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Uvod

Slunce, tstfedni téleso Slunec¢ni soustavy, je pro vSe zivé na Zemi zdrojem
nezbytného svétla a tepla. Pfestoze intenzivni vyzkum Slunce probiha po
velmi dlouhou dobu, zdaleka o nasi matefské hvézdé nevime vse.

Nejenergetictéjsim a tedy jednim z nejzajimavéjsich jevi, jez na Slunci
probihaji, jsou slune¢ni erupce. Pod timto pojmem se skryvaji procesy, pfi
nichz dochéazi k ndhlému rychlému uvolnéni pfebytku energie, jez se muze
nashromazdit v urcitych ¢astech slunecni atmosféry. Prestoze je dnes témér
jisté, ze prvotni pric¢inou slunecnich erupci je magnetické pole, detailni vy-
svétleni erupc¢nich procest zatim chybi.

Asymetrie profilti spektralnich ¢ar sluneénich erupci mize nést informace
o rychlostnich polich pfitomnych v rtznych optickych hloubkéach resp. geo-
metrickych vyskach slunecni erupéni atmosféry, jez mize byt ovlivnéna ter-
malnim ohfevem, ¢i rdznymi netermalnimi procesy, jez mohou v erupcich
probihat. Spektralni ¢ary riznych prvki, ¢i dokonce riizné ¢asti jednoho pro-
filu, zpravidla vznikaji v odlisnych vyskach slune¢ni atmosféry a mohou tedy
nést informaci o prostorovém rozlozeni a o ¢asovém vyvoji rychlostniho pole
v erupci. Detekce asymetrii, jejich studium a snaha o interpretaci mohou slou-
zit k urcovani vertikalnich pohybti v erupc¢ni atmosfére, a tedy k ovérovani
a konstrukci nejriznéjsich erupc¢nich modelt a scénai.

Cilem diplomové prace je predevsim obecné sezndmeni se s problematikou
spektroskopickych pozorovani a zpracovani dat, sezndmeni se s problemati-
kou asymetrie spektralnich car ve slunecnich erupcich a studium moznosti
vyuziti asymetrie car k detekci geometrického rozlozeni a casového vyvoje
rychlostnich poli v riznych fazich erupce.

Diplomovéa prace je ¢lenéna nasledujicim zptisobem. V prvni resp. druhé
kapitole jsou stru¢né shrnuty zakladni poznatky o Slunci resp. slunec¢nich
erupcich. Konkrétné je nastinén pravdépodobny model slunecniho magne-
tismu, ktery je povazovan za pri¢inu aktivnich jevi na Slunci, a tedy i erupci.
Jsou zde nastinény podminky, které musi byt splnény, aby doslo k uvolnéni
dostatecného mnozstvi energie pro vznik erupce a pravdépodobny scénér,
kterym se tak déje. Dale je zde strucnd zminka o zpiisobech, kterymi lze
erupce klasifikovat a o spektrech slunecnich erupci.

Tteti kapitola je vénovana asymetriim profilt spektralnich car; jsou zde
nastinény jevy vedouci ke vzniku asymetrii, ve druhé ¢asti této kapitoly pak



je provedena strucna reserse literatury — jsou zde shrnuty vybrané drivéjsi
i soucasné studie a poznatky.

Ctvrta kapitola je vénovana metodam, které je mozno ke studiu asyme-
trickych profila vyuzit. Jedna se o pfimocarou metodu bisektoru (popsany
jsou zejména problémy, které jsou s pouzitim této metody spojeny) a déle
jsou zde strucné nastinény zaklady znacné naroc¢néjsiho modelovani prenosu
zafeni v erupci a srovnavani namodelovaného a pozorovaného profilu. Kon-
krétné jde o zapis rovnic, které popisuji interakci plazmatu se zarenim, a zjed-
nodusujici podminky, které umoznuji vyresit dany systém rovnic.

Konecné v paté a Sesté kapitole jsou zpracovana pozorovani tii erupci
a diskutovany ziskané vysledky. Je zde popsana cesta od prvotniho vyhle-
dani vhodnych erupci v archivu optického spektrografu v Astronomickém
astavu AV CR v Ondfejové, pfes naslednou digitalizaci a kalibraci zdznamu,
az po konkrétni snahu ziskat z pozorovanych asymetrickych profilti spektral-
nich ¢ar vertikalni rychlostni pole pomoci metody modelovani pfenosu zateni
a metody bisektor.

Na konci diplomové prace je zafazena obrazova priloha ukazujici vysledky
ziskané metodou modelovani prenosu zareni pro pfipad jedné z erupci.



Kapitola 1

Slunce

SOlunce je jen jednou ze stovek miliard hvézd nasi Galazie. Nicim
nevynikd nad ostatnimi, duleZité je pouze pro nds. Spolecné se
v§im Zivym na Zemi jsme na Slunce zcela odkdzdni, protoZe ndm
od pocdtku existence poskytuje svétlo a teplo.“

Rudolf Kippenhahn: Odhalend tajemstvi Slunce

1.1 Slunce — zakladni charakteristika

Slunce, ustfedni téleso Slunecni soustavy, je hvézda zcela primeérnych roz-
mért, kolem niz obihd Zemé. Pro vSe zivé na Zemi je tak zdrojem nezbyt-
ného svétla a tepla. Pro astronomy pak navic predstavuje moznost detailné
studovat hvézdu na hlavni posloupnosti HR - diagramu, jakoz i plazma za
podminek, kterych lze jen stézi dosdhnout v pozemskych laboratotich.

Stavba Slunce je urcena predevsim jeho hmotnosti a chemickym sloze-
nim. Slunce sestava predevsim z vodiku a hélia — zastoupeni ve fotosfére
je 90,965 % pro vodik, 8,889 % pro hélium (dle [25]). Hmotnost spolecné
s dalsimi zdkladnimi daji o Slunci je mozno najit v tabulce 1.1.

Zdrojem energie, kterou Slunce vyzaifuje do svého okoli, jsou termonu-
klearni reakce, probihajici za extrémnich podminek v centralni oblasti — slu-
necnim jadru. Teplota této oblasti je zhruba 15 milioni kelvinti, coz spolecné
s dostatecné vysokym tlakem tvori podminky nutné pro spojovani jader vo-
diku na jadra hélia. Plazma, které je zahtato na vysokou teplotu, ma tendenci
zbavit se své energie a predavat ji svému okoli. Pfenos energie se pak déje
prevazné procesem, ktery je za danych podminek nejucinnéjsi. Do vzdalenosti
priblizné 490 000 km od stfedu Slunce — v tzv. zdrivé vrstvé — se energie pie-
nasi ve formé fotont, tj. zafenim. Nad touto vrstvou se nachézi tzv. konvek-
tivnd zona o tloustce priblizné 200 000 km; zde se chladnéjsi plazma stava pro
prochéazejici fotony neprihledné (zejména diky rekombinaci vodiku) a vyhod-
néjsim se stava prenos energie konvekci — prenos energie proudénim tekutin.



stari

4,6 x 10° let

stfedni vzdalenost Zemé — Slunce (1 AU)

149, 598 x 10° km

hmotnost

1,989 x 10% kg

primérny polomér

695,995 x 10° m

povrch 6,087 x 10'8 m?
objem 1,412 x 10*" m3
unikova rychlost 617,7 km.s™*
gravitacni zrychleni na rovniku 274,0 m.s~2

zarivost

384,6 x 1024 J.s71

vikon 1 m?

63,29 x 10° Jm—2.s7!

preména hmoty

4300 x 10 kg.s !

teplota na povrchu (efektivni)

5770 K

stfedni hustota

1408 kg.m=3

teplota v jadru

1,57 x 107 K

hustota v jadru

162 000 kg.m 3

tlak v jadru

2,48 x 106 Pa

hvézdna velikost -26,74 mag
absolutni hvézdna velikost +4,83 mag
spektralni typ G2V

Tabulka 1.1: Pfehled zékladnich tidaji o Slunci. Data piejata z [25].

Existence konvektivni zény je velice dilezita; na jejim dné je s nejvétsi prav-
dépodobnosti pomoci tzv. slunecniho dynama udrzovano a zesilovano mag-
netické pole Slunce, které je odpovédné za vétsinu aktivity, kterou mizeme
v atmosfére Slunce pozorovat.

Atmosféru Slunce mizeme vertikalné rozdélit do nékolika oblasti. Nejnizsi
vrstvou je fotosféra — velice tenké vrstva s tloustkou piiblizné 500 km a efek-
tivni teplotou 5770 K, ze které k nam prichézi vétsina viditelného svétla.
Plazma se tedy v této vrstvé stava v oblasti viditelného svétla prihledné,
a fotosféru je mozno téz definovat jako vrstvu vymezenou optickou hloubkou
Tsoo = 1 (tj. optickd hloubka na 500 nm) na jedné strané a teplotnim mini-
mem sluneéni atmosféry na strané druhé. Teplotni strukturu sluneéni atmo-
sféry je mozno vidét na obrazku 1.1. Ve fotosféfe miizeme pozorovat projevy
konvekce, tzv. granulaci a supergranulaci. Jedna se o vrcholky vzestupnych

1 a dobou Zivota okolo 8 mi-

proudd s typickou vertikalni rychlosti 400 m.s™
nut [4]. Supergranulace je pak projevem konvekce ve vétsich geometrickych
métitkach — typické rozmeéry jsou 30000 km. Nejvyraznéjsim jevem ve foto-
sféfe, a zaroven nejnapadnéjsim projevem slunecni aktivity, jsou tzv. slunecni
skvrny resp. skupiny skvrn. Jedna se o oblasti slunecniho disku, jez se nam

jevi jako tmavsi skvrny diky tomu, Ze maji nizsi teplotu (cca 4000 K) nez
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Obrazek 1.1: Prubéh teploty v zavislosti na geometrické vysce ve sluneéni
atmosfére pro model klidného Slunce. Na obrazku jsou téz vidét oblasti for-
movani nékterych spektralnich car. Pievzato z [38].

je teplota jejich okoli. S nejvétsi pravdépodobnosti se jedna o disledek po-
tlaceni konvekce vlivem silného magnetického pole (2000-4 000 G, [25]), tj.
diky tomuto magnetickému poli je omezen piisun energie do téchto oblasti.
Doba existence slunec¢nich skvrn se pohybuje od nékolika hodin u nejmensich
skvrn az po nékolik mésicti u téch nejvétsich [4].

Nad fotosférou lezi chromosféra — vrstva o tloustce priblizné 2 000 km, kde
teplota vzrista z hodnot, jez odpovidaji teplotnimu minimu, az na hodnoty
pfiblizné 20000 K (viz obrazek 1.1). Jelikoz ¢asticova hustota v této vrstvé
je ve srovnani s fotosférou vyrazné mensi (10'° cm™ v hornich oblastech
chromosféry oproti 10" cm™ v oblasti fotosféry [37]), mtizeme ji pozorovat
pouze béhem slunec¢nich zatméni resp. pomoci tizkopasmovych filtrt v silnych
chromosférickych ¢arach (nejcastéji H,). V chromosféfe miizeme pozorovat
dalsi projevy slune¢ni aktivity (jez zasahuji i do nejvyssi vrstvy slunecéni at-
mosféry — korény), napf. protuberance (oblak relativné chladného a hustého



plynu, udrzovany proti gravitaci magnetickym polem, pozorovany na slunec-
nim okraji), filamenty (protuberance promitajici se na slunecéni disk) nebo
slunecni erupce, jez se v chromosféfe projevuji jako jasné skvrny ¢i vlakna.

Vnéjsi ¢asti slunecni atmosféry je korona — velmi rozsahla oblast obklo-
pujici Slunce do vzdélenosti mnoha miliéni kilometri (pfechazejici do mezi-
planetéarni hmoty). Je tvofena horkym (T ~ 10° K) a ¥idkym (¢asticova hus-
tota ~ 10® — 10% cm™3) plazmatem, jeZ neni uspoidddno homogenné, ale
vytvaii bohaté oblasti s nizsi (koronalni diry) a vyssi (koronalni konden-
zace nad aktivnimi oblastmi) hustotou, zejména v maximu slune¢niho cyklu.
Korénu je mozno pozorovat pii zatménich Slunce pomoci koronografii umis-
ténych na vysokohorskych observatorich nebo pomoci pristroji umisténych
mimo zemskou atmosféru, jez detekuji zareni EUV (daleké ultrafialové, meze
vlnovych délek nejsou presné urceny, piiblizné lze brat 15 nm az 150 nm)
a SXR (mékké rentgenové, priblizné 1 nm az 15 nm) oblasti spektra.

Mezi chromosférou a korénou je tzv. prechodnd vrstva, oblast velice tenka,
kde na vzdalenosti né€kolika stovek kilometrt prudce stoupa teplota z hodnot
chromosférickych (T ~ 10* K) na hodnoty koronélni. Tato oblast se pozoruje
pfevazné v emisnich EUV carach [4].

1.2 Slunecéni magnetismus

Za pri¢inu slunecni aktivity, a tedy i jejich pozorovatelnych projevi (z nichz
nékteré byly struéné popsény v predchozi ¢asti), je dnes vSeobecné pova-
zovano slunecni magnetické pole. Ve slunecnim plazmatu tecou silné elek-
trické proudy, jez jsou udrzovany konvektivnim proudénim podfotosférickych
vrstev. Jakykoliv elektricky proud je vSak doprovazen magnetickym polem.
Predpoklada se proto, ze vnitini pohyby Slunce, tzv. slunecni dynamo, jsou
pri¢inou slune¢niho magnetismu.

V oblasti magnetickych pSl Slunce je mozno namérit slabé (10~* T, [25])
magnetické pole globalniho charakteru, které je poloidalni (tj. jeho silo¢ary
lezi v roviné poledniki) a které stfida polaritu ve dvaadvacetiletém cyklu
(tzv. Haletiv cyklus). Dnes uznavany model tohoto dvaadvacetiletého cyklu
predpokladé, ze globalni pole predchazi vzniku vSech poli lokalnich. V prvnim
stadiu je toto pole symetrické, prochazejici neprilis hluboko pod povrchem
Slunce (viz obr. 1.2a). Ze studia Slunce pomoci helioseismologie (vyuziti
zvukovych a tihovych vin ke studiu slune¢niho nitra) vime, ze jadro Slunce
rotuje jako tuhé téleso. Zhruba od oblasti, kde zacina konvektivni zéna, vsak
nastava tzv. diferencialni rotace, tj. oblasti v rizné vzdalenosti od rovniku
rotuji riznou thlovou rychlosti (nap¥. rotace na rovniku trva ptiblizné 25 dni,
v oblastech 40 ° od rovniku je to jiz 27 dni [36]). Vysledky helioseismologie
jsou znazornény na obrazku 1.3. Dale je nutné si uvédomit, ze magnetické si-
locary jsou v plazmatu tzv. zamrzlé — timto pojmem vyjadiujeme zachovani

10
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Obrazek 1.2: Vysvétleni schématu slunec¢niho magnetického cyklu. Pre-
vzato z [24].

magnetického toku v plazmatu; silocary se pohybuji s plazmatem a naopak
pohybujici se plazma s sebou unasi silocary a deformuje je. Je-li hustota ki-
netické energie pohybujiciho se plazmatu (1/2 p.v?) vétsi nez hustota energie
magnetického pole (B?/87), jsou silo¢ary vifivim pohybem plazmatu za-
motavany. Kinetickd energie plazmatu se tak méni v energii magnetického
pole, viz slunecni dynamo. Naopak, silnéjsi magnetické pole strhava plazma
s sebou a urcuje tak jeho pohyb.

V disledku diferencialni rotace a zamrzlosti silocar jsou tyto v oblasti
rovniku strhavany plazmatem a dochézi k jejich ,navijeni“. Poloidalni mag-
netické pole prechézi v toroidalni — jeho silo¢ary lezi v rovnikové roviné (viz
obr. 1.2b,c,d). Jak se silo¢ary navijeji stale hustéji, dochazi k zesilovani mag-
netického pole a magnetické silotrubice (svazky silocar), jez takto vznikly, se
mohou vynofit nad povrch. Pricinou je tzv. magneticky vztlak — mezi tlakem
plazmatu v silotrubici a tlakem v okoli silotrubice je rovnovaha; tlak v si-
lotrubici vSsak ma dvé slozky: tlak plazmatu a tlak magneticky, proto tlak
plazmatu v silotrubici musi byt mensi nez tlak plazmatu mimo; jelikoz tep-
lota plazmatu vné i uvnitf trubice je stejna, znamena to, Ze rozdil tlaki je
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Obrazek 1.3: Graf frekvence slunecni rotace jako funkce poloméru na trech
heliografickych sitkach: 0, 30 a 60 stupni. Tato ukdzkova data byla zis-
kéna béhem dvou mésicti pomoci ptistroje MDI (Michelson Doppler Imager)
v ramci experimenttu druzice SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory).
Prevzato z [44].

zpusoben mensi hustotou plazmatu v silotrubici — silotrubice je tedy leh¢i nez
okolni plazma a je tlacena smérem k povrchu. Ptritom se objevi dvojice skvrn
s odpovidajici polaritou (viz obr. 1.2e). V posledni fazi pak dochézi k prepdlo-
vani magnetického pole, jez predtim zeslablo. Mechanismus pfepodlovani neni
jesté zcela objasnén. Nakonec tedy nalezneme po pfiblizné jedenécti letech
opét poloidalni pole, ale s opacnou polaritou. Hovotrime tak o jedendctiletém

cyklu slunecni aktivity.
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Kapitola 2

Erupce

2.1 ,,Standardni“ model slune¢ni erupce

vvvvvv

aktivity jsou slunecni erupce. Jedna se o jev, pri kterém se nahle uvolnuje pte-
bytek energie nashroméazdény v urcitych ¢astech slunecni atmosféry. Detailni
vysvétleni erupc¢nich procest zatim chybi, jelikoz se vSak erupce vyskytuji
v mistech silnych magnetickych poli — aktivnich oblastech — povazuje se za
prvotni zdroj jejich energie pravé magnetické pole.

Pole ve vrchni chromosfére a vnitini koréoné ma obecné stabilni konfigu-
raci. V disledku konvektivnich pohybi plazmatu v podfotosférickych vrst-
vach vSak muze dojit k takové deformaci jim unéasenych silocar, jez v daném
misté vede ke zvyseni gradientti slozek vektoru magnetické indukce. Dle Max-
wellovy rovnice v kvazistaciondrnim ptiblizeni (Ampériv zdkon)

V X B :M0j7 (2]‘)

kde B je magneticka indukce a po susceptibilita vakua, jsou v tomto misté
indukovany proudy s hustotu j; pfi stlacovani poli opac¢né polarity se tvori
tzv. proudovd vrstva. Ve vysledku tedy dochéazi ke vzristu celkové objemové
energie koronalniho magnetického pole ([, B*/8m dV).

Pro vlastni vznik erupce je klicovym momentem zvyseni jinak zanedba-
telné rezistivity na anomadlni hodnotu (napf. v dusledku stietu proudové
vrstvy s plazmou, jez ma vyrazné vyssi teplotu — teplotni nestabilita, nebo
v disledku vzniku turbulentni nestability). Dochazi tak k vymizeni indukova-
nych proudi, vzristda magneticka diftize a formuji se nova propojeni magne-
tickych silocar [21], [4]. Nastala tzv. rekoneze magnetického pole, viz obr. 2.1.
Tato faze erupce je obvykle oznacovana jako prederupce i prederupcéni zjas-
nént, trva nékolik minut a je detekovatelnd v EUV a SXR oboru spek-
tra [14], viz obr. 2.2.

Vlastni rekonexi pak zacina tzv. impulzni faze. Dochazi k uvolnéni na-
shroméazdéné energie ve formé elektromagnetického zateni, ohfevu plazmatu
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Obréazek 2.1: Schéma rekonexe magnetického pole: a) ptivodni usporadani
magnetického pole, b) vznik proudové vrstvy, ¢) nové propojeni magnetickych

silo¢ar. Pfevzato z [21].
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Obrazek 2.2: Elektromagnetické a casticové zareni typické erupce. Pre-

vzato z [33].

(v misté rekonexe) a zejména kinetické energie tzv. cdsticovych svazki. Ty-
pické energie téchto svazkl jsou > 20 keV pro elektrony a > 20 Mev pro
protony [21]. Tyto vysokoenergetické ¢astice se nasledné pohybuji podél nové
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Forma uvolnéné energie Velké erupce [J] | Suberupce [J]

Meziplanetarni ejekce a razové viny (1-—3).10% —
SXR, UV zafeni (3 - 5).10% <1022
H, 3.10% ~ 1017
HXR (tvrdé rentgenové zareni) (3 —5).10% < 10%
7y zéFeni (1—3).108 —
Urychlené elektrony (1—3).10* ~ 102
Urychlené protony (1—3).10* —

Tabulka 2.1: Charakteristické hodnoty uvolnéné erupcni energie. Rozdéleni
na velké erupce a suberupce - viz klasifikace erupci v tabulce 2.2. Data pfe-
vzata z [21].

HIGH-ENERGY———___,

PARTICLE

| ~——EJECTED PLASMA
STREAMS A

RECONNECTION

EVAPORATION

BRIGHT FILAMENTS
IN CHROMOSPHERE

Obrazek 2.3: Schéma predpokladaného erupéniho scénafe. Prevzato z [33].

propojenych magnetickych silocar, a to jak do nizsich oblasti slune¢ni atmo-
sféry, tak do korény. V nizsich oblastech svazky interaguji s ¢asticemi okolniho
plazmatu, kterému tak predavaji svou energii. Plazma se ohfiva a svazky jsou
termalizovany. V impulzni fazi dochézi k rychlym zménam intenzit zafeni ve
vsech spektralnich oborech, viz obr. 2.2.

Diky prudkému ohtfevu plazmatu dochézi k jeho vyparovani do koronal-
nich oblasti magnetickych smycek. Teploty téchto oblasti mohou dosahnout
az 30 MK, vyrazné vzrista intenzita jejich zareni v SXR oboru spektra. Na-
konec dochézi k postupnému chladnuti (vlivem pfenosu energie do nové se
tvorFicich smycek a vyzafovani elektromagnetického zafeni) a plazma pada
zpét do chromosféry [37]. Postupny pokles intenzity zafeni muze trvat az
nékolik hodin, hovoiime o gradudlni fdzi erupce. Celkova energie uvolnéna
erupci miZe pfesdhnout 10%° J, celkovy vykon Slunce je moZno pro srovnani
najit v tabulce 1.1. Energie je uvolnovana v ritiznych forméch, podrobnosti
lze nalézt v tabulce 2.1. Schematicky je tento erupc¢ni scénai znazornén na
obrazku 2.3.
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Importance Plocha erupce
(107 viditelné polokoule)
S (suberupce) <100
1 100 - 250
2 250 - 600
3 600 - 1200
4 > 1200

Tabulka 2.2: Klasifikace erupci dle plochy pozorované v ¢are H,. Chromosfé-
rickd zjasnéni pfesahujici plochu 3.10% km? jsou délena do &tyt tiid, mensi se
nazyvaji suberupce. Pfevzato z [14].

Tiida erupce | Tok energie
W2
> 1078
> 1077
>107°
> 1075
> 1074

> 2 QW

Tabulka 2.3: Klasifikace dle toku energie v pasmu 0,1 — 0,8 nm. Pfe-
vzato z [37].

2.2 Klasifikace erupci

Existuje mnoho zpiisobii, jak klasifikovat erupci. Zalezi na spektralnim oboru
ve kterém provadime pozorovani. Obecné se hovoti o sile erupce ¢i o tzv. im-
portanci — mohutnosti. Napf. z pozorovani v ¢afe H, je mozno erupci klasifi-
kovat dle plochy, kterou zabira v dobé své maximalni jasnosti, viz tabulka 2.2.
Dalsi zpiisob klasifikace vyuziva vyrazného zvyseni intenzity zareni v SXR
oblasti spektra béhem erupce (viz oddil 2.1). Déleni do tfid se provadi dle
maximalni dosazené hodnoty toku energie. V neposledni fadé lze erupce roz-
délit do dvou zakladnich t¥id dle jejich morfologie. Prvni tfidu tvofi roz-
sahlé, tzv. dvouvldknové erupce. Maji obvykle slozitou strukturu, typickym
znakem je systém erupc¢nich smycek, ve kterych tésné pred fazi vzplanuti do-
chazi ke zménam uspotradani na velkorozmeérovych skalach, a faze vzplanuti
se projevuje zjasnénim dvou tuzkych vladken na kazdé strané magneticky neu-
tralni linie (odtud nézev), kterd mtizeme pozorovat v ¢are H,. Druhym typem
(mnohem ¢astéjsim) jsou tzv. kompakini erupce. Projevuji se jako mensi (pfi-
blizné 10 - 100 krat ve srovnani s erupcemi dvouvlaknovymi) jasné obloucky
a vysledkem jsou pouze malé zmény ve struktufe magnetickych smycek [14].
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2.3 CME

Mnohé vétsi erupce jsou doprovazeny korondlnim vyronem hmoty (CME,
coronal mass ejection). Energie uvolnénd v této formé muze predstavovat
nejvetsi cast celkové uvolnéné erupcni energie, viz tabulka 2.1. Ze slunec¢ni
korény je v takovém piipadé velkou rychlosti vyvrzen mrak fidkého zhavého
plazmatu, ktery se podél silo¢ar meziplanetarnitho magnetického pole pohy-
buje smérem do hlubin Slunec¢ni soustavy. Takovéto vysokoenergetické castice
pii interakci s ochrannymi vrstvami Zemé (zemska magnetosféra a atmosféra)
zpusobuji geomagnetické boute (rozkolisani celého magnetického pole Zemé
trvajici nékolik hodin az dnti) a polarni zafe. Rovnéz predstavuji velké ne-
bezpeci pro citlivou elektroniku druzic a kosmonauty na obézné draze.

2.4 Elektromagnetické zareni erupce

Elektromagnetické zafeni produkované erupcemi je v Sirokém rozsahu vino-
vych délek, obvykle od tvrdého rentgenového zafeni (HXR, =~ 1072 nm),
méné casto od 7 zafeni ( ~ 2.107% nm), do kilometrovych radiovych vin
( ~ 10* m). Charakter zafeni slune¢ni erupce je pfedevsim tepelny, pouze na
velmi kratkych vinovych délkich (HXR s A <0,1 nm) a v oblasti velmi dlou-
hych (radiovych) vln se pozoruji kratkodoba netepelnéd vzplanuti, vzbuzena
predevsim energetickymi Casticemi (netepelné brzdné zafeni, synchrotronové
zéfeni aj.). V rtznych mistech slune¢éni atmosféry vznikaji rizné typy zé-
feni, jez pak nazyvame erupcemi v H,, rentgenovymi ¢i radiovymi erupcemi
[4].

Zéareni erupce v optické oblasti je emisni carové, zejména vynikaji nizké
cary Balmerovy série a ¢ary H a K ionizovaného vapniku. Profily téchto car
jsou obvykle velmi Siroké, a to az zhruba do 1 nm; svéd¢i tak o vysoké hustoté
ionizovaného plynu — tlakové rozsiteni, Starkiv jev. Rovnéz se u téchto profili
Casto pozoruji asymetrie, tj. jedno kiidlo je Sirsi a intenzivnéjsi nez druhé.
Nejcastéji se pozoruje tzv. cervend asymetrie, coz znamena, ze prevlada za-
feni v kridle s vétsi vinovou délkou nad zafenim ve stfedu c¢ary H,. Vyjimecné
se mohutné erupce projevuji i zjasnénim fotosféry. Malé ¢asti takové erupce
pak miiZzeme pozorovat v bilém svétle (odtud nzev — tzv. bil€ erupce), asi 10
minut béhem impulzni faze. Jsou tvofeny jednim ¢i dvéma jasnymi body, jez
lezi ve stejné vzdalenosti od neutralni magnetické linie, a pfedstavuji oblasti
propojené magnetickymi smyckami prochéazejicimi erup¢ni oblasti.

Podrobnosti o ostatnich oborech elektromagnetického zareni v erupci je
mozno najit napt. v [4], [14] & [36].
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Kapitola 3

Asymetrie profilti spektralnich
¢ar ve slunecnich erupcich

3.1 Vznik asymetrickych profilii spektralnich
car

Profil spektralni ¢ary obecné znamena zavislost intenzity zafeni na vlnové
délce. Protoze jsou tyto profily ovliviiovany fyzikalnimi podminkami, jez pa-
nuji v prosttedi jejich vzniku, je spektroskopie nejlepsim (a ve vétsiné ptipadi
také jedinym) nastrojem ke studiu téchto podminek. Asymetrie profili spek-
tralnich ¢ar ve slune¢ni erupci tedy mize nést informaci o rychlostnich polich
pritomnych v rtiznych optickych hloubkéach a geometrickych vyskach slunecni
atmosféry, jez je ovlivnéna termalnim ohfevem, ¢i riznymi netermalnimi pro-
cesy v erupci. Spektralni ¢ary riznych prvki, ¢i dokonce rtzné ¢asti jednoho
profilu, zpravidla vznikaji v odlisnych vyskach slune¢ni atmosféry a mohou
tedy nést prostorovou informaci o rozlozeni a o ¢asovém vyvoji rychlostniho
pole v erupci.

Asymetrie profilti spektralnich ¢ar znamena odchylku od idealniho syme-
trického profilu, jenz odpovida vzniku spektralni ¢ary v klidné nepohybujici
se atmosfére. Takovy profil je ovliviiovan a rozsifovan u riznych car v riz-
nych podminkich riznymi efekty, napf. Starkav jev (rozsiteni spektralnich
car zpusobené elektrickym polem okolnich ¢astic plazmatu, které ptisobi na
atom absorbujici resp. emitujici zafeni) ¢i Dopplerovské rozsifeni spektralni
¢ary (dané tepelnymi pohyby absorbujicich resp. emitujicich atomi). Mnoho
informaci o profilech spektralnich ¢ar a efektech zptisobujicich jejich rozsireni
je obsazeno v praci [20].

Situace se vSak zkomplikuje, pokud uvazim moznou pritomnost makro-
skopickych pohybii plazmatu, ze kterého k nam ptichézi zareni. Vlivem Dop-
plerova jevu bude dochazet k celkovému posuvu spektralnich ¢ar resp. v re-
alném prtipadé spise k jejich ,deformacim®; ¢ary prestavaji byt symetrické.
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Obrazek 3.1: Schematické znazornéni Dopplerova jevu. V levé ¢asti obrazku je
znézornén pohyb prostiedi, ve kterém vznikaji spektralni cary (P) vici spek-
trografu (symbol trojuhelnicku znazornuje hranol spektrografu), uprostied
vlnova délka zafeni, napravo pak vysledny posuv spektralni ¢ary (m symbo-
lizuje modrou a ¢ Cervenou oblast spektra).

Dopplertiv posuv je charakterizovan vztahem

AN vy
—_— = — 1
)\0 & ’ (3 )

kde c je rychlost svétla, v, rychlost pohybujiciho se plazmatu ve sméru pa-
prsku pozorovatele (radidlni rychlost), AX = A— )\ je vinova délka spektralni
¢ary, kterd vznikd v klidném plazmatu (laboratorni hodnota), a A\ rozdil
vlnovych délek pro piipad pohybujiciho se a klidného prostiedi, ve kterém
cary vznikaji.

Pokud se tedy bude vrstva plazmatu, ve které vznika cela spektralni cara
(a to jak pro pfipad ¢isté emisni, tak pro pfipad ¢isté absorpéni ¢ary), pohy-
bovat stejnou rychlosti, a mezi ndmi a touto vrstvou nebude dalsi material,
ktery by mohl pfichazejici zafeni ovlivnit, uvidime ve vysledném spektru po-
suv celé cary, odpovidajici vztahu 3.1. V pfipadé pohybu vrstvy plazmatu
smérem k nam tak uvidime ¢aru posunutou ke kratsim vinovym délkam, tj.
do modré oblasti spektra. Pro pohyb plazmatu smérem od nas pak namérime
posuv k delsim vlnovym délkam, tj. do Cervené oblasti spektra. Schematické
znazornéni je na obrazku 3.1.
razek 1.1, zjistime, Ze obecné rtzné casti spektralnich ¢ar mohou vznikat
v riznych hloubkach atmosféry. Napt. jadro ¢ary H, vznika ve vyssich vrst-
vach nez tzv. kridla této Cary. Uvédomime-li si, Ze obecné se rtizné vrstvy
mohou pohybovat rtiznou rychlosti, dojdeme k zavéru, ze rtizné ¢asti profilu
mohou mit rozdilny posuv, podle toho, jak se pohybovala vrstva, ve které
tyto ¢asti vznikaly. Nakonec se cela situace velmi vyrazné zkomplikuje tim, ze
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Obrazek 3.2: Ukazka erupc¢niho profilu ¢ary H, s modrou asymetrii (vlevo)
a Cervenou asymetrii (vpravo). Erupéni profily jsou na obrazku znézornény
plnou ¢arou. Prevzato z [16].

rizné vrstvy slunecni atmosféry mohou k zafeni na jeho cesté rizné prispivat
emisi, ¢i naopak jeho intenzitu snizovat absorpci.

Jak jiz bylo feceno na konci predchozi kapitoly, zafeni erupci v optické
oblasti je predevsim emisni carové. U téchto Car se velmi Casto pozoruji asy-
metrie, tj. intenzita zafeni je vétsi (pro pfipad emisnich profild) bud v cer-
veném (tzv. cervend asymetrie) nebo modrém (tzv. modrd asymetrie) kiidle
cary. Priklady asymetrickych profild jsou na obrazku 3.2.

Na jeden z hlavnich problému pfi studiu asymetrii narazime, zkusime-li
zjednodusené takovéto asymetrické profily interpretovat jako disledek Dop-
plerova jevu. Vétsi intenzita modrého kiidla ¢ary totiz muze vznikat diky
emisi zareni z vrstvy, jez se pohybuje urcitou rychlosti smérem k pozorovateli,
nebo naopak v disledku absorpce zareni ve vrstve, jez se pohybuje smérem od
pozorovatele — dochazi tedy ke snizovani intenzity zafeni v ¢erveném kiidle
¢ary a vysledkem bude zvysena intenzita zareni v kiidle modrém. Analogicky
vétsi intenzita cerveného kiidla ¢ary mtze byt disledek emise zafeni z vrstvy
pohybujici se smérem od pozorovatele, nebo naopak diisledek absorpce ve
vrstvé pohybujici se smérem k pozorovateli.

Vidime tedy, Ze pri¢inou asymetrickych profilt jsou nesymetrické pohyby
hmoty ve slunecni atmosfére a existence Dopplerova jevu. Situace je vsak
znacné komplikovana, jednozna¢nd a pfimocara interpretace neni mozna, ne-
bot jeden spektralni profil mtize byt teoreticky dtisledkem presné opacnych
jevll — pohybu urcitych vrstev slunecni atmosféry smérem vzhiru, ¢i naopak
pohybu obecné jinych vrstev smérem doli.
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3.2 Predchozi pozorovani, scénare vzniku asy-
metrii profili spektralnich ¢ar slunec¢nich

erupci

Asymetrie profild (nejen chromosférickych) spektralnich ¢ar maji obecnou
pri¢inu v pohybech hmoty v erupc¢ni atmosféfe. Jejich detekce, studium
a snaha o interpretaci tak mohou slouzit k urcovani téchto pohybt, a tedy
k ovérovani nejriznéjsich erupc¢nich modelt a scénait. Proto je tento pro-
blém studovan relativné dlouho a intenzivné. V této podkapitole se kratce
pokusime shrnout vybrané diivejsi i soucasné poznatky a studie.

Nejrozsahlejsi pozorovaci data jsou pochopitelné k dispozici pro spektralni
¢aru H,. Asymetrické profily car ve spektrech slunecnich erupci byly poprvé
pozorovany Waldmeierem v roce 1941 [39]; jednalo se o ervené asymetrie
v ¢are H,.

V nasledujicich letech byla se zlepsujicim se technickym vybavenim pro-
vedena mnohda pozorovani s obdobnymi vysledky — u vétsiny erupci byla
v prubéhu impulzni faze zaznamenana cervena asymetrie, pokud byla pozoro-
vana asymetrie modré, jednalo se pouze o velmi kratky casovy tsek (typicky
1-3 minuty) na pocatku impulzni faze erupce a néasledné doslo k vymizeni
této asymetrie ¢i ke zméné na asymetrii ¢ervenou; podrobnéjsi chronologické
shrnuti starsich pozorovani modré asymetrie je mozno najit v ¢lanku [16].

Hlavni praci, ktera de facto potvrdila pravdépodobné vysvétleni cervené
asymetrie, a kterd tak zavrsila prvni obdobi vyzkumu, kdy byly asymet-
rie studovany vyhradné pomoci techniky bisektort, ¢asové analyzy fad po-
zorovani a pomoci korelaci mezi pozorovanim v jednotlivych spektralnich
oborech, je ¢lanek [19] z roku 1984; byla zde provedena analjza casového
vyvoje H, spekter 30 erupci, pro které téz byla k dispozici data z mikro-
vlnného oboru. Cervena asymetrie je zde interpretovana jako dfisledek po-
hybu stlacené chromosféry smérem dolu (chromospheric condensation) rych-
lostmi fadu desitek kms=t. Pfivod téchto pohybi je pravdépodobné v rych-
lém ohtevu svrchni chromosféry, jez je zptisobovan elektronovymi svazky bé-
hem impulzni faze erupce (viz ¢ast 2.1). Podrobnéji: pokud je oblast slu-
nec¢ni chromosféry, jez je béhem erupce zasazena svazky vysokoenergetickych
netermalnich elektronii, dostatecné silna, rychly vzrist teploty zptisobi na-
rist tlaku ohfivané oblasti. Tento zvyseny tlak kromé vyparovani plazmatu
do koronalnich oblasti magnetickych smycek zptisobi téz pohyb chladného
a hustého plazmatu smérem opacénym, tj. dola. Viz [13], [1].

Tento scénar vzniku cervené asymetrie béhem impulzni faze slunec¢ni erup-
ce pro spektralni ¢ary formované v prislusné oblasti, jako je napf. praveé
cara H,, je dnes obecné uznavan a potvrzen celou fadou dalsich pozorovani
a studii, viz napf. [6], [12], [40].

21



Tento scénar je rovnéz podporovan pozorovanim v rentgenové oblasti
spektra — jak jiz bylo zminéno, predpoklada se, ze béhem impulzni faze slu-
necni erupce dochézi k explozivnimu vypafovani ohfivaného plazmatu do
koronalnich oblasti magnetickych smycek, jez je zptisobeno netermalnimi
elektrony urychlenymi pfi prvotnim uvolnéni energie slunecni erupce. Tyto
pohyby smérem vzhiru by mély produkovat naopak modré asymetrie pozo-
rovatelné v emisnich ¢arach vznikajicich v prislusnych oblastech o teplotach
nékolika miliond K, tj. pozorovatelné v rentgenové ¢asti spektra. (Spektralni
¢ary bézné uzivané ke studiu eruptivnich jevi, jako napt. H, ¢i Ca II, vzni-
kaji v nizsich oblastech podstatné chladnéjsiho plazmatu, a proto je nelze
k detekci tohoto explozivniho vypafovani vyuzit.) Vyskyt téchto asymetrii
byl skute¢né u mnoha erupci detekovan pomoci pfistroji umisténych mimo
zemskou atmosféru jako Yohkoh apod. (viz [2], [41], [51] ). Rychlosti plazmatu
ziskané pii analyze dopplerovskych pohybi téchto pozorovani jsou radu az
nékolika stovek kms™!.
nou interpretaci modré asymetrie obcas pozorované v pocatcich impulzni faze
sluneéni erupce (viz predchozi strana). Navic se zlep§ujicim se ¢asovym i mist-
nim rozliSenim pozorovacich pristroji bylo zjisténo, ze na rtiznych pozicich
jedné erupcni oblasti miiZze souc¢asné existovat modré i Gervena asymetrie (viz
[6]) a Ze modra asymetrie mize existovat po relativné delsi dobu nez zpo-
¢atku zaznamenavané 1-3 min [16]. Prvni fyzikalni scénafe mozného vzniku
modré asymetrie jsou popsany pravé v ¢lanku [6] z roku 1990, kde byla modra
asymetrie detekovana na poc¢atku impulzni faze erupce u dvou z péti erupci.
Autori zde nabizeji t¥i mozné interpretace vzniku modré asymetrie, vSechny
jako disledek pohybu relativné chladného plazmatu smérem vzhtru. Je zde
nastinén napf. scénar, kdy modra asymetrie vznika v disledku postupného
ohrevu chladného materialu, ktery se pohybuje smérem vzhiru, a tedy ab-
sorbuje v modrém kiidle ¢ary H, — v diisledku ohfevu dochézi ke zméné
absorpce na emisi a tedy ke vzniku modré asymetrie. Nebo je zde uvazo-
van scénar ,lokalizovaného ohfevu spodnich oblasti chromosféry“ — rychly
a lokalizovany ohiev téchto oblasti muze zpusobit vzrist lokalniho tlaku
a pohyb vrstev lezicich nad ohfivanou oblasti smérem vzhuru (analogicky
vysvétleni Cervené asymetrie). Protoze vSak tento vzhiru se pohybujici ma-
teridl musi jevit emisi v H, (aby bylo moZno vysvétlit pozorovani), ohfev
musi byt dostatecné slaby a naopak tlak vrstev lezicich nad ohfivanou ob-
lasti dostatec¢né silny, aby nedoslo k odpafeni pohybujiciho se plazmatu do
koronalnich oblasti, kde jiz nelze pozorovat H, emisi. Takovéto podminky
jsou pomérné specifické (zptisobené pravdépodobné netermalnimi elektrony
¢i protony o relativné vysoké a tzce vymezené stfedni energii, které projdou
do hlubsich vrstev slune¢ni chromosféry, kde jsou tyto ¢astice termalizovany,
aniz by zasahly vrstvy svrchni a zptisobily tak jejich ,odpafeni®), nicméné
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jak autofi ¢lanku dodavaji, ,modré asymetrie v poc¢atku impulzni faze nejsou
bézné pozorované“. To, ze modré asymetrie souvisi s pohyby neterméalnich
¢asticovych svazki, potvrzuje také jejich casova korelace s emisi v rentgeno-
vém oboru spektra.

Nicméné v ¢lanku [16] z roku 1994 je pomoci non-LTE simulaci ukazano,
Zze modra asymetrie mize vznikat téz v disledku pohybu plazmatu smeé-
rem dolti, tj. od pozorovatele (dochazi k absorpci v ¢erveném kiidle), jak
bylo zminéno v predchazejici ¢asti této kapitoly. Jedna se o scénaf berouci
v uvahu ohfev netermélnimi elektronovymi svazky, kde neni zanedban vliv
tzv. zpétného proudu (return current, viz [22]). Prestoze teplota koronal-
nich oblasti v poc¢atku erupce prudce vzrista, chromosférické oblasti zatim
zistavaji chladné, coz pro elektronové svazky znamend skok v rezistivité.
Vlivem zpétného proudu (jenz vznikd pravé v dusledku rozdilné rezistivity)
dochézi k termalizaci svazki jiz ve velmi tenké vrstvé v blizkosti prechodové
oblasti. Vysledkem je pohyb spodnich oblasti prfechodové vrstvy a svrch-
nich oblasti chromosféry smérem dolti a svrchnich oblasti prechodové vrstvy
smérem vzhiru. Non-LTE simulace téchto autorti ukazuji, ze vysledkem je
modra asymetrie v disledku absorpce v c¢ervené casti ¢ary H, ve vrstvach
pohybujicich se smérem od nés.

Podobnych vysledki, tj. potvrzeni toho, ze modra asymetrie v pocatcich
impulzni faze erupce muize za urcitych specifickych podminek vznikat v di-
sledku absorpce ve vrstvach pohybujicich se smérem dolii, od pozorovatele
(pokud jsou tyto lokalizovany do oblasti svrchni chromosféry), bylo dosazeno
téZ napt. v pracich [9] resp. [10].

V poslednich letech se téz ukazalo, ze napf. ¢ary H, a infracervené Ca II
8542 mohou soucasné jevit opa¢nou asymetrii (napi. [9]). To vede k otazce
souvislosti rychlostniho pole v erupci a c¢arovych zdrojovych funkci. Proto
je potieba provadét narocéné non-LTE simulace, jez zahrnuji konzistentné
rychlostni pole, jako napi. v préci [30], kde také 1ze nalézt mnoho informaci
tykajicich se této problematiky.

Trochu jiné fyzikalni scénafe je nutno uvazovat v pripadé asymetrii po-
zorovanych v priubéhu gradudalni faze erupce (viz ¢ast 2.1). Napf. v praci [32]
autofi pozorovali malé, ale dlouhotrvajici modré posuvy v ¢are H, ve vlak-
nech tzv. dvouvldknovych erupci (viz ¢ast 2.2), jez nasledné interpretovali
jako pohyby plazmatu smérem vzhtiru rychlostmi do cca 10 kms™!, coz je
konzistentni s pfedstavou tzv. jemného ¢i pomalého vypatfovéani (gentle eva-
poration). Jak bylo zminéno dfive, dochdzi béhem erupce k uvoliiovani ener-
gie ve formé svazkti netermalnich castic, jez postupuji do chromosférickych
oblasti slune¢ni atmosféry a zpiisobuji jejich explozivni vyparovani. Pokud
je ovsem energeticky tok prenaseny témito casticemi slaby, dochazi pouze
k slabému vyparovani, tj. k gentle evaporation. Lze tedy predpokladat, ze
tento jev vznika poté, co dojde k uvolnéni primarni energie a termalizovani
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elektronovych svazkti. Pomalé vyparovani pak mtze byt zpiisobeno vysokym
energetickym tokem vznikajicim v diisledku vedeni tepla z oblasti vysoko-
teplotniho plazmatu, jez se v prubéhu erupce nachazi v magnetickych tru-
bicich nad chromosférickymi oblastmi. Takovéto fyzikalni podminky prichazi
v tvahu pravé u gradudlni faze erupce (viz napt. [1]).

Déle napf. v praci [23] je zaznamenéna slaba Cervena asymetrie v pri-
béhu gradudlni faze, je vSak ukdzano (pomoci non-LTE vypocti), Ze opét
muze dochézet k absorpci v modrém kridle ¢ary H, u plazmatu pohybuji-
ciho se smérem vzhtiru, tj. konzistentné s predstavou pomalého vypafovani
v prubéhu graduélni faze erupce.

Jak vidime, situace kolem asymetrii zdaleka neni jasnd a vyzaduje dalsi
intenzivni studium, zejména pomoci non-LTE modelovani, jelikoz profil ¢ary
H, mtze vznikat jak v dtsledku absorpce, tak diky zvysené emisi; pfima
interpretace tedy muze byt znacné obtiznd a miize vést ke zkreslenym vy-
sledktm (viz [1], [16], [30]). V pfipadé impulzni faze je pak vhodné studovat
zejména Cisté emisni ¢ary rentgenového oboru spektra [1].
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Kapitola 4

Metody uzivané ke studiu
asymetrii profili1 spektralnich
car

Ke zkoumani asymetrii profild spektralnich ¢ar ve slunec¢nich erupcich lze
v zasadé uzit dvou pristupti. Prvni je ,primocara“ metoda bisektori, druhy
je zalozen na modelovani pfenosu zareni v erupci a srovnavani namodelova-
ného a pozorovaného profilu. Tato podkapitola si klade za cil struéné popsat
zminéné metody a shrnout hlavni problémy, jez jsou s jejich uzitim spojeny.

4.1 Metoda bisektoru

Pfed rozvojem pocitacové techniky se ke kvantitativnimu zkouméni asyme-
trii profilt spektralnich ¢ar ve slunecnich erupcich nejcastéji uzivala prave
metoda bisektori. Diky své jednoduchosti a pfimocarosti je uzivana i dnes.
S uzitim této metody pro analyzu rychlostnich poli v erupcich je vSak spojena
fada problémi a vysledky mohou byt casto nepresné a zavadéjici. Naopak
bisektory jsou s tspéchem uzivany k detekci konvektivnich pohybt (pohyby
granuli a intergranulérnich oblasti) v klidné slune¢ni fotosfére (napft. [15]) ¢i
atmosférach jinych stabilnich, nemagnetickych a nepekuliarnich hvézd hlavni
posloupnosti (napf. [45] a reference zde uvedené). Obséhlé shrnuti vysledku
z téchto oblasti je mozno nalézt v [11].

Bisektor je definovan jako spojnice stfedu tsecek, které propojuji mista
stejné intenzity na opac¢nych stranach profilu spektralni ¢ary. Nazorna ukazka
je na obrazku 4.1. Pro praktické ucely je nejvhodnéjsi vyjadrit vinovou délku
jako vzdalenost x od laboratorniho stfedu spektralni ¢ary Ay v jednotkach
rychlosti (tj. interpretujeme posuv ve vlnové délce na zékladé Dopplerova
jevu, viz rovnice 3.1)

c. (4.1)
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Obrazek 4.1: Definice bisektoru. Bisektor Z je spojnice stiedd usecek, jez
propojuji mista stejné intenzity I na opac¢nych stranach profilu spektralni
cary. Na ose x je vlnova délka zafeni nebo vzdalenost od laboratorniho stiedu
¢ary (oznacen 0); indexy R a B znaéi ,Cervenou® a ,modrou“ oblast ¢ary.
Bisektor je definovan pro intenzity I = ( Iy, I¢), kde I je intenzita v jadru
¢ary a Ic intenzita kontinua. Pfevzato z [5].

Matematicky pak lze bisektor vyjadrit jednoduchym vztahem

T = w : (4.2)

kde xr a xp jsou vzdalenosti od laboratorniho stiedu spektralni ¢ary, jimz
prislusi stejna hodnota intenzity; indexy R a B znaci ,,Cervenou” a ,modrou
¢ast profilu (viz obrazek 4.1). Hodnotu bisektoru, kterou z téchto dvou vztaht
ziskame, tak mizeme primo interpretovat jako rychlost pohybu plazmatu, ve
kterém je formovana prislusna c¢ast profilu spektralni ¢ary.

4.1.1 Problémy metody bisektori

Dalsim krokem, ktery musi néasledovat, je ptifazeni takto odvozenych rych-
losti k jednotlivym geometrickym vyskam ¢i optickym hloubkam v atmosfére;
zde narazime na prvni problémy této metody. V prvnim ptiblizeni lze toto
prifazeni udélat nasledujicim zptsobem. Mame-li napt. absorpc¢ni ¢aru H,,
ktera vznika v klidné slune¢ni atmosfére, mizeme pomoci obrazku 1.1 urdcit,
ze kiidla této cary vznikaji priblizné ve vyskach 100 - 300 km a jadro ¢ary
priblizné ve vyskach 1200 - 1700 km nad povrchem Slunce. Rychlosti uréené
pomoci bisektort pro kiidla a jadro c¢ary pak odpovidaji rychlostem téchto
vrstev. Analogicky postup je mozny pro dalsi spektralni ¢ary, jez jsou samo-
ziejmé formovany v riznych oblastech slunecni atmosféry. Se vzristajicim
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Obrazek 4.2: Ukazka prispévkové funkce. Ptispévkové funkce pro vybrané
vlnové délky v ¢afe H, pro F1 model erupéni atmosféry. Cisla u jednot-
livich kiivek znamenaji vzdalenost od stiedu ¢ary v mA. Na ose x jsou
geometrické vysky ve slunecni atmosfére. Rozmér prispévkové funkce je
ergem™2 s sr~! Hz71. Prevzato z [31].

poctem riznych spektralnich car tak lze zvysit rozsah atmosférickych ob-
lasti, ve kterych jsme alespon ptriblizné schopni stanovit vertikalni rychlostni
pole. V praxi vsak obvykle nejsou tak rozsahla pozorovaci data k dispozici.
Navic takovéto prifazeni hloubek je velmi nepfesné.

Urc¢ité (i kdyz ne pfili§ vyrazné) zpfesnéni by mohlo pfinést uziti tzv. pri-
spévkovych funkci (contibution function, CF). Pfispévkové funkce v podstaté
vyjadifuji mnozstvi energie, kterym urcita vrstva slunecni atmosféry prispiva
k celkové vystupujici monochromatické intenzité. Tj. jsou presnéjsi alternati-
vou k obrazku 1.1 a k postupu z predchoziho odstavce. Matematicky mizeme
psat

LO)=Y. CF, (43)

kde 7,(0) je vystupujici monochromaticka intenzita a k oznacuje vrstvu ve
slunec¢ni atmosfére. Nevyhodou ztistava, ze 1ze pouzit pouze takové ptrispév-
kové funkce, které jsou , jednoznacné“, tj. maji pouze jeden vyrazny vrchol
(peak). Vezmeme-li si napf. piispévkovou funkei pro ¢aru H, a F1 model
[27] erupéni atmosféry (viz obr. 4.2), vidime, Ze ke stanoveni vrstvy, ze které
prichézi prevazna vétsina zareni dané vinové délky, mizeme uzit prispévkové
funkce pro vzdélenost (od stfedu ¢ary) 0, 120, 420 a 1500 mA. Piispévkova
funkce pro vzdalenost 660 mA mé dva vyrazné vrcholy, tj. jednoznaéné pii-
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Obrézek 4.3: Schematicka geometrie erupéni oblasti. Srafované je zndzornéna
erupce a teckované neporusend atmosféra. I(AM\) je intenzita v hloubce ne-
zasazené erupci, I;(A\) je intenzita zareni vystupujiciho z erupce a I,(AN)
je intenzita zafeni vystupujiciho z blizké neporusené oblasti. Pfevzato z [19].

fazeni hloubky neni mozné. Navic tento postup pfifazeni hloubek slunecni
atmosféry k rychlostem odvozenym z bisektort je mozny pouzit pouze pro ty
spektralni ¢ary, u nichz se prispévkové funkce za pritomnosti vertikalnich
makroskopickych rychlostnich poli vyrazné neméni. Dle [31] je vSak tato
podminka pro dutlezité spektralni cary H,, Hp ¢i Call 8542 splnéna. Dalsi
podrobnosti o pFispévkovych funkcich lze téz nalézt v [31].

Dalsim problémem metody bisektort je pravée jeji piimocarost; pomoci
této metody nelze uréit mechanismus vzniku asymetrii (tj. zda napf. cervend
asymetrie vznikla v disledku emise zafeni z vrstvy pohybujici se smérem od
pozorovatele, ¢i naopak v dtisledku absorpce ve vrstvé pohybujici se smé-
rem k pozorovateli; viz strana 20) a v nékterych pfipadech tak mohou byt
vysledky zkreslené ¢i dokonce zcela opacné. Vzdy zalezi na interpretaci kon-
krétnich vysledk.

V neposledni fadé miize byt problémem , plochost® pozorovanych spekt-
ralnich profili. Jelikoz uvazujeme o pouziti metody bisektord v pripadé emis-
nich erupcnich profild, muize se stat, ze emise zcela ,,prekryje* absorpéni ja-
dro cary, zaroven ale nebude dostatecné velké, abychom pozorovali vyrazny
emisni peak, a profil tak bude ,plochy*“ - metodu bisektori nebude mozné
pouzit. Tento problém néktefi autoii (napi. [6], [8], [19]) Tesi tak, Ze metodu
bisektort aplikuji na tzv. rozdilové profily, tj. na profily ziskané z erupc-
nich profilti ode¢tenim ,statického* profilu (obvykle uvazovan profil klidného
Slunce z oblasti blizko zkoumané erupce). Tento krok vsak lze pouzit pouze
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za urcitych zjednodusujicich predpokladu ([19], [42]).
Vyjdeme-li z geometrie na obrazku 4.3, mizeme forméalni feSeni rovnice
pfenosu zafeni (viz. str. 31) psat ve tvaru

[;(AN) = Io(AN) exp (—77(AN)) + /0 TS(AN ) exp (—t)dt,  (4.4)

kde Io(AN) je intenzita zafeni v hloubce nezasazené erupci, I;(AN) je in-
tenzita zafeni vystupujictho z erupce, 7/(A\) je optickd tloustka erupce
a S(AM\,t) je zdrojova funkce. AN znaci vzdalenost od stfedu spektralni ¢ary.
JestliZe je neporusena chromosféra pro dané vinové délky priihledna a jestlize
nyni budeme predpokladat, Ze zdrojova funkce S(AM,t) je v erupéni atmo-
sféfe konstantni a Ze optickd tloustka erupce 7¢(AN) je vyrazné mensi nez
jedna, mizeme misto Io(AN) psat I,,(AN) a celou rovnici 4.4 prevést na tvar

It (AX) = I,(AX) + S [1 — exp (14 (AN))], (4.5)
tj.dostavame vyjadreni pro rozdilové profily A I
AI(AN) = I/ (AXN) — I,(AX) = S[1 — exp (1¢(AN))] . (4.6)

Vidime tedy, Ze rozdilové profily miizeme pouzivat pouze za predpokladu,
ze zdrojova funkce v erupci je konstantni a Ze opticka tloustka erupce je vy-
razné mensi nez jedna. Pro jadro diagnosticky dulezité cary H,, tak rozdilové
profily uzit nemtizeme, jelikoz zde neni splnén predpoklad 7y < 1 ([43]). Pro
kiidla ¢ary H, tento predpoklad byt splnén mtze, ale také nemusi. Zalezi
vzdy na konkrétni erupci. Stanoveni optické tloustky je znacné problema-
tické, alespon pftiblizné ji lze urcit pomoci metody vyplnéni absorpcnich car
(Method of Filling up the Absorption Lines, [34]).

4.2 Modelovani pirenosu zareni v erup¢éni at-
mosfére

Pod pojmem model hvézdné atmosféry rozumime specifikovani vSech atmo-
sférickych stavovych parametrii jako funkci hloubky (geometrické nebo op-
tické) nebo jako funkci sloupcové hmoty dm = —pdz. Zakladnim typem
modeli jsou statické modely konstruované za podminek hydrostatické rovno-
vahy, tj. bez pfitomnosti vyraznych makroskopickych pohybt. Tyto modely
Ize dale rozdélit na LTE a non-LTE modely. LTE modely pocitaji s lo-
kalni termodynamickou rovnovéahou (Local Thermodynamic FEquilibrium),
tj. s aproximaci, ktera predpoklada, ze teplota se sice s vyskou méni, pritom
vsak v malém okoli kazdého mista se plazma chova stejné jako v termo-
dynamické rovnovaze odpovidajici urcité teploté. Pod pojem non-LTE pak
muzeme shrnout jakékoliv odchylky od LTE. Mnoho informaci tykajicich se
modelovani hvézdnych atmosfér lze najit napf. v [18] ¢ [29).
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Pro modelovani prenosu zafeni v erup¢ni atmosféie je z divodu nizké hus-
toty plazmatu nutno pouzit znac¢né komplikovanéjsi model non-LTE. V na-
sledujicich odstavcich se pokusime shrnout zakladni rovnice a charakteristiky
pouzivané pro modelovani pfenosu zafeni.

4.2.1 Zakladni rovnice

Zakladni rovnici je rovnice prenosu zareni (radiative transfer equation, RTE),
kterou lze v nejobecnéjsim tvaru zapsat
10

(E& +n-V)I(r,n,vt)=n(r,n,vt)— x(r,nuvt)I(r,nvt), (4.7)
kde I je specificka intenzita zavisla na frekvenci zafeni v, sméru Sifeni za-
feni n, poloze r a c¢ase t. Tato rovnice tedy vyjadfuje zménu intenzity zareni
v disledku interakce zéfeni s latkou (plazmatem), jejiz vlastnosti jsou v da-
ném misté r popsany emisnim koeficientem n a absorpcnim koeficientem .

Absorpcéni koeficient popisuje ubytek z pole zafeni zpusobeny latkou. Ma-
tematicky lze psat

dE = x(r,n,v,t) I(r,n,v,t)dSdsdwdrdt, (4.8)

kde dF je mnozstvi energie, které element latky o prifezu dS a délce ds
odebere ze zafeni o specifické intenzité I dopadajici na prifez dS v prosto-
rovém tthlu dw. Rozmér takto definovaného absorpéniho koeficientu je cm™?.
Veli¢ina 1/x mé tedy rozmér délky a vyjadiuje charakteristickou vzdalenost,
kterou foton urazi, nez je absorbovan, tj. stfedni volnou drahu.

Emisni koeficient vyjadiuje, jak latka prispiva k poli zafeni. Matematické
vyjadieni méa tvar

dE =n(r,n,v,t)dSdsdwdrdt, (4.9)

kde dF je energie uvolnéné z elementarnitho objemu latky (o prufezu dS
a délce ds) do prostorového tihlu dw ve sméru n a frekvenénim intervalu dv.
Rozmér emisniho koeficientu je erg cm™3 Hz ! s7! sr7L.

Pro zjednoduseni v dalsim uvazujme dtlezity pfipad jednodimenzionalni
planparalelni atmosféry, navic ¢asové nezavisly. Rovnici pfenosu zafeni pak
dostaneme ve tvaru

dI(v, p, 2)

dz =n(v,pu,z) — I(v, 1, 2) x(v, 1, 2) . (4.10)

0

Intenzita zafeni je nyni funkci pouze frekvence v, geometrické soutadnice z
a smérového cosinu p (tj. p = cos @, kde 6 je tthel mezi smérem Sifeni zareni
anormalou k povrchu). Pokud tuto rovnici vydélime absorpénim koeficientem
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X dostaneme tvar (pomoci indexu zde explicitné vyjadiujeme pouze zavislost
na v, jelikoz je nejpodstatnéjsi)

dr,
'udT,,

=1,-5,, (4.11)
kde 7, je optickd hloubka definovana vztahem
dr, = —x,dz, (4.12)

a S, je tzv. zdrojovd funkce definovana jako

S, = (4.13)
v

Absorpéni a emisni koeficienty jsou lokalni veli¢iny, proto rovnice (4.13)
plati obecné pro vSechny geometrie. Zdrojova funkce, jak nazev napovida, je
umérna poctu fotont emitovanych v jednotkovém intervalu optické hloubky.
Intenzitu zafeni vystupujici z néjakého objemu latky pak mutzeme ziskat
z tzv. formadlniho Teseni , které pro pripad jednorozmérné planparalelni at-
mosféry mizeme obecné zapsat jako

1(r1, 1) = 172, ) expl—(r2 = 7)) + [ S(@)expl=(t =)/ /e, (4.14)

resp. pro ptipad polonekoneéné atmosféry (11 = 0, 7 = 00) se tato rovnice
redukuje na tvar

10,1) = [ S(t) exol—t/u] dt/p. (4.15)

Vratime-li se k rozdilu mezi LTE a non-LTE, mtzeme fici, ze v pripadé
LTE je stav plazmatu rovnovazny (charakterizovany teplotou 7") a intenzita
je urcovana FeSenim rovnice pfenosu zareni (tj. vyrazem (4.14)), kde za S
dosazujeme tzv. Planckovu funkci B. V pfipadé non-LTE je situace podstatné
komplikovanéjsi. Zdrojovou funkci pfedem nezndme (tj. S # B); zdrojova
funkce je silné zavisla na poli zafeni (emisni i absorpéni koeficient zavisi na
populaci atoméarnich hladin, jez jsou funkci pole zareni).

Jako dalsi tedy musime feSit rovnice statistické rovnovdhy (equations of
statistical equilibrium, ESE), jez popisuji excitacni a ionizacni rovnovihu
v dané latce. Zakladni tvar ESE je

dn; On;

dt ot o

kde v je rychlost plazmatu, n; resp. n; jsou populace atomarnich hladin
i resp. j, a R;; resp. Cj; jsou ,radiative rates” resp. ,collisional rates“ pro
dany pfechod. R;; vyjadiuji cetnost zafivych piechodl a zavisi na poli zafeni;
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C;; vyjadiuji cetnost koliznich piechodt a jsou funkci elektronové hustoty
a teploty. Vétsina modeld predpokladé stacionarni stav, tj. ¢len dn;/dt = 0,
statistické rovnovahy tak nejsou ovlivnény hydrodynamikou plazmatu. Pocet
vSech prechodt z hladiny ¢ se tedy rovna poctu vsech prechodt do hladiny ¢
ze vSech ostatnich hladin.

Pro kazdou atomarni hladinu budeme mit jednu rovnici typu (4.16). Tento
systém rovnic pro vSechny hladiny atomu vsak neni linedrné nezavisly. Proto
potfebujeme jesté jednu rovnici, abychom mohli takovy systém uzavtit. Ob-
vykle se pouziva rovnice zachovdni poctu cdstic (total number conservation
equation)

DPgas

;ni+ne—N— T (4.17)
V této rovnici N vyjadiuje celkovou ¢asticovou hustotu, £ je Boltzmannova
konstanta, 7' je teplota prostiedi a pg,, je tlak plynu. Elektronovou hustotu
n. muzeme urcit z rovnice zachovani naboje, vyjadiujici celkovou elektrickou
neutralitu latky, a NV stanovime pomoci velicin 7" a py,s. Teplotu 7" mizeme
urcit z rovnice zafivé rovnovahy, vyjadiujici zachovani celkového zarivého
toku, resp. v piipadé semiempirického modelu atmosféry mame T zadanu
napf. jako funkci sloupcové hmoty. Konecéné tlak plynu p,qs plyne z pohybové
rovnice 5

% V. (pvv) = —Vp + (4.18)
kde p je hustota latky, p je celkovy tlak a f jsou vnéjsi sily. Pro jednorozmérny
hydrostaticky pripad tak dostavame rovnici hydrostatické rovnovahy

dp

o 4.1
P Py, (4.19)

kterou s vyuzitim definice sloupcové hmoty (str. 29) pfepiSeme na tvar

dp
— = 4.20
jenz mé jednoduché teseni

p(m) = mg + p(0), (4.21)

kde bereme p = pg.s. V obecném piipadé se vSak celkovy tlak p sklada ze
t11 slozek - tlak plynu, turbulentni tlak a tlak zareni. Pro stacionarni piipad
(rychlosti nezavislé na case, 0v/0t = 0) dostaneme vyslednou rovnici ve
tvaru p + pv? = mg.

K celkovému feseni konecné potfebujeme znat fadu pomocnych vyrazi,
jako napf. defini¢ni vyrazy emisniho a absorpc¢niho koeficientu, které zavisi na
obsazeni hladin (skladaji se z jednotlivych pfispévku od ,vazané-vazanych*,
,vazané-volnych“ a ,volné-volnych pfechodi“), a proto potfebujeme znat
strukturu atomii. Rovnéz musime znat geometrii modelovaného jevu.
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Pojmem struktura atomti oznacujeme, kolik hladin a pfechodii bereme pfi
vypoctu v ivahu. To zalezi predevsim na tom, které spektralni cary a s jakou
presnosti chceme modelovat. Pro vodik se obvykle uziva pétihladinovy model
plus kontinuum, dévajici dostatecné presné vysledky pro spektralni ¢ary H,
a Hg [20]

Stanovit skute¢nou geometrii modelovaného erupé¢niho jevu je v podstaté
nemozné, proto se uziva rada zjednodusujicich geometrii, zejména model po-
lonekone¢éné atmosféry ¢ jednorozmérné planparalelni atmosféry (vrstvy).

Vysledny soubor rovnic tvofi vysoce nelinearni systém, jehoz feSeni je
znacné slozitym numerickym problémem. V soucasné dobé se k vypoctu ob-
vykle uziva metoda tzv. urychlenych lambda iteraci (accelerated lambda ite-
rations, ALI), jejiz princip je popsan napf. v [18] a v referencich zde uvede-
nych lze také najit podrobnosti.

4.2.2 Rychlosti v non-LTE vypoctech, aproximace uzi-
ta k jejich ziskani

Pro studium asymetrii spektralnich profild, které jsou disledkem makrosko-
pickych pohybt plazmatu, je nutné do vypoctu zavést rychlosti téchto po-
hybii.

Obecné se tyto rychlosti objevuji v rovnicich statistické rovnovahy (4.16),
v pohybové rovnici (4.18) a v tzv. profilu ¢ary ¢;; (line profile function),
ktery se vyskytuje v defini¢nich vztazich pro ,radiative rates“ (viz 4.16). Je

funkci frekvence v a smérového cosinu pu. Pro vertikalni rychlostni pole v méa

zavislost na p tvar
v

wij (1, v) = @i (v — %Vo) ; (4.22)
kde vq je frekvence stfedu ¢ary, ¢ je rychlost svétla. Protoze profil ¢ary vy-
stupuje téz ve vztazich pro emisni a absorpc¢ni koeficient, jsou rychlosti im-
plicitné pfitomny rovnéz ve zdrojové funkci a optické hloubce, tj. v rovnici
pfenosu zafeni. Podrobnéjsi informace 1ze nalézt napi. v [29] a [30].

Pro ptipad malych rychlosti, které neovliviiuji vyrazné excitacni a ioni-
za¢ni podminky v plazmatu, je mozné k vypoctu intenzity (pro jeji nésledné
srovnani s profily pozorovanymi s cilem ziskat pribéh vertikalniho rychlost-
niho pole v atmosféie) pouzit staticky non-LTE model pro zjisténi stavovych
parametri atmosféry a nasledné provést forméalni feseni rovnice pfenosu za-
feni s predepsanym pribéhem pole rychlosti.

Toto priblizeni jsme pro dalsi vypocty zvolili i my. Konkrétni postup je
pfevzat z ¢lanku [1]. Cilem vypoctu je zkonstruovat grid (,miiz“, ,soubor®;
fazovy prostor diskrétnich parametri, jejichz vzajemné kombinace popisuji
rizné mozné hodnoty zkoumaného systému) syntetickych profilti, které jsou
nasledné srovnavany s profily pozorovanymi. V nasem ptipadé se tedy jedna
o konstrukei gridu pro ¢aru H,. Tento grid je konstruovan pomoci non-LTE
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kédu vyvinutého Heinzelem ([17]). K vypoctu je uzita jednorozmérnd plan-
paralelni atmosféra v hydrostatické rovnovaze. Excitacni a ioniza¢ni rovno-
vahy pro atom vodiku jsou ziskdny soucasnym fesenim rovnice pifenosu za-
feni, rovnic statistické rovnovahy pro pétihladinovy vodik plus kontinuum
a rovnic zachovani poctu ¢astic a ndboje (viz predchozi ¢ast kapitoly). Vy-
sledny systém se fesi pomoci MALI (Multilevel Accelerated Lambda Iterati-
ons). Podrobnosti ohledné tohoto vypoctu je mozno najit v praci [1].

Tento vypocet umoznuje nalézt grid modeli erupéni chromosféry vari-
ovanim dvou vstupnich parametrii. Jako inicia¢ni je uzit F1 model slabé
erupce ([27]). Variovanym parametrem je my, jenz modifikuje sloupcovou
hmotnostni skalu referenc¢ni atmosféry, a AT, jenz modifikuje teplotni roz-
déleni v referencni atmosfére.

Pouzité vztahy jsou

m(ID) = my,(ID) +myg, (4.23)

[m1 — m(ID)|AT

T(ID) =T, (ID) + -

: (4.24)

kde index rm oznacCuje referenéni F1 model, sloupcova hmota m; urcuje
vysku v atmosfére nad kterou se pti vypoctu modifikuje teplota, I D oznacuje
hloubkové body semiempirického modelu.

Dalsim krokem vypoctu je zavedeni rychlostniho pole jako funkce optické
hloubky. Piredpokladany tvar tohoto pole je

2Vo

V(r) = m,

(4.25)
kde 7, oznacuje hloubku, ve které je rychlost rovna Vj. Pro 7 < 7, (vrchni
vrstvy chromosféry) se rychlost blizi 2V4, pro 7 > 7, (spodni vrstvy blizké
fotosfére) se rychlost blizi 0. Takovéto rychlostni pole je pouzivané pro po-
pis expandujici atmosféry [29] a pravdépodobné dobfe popisuje vypafovani
atmosféry v pribéhu erupce (viz kapitola 2.1) [1],[30]. Zaporné znaménko
rychlosti oznacuje pohyb vzhiiru. Ukazky pribéhu takovéhoto rychlostniho
pole jsou na obrazcich 4.4 a 4.5.

Obecny postup hledani priubéhu vertikalniho rychlostniho pole v erupcni
atmosféte s vyuzitim pfedchozich vztaht je nasledujici. V prvnim kroku
se zkonstruuje grid statickych modeli atmosféry variovanim parametri my
a AT. Kazdy pozorovany profil se nasledné srovnava s profily, jez odpovidaji
tomuto gridu, a pomoci metody nejmensich ¢tvercti se hleda nejlepsi shoda.
Pro takto nalezené parametry statické atmosféry se v dalsim kroku provede-
nim formalniho feseni RTE konstruuje dalsi grid, tentokrat jiz se zavedenym
rychlostnim polem (4.25). Parametry gridu jsou nyni Vj a 7,,,. Nakonec se opét
kazdy pozorovany profil pomoci metody nejmensich ¢tvercti srovné s timto
srychlostnim®“ gridem.
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Obréazek 4.4: Ukéazka pribéhu rychlostniho pole (4.25) s optickou hloubkou
pro jadro ¢ary H, v zavislosti na parametru 7, a pro Vi = 8 km s~!. Pfevzato
z [1].
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Obréazek 4.5: Ukéazka pribéhu rychlostniho pole (4.25) s optickou hloubkou
pro jadro c¢ary H, v zavislosti na parametru Vy a pro 7, = 0, 1. Pfevzato
z [1].

Tento postup je ¢asové tsporny, nebot plné non-LTE vypodty jsou pro-
vadény pouze pro ,staticky“ grid, ,rychlostni“ grid je konstruovan pomoci
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forméalniho feseni RTE pouze pro konkrétni parametry my a AT a ne pro
cely grid téchto parametri. Ovsem, jak jiz bylo zminéno, tento postup je
mozné pouzit pouze pro malé rychlosti, které vyrazné nepiekracuji termalni
rychlosti plazmatu, tj. pfiblizné pro rychlosti V' < 10 km™!, a které tak ne-
ovliviiuji excitacni a ioniza¢ni podminky v plazmatu; vice je mozno nalézt
v [30].

Konkrétni provedeni vypoctu, jez byl pravé popsan, a ziskané vysledky
jsou k nalezeni v kapitole 5.3.
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Kapitola 5

Zpracovani dat

5.1 Radiova a rentgenova data

Data z téchto spektralnich obort slouzi pouze jako data doplinkova. Jejich vy-
znam spoc¢iva v tom, ze pokud mame v pritbéhu erupce zaznamenan zvyseny
tok radiového ¢i rentgenového zafeni, mizeme usuzovat na pritomnost po-
hybu nabitych supratermélnich svazki castic. Tj. zejména rentgenové zateni
umoziiuje pomérné spolehlivé rozlisit jednotlivé faze (impulzni a graduélni)
erupce.

Pozorovani v rentgenovém oboru byla pofizena druzici GOES (Geostati-
onary Operational Enviromental Satellite), jejiz data jsou pfistupnd na in-
ternetu [48].

Data v radiovém oboru byla ziskdna na slunecnim oddéleni Astronomic-
kého ustavu AV CR v Ondrejové, kde se provadi radiova pozorovani ve tfech
pasmech. Radioteleskop RT3 pracuje na frekvenci 3,0 GHz s ¢asovym rozlise-
nim 10 ms a radioteleskopy RT4 a RTS5 pozoruji na frekvencich 2,0 - 4,5 GHz
resp. 0,8 - 2,0 GHz s ¢asovym rozlisenim 100 ms a s vyuzitim 256 frekvenc-
nich kanéla (viz [47]). Radiovy tok v téchto frekvencich je pravé z oblasti
chromosféry a nizké korony, kde jsou pozorovany erupce.

5.2 Opticka data

Opticka data byla ziskdna z archivu sluneéniho oddéleni Astronomického
tstavu AV CR v Ondfejové, kde se jiz od roku 1958 nachazel mnohoka-
merovy slunecni spektrograf (Multichannel Flare Spectrograph, MFS). Tento
pristroj slouzil az do c¢ervna lonského roku, od cCervence ho na slunecnim
oddéleni nahradil nové modernizovany ptistroj HSFA2 (Horizontal-Sonnen-
Forschungs-Anlage, viz [46]).

Parametry MFS byly zvoleny tak, aby bylo mozno ve velmi kratkych
expozicnich ¢asech snimat soucasné spektra slunecnich erupci a protuberanci
ve vybranych spektralnich oblastech a diagnosticky dilezitych spektralnich

37



Obrazek 5.1: Schéma MFS. Ptevzato z [46].

¢ardch. Podrobnosti o MFS je mozné najit v [35]. Na obrézku 5.1 je vidét
schéma tohoto pfistroje.

Paprsek slunecniho svétla po priichodu coelostatem dopadéa na sférické
zrcadlo (1) s primérem 230 mm a ohniskovou vzdéalenosti 1350 cm. Poté se
odrazi od rovinného zrcadla (3) a vytvaii v ohniskové roviné, kde je umis-
téna i Stérbina spektrografu (B), obraz Slunce o priméru 1256 mm (pri-
mérné hodnota, jez se v pribéhu roku méni). Po prichodu $térbinou, jejiz
pouzivana Sitka je 53 um, dopada svétlo na zrcadlo koliméatoru s parame-
try 230 mm/850 cm, a po dalsim odrazu od rovinného zrcadla dopadé na
miizku (2). Miizka ma rozméry 90 mm x 100 mm a 600 vrypt na milimetr.
Maximum koncentrace svétla je nastaveno do druhého pravého radu.

Na pocatku devadesatych let byl tento pfistroj podstatné modernizovan
[26] a misto fotografickych kamer byl nainstalovan systém cernobilych CCD
detektori. Rozméry ¢ipt kamer jsou 6,4 mm X 4,8 mm. Kamery obvykle
pracuji s frekvenci 25 snimkil za sekundu a expozi¢ni doba, jez se nasta-
vuje vnitini elektronikou kamer, se pohybuje v rozmezi 1/10000 s az 1/50 s.
Typicky vystup z ondfejovského MFS je vidét na obrazku 5.2. Vystup je
tvofen smésovacem ze 4 CCD kamer. Jde o profily spektralnich ¢ar H,, Hg,
Ca II 8542 A a o tzv. slit-jaw snimek. Na tomto snimku je zobrazena ta Gast
slune¢ni chromosféry, pres kterou prochézi stérbina spektrografu, tj. mizeme
presné vidét, jaka cast slunecniho povrchu je zodpovédna za jaky spektralni
profil. Tento snimek vznika odrazem svétla od planparalelni sklenéné desticky
s propustnou Stérbinou, kterou byla nahrazena klasicka stérbina. Odrazené
svétlo pak prochazi tzkopasmovym H, filtrem (4) a je zaznamenano CCD
kamerou.
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Slit-jaw CaB542

Obrézek 5.2: Vystup z ondiejovského MFS. Prevzato z [46].

Takovyto vystup je spolecné s iidaji o datu a dobé pozorovani zazname-
navan na videokazetu. V této podobé jsou data v Ondfejové archivovana.

5.2.1 Digitalizace a zpracovani dat pomoci softwaru

IDL

Prvnim krokem pti vybéru dat pro dalsi zpracovani bylo srovnani ¢asovych
zdznamu optickych [46] a radiovych [47] pozorovani a vybér téch zaznami,
které se prekryvaly. Dalsim krokem pak bylo prohledani archivu videokazet
a vybér zaznamu erupci vhodnych ke zdigitalizovani.

Digitalizace videosignalu znamena prevod analogového zaznamu videa do
digitalni formy pomoci tzv. grabberu. Technické podrobnosti je mozno najit
napf. v [3]. Takto mizeme ziskat jednotlivé snimky zdznamu erupce, jez jsou
vhodné k dalsimu zpracovani.

Ke zpracovani zdigitalizovanych snimkt se vyuziva software vyvinuty na
sluneénim oddéleni Astronomického tustavu AV CR v programovacim ja-
zyce IDL (Interactive Data Language [50]). Jednéd se o programy calib.pro,
zlook.pro a uprava.pro. Autorkou posledni verze programu je Eva Havlickova
46].

Hlavnim problémem dat pofizenych pomoci MFS je jejich kalibrace, tj.
prevod zaznamenanych pfistrojovych veli¢in na realné pouzitelné fyzikalni
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veliciny. Musime tedy provést kalibraci vinovych délek a kalibraci intenzit.
K tomuto ucelu slouzi pravé program calib.pro.

Kalibrace vlnovych délek je zavisla na tzv.disperzni krivce, ktera je defi-
novana jako vztah mezi polohou pixelu v meridionalni roviné snimku zis-
kaného danou kamerou a vlnovou délkou A\ snimaného zareni. Tato zavislost
je obecné nelinearni, avSak v pripadé MFS jsou velikosti CCD ¢ipi kamer
ve srovnani s jejich vzdalenosti od mtizky natolik malé, ze lze predpokladat
disperzni kiivku tvaru

A=cx+cy. (5.1)

Koeficienty c¢; a ¢y jsou urceny polohou kamery a optickou soustavou pired
kamerou. Tyto koeficienty se stanovuji z libovolného spektralniho profilu klid-
ného Slunce. Urcuje se pozice dvou terestrickych car vody se znamou vlno-
vou délkou, jez se promitaji do blizkosti zkoumanych spektralnich car (H,,
Hg nebo Ca II 8542 A; napt. pro H, se jedna o ¢ary s vlnovymi délkami
6560,555 A a 6564,206 A).

Kalibrace intenzit se urc¢uje pomoci tzv. kalibracni krivky, coz je prevodni
vztah mezi intenzitou svétla vstupujici do spektrografu a odezvou snima-
ciho systému. Pro dobrou kalibraci intenzit je tieba, aby na zkoumaném
obrazku bylo spektrum klidného Slunce, které se sniméa pies skalu zeslabuji-
cich klinti o zndmé optické hustoté. Jejich vyznam je ten, ze umoziuji ziskat
vice bodt, kterymi se kalibra¢ni ktivka proklada. Kdyby se kliny nepouzi-
valy, znali bychom pouze dva body kalibra¢ni kfivky urcené z profilu klidného
Slunce - jeden z hodnoty kontinua a druhy ze stfedu cary.Priklad kalibracni
kiivky ziskané s pomoci skaly zeslabujicich klind je na obrazku 5.3.

Tvar kalibra¢ni kiivky, tj. funkéni zavislost odezvy kamery [ na intenzité
dopadajiciho svétla I, je vyrobcem kamery udavana ve tvaru

[=(AL;+ B). (5.2)

V tomto vztahu v udava tzv. gamma korekci, kterd upravuje linearni ode-
zvu kamer vhodné pro citlivost lidského oka, jez vniméa signal na obrazovce
nelinearné. Konstanty A a B urcuji tvar této zavislosti. Jelikoz vsak chceme
ziskat hodnoty intenzity svétla, jez do detektoru vstupuje, urcujeme zavislost

Ii=f7'(1). (5:3)

Tj. ke kazdému signalu odezvy I prifazujeme funkéni hodnotu I, ktera signél
vybudila. Kombinaci vztahti 5.2 a 5.3 dostaneme

Iy=al’+c. (5.4)

Hodnota I; se udava v procentech lokalniho kontinua pro thel O, coz je tihel
mezi norméalou ke slune¢nimu povrchu v daném misté a zornym paprskem
pozorovatele (tj. normélou k povrchu v misté stiedu slunecniho disku).
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Obrazek 5.3: Priiklad kalibrac¢ni kiivky pro oblast H, urcené za pouziti skaly
zeslabujicich klinii o znamé optické hustoté.

Vstupem do programu calib.pro je tedy zpracovavany zdigitalizovany sni-
mek sluneéni chromosféry, vystupem jsou koeficienty disperzni (c;,c2) a ka-
libraéni (a,b,c) kiivky.

Tyto koeficienty tvoii (spolené s pfislusnym snimkem) vstup do dalsiho
programu, xlook.pro, ktery slouzi k vybéru konkrétniho mista, jehoz profil nas
zajima. Vystupem z tohoto programu je spektralni profil ulozeny ve forméatu
FITS (Flexible Image Transport System).

Poslednim krokem procedury ziskavani spektralnich profilii je odecteni
urovneé tzv. rozptyleného svétla, jez muze byt znacné vysoka. Pod pojem roz-
ptylené svétlo rozumime parazitni svétlo snizujici kvalitu vyslednych pozo-
rovani, které do spektrografu vnika z okoli, ¢i svétlo, které vznika piimo ve
spektrografu, napi. rozptylem na prachovych casticich. K odecteni rozptyle-
ného svétla slouzi program uprava.pro. Tento program umoznuje pohybovat
celym profilem ve sméru os = a y (tj. ve sméru A a I), pfendsobovat spekt-
ralni profil uréitou hodnotou ¢i korigovat tzv. linedrni rist (odchylka kontinua
profilu od vodorovné hladiny zptisobena rozptylenym svétlem). V praxi pro-
bihé& korekce rozptyleného svétla nasledovné. Pomoci programu si nacteme
spektralni profil klidného Slunce, ktery pochazi z oblasti blizké zkoumanému
profilu. Tento klidny profil pak pomoci tprav, které program dovoluje, korigu-
jeme tak, aby se co nejvice shodoval s referenénim profilem klidného Slunce
pro danou oblast, tzv. Davidovskym profilem (viz [7]). Stejné tpravy pak
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Obrazek 5.4: Ukéazka profilu klidného Slunce pred (¢arkovand ¢éra) a po
(plné ¢ara) odstranéni rozptyleného svétla. Teckované je na obrazku zobrazen
referen¢ni (tzv. Davidovsky) profil klidného Slunce.

provedeme i se zkoumanym profilem. V praxi se nam nejvice osvédcil postup
korekce linearniho ristu, pfenasobeni urCitym koeficientem a odecteni (tj.
posun celého profilu ve sméru osy y) prislusné hodnoty rozptyleného svétla.
Ukézka korigovaného a nekorigovaného profilu je na obrazku 5.4.

5.3 Zpracované erupce, vysledky

Postupem uvedenym v predchozi c¢asti byly vybrany a zdigitalizovany cel-
kem 3 erupce. Jejich prehled je v tabulce 5.1. V této tabulce je postupné
uvedeno datum, ¢as pozorovani dané oblasti na ondfejovském MFS (¢as O.),
dale cas trvani erupce a cas, kdy erupce dosahovala maximéalni intenzity
dle NGDC (National Geophysical Data Center) [49], ¢as trvani erupce a ¢as,
kdy erupce dosahovala maximalni intenzity v rentgenovém oboru (dle GOES,
[48]), oznaceni aktivni oblasti dle NOAA (National Oceanic and Atmospheric
Administration), soufadnice erupce a importance (dle NGDS) a t¥ida erupce
(dle GOES). Erupce ¢.1 byla vybrana kvili vyraznym asymetriim patrnym
jiz z predbézné prohlidky archivovaného zaznamu, erupce ¢.2 a ¢.3 byly vy-
brany kvili vhodné pozici blizko stfedu slune¢niho disku (cosf = 0,8; 0 je
thel mezi pozici erupce a stfedem slunecniho disku), protoze pro tuto po-
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Cislo 1 2 3
Datum 02.04.2001 | 05.08.2003 10.08.2003
Cas O. [UT] | 10:08-12:06 | 09:06-09:33 | 10:15-10:45
Cas N. [UT] | 10:06-10:42 | 09:08-09:28 | 10:16-10:25
11:00-12:30
Max N. [UT] | 10:10 09:14 10:21
11:13
Cas G. [UT] | 10:04-10:20 | - 10:11-10:31
10:58-12:05 | -
Max C. [UT] | 10:14 - 10:20
11:36
NOAA 9393 0421 0425
Pozice N16 W60 S06 W33 S06 W36
N16 W62
Importance | IN SF SF
1F
Trida X1.4 - C3.5
X1.1

Tabulka 5.1: Ptehled zdigitalizovanych jevi. Postupné je uveden cas pozo-
rovani dané oblasti na ondfejovském MFS (¢as O.), ¢as trvani erupce a ¢as
maxima dle NGDC (¢as N., max N.), ¢as trvani erupce a ¢as maxima v rent-
genovém oboru dle GOES (¢as G., max G.), oznaeni aktivni oblasti dle
NOAA, soufadnice erupce a jeji importance (dle NGDC). Poslednim udajem
je tfida erupce (dle GOES).

zici jiz existoval grid statickych H, profili (viz oddil 4.2.2). U erupce ¢.1
jsou v tabulce u ¢ast, pozice, importance a tfidy uvedeny dva udaje, nebot
ve skutecnosti se jednalo o dvé erupce, nasledujici v jedné oblasti tésné po
sobé. Z téchto efektu jsme nakonec pro dalsi zpracovani (kalibrace a korekce
rozptyleného svétla) vybrali jevy ¢.1 a ¢.3. Jev ¢.2 jsme déle nezpracovavali,
protoze po prohlidce predbézné ziskanych profili zde nebyly patrné zadné
asymetrie. Kalibraci vlnovych délek a intenzit a korekci rozptyleného svétla
jsme tedy provedli (postupem uvedenym v pfedchozim oddilu) pro erupce
¢.1 a ¢.3. Ve vysledku jsme pro erupci ¢.1 obdrzeli 85 profil pokryvajicich
casovy usek zhruba 10:08 az 11:53 UT a pro erupci ¢.2 jsme ziskali 26 pro-
filt pokryvajicich ¢asovy tusek zhruba 10:15 az 10:30 UT. Ukéazky zaznami
z ondfejovského MF'S jsou pro tyto dvé resp. tfi erupce na obrazcich 5.5, 5.6
a 5.7. V obrazové priloze je mozno najit celkovy rentgenovy tok ze Slunce
v dobé zpracovavanych jevil.

43



Obrazek 5.7: Ukazka erupce ze dne 10.8.2003
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5.3.1 Ziskana rychlostni pole — non-LTE vypocty

Dalsim krokem bylo provedeni srovnani pozorovanych profili, ziskanych pru-
mérovanim pies celou oblast daného erupéniho jadra, s gridem syntetickych
profild ziskanym pomoci non-LTE vypoctu, ktery byl obecné popsan v oddilu
4.2.2. Nejprve jsme pozorované profily srovnali s gridem H, profild odpovi-
dajicich statickym modeliim erupcni atmosféry. Grid byl ziskan modifikaci
parametri mgy a AT. Syntetickych profili bylo celkem 23 x 26 = 598, tj. 23
hodnot mg v rozsahu —10~* az +1072 gem =2, s krokem 5.1075 gem ™2, a 26
hodnot AT v rozsahu —700 az 4500 K, s krokem 50 K. Syntetické profily byly
pocitany pro dvé pozice na Slunci, tj. pro cosf = 0,45 a cosf = 0,8. Prvni
odpovida erupci ¢.1, druhéa erupci ¢.3. Ve vysledku jsme tak méli dva soubory
syntetickych profildi, z nichz kazdy byl srovnavan s pozorovanymi profily z pti-
slusné erupce. Vypocty syntetickych profilti braly v tivahu mikroturbulentni
a Starkovské rozsiteni spektralnich ¢ar. Nakonec byla provedena konvoluce
s gaussovskym profilem polositky 0,20 A (pro ¢aru H, odpovida 7 kms™1),
s cilem simulovat makroturbulentni rozsifeni a instrumentalni efekty (viz [1]).
Tyto gridy jsme ziskali od dr. Berlickiho®.

Srovnavani pozorovanych a syntetickych profili bylo provedeno metodou
nejmensich ¢tvercti pomoci programu srovnani.pro, ktery jsme si k tomuto
ucelu vytvorili v programovacim jazyce IDL. Tento program pocita rozdily
intenzit pozorovaného profilu a kazdého z 598 syntetickych profili. Rozdily
jsou pocitany pro 161 bod vlnovych délek, které pokryvaji interval ptiblizné
6562,03 A az 6563,63 A, tj. —0,8 A az +0,8 A. Syntetické profily ¢ary H.,
existuji pro rozsah zhruba +£2 A, p¥i srovnavacim vipoétu vSak bylo nutno
provést ,,odifznuti“ blendu zptisobeného terestrickou ¢arou vody 6564,206 A,
a proto je zde uvaZovan pouze rozsah 0,8 A v okoli ¢ary H,,. Matematicky
je mozno pro n-ty synteticky profil definovat celkovy rozdil v intenzitach jako

161

Xo =Y (I = L"), kde n =1,...,598. (5.5)
i=1

I°% je intenzita pozorovaného a I, intenzita syntetického profilu. Posledni

¢asti tohoto kroku je nalezeni minima mezi souborem hodnot 2. Dostdvame

tak mezivysledek v podobé parametri mg a AT, které odpovidaji syntetic-

kému profilu s nejmensi hodnotou x?2, a které urcuji staticky model chromo-

stéry.

Bohuzel pro erupci ¢.1 se nepodafilo najit dobrou shodu mezi pozoro-
vanymi a syntetickymi profily, ziskané hodnoty y? jsou piilis vysoké — pro
dobrou shodu je zapotiebi, aby x? déleny po¢tem uvazovanych ,stupii vol-
nosti“ (tj. po¢tem uvazovanych vlnovych délek) byl fadové 1 [43]. Tato pod-
minka je pomérné dobfe splnéna pro erupci ¢.3, viz tabulka 5.2. Naopak pro

LObservatoire de Paris, Section de Meudon, France; Astronomical Institute of the
Wroctaw University, Wroctaw, Poland

45



Jadro | Cas [UT] | x%/161 | mg [gem™2] | AT [K]
1 10:15:41 1,99 0,00070 -500
2 10:17:15 6,13 0,00100 -300

10:19:01 9,39 0,00100 -250

10:22:35 | 5,98 0,00095 | -300
10:24:05 | 4,02 0,00090 | -350
10:28:45 | 2,56 0,00065 | -500

10:29:04 3,01 0,00085 -450
3 10:17:15 2,60 0,00030 -700
10:19:01 2,38 0,00060 -700
10:21:26 1,81 0,00055 -500

10:22:35 | 3,14 0,00040 | -550
10:24:05 | 2,85 0,00060 | -400
10:29:04 | 6,16 0,00035 | -700

4 | 10:15:38 | 3,04 0,00085 | -500

10:16:21 | 4,57 | 0,00090 | -400
10:17:29 | 3,68 0,00090 | -450
10:18:34 | 2,66 0,00085 | -450
10:19:43 | 3,29 0,00055 | -550
10:21:31 | 3,69 0,00070 | -450
10:22:41 | 2,84 0,00050 | -550
10:28:54 | 3,28 0,00060 | -600
10:30:38 | 4,65 0,00050 | -700

Tabulka 5.2: Parametry mg a AT statického modelu erup¢ni atmosféry zis-
kané vypoctem nejlepsi shody pozorovaného a syntetického profilu, erupce
¢.3. Pozice jader jsou znézornény na obrazku 5.7.

erupci ¢€.1 se ziskané hodnoty pohybuji v rozmezi pfiblizné 20 az 100, tj. jsou
radoveé 10-krat az 100-krat horsi. Pravdépodobné piiciny jsou diskutovany
v nasledujici kapitole. Z dalsiho vypoctu jsme proto erupci ¢.1 vyloucili.
Ziskané hodnoty parametrii pro erupci ¢.3 je mozno najit v tabulce 5.2.
Na obrazcich 5.8 resp. 5.9 je zaznamenan casovy vyvoj téchto parametri
pro jadra ¢.2, ¢.3 a ¢.4 (viz obréazek 5.7). Srovnani pozorovanych a teoretic-
kych profilil je mozno najit v ptiloze, viz obrazky 6.6 az 6.16. Pro jadro ¢.1
byl zpracovavan profil pouze pro ¢as 10:15:41, nebot v dalsich ¢asech, kdy
byly ziskdny profily této oblasti, jiz bylo toto jadro velmi slabé (viz obrézky
v ptiloze) — profily byly prakticky srovnatelné s profilem klidného Slunce.
Veli¢iny my a AT ziskané v predchozim kroku slouzi jako vstupni pa-
rametry kroku nésledujiciho (ten jsme provadéli uz pouze pro erupci ¢.3).
Do vypoctu se nyni zavadi rychlostni pole 4.25 zavislé na optické hloubce
ve stfedu c¢ary H,. Pro konkrétni model atmosféry se tak konstruuje novy
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Obrézek 5.8: Casovy vyvoj parametru mg. Pozice jader jsou znazornény na
obrazku 5.7.
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Obrézek 5.9: Casovy vyvoj parametru AT. Pozice jader jsou znazornény na
obrazku 5.7.

soubor profild, jehoz parametry jsou nyni 7, a Vy (viz oddil 4.2.2). Popu-
lace hladin a elektronové hustoty jsou brany z predchoziho vypoctu statické
atmosféry. Takto ziskané profily jiz vykazuji asymetrie v disledku dopple-
rovskych posuvi zptisobenych pohyby hmoty. Pro kazdy analyzovany profil
ziskavame novy,,rychlostni®, grid 21 x 41 = 861 profill, jez odpovidaji mo-
delim atmosféry se zavedenym rychlostnim polem. Pro konstrukci tohoto
gridu se uziva 21 hodnot log 7, v rozmezi —1,0 az +1,0, s krokem 0,1, a 41
hodnot Vj v rozmezi —10,0 km.s™* az +10,0 km.s™!, s krokem 0,5 km.s~!.
Ziskané syntetické profily byly opét konvolvovany s gaussovskym profilem
polositky 0,20 A (viz piedchozi krok). Ve vysledku jsme tak méli 21 soubort
syntetickych profili (pozorovanych profili je celkem 22, pro dva tyto pro-
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Jadro | Cas [UT] | x%/161 | log 7, | Vo [km.s™!]
1 10:15:41 1,95 —0,4 —1,25
2 10:17:15 3,85 +1,0 +0,63
10:19:01 0,45 +1,0 +2,50
10:22:35 3,82 +1,0 +1,25
10:24:05 | 2,82 | 41,0 | 0,63
10:28:45 | 1,62 | —0,2 | +5,00
10:29:04 2,10 -0,9 +12,50
3 10:17:15 1,96 —0,8 —1,88
10:19:01 2,05 -1,0 +9,38
10:21:26 1,77 —0,6 +3,13
10:22:35 | 2,01 | 40,5 | 42,50
10:24:05 | 187 | —0,7 | +6,25
10:29:04 2,17 +1,0 +2,50
4 10:15:38 2,35 -1,0 +12,50
10:16:21 3,68 +1,0 +0,63
10:17:29 2,67 -0,9 +12,50
10:18:34 1,94 —-0,9 +12,50
10:19:43 | 187 | 40,1 | 5,00
10:21:31 2,26 —0,7 +11,87
10:22:41 1,60 +0,2 +3,75
10:28:54 1,84 +0,3 +6,25
10:30:38 1,54 +1,0 +5,63

Tabulka 5.3: Parametry log 7,, a V{ definujici vertikalni rychlostni pole zis-
kané vypoctem nejlepsi shody pozorovaného a syntetického profilu, erupce
¢.3. Pozice jader jsou znézornény na obrazku 5.7.

fily byly nalezeny shodné parametry statické atmosféry), z nichz kazdy byl
srovnavan s prislusnym pozorovanym profilem. Vypocty syntetickych profili
opét provedl dr.Berlicki.

Konec¢nou fazi vypoctu bylo opétovné srovnani pozorovanych a synte-
tickych (,,nyni rychlostnich®) profilti. Pro srovnani se opét pouziva metoda
nejmensich ¢tverci — program srovnani.pro.

Vysledné parametry ziskané vypocétem nejlepsi shody pozorovanych a syn-
tetickych profild je mozno najit v tabulce 5.3. Protoze se predpoklada kolmost
tokll plazmatu k povrchu Slunce, je v této tabulce u parametru V) uvadéna
hodnota korigovana pro danou pozici erupce, tj. cos § = 0,8. Srovnani po-
zorovanych a teoretickych profili je opét mozno najit v ptiloze, viz obrazky
6.6 az 6.16.

V tabulce 5.3 je téZ uvedena hodnota Y2, jez v tomto kroku musi byt
mensi nebo alespon stejné jako v kroku predchozim — jak vidno, pro vSechny
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Obrézek 5.10: Casovy vyvoj vysledné rychlosti V, ziskané srovnanim pozo-
rovanych a syntetickych profili. Pozice jader jsou znazornény na obrazku
5.7.

profily je toto splnéno®. Casovy vyvoj vysledné rychlosti V; pro jadra ¢.2, &.3
a ¢.4 je znadzornén na obrazku 5.10.

Konec¢né parametry V) a 7, slouzi ke stanoveni vysledného rychlostniho
pole ve tvaru 4.25. Priibéh téchto rychlostnich poli pro jednotliva jadra v za-
vislosti na optické hloubce ve stiedu cary H, je ukazan na obréazcich 5.11

resp. 5.12.
3 Jadro &.14
57 —
! ]
E ok 10:15:41
= 7 |
> | |
_5— —
L Lol f Lol f M| f MR | f Lo
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T

Obrazek 5.11: Prubéh vertikalniho rychlostniho pole pohybujicitho se
plazmatu v zavislosti na optické hloubce ve stiedu cary H, pro jadro ¢.1.
Cas pozorovani je vyznacen na obrazku.

2 Nesplnéni této podminky vedlo k odhaleni nekonzistentnosti mezi ,statickym“ a
,rychlostnim® gridem, jez musela byt odstranéna, a tedy k celkovému pozdrzeni této prace.
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Obrazek 5.12:

plazmatu v zavislosti na optické hloubce ve stiedu ¢ary H, pro jadro ¢.2,

Pribéh vertikalniho rychlostniho pole pohybujiciho se

¢.3 a ¢.4. Casy jednotlivych pozorovani jsou vyznaceny na obrazku.
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5.3.2 Ziskana rychlostni pole — bisektory

Jak jiz bylo popsano ve 4. kapitole, 1ze ke studiu asymetrii profili spektralnich
¢ar rovnéz pouzit metodu bisektori. Z tohoto diivodu jsme v programovacim
jazyce IDL [50] napsali program bisec.pro, ktery umoziiuje vypocet bisektort
pro prakticky libovolny profil spektralni ¢ary, tj. jak pro emisni tak pro ab-
sorp¢ni profil. Podminkou samoziejmé je, aby zkoumany profil nebyl pfilis
»plochy* (viz ¢ast 4.1.1), a aby tedy existovala oblast, ve které je principialné
mozno bisektory pocitat.

Program funguje nésledujicim zptisobem. Uzivatel si zvoli profil, u kterého
chce spocitat bisektory a nac¢te ho do programu. Program pracuje se soubory
FITS ziskanymi pomoci programu zlook.pro (viz ¢ast 5.2.1). Déle si uzivatel
zvoli hladiny intenzity, mezi kterymi chce spocitat bisektory, a spusti vlastni
vypocet. Program nasledné ke kazdému bodu (ktery se nachazi ve zvoleném
intervalu intenzit) levé ¢asti profilu najde bod na stejné hladiné intenzity,
tentokrat z pravé ¢asti profilu. Pokud se na stejné hladiné intenzity zadny
bod pravé ¢asti profilu nenachézi (coz je vétsinovy ptipad), jsou vybrany dva
nejblizsi body, mezi kterymi je provedena interpolace, jejimz vysledkem je
bod lezici na stejné hladiné intenzity jako bod z levé casti profilu. Nasledné
je proveden vypocet bisektorti dle vzorce 4.2, a to pro kazdou dvojici takto
ziskanych bodl. Nakonec jsou ziskané hodnoty bisektorit pomoci Dopple-
rova vztahu 3.1 prepoéteny na kms—!. Ziskané vysledky jsou zobrazeny jak
v podobé grafické (pfimo v pracovnim okné programu), tak v podobé tex-
tové. Stejné tak je mozno vysledky ulozit — bud jako prosty text nebo jako
obrazek ve formatu PS.

Program umoznuje provadét vypocty celkem pro tti spektralni ¢ary, a to
pro H,, Hs a Ca IT 8542 A.

Chyby vyslednych hodnot (bereme-li v ivahu pouze chyby vznikajici pfi
vlastnim vypoctu v programu a ne chyby, jez vznikly pfi predchozim zpra-
covani profild, tj. chyby vzniklé pfi kalibraci prvotniho snimku apod.) jsou
vyhradné chybami vznikajicimi pfi interpolaci. Zalezi tak pouze na ,hustoté®
bodi zpracovavaného profilu (zanedbame-1i nepatrné chyby zaokrouhlovaci).
Se vzrustajicim poctem bodt, které tvori profil, hodnota nepiesnosti vypo-
¢tu klesa. Pro snimky ziskané ondfejovskym piistrojem MFS (viz str. 37)
a zpracované pomoci programu zlook.pro, tj. snimky profilid, kdy na jeden
A spektra pripada cca 35 bodtl, se maximalni hodnoty chyb mohou pohybo-
vat aZ okolo 1,2 kms™?.

Program je tvofen pomoci tzv. widgets, procedur, jez umoznuji vytvorit
grafické uzivatelské rozhrani a jez jsou pfimo implementovany v programo-
vacim jazyce IDL, a umoznuje tak pifimé a pohodlné ovladani pomoci mysi.
Ukazka pracovni obrazovky a vystupu z programu je na obrazku 5.13.

K praktickému pouziti programu je jesté nutno dodat, ze uzivatel musi
dévat pozor na tzv. blendy, zptisobené nap¥. terestrickymi ¢arami vody, nebot
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Obréazek 5.13: Pracovni obrazovka programu bisec.pro. Tlac¢itko File slouzi
k nacitani zkoumanych profili, tlacitko Settings k nastavovani hladin in-
tenzity mezi kterymi jsou pocitany bisektory, tlacitko Calculate ke spusténi
vlastniho vypoctu, ktery je mozno provadét pro tii spektralni ¢ary — H,, Hg
a Ca II 8542 A. Vysledky je mozno ukladat jako text (tlacitko Save Data)
nebo jako obrazek (tlacitko Save PS).

tyto program neumi automaticky odhalit a vysledky tak mohou byt nepresné.

Bohuzel ne vsechny profily bylo mozno pomoci metody bisektori vyhod-
notit. Divodem byla pravé zminovana ,plochost” nékterych profili; ve vy-
sledku jsme tedy mohli pomoci programu bisec.pro zpracovat 14 profili z 22.
Grafické vysledky je mozno najit v pfiloze — obrazky 6.17 a 6.18. Z téchto
obrazki je také jasné patrné, proc je tfeba davat pozor na blendy zpiisobené
terestrickymi ¢arami vody apod. — u hodnot odvozenych bisektori diky témto
blendtim dochézi k riznym posuntim a nerealistickym skokovym zménam, jez
mohou byt i velmi vyrazné. Tento problém se da (spole¢né s problémem plo-
chosti) fesit ode¢tenim profilu klidného Slunce od profild zkoumanych (tzv.
rozdilové profily) — vzhledem k tomu, Ze blendy maji prakticky u vSech pro-
fili zhruba stejnou hodnotu, dochazi pfi odecteni profili k jejich témér upl-
nému vymizeni nebo alespon vyraznému zmenseni. Toto odecitani vSak lze
pouzit pouze za urcitych zjednodusujicich predpokladi, jez jsou konkrétné
popsany v predchozi kapitole v ¢asti 4.1.1. O splnéni téchto predpokladi se
1ze presvédéit pomoci metody vyplnéni absorpcnich ¢ar (Method of Filling up
the Absorption Lines, [34]), jeZ byla zminéna pravé v ¢asti 4.1.1, avSak pro
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Jadro | Cas [UT] | V; [km.s™!] | Vj [km.s™!]
2 10:17:15 - +10,5 !
10:19:01 - +12,5 !
10:22:35 - 12,5 |
10:28:45 +6,0 +4,5 !
3| 10:17:15 0,0 155 |
10:19:01 | +6,0 445
10:21:26 | 42,5 46,0 |
10:22:35 +3,5 +4,0 !
10:24:05 | 45,5 425 |
10:29:04 |  +3,0 44,0 !
4 | 10:1943 | 46,0 135 |
10:22:41 | +4,0 43,0 !
10:28:54 +6,5 +3,5 |
10:30:38 +5,5 +3,5 |

Tabulka 5.4: Hodnoty rychlosti odvozené pomoci metody bisektorti pro vy-
brané profily erupce ¢.3. Pozice jader jsou zndzornény na obrazku 5.7. V;
znaci rychlost odvozenou pro jadro cary H,, Vi pak rychlost odvozenou pro
kridla této ¢ary. Pomoci ! jsou oznac¢eny hodnoty, jez jsou pravdépodobné ne-
realné, a to diky blendu terestrické ¢ary vody 6564,206 A, jez se v profilech
objevuje. Podrobnéjsi komentar viz text.

nami zpracovavana data z ondfejovského ptistroje MFS neni mozné tuto me-
todu pouzit, nebot vyzaduje zdznam alespori nékolika dalsich spektralnich
car z blizkého okoli ¢ary H, — zaznamenavany rozsah vlnovych délek neni
u tohoto pristroje dostate¢ny. Proto jsme byli nuceni od pouziti rozdilovych
profild upustit.

Kromé grafické podoby je mozno ziskané vysledky nalézt v tabulce 5.4.

! ziskané pro jadro a pro kiidla

Jsou zde uvedeny hodnoty bisektort v kms™
cary H,. Vysledné rychlosti jsou opét modifikované pro danou polohu erupce,
tj. cos 8 =0, 8.

Za jadro cary byla zvolena oblast o priblizném rozsahu vinovych délek
40,2 A okolo laboratorni hodnoty stiedu ¢ary H,. V tomto rozsahu vlno-
vych délek resp. v intervalu jim odpovidajicich hladin intenzit jsme urcili
hodnoty bisektorti, v tabulce pak je uvedena primérna hodnota opravena
o pfislusnou polohu erupce a zaokrouhlena na poloviny kms™!. Pro kiidla
byly hodnoty urceny analogicky, a to pro hladiny intenzit odpovidajici vilnové
délce pfiblizné 1,5 A.

Vybrané rozsahy vlnovych délek byly zvoleny s ohledem na kontribucni
funkce F1 modelu pfevzaté z prace [31]. Bylo by samozfejmé vhodnéjsi, aby
rozsahy byly brany s ohledem na kontribu¢ni funkce presné prislusejici da-
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nému profilu (jez by bylo mozno spocitat pomoci metody non-LTE vypocti
z parametri mgy a AT odvozenych v ¢asti 5.3.1), ovSem s ohledem na spise
orienta¢ni vysledky (jejichz spolehlivost bude diskutovana v néasledujici ka-
pitole) metody bisektori se domnivame, zZe zvolené pifibliZeni je dostatecné.

Nakonec je nutno si uvédomit, ze vSechny ziskané hodnoty odvozené pro
kiidlo ¢ary jsou pravdépodobné neredlné, a to pravé z diivodu blendu terest-
rické ¢ary vody 6564,206 A. Pro prvni tii profily (jez jsou uvedeny v tabulce
5.4), pro které prevladala emise (viz obrazek 6.17), by redlné hodnoty mély
byt vétsi — ziskané hodnoty bisektori jsou diky blendu posunuty smérem
k nulové hodnoté rychlosti. Ve zbyvajicich profilech naopak prevladala ab-
sorpce, a tudiz jsou ziskané hodnoty posunuty smérem opa¢nym — realné
hodnoty jsou pravdépodobné nizsi. S ohledem na velikost zde ziskanych hod-
not od 2,5 do 6,5 kms~! a s ohledem na piedpokléddany pritbéh profilu v misté
blendu se zd4, Ze skuteéné hodnoty budou okolo 0 kms™*.

Navic pro prvni tii profily nebylo mozno pomoci bisektort rychlosti pro
jadro ¢ary H,, urcit vibec, a to pravé diky tomu, ze profily jsou jiz pomérné
silné emisni — zacinaji jevit tvar, ktery je v anglické literatufe obvykle ozna-
¢ovan pojmem self-reversed.
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Kapitola 6

Diskuze vysledktl

V ptedchozi kapitole byly popsany vysledky zpracovani nékolika erupci, pozo-
rovanych na pfistroji MFS v Ondfejové, ziskané metodou srovnavani profili
pozorovanych a spoc¢tenych pomoci non-LTE a metodou bisektort. K témto
vysledkiim je nutno uc¢init nékolik poznamek.

Predevsim by bylo vhodné, aby bylo zpracovano a analyzovano vice erup-
ci. Faktem vsak ztstava, ze konstrukce soubort syntetickych profili, jez se
vyuzivajl pri srovnani a vypoctu, je narocna — zatim existuji dva soubory
pravé pro polohy cos@ = 0,8 (erupce z 5.8.2003 a 10.8.2003 byly pro zpra-
covani vybrany pravé diky své vhodné poloze) a cos@ = 0,45 (jenz byl kon-
struovan kvili erupci z 2.4.2001). Bylo by tedy nutno ponofit se hloubéji do
archivu a hledat erupce s vhodnou polohou, resp. ziskat nova vhodna pozoro-
vani. Obé varianty (stejné jako spoéteni dalsich soubort syntetickych profila
pro dalsi pozice na Slunci) jsou samoziejmé v budoucnu mozné.

Ze t1i vybranych a zdigitalizovanych erupci jsme do tiplného konce zpra-
covali pouze jednu, a to erupci z 10.8.2003. Pro erupci z 5.8.2003 nebyly po
predbézném zpracovani nalezeny zadné patrné asymetrie, proto jsme ji déle
nezpracovavali; naopak pro erupci z 2.4.2001 byly nalezeny velmi vyjrazné
asymetrie. U této erupce se vlastné jednalo o dvé erupce, jez probéhly tésné
po sobé v jedné oblasti. Pro prvni z nich byla témér po celou dobu jejiho tr-
vani (viz tabulka 5.1) pozorovana Cervena asymetrie, pro druhou z nich pak
byla ve shodé s mnoha pfedchazejicimi pozorovanimi (viz ¢ast 3.2) v dobé
impulzni faze (viz obréazek 6.2) zaznamenana pomérné silnd modra asymet-
rie s dobou trvani priblizné 4 minuty, profil mél charakter self-reversed. Tato
postupné odeznéla, dané oblasti se na nékterych pozdéjsich snimcich jevi
bez asymetrie, na nékterych lze rozeznat slabsi cervenou asymetrii. U této
erupce bylo provedeno srovnani pouze se souborem statickych syntetickych
profilt (viz pfedchozi kapitola) — protoZe pfi ném nebyla nalezena dobra
shoda mezi pozorovanymi a syntetickymi profily, dalsi srovnavani s odpo-
vidajicim rychlostnim syntetickym souborem nebylo provadéno. Vysvétleni
pro¢ nebyla nalezena dobra shoda je pravdépodobné nésledujici:
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e Ziskané pozorovani méa pomérné nizkou kvalitu. Je zde vysokéd tro-
ven tzv. parazitniho ¢i rozptyleného svétla, které vnasi znac¢nou chybu
do kalibrace intenzit, a tedy do celého dalsiho vypoctu, o ¢emz svedci
i to, ze pfes znacné tGsili se nam ne vzdy podafrilo pfi prvotnim zpraco-
vani ziskat dobrou shodu mezi pozorovanym profilem klidného Slunce
a profilem teoretickym (tj. Davidovskym, viz ¢ast 5.2.1 a [7]). Kvalita
pozorovani je dana predevsim tzv. seeingem. Jeho vliv na tvar profilu
spektralni c¢ary je v tom, ze do zkoumané oblasti pfimichava profily
cary H, z okolnich c¢asti slunecni atmosféry, kde mohou byt znac¢né
odlisné parametry plazmatu, a tim i jiny profil ¢ary H,. Profil je tak
jakoby ,rozmazany“. Pfi vypoctech teoretickych profild se obecné po-
¢itd s makroturbulentnim rozsifenim spektralni cary, s instrumental-
nimi efekty apod., a proto se provadi konvoluce s gaussovskym profilem
polositky 0,2 A (viz ¢ast 5.3.1 a [1]), avSak tato hodnota byla nalezena
empiricky pro pozorovani na VI'T/MSDP spektrografu (viz [28]) umis-
téného na Kanarskych ostrovech, kde také byla dana metoda vypoctu
puvodné pouzita (viz [1]). D4 se pfedpokladat, ze vliv seeingu bude pro
ondfejovsky MF'S pfeci jen vétsi, navic instrumentdalni profil bude také
jiny. Bylo by tedy vhodné, aby pro ptisté byla provedena analyza kva-
lity pozorovani na ondrejovskych pristrojich a zjisténa lepsi hodnota,
se kterou by byly teoretické profily konvolvovany.

e Pozorovand erupce je ziejmé pomérné silna (viz téz tabulka 5.1). Vzhle-
dem k tomu, ze nami pouzita aproximace pii zavedeni rychlosti do non-
-LTE vypoctu je pouzitelna pro rychlosti do pfiblizné 10 kms™?, a tedy
pro hledani rychlosti, jez jsou predpokladany v prubéhu gradualni faze
erupce, je i pro vypocet statického gridu jako iniciac¢ni pouzit F1 model
slabé erupce (viz [27]). Lepsi shody by ziejmé bylo dosazeno, kdyby byl
rozsah parametri mgy a AT statického gridu vétsi a blizil se spise tzv.
F2 modelu (viz téz [27]). OvSem rychlosti, které lze pro silnéjsi erupce
resp. pro impulzni fize erupci odekavat, jsou vétsi nez 10 kms™t, a proto

je rozsiteni parametrii statického gridu smérem k F2 modelu vice méné

bezpredmétné.

Ukéazku jednoho z profild, jenz byl ziskan pfi zpracovani erupce ze dne
2.4.2001, spolecné s nejlépe odpovidajicim profilem statického syntetického
souboru profili je mozno najit na obrazku 6.1.

Naopak pro posledni erupci z 10.8.2003 se ndm podafilo pomoci metody
non-LTE vypoctl stanovit pribéh vertikalniho rychlostniho pole v zavislosti
na optické hloubce ve stredu ¢ary H,, navic pro nékteré pozorované profily
byly alespon ¢astecné urceny rychlosti metodou bisektorti.

Pro vétsinu analyzovanych profild jsou rychlosti ziskané s pomoci me-
tody non-LTE vypoctt kladné, tj. predstavuji pohyby smérem dolii, pouze
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Obrazek 6.1: Ukazka profilu erupce a profilu klidného Slunce ze dne 2.4.2001
(souvisla ¢ara). Na obrazku je téz zobrazen nejlépe odpovidajici teoreticky
profil  statického* gridu (Carkované). Rovnéz je znazornén teoreticky profil
klidného Slunce (teckovang) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]). Cas pozorovéani je
uveden na snimku.

pro 2 profily z celkem 22 byly zjistény velmi malé rychlosti zaporné. To od-
povida tomu, ze ve vétsiné studovanych jader lze témér po celou dobu erupce
pozorovat slabou modrou asymetrii (viz obrazova piiloha), jeZ se projevuje
nepatrné zvysenou intenzitou v oblasti vinové délky okolo -0,5 az -0,6 A.
Jak je pomoci testovacich vypocti v préaci [1] nebo [30] ukdzano, mtze byt
modra asymetrie zptisobena pohybem hmoty smérem doli. Celkové je rozsah
ziskaného parametru V5 od -1,88 kms™! do +12,50 kms~!.

Tyto vysledky ovSem znamenaji rozpor s predpokladanym scénarem gent-
le evaporation, jak byl nastinén v ¢asti 3.2, ktery je podporovan fadou pred-
chozich pozorovani, viz napt. [1] nebo [23]. Tito autofi pozorovali v pri-
béhu gradualni faze slabou ¢ervenou asymetrii a interpretovali ji jako pohyb
plazmatu smérem vzhtiru.

K tomuto zjisténi je vSak jesté nutno ucinit nékolik dalSich poznamek.
Prestoze zde jiz bylo nékolikrat zminéno, Ze tato metoda je pouzitelna pro
malé rychlosti, jez se daji ocekavat pro gradudlni fazi erupce, zkusili jsme
zpracovat profily v podstaté ze vSech jader erupce z celého ¢asového rozsahu
jejiho trvani, a tedy i z impulzni faze. Jak je vidét z tabulky 5.1 ¢i z obrazku
6.3, maximum erupce nastalo priblizné v 10:20. Pro zhruba prvni polovinu
zpracovanych snimki tak neni rozpor mezi predpoklddanym a ziskanym smé-
rem pohybu hmoty, otdzkou vSak je spolehlivost ziskanych rychlosti, které by
pro impulzni fazi mély byt preci jen vétsi. OvSem jak je vidét z tabulky 5.3,
hodnoty x? jsou i pro tyto poc¢atecni ¢asy pozorovani pomérné malé, dosazené
shoda teoretického a pozorovaného profilu je velmi dobra.
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Obecné lze Tici, ze témér pro celou dobu trvani erupce ze dne 10.8.2003
byla pozorovana slaba modra asymetrie s celkovym cervenym posuvem jadra,
coz lze dle testovacich vypocti z prace [1] interpretovat jako pohyb smérem
doli. To pro pfipad graduélni faze (tj. pro ¢asy zhruba od 10:20 déle) zna-
mena rozpor se scénarem gentle evaporation. Otazka spolehlivosti a presnosti
téchto vysledki je diskutovana déle, zde jesté poznamenejme, Ze z obrazku
5.8 je (alesporti pro jadro ¢.2 a ¢.4) jasné patrny pokles hodnoty parametru
myg s Gasem. To souhlasi se zavéry autort prace [1]. Vyraznéjsi skoky v rovno-
mérném postupném poklesu parametru mg jsou v podstaté pouze dva, a to
pro jadro ¢.2 v case 10:28:45 a pro jadro ¢.4 v case 10:19:43, pro které je
viditelny vyrazné€jsi pokles tohoto parametru. Zde je vsak nutno pozname-
nat, ze tyto skoky jsou s nejvétsi pravdépodobnosti zpiisobeny tim, Ze nami
sejmuté profily v téchto casech nejsou, na rozdil od ostatnich Casii, presné ve
stfedu daného jadra. Protoze snimky erupcni oblasti se ziskavaji digitalizaci
videozdznamu (viz ¢ast 5.2.1), na kterém pozorovatel v nékterych chvilich
povrch Slunce jenom rychle , proskenuje“, je pak obtizné trefit se pfi snimani
obrazkid presné na urcité misto.

Chyby a nepresnosti ziskanych vysledkt jsou zptisobeny predevsim nasle-
dujicimi jevy:

e Velky vliv na kalibraci intenzit ma seeing, tj. jak jiz bylo feceno, bylo
by vhodné zjistit presnéjsi hodnotu polosirky gaussovského profilu, se
kterym by byly teoretické profily konvolvovany

e Rovnéz velkou roli hraji nepfesnosti vznikajici pii vlastni fitovaci pro-
cedufe. Jak bylo zminéno v praci [1], velmi obtizné je fitovani predevsim
»plochych® profil, kde vznikaji nejvétsi nepresnosti.

e S tim rovnéz souvisi zjisténi, které jsme ucinili pfi srovnani profild
gridu statického a profilt odpovidajiciho gridu rychlostniho, pro které
viak byla rychlost rovna 0 km s~t. Takové profily by teoreticky mély byt
naprosto stejné, nicméné pravdépodobné vlivem zaokrouhlovacich chyb
pii vypoctu jednotlivych soubort syntetickych profilt je moZzno mezi
nimi najit drobny rozdil v intenzitach, jenz miize dosdhnout velikosti ve
vysledku odpovidajici rychlostnimu rozdilu odhadem okolo 41 kms~!.

e Navic je nutno upozornit na jednu véc, jez by mohla nami ziskané vy-
sledky zcela zménit. U pozorovanych profilii (viz obrazky v pfiloze) je
vidét jakysi ,hrb*“ v ¢erveném kiidle okolo vlnové délky +0.8 az +0,9
A. Protoze ndmi zvoleny rozsah fitovanych vinovych délek je piiblizné
40,8 A, nemél tento ,hrb“ na nase vysledky prakticky zadny vliv.
Pokud by vsak byl nami pouzity rozsah vétsi, vysledky by mohly byt
v podstaté presné opacné, nebot tento ,hrb* se na prvni pohled jevi
jako vyrazna cervena asymetrie. Nicméné jeho ptivod neni zcela ziejmy.
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Tento se jevi vzdy na stejném misté, je vzdy zhruba stejné siroky a jeho
intenzita vzrista v podstaté rovnomérné s intenzitou emise ve stfedni
¢asti profilu. Jak ukazaly non-LTE vypocty provadéné autory praci [1]
a [30], ,hrby*“ podobného charakteru v profilech diky pohybim hmoty
v erupcni atmosféie vznikaji, avsak spise pravé v okoli vlnovych délek
40,5 A, navic z testovacich v¥pocttt a obrazku &.7 v préci [1] je jasné
vidét, ze vznik takovéhoto ,hrbu“ by mél byt doprovazen posunem
celého profilu smérem opac¢nym, tj. do modré oblasti. Nic takového
jsme vsak nezaznamenali, ba naopak. Profily jevi cerveny ,hrb“ a za-
roven jsou celkové posunuty k cervené oblasti vinovych délek. Je tedy
otazkou, zda viibec je mozno tento ,hrb“ charakterizovat jako asyme-
trii vznikajici na Slunci, coz by pak znamenalo, ze nase vysledky jsou
diky malému rozsahu vlnovych délek, pouzitému pti fitovaci procedtite,
zkreslené, ¢i zda by se nemohlo jednat napt. o néjaky bliZze neurceny
pristrojovy efekt apod. Pomineme-li tedy tento ,hrb“, pak ve zbytku
témér vsech profilt je vidét slabé zvyseni intenzity v modrych oblastech
profilu ¢ary, ale jadro je slabé posunuto k ¢ervené oblasti. To souhlasi
se zminovanymi simulacemi.

Vysledky ziskané metodou bisektori jsou shrnuty v tabulce 5.4. Z ni
je jasné patrné, ze pro vSechny profily, pro které bylo mozno metodu bi-
sektorii pouzit, byly v jadrech profild ziskany kladné rychlosti znamenajici
pohyb smérem doli. Co se tyce rychlosti ziskanych z kiidel profili, tak jiz
v predchozi kapitole bylo fec¢eno, proc¢ jsou tyto vysledky v podstaté ve vSech
pripadech zkreslené. Pro ,stfedni oblasti“ profilu by samoziejmé bylo mozno
ziskat rychlosti z metody bisektorti také, avsak vzhledem k tomu, Ze tyto
¢asti profilu vznikaji diky pfispévkiam z vice oblasti slune¢ni atmosféry (tj.
prispévkové funkce maji vice nez jeden peak, viz napt. [31]), je alespori pii-
blizné pritazeni hloubek k témto rychlostem v podstaté nemozné.

Presnost metody bisektorii je samoziejmé opét dana prvotnim zpracova-
nim snimku, tj. kalibraci intenzit, jez je ovlivnéna zejména seeingem, tirovni
restrickych ¢ar vody. Znacnou chybou k vyslednému urceni rychlosti prispiva
rovnéz vlastni vypocetni procedura — jak bylo zminéno v minulé kapitole,
velikost této chyby zavisi predevsim na ,hustoté profili“, tedy na mnozstvi
obrazovych bodt pripadajicich ve vysledném zpracovavaném snimku na jed-
notku vlnové délky, a mize byt pro snimky z MFS az 1,2 km/s.

Pokud se tyce srovnani metody bisektorti a metody non-LTE vypoct,
bylo jiz v nékolika pracech (napft. [16], [30]) zminéno, Ze metoda bisektort
muze vést ke zkresleni vysledkt ¢i dokonce k vysledkiim naprosto opac¢nym.
Vysledky ziskané metodou bisektorii je mozno pro nase vypocty oveérit je-
jich srovnanim s vysledky ziskanymi metodou non-LTE vypocti; to vsak
lze provést pouze Castecné. Principialné by bylo mozno spocitat ptispévkové
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Jadro | Cas [UT] | Vion [km.s™1] | Viis [km.s™!]
2 10:28:45 +2,8 +6,0
3 10:17:15 -0,5 0,0

10:19:01 +1,7 +6,0
10:21:26 +1,3 +2,5
10:22:35 43,8 435
10:24:05 2.1 45,5
10:29:04 +4,5 +3,0
4 10:19:43 +5,6 +6,0
10:22:41 +4,6 +4,0
10:28:54 +8,3 +6,5
10:30:38 +10,2 455

Tabulka 6.1: Srovnéni vysledku ziskanych metodou non-LTE vypoétt (V)
a metodou bisektorti (V). Komentér viz text.

funkce pro vsechny nami studované profily, odtud pritadit rychlosti ziskané
pro jadro z vypoctu bisektorti ke geometrické vysce v atmosféfe, a zaroven
prepocitat optickou hloubku ve vysledcich ziskanych pomoci non-LTE vypo-
¢t na hloubku geometrickou a nakonec provést primé srovnani. Jelikoz vsak
vypocty prispévkovych funkei pro konkrétni profily nemame k dispozici, zvo-
lili jsme pouze hrubé priblizeni: protoze ptispévkové funkce pro jadro ¢ary H,
vznikaji v relativné tzkém rozsahu geometrickych hloubek (maji jeden ostry
peak a to pro F1i F2 model slunecni erupce — 1ze tedy predpokladat, ze i pti-
spévkové funkce pro nase konkrétni profily maji jeden ostry peak), mizeme
predpokladat, Ze pod touto vrstvou je optickd hloubka vétsi nez 1 (protoze
v definici prispévkové funkce se optickd hloubka vyskytuje v exponenciale,
viz napf. [31], bude s rostouci optickou hloubkou p¥ispévkova funkce velice
rychle klesat; navic souvislost optické hloubky a kontribuc¢ni funkce bude
ovlivnéna rychlostmi, protoze vSak nami uvazované rychlosti jsou malé, lze
toto v nasem hrubém pfiblizeni zanedbat), a tedy Ze nékde v této vrstvé by
méla byt optickd hloubka piiblizné rovna 1. Lze tak alespon pfiblizné zto-
toznit rychlosti odvozené z bisektorii pro jadro cary jako rychlosti oblasti,
kde optickd hloubka je alesponl velmi zhruba rovna jedné. Vysledky ziskané
metodou non-

-LTE vypoctu jsou jiz v zavislosti na optické hloubce ve stiedu ¢ary. Staci
tak dle vzorce 4.25 vypocitat rychlost v optické hloubce 1. Vysledky tohoto
postupu jsou uvedeny v tabulce 6.1, odkud je téz vidét, ze i pres velmi hrubé
priblizeni, jez bylo pro prifazeni optické hloubky k bisektortim pouzito, bylo
dosazeno pomérné dobré shody. Metodu bisektorii tak neni mozno a priori
zavrhnout, ovSem je nutno s ni pracovat znacné opatrné. Jeji nebezpeci tkvi
praveé v primocarosti interpretace ziskanych vysledkt. Jak ukazaly testovaci
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vypocty v praci [1], modra asymetrie mize vznikat v disledku tokd smérem
dold, v profilu je vidét modry peak, ale cely profil je posunut smérem k cer-
venym vlnovym délkam. Pokud bychom aplikovali metodu bisektorti pfimo
na takovy profil a uvazovali vysledky pouze v jadie, dosli bychom ke kvali-
tativné spravnym hodnotéam rychlosti. Pokud bychom ale provedli odecteni
profilu klidného Slunce, jak to néktefi autofi automaticky délaji, 1ze snadno
nahlédnout, ze vysledny rozdilovy profil bude celkové posunut do modré ob-
lasti a vysledky metody bisektorti budou presné opacné. Jak piSe autor prace
[30]: aby bylo mozno metodu bisektorti pouzit, je nutno uvazovat pouze ¢asti
profilu, jez vznikaji v pohybujici se vrstvé — je tfeba néjak odstranit vliv
spozadi“ klidného Slunce. Jak je vSak z predchéazejiciho patrné, nelze to udé-
lat pouhym automatickym odeétenim profilu klidného Slunce (jak je ostatné
ukazano i v kapitole 4.1.1).

V dnesni dobé kvalitni vypocetni techniky je tedy jasné, Ze jednoznacné

N 24

sv 7

avsak spolehlivéjsiho srovnavani profili pozorovanych a profilti spoctenych
pomoci non-LTE vypoctid. Metodu bisektorti je mozno pouzit, avSak spise
jen jako alternativu za vhodnych podminek (napi. pro opticky tenké cary)
a s nejvyssi opatrnosti.
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Z.aver

Pomoci metody srovnavani profilti pozorovanych a profili syntetickych, spoc-
tenych pomoci non-LTE vypoctid, a pomoci metody bisektorti, pro niz jsme
vyvinuli vlastni program, jsme se pokusili zpracovat H, spektra nékolika
erupci porizenych ondiejovskym pristrojem MFES s cilem stanovit pribéh
vertikalniho rychlostniho pole v erupci. Tento cil se ndm podarilo splnit pro
jednu zpracovavanou erupci ze dne 10.8.2003. Pomoci metody srovnavani
pozorovanych a syntetickych profilii byl stanoven pribéh vertikalniho rych-
lostniho pole v zavislosti na optické hloubce v jadie ¢ary H,. Pomoci metody
bisektort byla priblizné stanovena vertikalni rychlost v oblastech, kde je for-
movano jadro cary H,. Ziskanymi vysledky jsou kladné hodnoty rychlosti,
které znamenaji dolti smétujici toky plazmatu. Tento vysledek neni pro gra-
dualni fazi erupce konzistentni s predstavou tzv. gentle evaporation.

Na zakladé vlastnich zkuSenosti musime konstatovat, Zze jednoznacné lepsi
zorovanych a syntetickych. Do budoucna by urcité bylo vhodné provést dalsi
zkoumani pro vétsi pocet erupci. Vzhledem k tomu, Ze nastava minimum slu-
necniho cyklu, bude se toto v nejblizsich letech spise odehravat vyzkumem
erupci z archivu MFS. Zde by bylo pfinosné, aby byla provedena analyza
pozorovacich podminek a byla zjisténa optimalni hodnota, se kterou by byly
syntetické profily konvolvovany. Rovnéz by bylo zajimavé pokud by se néja-
kym zptsobem podarilo eliminovat blendy terestrickych ¢ar vody a mohl byt
pro ¢aru H, pouzit podstatné Sirsi rozsah vinovych délek.

V neposledni fadé by pak bylo vhodné, aby byly do budoucna zpracovany
erupce i vzhledem k jinym spektralnim cardm nez pouze ¢aram vodiku, aby
tak byla ziskdna Siroka sit dat zahrnujicich co nejvétsi rozsah geometrickych
vysek ve slune¢ni atmosfére.

Metoda bisektorti by neméla byt a priori zavrhovana, avsak méla by byt
pouzivana s maximalni opatrnosti.
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Obrazova priloha

V této obrazové priloze je na obrazcich 6.2 a 6.3 zdznam rentgenového zareni
ze Slunce v dobé zpracovavanych erupci ¢.1 a ¢.3.

Na obrazcich 6.4 a 6.5 je zdznam z ondfejovského radioteleskopu RT4
v dobé zpracovavanych erupci ¢.1 a ¢.3.

Na obrazcich 6.6 az 6.16 jsou snimky z MF'S pro erupci ¢.3. Dale jsou zde
zobrazeny pozorované a jim odpovidajici teoretické profily ziskané pomoci
metody non-LTE vypoctt s konkrétnim postupem uvedenym v oddilu 4.2.2
resp. 5.3.1.

Nakonec na obréazcich 6.17 resp. 6.18 jsou zobrazeny vysledky ziskané
pomoci programu bisec.pro metodou bisektort, viz ¢ast 4.1 resp. 5.3.2.
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GOES 8 x—Rays:
1E-3 T . .

1E-8 1 I
10:040 10:30 11:00 11:30 12:040 12:30
Start Time {02—Apr—01 10:00:00)

Obrazek 6.2: Rentgenovy tok zafeni ze Slunce v dobé pozorovani jevu ze dne
2.4.2001. Ptevzato z [48].

GOES 10 X—Rays:

1 E_g 1 1 1 1 1
10:040 10:19 1Q:20 10:30 10:40 10:50
Start Time (10-Aug—03 10:00:00)

Obrazek 6.3: Rentgenovy tok zafeni ze Slunce v dobé pozorovani jevu ze
dne 10.8.2003. Prevzato z [48]. Svislé ¢ary zhruba oznacuji ¢asy pozorovani
jednotlivych profili pouzitych k dalsimu zpracovani (viz kapitola 5).
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ONDREJOV 5UN - RADIO SPECTRUM Z£.0-4.5 GHz on AFRIL 02,2001

GHz

2.5

3.0

3.5

1.0

o T
10:05 10:06 10:07 10:08 10:09 19:10 ur
ONDREJOV SUN — RADIO SPECTRUM Z.0-4.5 GHz on APRIL 0Z,Z001

3.0
3.5

1.0

10:55 11:03:30 11:12 11:20:30 11:29 11:37:30 ut

Obrazek 6.4: Zaznam radioteleskopu RT4 v dobé pozorovani jevu ze dne
2.4.2001. Prevzato z [47].

10:14:50 10:15:10 10:15:30 10:15:50 10:16:10 10:16:30 ut

Obrazek 6.5: Zaznam radioteleskopu RT4 v dobé pozorovani jevu ze dne
10.8.2003. Prevzato z [47].
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Obrazek 6.6: Nahote: snimky zpracovavané erup¢ni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostred: pozorovany profil pro erup¢ni jadro ¢.1 (vlevo) resp. ¢.2 (vpravo)
(viz Sipky u snimku erupéni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici
teoreticky profil ,statického* gridu. Dole: pozorované profily (pro tataz ja-
dra) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedn4 se o
profily ¢ary H,. Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické ¢ar-
kované. Rovnéz je znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro p = 0,8
(prevzato z [7]). Cas pozorovéani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.7: Nahote: snimky zpracovavané erup¢ni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.2 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrézek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.8: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.2 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.9: Nahote: snimky zpracovavané erup¢ni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostred: pozorovany profil pro erupéni jadro ¢.2 (vlevo) resp. ¢.3 (vpravo)
(viz Sipky u snimku erupéni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici
teoreticky profil ,statického* gridu. Dole: pozorované profily (pro tataz ja-
dra) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedn4 se o
profily ¢ary H,. Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické ¢ar-
kované. Rovnéz je znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro p = 0,8
(prevzato z [7]). Cas pozorovéani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.10: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.3 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrézek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrézek 6.11: Nahore: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.3 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.12: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostred: pozorovany profil pro erup¢ni jadro ¢.3 (vlevo) resp. ¢.4 (vpravo)
(viz Sipky u snimku erupéni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici
teoreticky profil ,statického* gridu. Dole: pozorované profily (pro tataz ja-
dra) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedn4 se o
profily ¢ary H,. Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické ¢ar-
kované. Rovnéz je znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro p = 0,8
(prevzato z [7]). Cas pozorovéani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.13: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.4 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrézek 6.14: Nahore: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.4 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.15: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.4 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obrazek 6.16: Nahote: snimky zpracovavané erupcni oblasti ze dne 10.8.2003.
Uprostied: pozorované profily pro erupéni jadro ¢.4 (viz Sipky u snimki
erup¢ni oblasti a obrazek ¢.5.7) a nejlépe odpovidajici teoretické profily ,sta-
tického“ gridu. Dole: pozorované profily (pro totéz jadro) a nejlépe odpovi-
dajici teoretické profily ,rychlostniho“ gridu. Jedna se o profily cary H,.
Pozorované profily jsou znazornény souvisle, syntetické carkované. Rovnéz je
znazornén profil klidného Slunce (teckované) pro u = 0,8 (pfevzato z [7]).
Cas pozorovani je uveden na snimku erupéni oblasti.
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Obréazek 6.17:
erupc¢ni oblasti ze dne 10.8.2003 a pfislusné bisektory ziskané pomoci pro-

Vybrané profily erupé¢nich jader ¢.2 a ¢.3 zpracovavané

gramu bisec.pro. Cas pozorovani je uveden u daného profilu.
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Obrazek 6.18:

a
Rychlast (km/s)

a
Rychlast (km/s)

Vybrané profily erupé¢nich jader ¢.3 a ¢.4 zpracovavané
erup¢ni oblasti ze dne 10.8.2003 a prislusné bisektory ziskané pomoci pro-

gramu bisec.pro. Cas pozorovani je uveden u daného profilu.
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