieni (A < 1A)

SXR — Soft X-Ray — mé&kké rentgenové zafeni (100 A > X > 1A)

EUV —  Extreme ultraviolet — extrémni ultrafialové zafeni (100 A < X <
1240 A)

UTC ~ Coordinated Universal Time
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