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Predlozend price se zabyvd pozorovanim Slunce novym spektrometrem na Astronomickém ustavu
v Ondfejové. Zaddnim bylo sezndmit se s pomérné slozitym piistrojem, provést testovaci méfeni
a zméfit okrajové ztemnéni Slunce. Autor price toto ale podstatné rozsifil o vlastni software pro
kalibraci dat ve vlnové délce i intenzité, pozorovani dostupnych jevia ve sluneéni atmosféie v obdobi
minima sluneén{ éinnosti a o odvozeni teplotni struktury a absorpce ve slune¢ni fotosfére z vlastnich
pozorovani.

Cel4 prace je prehledné rozdélena do nékolika ¢ésti. Nejprve seznamuje se Sluncem jako astro-
nomickym objektem a poté pokracuje se zékladnim popisem zafeni, jeho sifeni a aplikaci na pfipad
sluneéniho spektra. Potiebny matematicky aparat autor pouzivé s lehkosti a ukazuje, Ze porozumél
1 ndro¢néjsi problematice interakce zafeni a hmoty.

Dalsi ¢4st se vénuje samotnému pristroji. Autor k méfeni a kalibraci dat pfistupuje zvidavé a
inovativné. Diky snaze pochopit chovéni pifstroje a méfenych dat a za pouziti neotielych pifstupi se
mu podafila jak kalibrace dat, tak také jednoznaéné ukézal, Ze ¢ast piistroje vnasi do méfeni vdznou
systematickou chybu, kterd ovliviiuje provdzéni prostorové a spektralni informace. Na zdkladé téchto
zjisténi se planuje modifikace piistroje. Méfenim spekter z oblasti slune¢ni skvrny a protuberance
autor také zjistil, Ze pfistroj neni vhodny pro pozorovani jevi v blizkosti slune¢nfho okraje ¢i tam,
kde dominuje rozptylené svétlo.

V posledn{ &4sti préce fesi urceni teplotni struktury fotosféry z méfeni pribéhu intenzity na
sluneénim disku, z tzv. okrajového ztemnéni. Tato zdéanlivé trividlni a zdkladni dloha pienosu zafeni
ukazuje slozitost problému. I kdyz se v tloze sluneéni atmosféra aproximuje jednorozmérnou geome-
trickou strukturou, tak problém je vicerozmérny. Kromé vyskové soufadnice zdvisi také na vinové
délce a sméru (dhlu) pozorovéni, pfi¢emz pozorovani z rizného sméru pomizou odvodit jak tep-
lotni z4vislost, tak i absorpci jako funkci vlnové délky. Autor se i s touto ulohou vyporadal a ziskal
vysledky v dobré shodé s pfedchozimi pracemi publikovanymi v recenzovanych ¢asopisech.

Uroveti celé prace je srovnatelnd s diplomovymi pracemi, dle mého nézoru autor svou samostat-
nosti prevysuje standard vysokoskolskych studenti. Po doplnéni by bylo mozné ¢asti prace publikovat
v odborném ¢Easopise oboru astronomie/astrofyzika.

Domnivdm se, ze prdce Marca Souzy de Joode spliiuje vSechny nélezitosti SOC a ze muze byt
hodnocena jako velmi kvalitni.

V Ondfejoveé 25.3.2021 X
-

Jana Kasparova



Abstrakt

Tato price pfindsi prvni vysledky méfeni sluneéniho spektrometru FICUS (Flare Intensity Continuum
Ultra-wide Spectrograph) umisténém na slune¢nim oddéleni ASU AV CR, jehoz cilem bude poiizeni
prvnich casové rozlisenych spekter slune¢nich erupci v oblasti optického kontinua. Jsou vyvinuty pro-
cedury pro absolutni kalibraci ve vinové délce a v intenzité, jez se uspésné daii aplikovat na prvni realna
méfeni. Tato prace naléza pozorovaci limity tohoto piistroje a odhaluje zavazné instrumentalni zavady,
které budou na zdkladé této prace opraveny. Na zavér jsou predstavena pozorovani okrajového ztemnéni,
s jejichz pomoci je urcena teplotni struktura sluneéni fotosféry. Tyto vysledky jsou v dobré shodé s
publikovanymi méfenimi.
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Abstract

This work presents the first observational results of the solar spectrometer FICUS (Flare Intensity Con-
tinuum Ultra-wide Spectrograph), located in the Solar Department of the Astronomical Institute of the
Czech Academy of Sciences. Procedures for the absolute calibration of the spectrometer in both wavelen-
gth and intensity are developed, and successfully applied to real observations. The observational limits of
this instrument are determined and serious instrumental flaws are unveiled, which will be addressed and
fixed on the basis of this work. Measurements of solar limb darkening are used to determine the thermal
structure of the photosphere. These observations are in good agreement with published results.
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Kapitola 1

Teoreticky uvod

1.1 Zakladni astronomické poznatky

Diive nez zacneme popisovat Slunce z hlediska fyzikalniho, podivame se na néj jako na objekt pohybujici
se na nebeské sfére. U¢inime tak, protoze budeme hovotit o coelostatu, o prechodech Slunce pies clonku
spektrometru, atmosferické extinkci v zdvislosti na vySce nad obzorem a jinych aspektech sluneéniho
pozorovani, jejichz podstata je geometricka.

Rovina, ve které Zemé obiha kolem Slunce se nazyva ekliptika. V geocentrickém pohledu je ekliptika
hlavni kruznice, po které se Slunce v prubéhu roku pohybuje. Uhel mezi rovinou ekliptiky a rovinou
rovniku se nazyva sklon ekliptiky. Sklon ekliptiky je

e =23°26' 11,6”, (1.1)

ale osciluje mezi hodnotami od 22,1° do 24,5° prubéhu cyklu, ktery trva priblizné 41 000 let. V soucasné
dobé se tedy sklon ekliptiky nachdz{ blizko své stfedni hodnoty a klesd tthlovou rychlosti pfiblizné 47" za
stoleti. Sklon roviny ekliptiky a roviny rovniku je roven uthlu mezi zemskou osou a osou ekliptiky.

Zemé obih4 kolem Slunce po elipse s velkou poloosou o velikosti lau = 1,496 - 10'! m a excentricité
e = 0,0167. Stifedni ihlova rychlost pohybu Slunce po ekliptice je

_2m 1
365,2564 den

o= = 0,9856° den!. (1.2)
Tuto hodnotu muzeme oznacovat jako stiedni siderickou thlovou rychlost Slunce. Protoze Zemé obiha
po elipse, siderickd tihlova rychlost Slunce se v prubéhu roku méni. Ze zdkona zachovdni momentu se-
trvacnosti vime, ze

Wwiry = Wara, (13)

kde 71 2 jsou velikosti zemského pruvodice v libovolnych dvou okamzicich. Ty si muzeme vyjadfit z rovnice
elipsy v polarnim tvaru,
~a(l—eé?)
~ 14ecosf’
kde 6 je ihel mezi pravodicem a hlavni osou elipsy, kterou oznac¢ujeme jako apsiddlni piimku. Tento tihel
se nazyva prava anomalie.

(1.4)

1.2 Nebeské souradnicové systémy

Nejpiirozenéjsim systémem pro popis polohy Slunce na obloze je systém ekliptikdlni. Polohu objektu v
tomto systému popiseme pomoci dvojice ortonormélnich soutadnic, [, A, které se nazyvaji ekliptikdln{
sitka a délka. Ekliptikalni délka se méfi proti sméru denniho pohybu Slunce podél ekliptiky. Ekliptikalni
sitka se méfi kolmo na ekliptiku, na ekliptice nabyva hodnotu g = 0°, na severnim ekliptikalnim pélu ma
hodnotu 8 = 4+90°, na jiznim ekliptikdlnim pélu ma hodnotu 8 = —90°.

Ekliptikélni sitka Slunce je pro vSechny nase ucely rovna g = 0, protoze odchylky pohybu Zemé od
stfedni roviny jejiho obéhu jsou zanedbatelné. Ekliptikalni délka Slunce narustd s ¢asem od okamziku



pruchodu Slunce jarnim bodem, ktery se nazyva jarni rovnodennost. Jeji hodnota v ¢ase T (méfeném
napfiklad ve dnech od jarni rovnodennosti) lze uréit jako

T
)\:/ w(t) dt, (15)
0
ale protoze se hodnota w(t) v prubéhu roku méni pouze v rozsahu
w(t) e (w1l —e); w(l+e)), (1.6)

muzeme udélat rozumn(ﬂ priblizeni
A=wT. (1.7)

Kromé ekliptikalnich soutadnic pouzivame soufadnice rovnikové. Ty se vztahuji k pélu zemské rotace a
zemskému rovniku. Pouzivame tyto soufadnice:

e Deklinace ()
Jednad se o uhel, ktery méiime od nebeského rovniku po hlavni kruznici smérem k polu. Na severni
nebeské polokouli je deklinace kladna, na jizni zdporna. Odpovida zemépisné Sifce mista na Zemi,
kde lze dany objekt pozorovat v nadhlavniku. Deklinace stélic se neméni (pouze vlastnim pohybem),
ale deklinace Slunce se v prubéhu roku méni. Pfi jarni rovnodennosti je deklinace Slunce 6 = 0 a
roste az k § = & = 23,5° pii letnim slunovratu. Poté klesd pies nulu pii podzimni rovnodennosti az
k § = —e pfi zimnim slunovratu.

Dulezitou skutecnosti pro tuto praci je fakt, ze deklinace ovliviiuje uhlovou rychlost objektu na
obloze danou dennim pohybem. Slunce na nebeském rovniku se pohybuje tithlovou rychlosti

2 2 21

Q0) = — = :
)= 325 = 2305w 2~ 36525 dni”

ale v obecném ¢ase T od slunovratu se pohybuje po obloze tthlovou rychlosti
QT) = Q(0) cos(6(T)) .

Deklinace nés zajima také proto, ze podle ni nastavujeme vzdélenost priméarniho a sekundarniho
zrcadla coelostatu, o kterém budeme hovotit pozdéji.

e Rektascenze (a) Rektascenzi méifme ve sméru podél nebeského rovniku od jarniho bodu, ve
stejném sméru jako mérime ekliptikalni délku, tj. proti sméru denniho pohybu Slunce.

Prevod mezi ekliptikdlnim a rovnikovym systémem délame pomoci tzv. nautického trojihelniku,
coz je sféricky trojuhelnik, jehoz vrcholy jsou severni svétovy pdl, severni ekliptikdlni pdl a pozorovany
objekt (Slunce).

1.3 Slunce z hlediska pozorovani

Nepredstavitelné mnozstvi hvézd muzeme pozorovat fotometricky (viz Gaia data release 2, [2]), a velkou
radu jasnéj$ich z nich muzeme pozorovat i spektroskopicky. Presto ale pozorujeme hvézdy jako bodové
zdroje svétla, tedy, nemame zadnou informaci rozliSenou v prostorovém ihlu. Existuje pouze nékolik
hvézd, které byly tihlové rozliseny, mezi nimi je napiiklad Antares [27] nebo Betelgeuse [4], na kterych
byly v posledni dobé pozorovény néznaky povrchovych jevu. [13]

O opravdovém uhlovém rozliSeni lze ale hovotit pouze u Slunce. Uz pouhym okem lze za vhodnych
podminek rozlisit nejvétsi skvrny, ale skutec¢nd pozorovani byla moznd az po vynalezu dalekohledu.
Protoze je to pro tuto préaci zasadni, uvadim zde maly soupis utvaru a jevu, které lze na Slunci po-
zorovat, a nékteré pojmy s nimi spojené.

Slunce se otac¢i kolem osy mifici v rovnikovém systému na

5 =63° 52/, o = 19" 4™in = 286° .

. Ekliptikalni sitka osy slunecni rotace je Bg = 82,75°. Sklon slune¢niho rovniku od roviny ekliptiky je
tedy I =90° — Bg = 7,25°. Helioseismickd méfeni ddvaji hodnotu I = 7,115° £+ 0,002 [1].

ISta¢i pro pomérné piesné pochopeni déle vysvétlovanych principt. Napifklad ale pro tcely pfesné astronavigace uz
neplati.



Heliografické souiradnice. Heliograficka sitka B je soufadnice, ktera udava ihlovou vzdalenost oblasti
od slune¢niho rovniku. Na severni polokouli Slunce nabyvéd hodnot B € (0°,90°), na jizni polokouli
B € (—90°,0°).

Heliograficka délka L se definuje obtiznéji. Protoze na Slunci neni zadny pevny utvar, kterym by
Slo jednozna¢né zvolit nulty polednik, byl urcen jako polednik prochézejici stfedem disku ve 12:00 UT
1. ledna 1854 [5]. V dany okamzik uréime heliografickou sifku L dané oblasti dopoctem, pii znalosti
prumérné rotace Sluneéniho rovniku o 12,3° za den.

Heliografické souiadnice stiedu disku, jak jej pozorujeme ze Zemé, se s ¢asem se méni. Heliografickd
sitka se uréf pomoci sinové véty pro sféricky trojuhelnik [36]:

By = arcsin(sin(Ag — Q) sin 1) (1.8)

kde A je ekliptikalni sitka Slunce, I = 90° — g = 7,25° a Q je tthel mezi vzestupnym thlem slune¢niho
rovniku na ekliptice a jarnim bodem. Heliografickou délku stiedu disku ur¢ime obdobné,

Lo = arctg(tan(Ag — Q) cosI) + M, (1.9)

kde M je thel mezi vzestupnym thlem slune¢niho rovniku na ekliptice a nultym sluneé¢nim polednikem,
ktery je tfeba urcit z ¢asu méfeni. Polohovy thel P je thel mezi deklina¢ni kruznici prochézejici stfedem
slune¢niho disku a projekei osy slune¢ni rotace. Je dan dvéma diléimi vlivy: sklonem Zemské osy a sklonem
sluneéni osy. Uréime ho jako

P = arctg(— cos A\p tge) + arctg(— cos(Ag — Q) tg T (1.10)

osa Zemé osa Slunce

Hodnota ¢ a Q se s ¢asem postupné méni [12]:
0 =75%46" +84'T, (1.11)

kde T je pocet julianskych stolet{ od 1. ledna 2000. Helioseismicka méfeni udavaji sou¢asnou hodnotu
Q=175,5°+0,1° [1].

Diferencidlni rotace. Uhlové rychlost rotace slune¢niho rovniku je vyssi nez v oblastech blize péla.
Diferencidlni rotace se projevuje na hlové rychlosti slunecnich skvrn a struktur na magnetogramech a
Dopplerogramech, na zgkladé kterych (Snodgrass, Ulrich 1990) [37] byl uréen empiricky vzorec:

w(B) = ko + ki sin?(B) + kg sin*(B), (1.12)

kde ko,k1,ke byly urceny regresi. Ukazuje se, ze rychlostni ttvary (z Dopplerovskych méfeni) rotuji
rychleji, nez utvary magnetické [37]. Rozdil je nejvyraznéjsi na rovniku, a je minimélni na sifce kolem
B =50°. [37].

Slunec¢ni skvrny Sluneéni skvrny jsou oblasti ve slunecni fotosféie, ve které se nachdzi hmota, které
magnetické pole zabraiuje v proudéni, a je tedy chladnéjsi. Maji povrchové teploty kolem 3000 az 4500 K,
jsou tedy oproti okolni fotosfére chladnéjsi o zhruba 2000 K. Protoze jsou chladngjsi, jevi se tmavsi nez
okolni fotosféra. Velikosti slune¢nich skvrn se mohou velmi ligit, bézné pozorujeme skvrny o prumeérech v
fadu 10% az 10* km, ale mohou vznikat i mnohem vétsi skvrny dosahujici velikosti pres 10° km.

Nejtemnéjsi sttedova oblast se nazyva umbra. Kolem umbry nachazime pfechodnou oblast nazyvanou
penumbra, kterd muze v mensich skvrnach chybét. Nejdrobnéjsi skvrny se nazyvaji péry. Tyto péry maji
velmi kratkou Zivotnost.

Sluneéni cyklus Od osmnéactého stoleti je Slunce nepretrzité pozorovano. Zjistilo se, ze v prubéhu
11letého cyklu pocet pozorovanych skvrn osciluje. Viz grafy kde je na zdkladé SILSO dat [10].
Sluneé¢ni aktivita se casto kvantifikuje tzv. Wolfovym é&islem, které se urcuje jako

R = k(10g + f) (1.13)

kde g je pocet oblasti, ve kterych se vyskytuje vice slune¢nich skvrn a f je pocet individudlnich skvrn.
Konstranta k je ptifazena kazdé pozorovatelné [9].



Perioda cyklu neni v prubéhu staleti konstantni, ale méni se od 9,5 let po 11 let — viz vpravo, kde
je vypocten Lombuv-Scargletiv periodogram, coz je zpusob frekvenéni analyzy, ktery umoziuje praci s
daty, které nejsou pofizovédny v rovnomérnych intervalech (oproti napi. zékladnimu FFT algoritmu).

Pocet skvrn na severni a jizni slune¢ni polokouli je v ¢ase dlouhodobé asymetricky. Tato asymetrie je
vyznamna a s ¢asem promeénlivd @ Vysvétluje se superpozici dvou periodicky ménicich se magnetickych
poli: dipdlového, které se méni s periodou 22let (zodpovédné za 11lety cyklus) a kvadrupdlového, které
se méni s periodou 13 az 15 let .

Typické sluneéni skvrny vznikaji ve dvojicich s opa¢nou magnetickou polaritou. Zapadnéjsi skvrna se
oznacuje jako vedouci, vychodnéjsi jako chvostova.

Cyklus zac¢ina, kdyz se po obdobi minima zaéinaji objevovat nové skvrny. Nové skvrny se nejcastéji
objevuji kolem B = +30°. S postupem casu skvrny vznikaji blize rovniku. Zavislost heliografické sitky
vzniku skvrn na ¢ase se oznacuje jako motylkovy diagram.

V soucasné chvili (2020/21) se nachdzime v minimu sluneén{ aktivity. Muzeme tedy uvazovat tzv. mo-
del klidného Slunce. Proto tato prace pozoruje pouze nékolik dtvaru (slune¢ni skvrny, jednu protuberanci,
fakulové pole), ale prevdzné se zaméfuje na méfeni okrajového ztemnéni. Pozorované jevy predstavuji
témét vsechny jevy, které se na Slunci odehraly v prubéhu 1éta 2020.
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Obrézek 1.1: a) Pocet skvrn v za mésic pozorovani v Case, na zdkladé dat ze SILS (Sunspot index and
Long-term Solar Observations) shromazd ované Kralovskou belgickou observatoi{ v Bruselu. b) Lombuv-
Scargleuv periodogram vypocteny na zakladé stejnych dat. Vidime, Ze nejvyraznéjsi perioda trvé kolem
11 let.

2020-07-23 2020-07-30

Obrézek 1.2: Snimky z magnetogramu HMI z druzice SDO oblasti se slune¢ni skvrnou, kterd
byla soucasné mérena FICUSem.



1.4 Zareni

Vykon. Slunce je proménné hvézda, jejiz vykon, zprumérovany v ¢asovém rozmez{ delsim nez jedné
sluneén{ otocky, se behem 11letého cyklu méni priblizné o 0,1%. Béhem maxima sluneén{ aktivity se muze
ze dne na den vykon Slunce ménit az o 0,3% [16]. Jiz desetilet{ probihaji druzicovd meéfeni slune¢niho
vykonu, ze kterych vyplyvé, ze prumérny vykon Slunce je

L = (3,8275 4 0,0014) - 10** W , (1.14)
na zékladé ¢ehoz Mezindrodni Astronomickd Unie definuje [44] nomindlni sluneéni vykon jako
Lo = 3,828 - 10 W. (1.15)

Touto fixni hodnotou lze napiiklad vyjadfovat vykony hvézd.

Tok. Tokem ® oznacujeme vykon vztazeny na jednotku plochy, a tedy

L= /fI)dS. (1.16)

Muzeme hovofit o toku pii povrchu Slunce, jehoZz hodnotu muze popisovat Stefanovym-Boltzmannovym
zakonem,
d=oT*, (1.17)

kde o = 5,67037 - 1078 Wm~2K~* je Stefanova-Boltzmannova konstanta a 7" je teplota na povrchu fo-
tosféry. Hodnota toku slune¢niho zafeni nad povrchem zemské atmosféry oznacujeme jako soldrni kon-
stantu:

_ Lo _ 2
=25 = 13608 Wm?, (1.18)

kde a je velka poloosa zemské drahy.

Zairivost. Zarivost J oznacuje vykon z jednotkového prostorového dhlu.

L:/JdQ. (1.19)

Prostorovy uhel muze byt vymezen napiiklad utvarem na povrchu Slunce, nebo také instrumentalné
uhlovou velikosti vstupni clonky.

Intenzita. Intenzitou I se mysli vykon vztazeny na jednotku plochy a jednotkovy prostorovy thel.
Jejimi jednotkami je tedy
[1] = Wm Zsr™!. (1.20)

Je tedy definovana tak, aby
J:/ICOSQdS:/IudS (1.21)

(I):/ICOSQdQ:/IudQ, (1.22)

kde 6 pro dany bod na povrchu Slunce oznacuje thel mezi normélovym vektorem k povrchu Slunce a
vektorem od pozorovatele k tomuto bodu. Clen cos# se znaci jako u.

Monochromatické velic¢iny. Kazdou z vyse zminénych veli¢in muzeme vztdhnout na jednotku vlnové
délky, resp. jednotku frekvence. Napiiklad pro monochromatické intenzity I, a I plati

I= /IV dv = /1A dA (1.23)

NIy =cl,. (1.24)

Mezi I, a I, plati



1.5 Rovnice zarivého prenosu

Intenzita zareni je ovlivnéna lokdlnim prostifedim. Pii zeslabovani intenzity prostfedim hovoiime o ex-
tinkci, naopak kdyz je intenzita zafeni prostfedim podpofena hovoiime o emisi. Mnozstvi pohlceného
svétla zavisi na jeho vstupni intenzité a draze, na které je svétlo pohlcovano:

dl, = —a,I,ds, (1.25)

kde «,, je extinkéni koeficient pro danou vlnovou frekvenci vztazeny na jednotku délky. Elementy délky
ds métrime podél paprsku. Pro zménu intenzity diky emisi plati

dl, = +j, ds, (1.26)

kde j, je emisivita na dané frekvenci (monochromatickd emisivita), jejiz jednotky jsou jednotkami inten-
zity vztazené na jednotku délky. I zde délku méiime podle drdhy paprsku. V redlnych prostiedich vzdy
dochézi ke kombinaci emise i extinkce, a proto je uziteéné hovofit o poméru téchto dvou vliva. Zavadi se
tedy veli¢ina oznacovana jako zdrojova funkce,

Jv
S, = o (1.27)
Za predpokladu lokalni termodynamické rovnovahy, tj. za predpokladu, ze hmota je v termodynamické
rovnovéze, piesto ze se jeji teplota s vySkou postupné méni, plati, ze zdrojova funkce je popsana Planc-
kovym zdkonem:
2hv3 1
2 exp(hv/kyT)—1"

Zména intenzity v zavislosti na draze podél paprsku je ovlivnéna extinkci a zdroven emisi. Uvazime-li
oba dva jevy, ziskdvame rovnici pfenosu zareni:

S, =B, = (1.28)

dr, .
— i —al, . 1.29
o — o (1.29)

Po vydéleni obou stran rovnice extinkci, dostavame

dl,
= — Iy . 1.
o ds Sy (1.30)

Zde je uzitecné zavést dalsi veli¢inu nazyvanou monochromatickd opticka hloubka. V literatute se pouzivaji
dvé ruzné definice optické hloubky. Podle prvni definice se optickd hloubka méii dle zorného paprsku:

dr, = a,, ds. (1.31)

Nicméné pro nase ucely je uziteénéjsi uvazovat druhou definici, kterd méfi optickou hloubku radidlné ke
stfedu Slunce. S takovouto definici jsou mista se stejnou optickou hloubkou v jedné geometrické hloubce,
ohranicujici sféru. Je ale nutné opravit o thel, pod kterym se na dany bod na sluneénim povrchu divame.

pdr, =dr, cosf = 4+a,, ds, (1.32)

kde 6 je 1tihel mezi normalou k pozorovanému bodu na sluneénim povrchu a vektorem mificim od pozo-
rovatele k tomuto bodu. Takovato definice je uzitetnd, protoze diky ni muzeme psat

dr, = —a, dz (1.33)

kde z je radidlni délkova soufadnice. Stfed Slunce je v z = 0, povrch sluneéni fotosféry je v zg = Rg
a pozorovatel na Zemi se nachdzi pro vSechny praktické tcely v z = oco. Pak muZeme piepsat rovnici
zarivého prenosu do tvaru

dr,
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1.6 Reseni rovnice zarivého prenosu

Vyiesime nejprve par zjednodusujicich piipadu. Piipad bez extinkce, kdy hleddme intenzitu méfenou
pozorovatelem v s = 0 az do hloubky D méfené podél paprsku vyfesime snadno:

dI, = +j,(s)ds,

1, (D) D
/ dl, = / Ju(s)ds,
1,(0) 0

D
I, (D) = Iv(0) —|—/ Ju(s)ds. (1.35)
0
a ve zjednodusujicim pripadé, kdy
Dv _g
ds
je feSenim
I,(D)=1Iv(0)+ jD. (1.36)

Neni bézné, abychom znali j,, podél obecného paprsku, ale spiSe jej najdeme napiiklad jako funkci radidlni
soutadnice z. V takovém piipadé bychom uré¢ili intenzitu jako

Z0

I(p,z20) = Ip + i/ Ju(z)dz, (1.37)

oo

samoziejmé v zavislosti na ihlové soutadnici u. Dale vyfesime piipad s extinkci, ale bez emise. To naopak
resime
dl, = —al,ds,

1L.(D) q D
/ —dl, = —/ ads,
Lo v 0

1,(D) = I,,(0) exp ( - /0 7 a(s) ds) : (1.38)

pifpadné pomoci (radidln{) optické hloubky:

I(p,7)=1,(0)e . (1.39)
Nakonec vyfesime obecny piipad:
dr,
tar = L(m) = Sul(m).
prevedeme a dostdvame nehomogenni obycejnou diferencidlni rovnici:
dr, 1 1
' —I(1,) = —=8,(1,). (1.40)
dr, 14 H

Resime pomoci integracniho faktoru e/ —1/#dm — ¢=7v /1.

drl, 1 1
e~ Tv/n YV _ e—ﬂ,/uij(ﬂ/) — _7SV<7.V)6—TV/M7
dr, Iz jz
d 1
—(I, /By — —=5,(1, —n/u7
G LT = =S, )e
T 00 d
[I,,e_”/“} — e To/n :/ S,,(T,,)e_”/“i,
00 T, 1%

a muzeme upravit do tvaru, ktery se nejcastéji pouziva v literatute. Jedna se tedy o celkovou monochro-
matickou intenzitu na soufadnici p do radidlni optické hloubky na dané frekvenci 7, :

[e’e] d S
L(wT) = [ S,(r)ev=T/my (1.41)
T, 1Y

Toto je tedy formdlni Feseni, a dle volby zdvislosti S, (7,,) dostdvdme ruzné slozité modely.
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1.7 QOkrajové ztemnéni

Divame-li se na Slunce ve viditelném oboru, nevidime do néj velmi hluboko. Je to dano extinkci, ktera
zpisobuje Ze intenzita zafen{ z optické hloubky 7 klesd velmi rychle s e™". Z optické hloubky 7/, =
In(1/2) ~ 2/3 vidime jen polovinu zéreni, z optické hloubky 7 = 1 vidime jen I = I(0)/e. O moc hloubgji
nez T = 1 podél paprsku nevidime. Geometricky je tato hloubka v fadu nékolika stovek kilometru.
Budeme-li tuto optickou hloubku méfit radidlné, ohrani¢ime tak slupku, ze které vidime naprostou vétsinu
svétla ze Slunce, kterd se nazyva fotosféraE]

Ve fotosfére je teplotni gradient, kdy hlubsi vrstvy jsou teplejsi a vyssi chladnéjsi, priblizné v rozmezi
T € (4500; 6000)K. Divdme-li se na okraj slune¢niho disku, divdme se skrz vnéjsi, chladngjsi vrstvy.
Naopak, divame-li se do stiedu slune¢niho disku, vidime hloubéji, az do teplejsich vrstev.
aspekt: z limbu nepozorujeme kratsi vinové délky, a tak se jevi cervenéjsi. Jak si pozdéji ovérime na
méfeni, tento efekt je velmi vyrazny.

a) b)

Obrézek 1.3: a) Kvalitativni zndzornéni okrajového ztemnén{ na barevné digitdln{ fotografii. Podél fezu
diskem je vyndsena intenzita jednotlivych barevnych kandlu (R, G, B). Nejen, ze celkovd intenzita klesd
s u, ale v kanalu B klesa rychleji nez v kandlu G, a v kanédlu R klesd témét skokové az u samotného
limbu. b) Schématicky obrézek okrajového ztemnéni. Hlubs{ vrstvy maji vyssi teplotu a maximum jejich
vyzafovani je na kratsich vlnovych délkach. Vrstvy blize povrchu jsou chladnéjsi a vyzafuji na delsich
vlnovych délkach. Pii pohledu na limbus, tj. na kraj slune¢niho disku, divame se jen do téchto chladnéjsich
vrstev.

Existuje fada pristupu jak empiricky popsat okrajové ztemnéni. Typicky byvéa okrajové ztemnéni
fitovdno polynomem v p vysstho (napf. patého) fadu, a je ddna tabulka uvddéjici hodnoty koeficientii
tohoto polynomu pro ruzné vlnové délky, napf. (Pierce a Slaughter, 1977) [30]. Hodnoty koeficienti u
vyssich stupiu p se ale napfi¢ ¢lénky rozchdzi. (Hestroffer a Magnan, 1998) [18] ale ukazuji, ze okrajové
ztemnéni lze pomérné presné popsat mnohem jednodussim modelem, kde

() = 1 —u(1 — ) (1.42)

kde u = 0,85 a a(X) je funkce ve tvaru

a()\):cl—i-%.

Jednim z testovacich méreni FICUSu je pravé méfeni okrajového ztemnéni. Abychom mohli z tes-
tovacich méfeni ziskat néjaké redlné fyzikalni hodnoty, které by bylo mozno porovnat s publikovanymi
hodnotami, bude uzite¢né zvolit takovy model, ktery by nebyl ¢isté empiricky. Vyjdeme z feSeni rovnice
zarivého prenosu , a vyjdeme z polohy pozorovatele na Zemi tj. 7, = O:

dr,

. (1.43)

Lmozéw&wwf“m

20krajové ztemnéni neni zdaleka jenom zdlezitosti sluneéni fyziky: vidime jej napiiklad v profilech svételnych kiivek
prechodt exoplanet.
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Obrézek 1.4: a) Hodnoty exponentu «(A) pro rozsah vinovych délek, ktery je méfitelny na FICUSu.
Vertikalni ¢ary oznacuji zacdtek a konec teoretického rozsahu spektrometru HR4C5177 a HR4D290, s
malym prekryvem kolem 485 nm. Zavislost «(\) lze dobfe aproximovat linedrni lomenou funkci. Ne-
spojitost kolem 364 nm je zpusobena Balmerovym skokem. b) Vypoctené okrajové ztemnéni na zikladée
I(n) = 1—u(1l — p®) pro instrumentdlné vyznamné vinové délky, tj. kraje teoretického rozsahu spektro-
metru a uzkd oblast prekryvu. Okrajové ztemnéni je mnohem vyraznéjsi na kratsich vinovych délkéch,
kde intenzita slabne postupné. Na delsich vinovych délkach prudce klesa az u limbu.

V prvnim pfiblizeni muzeme zkusit uvazovat, ze je zdrojové funkce je v hloubce (a optické hloubce)
konstantni (% =45 — O):

dr,

S, [~ S oo
I(p) = —V/ e /A, = 22 [ - ueiT”/“} =S,. (1.44)
B Jo K 0
V takovém piipadé zjistujeme, Ze pozorovans monochromaticks intenzita je konstantni v tithlové soufadnici
1, & okrajové ztemnéni bychom nepozorovaliEI Je tedy tfeba pouzit alespon linearni aproximaci, kterd se
v tomto kontextu oznacuje za Eddingtonovu-Barbierovu aproximaci. Dosazujeme tedy

Sy(1y) = ay, + by (1.45)
> dr, o dr, < dr,
IL,(p, T, =0) = / (ay + b,,Tl,)(fT"/Hi = al,/ e—mv/nEly +bu/ T € m/n Ty (1.46)
0 1% 0 2 0 H
1 Iz
I(u,m =0)=a, +bypu = S, (1, = ) (1.47)

Udélame piedpoklad, Ze se systém nachézi v lokalni termodynamické rovnovaze. Pak muzeme tici, ze
S, =B,(T), (1.48)

kde B,(T) je Planckova funkce popsand Planckovym vyzarovacim zdkonem. Pfestoze jsme zddnlivé u
konce, s tim, ze v ramci popsanych priblizeni plati

I(p) = Sy(1v = p) = Bu(T = 1), (1.49)

je tfeba si uvédomit, ze zdaleka neméiime hodnotu I, pfimo. Absolutni kalibraci v této praci bude
vénovano mnoho pozornosti, ale uz nyni muzeme zavést funkci, kterd vztahuje naméfenou hodnotu na

3Takovymto zptisobem by vyzafoval napiiklad matny horky ¢erny disk.
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dané frekvenci (vlnové délce) a polohové soufadnici p k zméfené hodnoté na stejné frekvenci ve stiedu
disku (p = 1):

L) aytbp a(l+ )

goln) = L(p=1) " a+b,  a(1+)

: (1.50)

kde si muzeme oznacit 8, = Z—":
v

o LB 1 5,
P =Y, T 18, 148

(1.51)

¢imz dostavame linedrn{ funkci. Funkéni hodnota g, lze zjistit snadno, jako podil méfeni a referenéniho
méfeni stiedu, a soufadnice p lze také v kazdém okamziku urcit. Pak fitem pro kazdou vlnovou délku
muzeme zjistit posun a sklon této piimky, odkud snadno dopoéteme hodnotu S,. V praxi hodnota 3, se
bude lisit podle toho, zda ji dopoc¢teme z posunu nebo sklonu, a tak nefitujeme dvéma volnymi parametry,
ale rovnou 3,,.

Hodnoty I,,(1x = 1) jsou tabelované a publikované s fadove vétsi presnosti, nez na které FICUS muze
méfit. Proto s ni muzeme zachdzet jako s referenénim spektrem. Odtud tedy muzeme zjistit

2hv3 1
? exp(hw/kpT)—1"

Iu(/i = 1)91/(/1' = Tu) = IV(ILL) ~ BV(T) = (152)

odkud

(1.53)

1.8 Spektralni cary

Reélné sluneéni spektrum se lisi od spektra ¢erného télesa. Celkovy tvar spektra je pozménén skutecnosti,
ze se nedivame na zari¢ o jedné teploté, ale divame se na soucet intenzit spojité mnoha zaricich vrstev s
ruznou teplotou. S rostouci hloubkou roste teplota téchto vrstev, ale jejich pozorovani je zatizeno vétsi
extinkei.

Ovsem, ani takovyto popis sluneéniho spektra neni pfesny. Jiz na pocatku 19. stoleti bylo zjisténo
(Wollatson 1802, Fraunhoffer 1814), ze ve spojité slune¢ni spektrum je naruseno fadou ¢ar. Balmer, 1885
byl prvni, kdo nalezl empiricky vztah pro popis vlnovych délek nékterych ¢ar vodiku. Jeho vztah ma tvar

n2

kden > 2,n € Na Ag = 364,507 nm je vlnova délka Balmerova skoku. Pron = 3 dostavame A = 656,3 nm,
coz je vlnova délka ¢ary Hca, jedné z nejvyraznéjsich ¢ar ve slunetnim spektru. Postupnym dosazovanim

za n dostavame vinové délky ostatnich Balmerovych car, tj. HS, Hvy, Hd a tak dél. V limitnim piipadé

lim AB( n’ ) =g (1.55)

n— 00 n2—4

Brzy na to prichdzi Rydberg se zobecnénym vztahem,

% _ RH(nig _ nlg) ’ (1.56)

kde Ry je Rydbergova konstanta pro vodik. Balmeruv vzorec je jenom jeden piipad, kdy dosadime

Ng = 2:
1 ng —n2
X RH( n2n? ) ’
4 n?
A= —( b ) : 1.57
RH TL% —4 ( )
odkud mimochodem také vidime, ze
4
A= —. 1.58
B= R (1.58)



Na zacatku 20. stoleti s Bohrem dochézi ke ztotoznéni empirickych parametru n,, ny s hlavnim kvantovym
¢islem, které vymezuje diskrétni energetické hladiny v elektronovém obalu. Tyto ¢éry jsou zpusobeny
prechody elektronu mezi diskrétnimi energetickymi hladinami: excitaci a deexcitaci. V tuto chvili jiz lze
hovorit o energiich ruznych stavu. Je-li elektron vazan k jadru, jeho energie je

hcRo
kde n
m m
Roo = Rg(———=). (1.60)
()

S rostoucim hlavnim kvantovym ¢islem se k sobé sousedni energetické hladiny ptiblizuji, a v limité

. hcRo
nh_>n;o— 3= 0. (1.61)
Clen
hcRs =13,6eV (1.62)

odpovidé ionizaéni energii vodiku, coz je energie, kterd se uvolni pti pfechodu z n = co — n = 0. Nicméné,
elektrony mohou mit kladnou energii, kdyz nejsou vazany na jadro. Kinetickd energie nevizanych elek-
tronu jiz neni kvantovand, tedy, mize spojité nabyvat kladnych hodnot. Vlnovéd délka fotonu, ktery je
uvolnény piechodem elektronu z nevazaného stavu do vazaného stavu, netvoii spektrdlni ¢ary, ale tzv.
kontinuum. Z observacniho hlediska jsou pro nés relevantni dvé oblasti kontinua, Paschenovo a Balmerovo
kontinuum. Paschenovo kontinuum je oblast, kde

2

H

a Balmerovo kontinuum je oblast, kde
2

2

Jiné oblasti kontinua jiz nespadaji do rozsahu, ktery lze na FICUSu méfit.
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Kapitola 2

FICUS: Flare Intensity Continuum
Ultra-wide Spectrograph

FICUS (Flare Intensity Continuum Ultra-wide Spectrograph) je zafizeni umisténé v Laboratofi Borise

Valnicka na sluneé¢nim oddéleni astronomického tstavu v Ondiejové. Jedna se o piistroj, jehoz primarnim

cilem je zmérit zmény intenzity aktivnich oblasti pfi sluneénich erupcich v optickém kontinuu. Takovéto

vysledky by byly prvni svého druhu. V soucasné dobé zafizeni jeSté nepracuje v stabilizovaném provozu.
Tato prace pfinasi prvni experimentéalni vysledky tohoto ptistroje.

2.1 Popis aparatury

Bézné hvézdaiské dalekohledy jsou nejcastéji umistény na rovnikové montazi, kterda vyrovnava rotaci
Zemé takovym zpusobem, Ze dalekohled miii v prubéhu pozorovani na téze zorné pole.

Protoze hlavni zrcadlo FICUSu mé ohniskovou vzdélenost f = 13,5m, nasobné delsi nez bézné da-
lekohledy, takovéto reseni nepiipada v uvahu. Pouziva se proto coelostat, soustava dvou zrcadel, které
zajistuji stabilitu obrazu.

Coelostat se sklada z primarniho a sekundarniho zrcadla. Primarni zrcadlo se ota¢i kolem osy rov-
nobézné s osou zemské rotace. Mechanismus, ktery zajistuje tento pohyb se nazyva hodinovy stroj.
Priméarni zrcadlo s hodinovym strojem je umisténo na pohyblivé traverze, kterou je tieba se zménou
slune¢ni deklinace postupné posouvat. Primarni zrcadlo odrazi slune¢ni paprsky na sekundarni zrcadlo.

Sekundarni zrcadlo je umisténo na pohyblivé vidlici, kterda umoznuje rotaci zrcadla v azimutdlnim
sméru a sméru vysky nad obzorem. Tyto dva pohyby zajisfuji dva krokové motory, které je mozno
nezavisle ovladat. Témito pohyby je zajisténa moznost vybéru pozorované oblasti na slune¢nim disku.

Coelostat je umistén na vézi, kterd je s hlavni budovou spojena mustkem. Mimo pozorovaci dobu je
chranén posuvnou stiechou, v jejiz zadni sténé je uzaviratelny pruzor pro pruchod slune¢nich paprski.
Svétlo pak prochazi otvorem ve zdi do samotné laboratote.

Cést svétla je odrazena diagonalnim eliptickym zrcitkem do pointaéniho dalekohledu, coz je
cockovy dalekohled chranény folif pro pozorovéni fotostéry (ND filtr) vybaveny CMOS kamerou, kterd je
spojena s pocitacem.

Aby byl obraz Slunce stabilni, je tfeba udrzet stfed Slunce na stfedu snimku z pointa¢ni kamery.
Software, jehoz autorem je Roman Dvoiak, zajisfuje zpétnou vazbu krokovym motortim, které koriguji
vznikajici vychylky.

Vétsina svétla ale pokracuje dale, kde se odrazi od primarniho zrcadla, coz je zrcadlo o pruméru 280
mm a ohniskovou vzdélenosti 13 500 mm. To svazek svétla zaostiuje a umoziiuje vznik obrazu. Pfedtim
je vsak svazek odrazen od rovinného sekundarniho zrcadla o priméru 150 mm.

Od néj je svazek odrazen na opticky klin, ktery ¢ast svétla propousti na selektor clonky, a ¢ast
svétla odrazi na chromosfericky (Ha) dalekohled vybaveny 12bitovou CMOS kamerou, nazyvany SlitJaw.
Jedna se o dalekohled Coronado s prumérem 40 mm, s §itkou pdsma méné nez 0,1 nm.
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Obrazek 2.1: Popis pozorovatelny FICUS: 1. Smér ke Slunci 2. Primarni zrcadlo coelostatu s hodinovym
strojem, umisténé na pohyblivé traverze. 3. Sekundarni zrcadlo coelostatu, stavitelné ve vertikalnim
sméru. 4. Otvor umoziujici pruchod svétla do laboratofe. 5. diagonélni zrcitko 6. fotosfericky, tj. ND
filtr 7. pointa¢ni dalekohled 8. CMOS kamera pointa¢niho dalekohledu 9. primarni zrcadlo dalekohledu
10. sekundéarni zrcadlo 11. opticky klin 12. karusel se selektorem clonky 13. kolektor svétla 14. opticky
kabel 15. chromosfericky dalekohled SlitJaw 16. CMOS kamera chromosferického dalekohledu; C, D:
spektrometry HR4C5177 a HR4D290.

2.1.1 Serizeni systému

Aparatura vykazovala zvlastni chovani. Proto bylo tfeba se presvédcit, zda vSechny jeji prvky jsou cen-
trované kolem optické osy. Pro tento ucel byl zakoupen laserovy kolimétor, ktery byl umistén na misto
kamery pointa¢niho dalekohledu.

Kolimace probihala v noci, aby byl paprsek dobfte viditelny:

1. Umistén{ laserového kolimétoru do okuldrového vytahu pointa¢niho dalekohledu (na Obr. poloha
8.)

2. Laserovy svazek se odraz{ od diagondlniho zrcatka (na Obr. poloha 5.), dopada na zakryty otvor
(4.), justa¢nimi §rouby namifen na stied krytu otvoru.

3. Po otevieni krytu svazek prochédzi ven k vézi coelostatu. Po odkryti sekundarniho zrcadla coelostatu
(3.) paprsek dopadé na kryt primarniho zrcadla coelostatu (2.), viz Obr. a). Po dalsi justaci
paprsek dopadé na stred krytu.

4. Po odejmuti krytu se parsek odrdzi zpét skrze otvor (4.) do laboratofe. Po dalsf justaci dopadéd na
kryt primérniho zrcadla (9.), viz Obr. b). Zde je vidét i stin diagondlniho zrcitka.

5. Po odejmuti krytu primérniho zrcadla (9.) paprsek dopadé na sekunddrni zrcadlo (10.), opticky klin
(11.) a je zaznamenano jeho spektrum. Odrazem od klinu (11.) vidime obraz svazku na snimcich ze
SlitJaw dalekohledu (15., 16.), viz Obr. ¢), a tudiz vime, ze nyni je soustava zkolimovans.

2.1.2 Spektrometry

Optické vldkno se rozstépuje a je ptivedeno do dvou spektrometri firmy Ocean Optics. Jsou vybaveny
14bitovym linearnim CCD detektorem s 3840 pixely. Prvni z nich, HR4C5177, ma teoreticky rozsah
355 nm az 485 nm. Druhy z nich, HR4D290 m4 teoreticky rozsah ptiblize 480 nm az 930 nm. Diskuze o
skute¢ném vérohodném rozsahu bude pozdéji.
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a) b c)

Obrézek 2.2: a) Primarn{ a sekunddrnf zrcadlo coelostatu na vézi coelostatu pii pozorovéni, tj. s odsunu-
tou posuvnou stiechou. b) SlitJaw: chromosfericky dalekohled s 12bitovou CMOS kamerou. ¢) Primarn{
zrcadlo (vlevo) a selektor clonky (vpravo).

a) b) c)

Obrazek 2.3: Kolimace soustavy.

Pro ptehlednost bude spektrometr HRC5177 pracujici na kratsich vlnovych délkédch oznacovan jako
spektrometr C, a spektrometr HR4D290 pracujici na delsich vlnovych délkéch oznacovan jako spektrometr
D.

2.1.3 Software

Ze spektrometru se vycitaji jednotlivé snimky spektra (pole velikosti 3840 14-bitovych celych éisel). Tyto
pole tvoii jednotlivé fadky matice. Kazdou expozi¢ni dobu je pofizen a vycten novy fadek. Po dokonceni
méfen{ se tato matice uloz{ jako dataset hdf5 (hierarchical data format) souboru. Je to moderngjsi
alternativou k astronomickym tradi¢né pouzivanym fits souborum.

hdf5 soubory jsou ¢lenény do datasett, a kazdy z datasetu mé svd metadata. Pro préci s daty je tedy
tfeba hdf soubor oteviit, zvolit dataset a vycist metadata. Do metadat se uklada ¢as prvniho snimku,
expozicéni cas v milisekundach a dalsi informace. Pro tuto préaci byl zvolen jazyk Python3, s balicky
Numpy (Harris, 2020) [17], matplotlib (Hunter, 2007) [20], SciPy [40] a dalsi.

Kromeé spektralnich dat zachdzime i s piehledovymi obrazovymi daty z chromosferického dalekohledu
SlitJaw. Z 12bitové CMOS kamery jsou vycitany nekomprimované tif snimky.

V thrnu zachazim s pfiblizné 46 GB surovych dat (ze spektrometru a SlitJaw kamery) namérenych v
prubéhu nékolika tydnu v ¢ervenci, srpnu a zaii 2020.

2.2 Kalibrace spektrometri ve vinové délce

Abychom byli schopni vyuzivat data z obou spektrometru (HD4C5177 na kratsich vlnovych délkéch,
HR4D290 na delsich), je tfeba, abychom vytvorili prevodn{ vztahy mezi vlnovou délkou a ¢islem pixelu.
Tedy, hleddme predpis néjaké funkce

A(n), n € {0,1,2...,3839}. (2.1)

V tomto kontextu se tato zavislost nékdy oznacuje za disperzni kiivku, je tfeba toto oznaceni odlisit od
zévislosti indexu lomu na vinvé délce, se kterou zde nepracujeme. V praci (Stanék, 2019) |38] je provadéna
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Pavod | A (nm) | px (SdJ,2021) | px (Stanék, 2019)
Hp 4861 70,2 70
Fel 4892 92 -
Fe 4921 113,5 114
Fel 495,8 142 -
Mg 1 516,7 300,8 -
Mg I 517,3 304 -
Mg I 5184 313 313
Fel 525,0 363 -
Fe I 527,0 378 -
Fel 532,8 422,5 -
Mg I 552,8 575 -

Nal (D2) | 589,0 853 -
Nal (D1) | 589,6 857,5 -
Cal 610,3 1017,6 :
Cal 612,2 1032,7 -
Ca O 616,2 1064 -
Fol 630,2 11728 -
Ho 656,3 1377.7 1378
Sil 700,6 1729,7 1730
Nil 712,2 1824 1824
Cal 720,2 1887 1888

Tabulka 2.1: Vybrané spektralni ¢ary byly identifikovany ve spektru a byl zjistén odpovidajici pixel jejich
stfedu. Je vyznamné, ze (Stanék, 2019) [3§], kde byla provddéna podobnd kalibrace, zjistil pro radu
spektralnich ¢ar témeér identické hodnoty. Znamena to tedy, ze alespon ve vinové délce jsou spektra v
prubéhu let stabilni, a neni napiiklad tfeba provadét kalibraci ve vinové délce pred kazdym pozorovanim.
Tato tabulka je konkrétné pro spektrometr D.

kalibrace pomoci polynomu druhého stupné:

Ao (n) = (3494,72 + 0,21) 4 n(0,41281 £ 0,0003) + n?(—1091,90 + 7,69) - 10~5(A)
Ap(n) = (4766,71 4 0,54) + n(1,34204 + 0,00075) + n*(—278,78 +2,25) - 10~7(A).

Pozdéji se ale nalezla dokumentace obou spektroskopi, kde bylo provedeno kalibra¢ni méteni. Jako
disperzni kiivku pouzivaji polynom tfetiho stupné.

Dispersion curve of HRC5177 ("C")

470
460

€ 450

£

< 440

5

€ 430

K%

9 420

©

= 410
400
390

1000

1500 2000 2500

Pixel

3000

Dispersion curve of HRD290 ("D")

700

Wavelength (nm)
g B8
e S

v
@
1=

5001

0 250 500 750 1000 1250 1500 1750
Pixel

Obrazek 2.4: Nové potizené disperzni kiivky obou spektrometru.
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Dispersion curve residuals
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Obréazek 2.5: a) Rezidua fitu podle volby volnych koeficienti polynomu. Pouziti fitu parabolou
nepredstavuje v tomto pripadé vyznamné zpresnéni, ale pouziti kubické funkce ano. Polynomy vyssiho
radu nepfedstavuji dalsi vyrazné zpfesnéni, ale naopak hrozi overfitting. Tento konkrétni graf byl vytvoren
pro spektrometr D. b) Uréovéan{ stiedu vapnikové ¢ary H. Spolu s védpnikovou ¢arou K tvoii nejsirsi ¢dry,
které pomoci nasich spektrometri na Slunci pozorujeme. Vertikalni osa je v instrumentélnich jednotkéch,

horizontalni osa je pfevedena z px — A pomoci piibliznych piepocti, které byly znamy jesté pied kalib-
raci.
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Obrazek 2.6: Rozsah vlnovych délek pfipadajicich na jeden pixel, na dané vinové délce. Vlevo pro spektro-
metr C, vpravo pro spektrometr D. Vidime, Zze v obou pfipadech se jedné o klesajici funkci. To znamen4,
ze na konci rozsahu obou spektrometrii maji spektra vyssi rozliSeni nez na za¢atku rozsahu. V piipadé
obou spektrometru pomér rozliSeni na zacétku a na konci rozsahu je asi 85%.

2.3 Absolutni kalibrace spektrometra

Aby bylo moZno nase méfeni srovnavat s jinymi publikovanymi vysledky, je tfeba vztdhnout nase instru-
mentdlni spektra k referenénim spektrum. Nelze postupovat pfimym zptsobem, tj. skrze uréeni spektralni
absorpce atmosféry, soustavy zrcadel, optického klinu, optickych vldken a dalSich optickych prvkua celé
aparatury. Takovyto postup by byl téméf nemozny.

Je tieba postupovat zpétné: z namérenych kalibra¢nich spekter ve stiedu (@ = 1) a s pomoci re-
ferenéniho atlasu vyvinout postup, kterym prevést méfeni na obecném p € (0,1) z instrumentdlnich
jednotek (ADU) na fyzikdln{ jednotky.

Zde je dulezité zminit, ze veli¢iny v jednotkdch intenzity (Planckova funkce, zdrojové funkce) mohou
byt vztazeny na vinovou délku nebo frekvenci. Je tfeba mezi nimi rozlisovat, protoze

C

=5l (2.4)
C

S,\ = FSV, (25)
C

By = 5B (2.6)

Referenéni atlasové méteni, FTS atlas z Kitt Peak, National Solar Observatory (Kurucz, 1984) [22],
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ze kterého vychazime, je v cgs jednotkach I,,. Oznacme si atlasové hodnoty jako I Zavedeme si pomér

A

BA _ (
A Na(p=1)(ADU)’

(2.7)

kde r
N== Z A(fou=1) (2.8)

je prumérné spektrum ve stiedu disku, prumérované pies F' ,snimka“ spektra. Pfi expozi¢nim case
jednoho snimku 6t je tedy celkovy expoziéni cas

At = F§t. (2.9)

Ptevod z
N(pz) = N(X) (2.10)

byl proveden pomoci disperznich vztahu, které byly uréeny diive. Je tfeba mit na paméti, ze nezachdzime
s funkcemi, ale s velkym mnozstvim diskrétnich hodnot. Tedy, N (f,A) neni dvourozmeérny spojity povrch,
ale matice (F, 3840) ¢isel, a N()), stejné jako I a ky je 3840-rozmérny vektor. Piesto pozadujeme po
nasi ,funkci“ ky, aby byla ,rozumné“ spojitda. Tedy, nechceme, aby v ni byly nespojitosti na vlnovych
délkach spektralnich ¢ar, protoze puvod k) je v instrumentalnich absorpcich optickych ¢lentu a je nezavisly
na procesech ve Slunci.

Jsou dva zpuisoby, jak zjistit hodnoty této vyhlazené kiivky k2. Bud fitovat N(\) a I nezévisle, a
pak najit jejich podil, nebo fitovat k2 pifmo.

V prvnim piistupu byl na redlnd meéfeni a referencni atlas aplikovdn LOESS filtr (locally estimated
scatterplot smoothing), nazyvan Savitzky-Golay filtr. [32]. Tento pfistup byl pozdéji opustén.

Nakonec se ukazalo, ze druhy piistup je vyrazné spolehlivéjsi.

Na tivod bych mél zminit, ze takto funkce mé pomérné slozity tvar. V bakéldiské praci [38] je pouZita
Spline kfivka prochazejici asi 50 ru¢né vybranymi misty optického kontinua. Pfestoze tato metoda neni
robustni — zélez{ na uzivateli, ktery pfi kazdém pozorovani musi oblasti kontinua vyhledat a oznagit
— davé velmi dobré vysledky. V rozsahu spektrometru C se v pruméru odchyluje asi o 9%, v rozsahu
spektrometru D asi 0 2%. K podobnym odchylkdm dospéla i tato prace, ale metodou, kterd nezdvisi na
pozorovateli. Pfesto tato préce, podobné jako Stanéek, 2019 [38], vyuziva pfiblizné 50 stupiu volnosti na
fitovani 3840 bodu u obou spektrometru.

Vyssi pocet stupnu volnosti se projevuje overfitting, kterému se snazime zamezit, aby funkce neménila
svou hodnotu ve spektralnich ¢ardch. Naopak, nizsi pocet stupnu volnosti nepopisuje dostate¢né dobie
superpozici vSech atmosferickych a instrumentalnich jevu, které zapricinuji odchyleni mérenych hodnot
od hodnot udavanych v atlasu slune¢niho spektra.

Tato prace predstavuje nasledujici proces. V prvnim kroku je u¢inén pfevod pomoci disperznich ktivek,
urcenych pii kalibraci spektrometru ve vlnové délce. Déle je odeéten prumérny temny Sum — dark.

Nasledné jsou odstranény urcité pixely, pomoci Booleovské masky. V rozsahu C jde zejména o konkrétni
zavadné pixely. Jsou to pixely na vlnovych délkach nad 480 nm, pixely, jejichz hodnota je vyssi nez dese-
tindsobek stfedni hodnoty a pixely se zapornou hodnotou.

Je tfeba, podobné jako pfi zpracovani obrazovych dat, rozliSsovat horké a polohorké pixely. Horké
pixely maji zdvadu, kterd zpusobuje, Ze je z nich vy¢itana piriblizné konstantni hodnota, ktera je typicky
vys§i nez hodnota okolnich pixela. Tyto pixely vymizi pii ode¢teni darku, protoze je z nich vycitana tato
hodnota i pfi pofizovani méreni temného proudu. Polohorké pixely jsou zavadné pixely, jejichz hodnota
je nespravnd, ale méni se s mnozstvim dopadajiciho svétla. O tyto pixely je tedy nutno opravovat.

V rozsahu D je kromé téchto oprav tieba odfiltrovat nejvyraznéjsi atmosferické pasma. Jedna se o tti
rozsahy vinovych délek:

e Pdsmo molekuly Os (Fraunhoferova ¢ara A): (758 — 768) nm
e Pasmo H,O: (715 — 735) nm
e Pdsmo Hy0: (812 — 837) nm
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Poté jsou spektra vydélena resamplovanymi hodnotami 2. Publikovany atlas mé asi dvacetindsobné
rozliSeni ve vlnové délce, nez kterého jsme schopni dosdhnout my. Bylo toho docileno pomoci lichobéznikového
integrovén{ (prumér pravého a levého Riemannova souctu). Na konci prvniho kroku uréime klouzavy
prumér s okem nékolika pixelt tohoto podilu. Prvni krok je zndzornén na grafech

V druhém kroku spocteme rozdil vSech bodu a spoéteného klouzavého prumeéru. Témito rezidudlnimi
hodnotami vedeme polynom nizkého stupné (4. a 3. pro spektrometry C a D). Druhy krok je znézornén
na grafech

V tfetim kroku tento polynom pri¢teme k hodnotam klouzavého praméru obdrzeného v prvnim kroku,
¢imz jej priblizime blize redlnému trednu odpovidajicimu Planckovskému kontinuu nezatizeného vlivem
car. Viz grafy 2.9

Ve étvrtém kroku spoéitdme absolutni hodnotu rozdilu nového trendu od poméru k2. Rozsah je
rozdélen do oken po ur¢itém mnozstvi pixelu. V tomto okné je uré¢en median. Timto je vytvofena maska,
ktera vybira polovinu bodu, které jsou viditelnému trendu nejblize. Viz grafy

V pétém kroku aplikujeme tuto masku na hodnoty k7, a pouze tyto vybrané hodnoty dale fitujeme
polynomem vysokého stupné. Dopocteme hodnoty tohoto polynomu i pro ostatni pixely. Tento vektor
poté povazujeme za nasi kalibraéni krivku. Viz grafy

Jako zkousku muzeme vzit jind méteni stfedu disku, aplikovat na né vypoctenou kalibraéni funkei,
a porovnat je s hodnotami v atlasu. Viz grafy Medidn odchylek od atlasu je u spektrometru C
piiblizné 11%, v piipadé spektrometru D asi 2%. Viz grafy Toto jsou vysledky srovnatelné s ruénim
vybérem bodu prolozenych Spline v bakaldfské praci [38].

. Spectrometer: C | k = atlas / center disc vs Wavelength (ADU) Spectrometer: D | k = atlas / center disc vs Wavelength (ADU)
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Obrazek 2.7: 1. krok absolutn{ kalibrace. a) Odeéteni temného proudu. b) Odstranéni polohorkych a jinak

zdvadnych pixelu. ¢) Odstranén{ atmosferickych absorpénich pdsem. d) Vydélen{ resamplovanym atlasem.
e) Vypocet klouzavého prumeéru.
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Obrazek 2.8: 2. krok absolutni kalibrace. a) Urceni rozdilu od klouzavého pruméru. b) Prolozeni polynomu
nizkého stupné.
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Spectrometer: C | Shifted moving average
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Obrézek 2.9: 3. krok: klouzavy pramér z prvniho kroku posunuty o vyhlazend rezidua.

Spectrometer: C | Residual from shifted moving average
B Residuals
5 - Limit

I Residuals below limit

'S

Residual (cgs / ADU)
~ w

0 : i
380

0 420 440 460
Wavelength (nm)

18 Spectrometer: D | Residual from shifted moving average
EEN Residuals
- Limit
N Residuals below limit

2.5

b
°

=
n

Residual (cgs / ADU)
-
o

o
o

0.0

650 7060 750
Wavelength (nm)

Obrézek 2.10: 4. krok: a) Urceni medidnu rezidui v oknech dané velikosti. b) Vytvotreni Booleovské masky
vSech hodnot rezidui mensich nez je median.
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Obrézek 2.11: 5. krok: a) Aplikovani Booleovské masky na hodnoty k. b) Prolozeni polynomu vysokého
stupné. Vysledkem je kalibra¢ni kiivka.
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Obrazek 2.12: Srovnani kalibrovaného méfeni s atlasem.
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Obrazek 2.13: Odchylky, jejich pramér a median.
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Kapitola 3

Testovaci méreni

3.1 Meéreni temného proudu, vycitaciho Sumu a zesileni

Na digitalnich ¢ipech vznika signal i v piipadé ze na né nedopadd zadné svétlo. Tento signal se linedrné
zvétsuje s expoziéni dobou a také se zvétsuje s teplotou. Nazyva se temny proud nebo dark. Bylo ukdzano,
ze pro temny proud, podobneé jako pro chemické reakce zavislé na teploté, plat{ Arrheniuv zdkon [41):

D = Dye 5T (3.1)

Kde D je temny proud v e~ /s, Dy je konstanta ve stejnych jednotkdch a AF je konstanta v jednotkdch
energie (odpovidajici aktiva¢ni energii). Rada kamer pouzivanych v astronomii je z tohoto diivodu chla-
zena. NaSe spektrometry ovsem chlazené nejsou, a je proto nutné dbat na pofizovani temnych snimku.
Zesileni (gain) uréime za pomoci skutecnosti, ze hlavnim zdrojem nejistot je fotonovy sum, ktery se
chové dle Poissonova rozdéleni [19]:
Nke=N
Kl
kde P(k; N) je pravdépodobnost, Ze na pixelu, jehoz stfedni hodnota instrumentalni intenzity je N(ADU)
naméifme instrumentélni intenzitu k(ADU). Rozptyl diky fotonovému Sumu, ktery generuje fotoelek-
trickym jevem elektrony stejné jako signal, o2(e~) se diky této vlastnosti d4 urcit jako

P(k;N) = (3:2)

o2(e”) = N(e™). (3.3)

Instrumentalni jednotky neodpovidaji pfimo mnozstvi elektront vzniklych fotoelektrickym jevem, ktery
je mnohem niz$i. To proto, ze na urovni elektroniky je ve spektrometru zesilova¢. Hledame néjakou
konstantu

x(400) ”
Uréime ji z fotonového Sumu, pii znalosti toho, ze také musi platit
o(ADU) = go(e™), (3.5)
musi pak nutné platit, ze
N(ADY) = gN () = go*(e) = S0 (36)
a tudiz o2(ADU)
9= W ) (3.7)

coz jsou veli¢iny, které muzeme z méreni odecist primo.
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Gain of spectrometers

N HR4C5177
I HR4D290

Gain ADU/e ~
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Obrézek 3.1: Zavislost gainu na méfeném signdlu (pro nizké trovné signilu).

3.2 Mereni vlivu zemské atmosféry

Atmosféra je jednim z nejvyznamnéjsich vlivi zasahujicich do spektroskopického pozorovani Slunce. Ta
se promita do astronomického pozorovani dvéma aspekty: seeingem, extinkci a oblacnosti.

Seeing je efekt, ktery zpusobuje rozmazani obrazu bodového zdroje svétla v dusledku neklidnosti at-
mosféry. Nizka kinematickd viskozita vzduchu zpusobuje, ze bézné proudéni vzduchu je vzdy turbulentni.
Misi se tak oblasti vzduchu s drobnymi rozdily v teploté, a tyto rozdily zpusobuji drobné rozdily v indexu
lomu vzduchu. Tato zavislost je

n=14+279-10"*

/T, (3.8)
kde Py = 101,3kPa a Ty = 273 K (Broz, Wolf 2017) [3]. Frekvence téchto oscilaci je v fddu f ~ 100 Hz.
Seeing zpusobuje rozmazani struktur na SlitJaw snimcich, a také drobny pohyb struktur dovniti a ven z
clonky.

Atmosfericka extinkce zpusobuje pokles méfené intenzity se zenitovou vzdalenosti. Velikost této
extinkce je imérnd vzdusné hmoté, tj. délce drahy, kterou musi paprsek svétla urazit zemskou atmosférou
k pozorovateli.Vzdusna hmota se ¢asto vztahuje k vzdusné hmoté pti pozorovani v zenitu. V planparalelni
aproximaci zemské atmosféry je vzdusna hmota na zenitové vzdalenosti z

1

X = , 3.9
COS 2 ( )

coz je délka prepony pravodhlého trojihelniku, jehoz svisld odvésen md jednotkovou délku (vzdusnd
hmota v zenitu) a thel mezi touto odvésnou a preponou je zenitova vzdélenost. Takovito aproximace
funguje dobfe do zenitovych vzdalenosti kolem z = 60°. Dalsim lepSim piiblizenim je predstava at-
mosféry jako sférickych vrstev. Oznaéime-li si ¢ &~ 700 pomér poloméru Zemé a tloustky atmosféry (resp.
troposféry, tj. cca 9km), muzeme pomoci Pythagorovy véty uréit vzdusnou hmotu jako

X =Vq?cos2z+2¢+1—qcosz (3.10)

Ukazuje se, ze toto piibliZzen{ je velmi dobré a ve shodé s tabelovanymi hodnotami [43)].

Déle jsem si povsiml nésledujici skutecnosti: pii Spatnych pozorovacich podminkéch je smérodatnd
odchylka méfen{ stfedu na konkrétnim pixelu (vinové délce) mnohem vyssi, nez pii dobrych pozorovacich
podminkdch. Tedy, cely graf zévislosti instrumentéln{ intenzity na vinové délce se s ¢asem (a tedy spolu s
drobnymi zménami v atmosféfe) nahodile posouva o pfiblizné konstantn{ mnozstvi. Bylo nutno si polozit
otazku, zda se dé toto ,,poskakovani“ vyuzit k charakterizaci atmosferickych podminek, a zda je skute¢né
konstantni ve vinové délce. Rozhodl jsem se tedy korelovat intenzitu v ¢ase na konkrétnim stredovém
pixelu C' s intenzitou v ¢ase na okolnich pixelech. Formalné je korelace dvou funkci h,g pro néjaky casovy
posun At déna jako

(hx g)(At) = [ Wt + At dt. (3.11)

V naSem piipadé korelujeme diskrétni posloupnost snimku f, od nultého snimku po snimek f = F, a
neocekavame zadny ¢asovy posun mezi pixely (At = 0). Tedy, pro dva pixely A,B si zavedeme korelaci
jako

f=F
(I[px = Al I[pz = B]) [At=0]= Y I[pz = All[pz = BJ. (3.12)
=0
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Nas ovSem nezajima korelace pouze dvou pixelu, ale korelace vybraného stfedového pixelu C' se sousednimi
pixely C'+46, kde § volime ve vybraném rozsahu § € {—A,...,0,...,A}, tj. pixely px € {C—A,...C,...C+ A}.
Ukazalo se, ze takovéto zpracovani vyusti ve vyrazny peak kolem 6 = 0, ktery odpovida autokorelaci
(I[px = C] * I[px = C])[At = 0]. Ovsem, nékolik sousednich pixelt se vzdy zd4 byt nad tdrovni pozadi,
které je oviem zatiZeno silnym Sumem. Proto je tfeba prumérovat celou fadu téchto korelaci, pro volbu
stfedového pixelu v uréitém rozsahu Cy,...,C;. Tento priimér, ktery je zévisly na volbé § si oznaéme Y,
ktery tedy urcujeme jako

1 C, f=F

Y5 e (—AA)] = oG SN Ipr = C.fIlpr = C +4.f]. (3.13)
Co f=0

Tato zavislost Y () je vynesena na grafech a Kolem centralniho peaku vidime rozdélent, které
odpovidd jednorozmérnému (ptriénému) fezu rozptylovou funkei. Polositka (FWHM) v dhlové mife tohoto
peaku by méla pfiblizné odpovidat Rayleighovu kritériu pro danou vinovou délku. My vSak informaci o
zavislosti ve vinové délce nemdame, protoze musime prumeérovat pres velkou fadu pixelu.

Z celodenniho méfen{ na p = 1 (viz graf vlevo) byly vyvozeny nésledujici zévéry:

e Kalibraéni méfeni stfedu disku bude tieba pofizovat pfed a po méfeni aktivni oblasti, a to po-
kud mozno v co nejblizsim casovém sledu. Kvalita kalibracniho méfeni bude zcela urcujici pro
vérohodnost kalibrovaného vysledku. Mezi kalibra¢nimi méfenimi ve stfedu disku (@ = 1) pred
a po samotném méfeni aktivni oblasti bude mozno interpolovat, a tim mnohem presnéji urcit
pravdépodobnou hodnotu intenzity stfedu v pribéhu méreni (kterou nemuzeme jinak zjistit).

e Soucinem instrumentdlni intenzity na p = 1 a vzdusné hmoty muzeme sledovat vyvoj atmosferickych
podminek v prabéhu dne.

e Hodnoty temného proudu jsou v prubéhu jednoho dne stabilni a neni tfeba je pofizovat v bez-
prostiedné pred nebo po méfeni.

e Pii méfeni temného proudu neni tfeba vypinat monitory ovladaciho pocitace. Postacuje, aby byl
zavien vstupni otvor pro slune¢ni paprsky. Svétlo z monitoru je vyrazné slabsi nez rozptylené
sluneéni svétlo, které je fadové slabsi nez pfimé sluneéni svétlo.

e Méienim stiedu disku a hleddnim zavislosti Y (&) jsme schopni kvantifikovat drobné zmény v at-
mosferickych podminkach, které nelze vidét pouhym okem. Centralni peak kolem Y (6 = 0) ndm
ukazuje point-spread function PSF, ktera je diky podobné geometrii obou spektrometru pro oba
spektrometry témeér totozna.

Air Mass (Plane parallel vs Spherical)

3.5 . Emm Spherical atmosphere
' Il Plane parallel atmosphere
Spectrometer: D | average pixel value at disc center
400 ! 3.0
| |
350 o
| © 2.5
300 Interpolovat hodnoty stfedu disku = [}
I
3250 P=e
2 W Dark (with screens on) | 2.0
200 WEm Average pixel value at disc center (ADU)
§ EEm Dark (with screens off) Y
S 150 [ ]
157 e .
*
100 ° ) . e ®
L ] L ]
50 [ 1) I [N oo " 1.01 ‘ ‘ . ‘ :‘3 ‘ ‘
0 |' 07 08 09 10 11 12 13 14 15 16 17
5 8 g & 4 & 2 & & & =& Hour

Obrézek 3.2: Méten{ atmosferické extiknce (vlevo) a spoctend vzdusnd hmota pro planparalelni a sférickou
atmosféru (vpravo).
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Obrazek 3.3: Zavislost zméfené intenzity na vzdusné hmoté. Lze vidét dva trendy, které oba zacinaji na
minimaln{ vzdusné hmoté. Ziejmé se kolem poledne nahle zménily atmosferické podminky.
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Obrazek 3.4: Zévislost log(Y (0)) pro blizké okoli (A = 20) stfedového pixelu pii dobrych pozorovacich
podminkdch. To, Ze nevidime peak jenom jako bod na § = 0 zpusobuje rozptylova funkce PSF (point
spread function).
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Obrazek 3.5: Zavislost log(Y'(0)) pro vétsf (A = 500) okolf stfedového pixelu pii dobrych pozorovacich
podminkach. Pfi dobrych pozorovacich podminkéch je Y'(4)
téméf konstantni.
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Obrazek 3.6: Zavislost log(Y (d)) pro vétsi (A = 500) okoli stfedového pixelu pii horsich pozorovacich
podminkéch. Protoze intenzita vSech pixelt soucasné je ovliviiovana promeénlivou atmosférou, ma hlavni
trend urcity sklon. Tento sklon je pro spektrometry C a D v opacném sméru kvuli tomu, Zze intenzita I
je v rozsahu C s vlnovou délkou rostouci a v rozsahu D pfevazné klesajici. Maximum Planckovy funkce
B), je v blizkosti kraje rozsahu C a D.
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3.3 Meéreni protuberance a slunec¢ni skvrny

Sluneé¢ni protuberance jsou utvary z chladného plazmatu, vychazejici z fotosféry a zasahujici az do korény.
Nejlépe jsou pozorovatelné na sluneénim limbu v ¢afe Ha. Nachézi-li se protuberance na samotném
slune¢nim disku, pozorujeme ji jako tmavy filament.

Intenzita svétla prichazejici z protuberanci je velmi nizkd. Dne 14. ¢ervence 2020 byla pozorovana
protuberance na sluneénim limbu, viz graf[3.8a snimek ze SlitJaw dalekohledu[3.7] Aby bylo mozno poiidit
jakoukoliv spektralni informaci, bylo tfeba pofizovat spektra s dlouhou expozic{ (10s). Dominantnim
zdrojem signalu je vSak rozptylené slunecni svétlo, tj. svétlo z okolni modré oblohy. Byl urcen rozdil
intenzity protuberance a rozptyleného svétla, ale ani po tomto zpracovani nevidime zadnou uzitetnou
informaci. Kfivka rozdilu intenzity je dana predevsim skuteCnosti, ze métreni byla pofizena v nepatrné
rozdilné vzdalenosti od sluneéniho limbu.

Protoze se jednalo o velmi vyraznou protuberanci, muzeme usoudit, ze obecné na tomto pfistroji
protuberance pozorovat nelze. Pozorovaci sestava neni uréena k méfeni opticky tenkych (7 ~ 0) utvart.
netickym polem, které zamezuje konvekci plazmatu, které tak vici okolni fotosféfe chladne. Sluneéni
skvrny jsou uhlové malé utvary, v porovnani s nejmensi clonkou, kterou FICUS soucasné disponuje.
Proto i nejvétsi sluneéni skvrny v nejmensi clonce zabiraji pouze zlomek méfeného prostorového ihlu.

Pfesto byla postupné vyvinuta metodologie jejich pozorovani. Zména intenzity mezi okolni fotosférou
a sluneéni skvrnou je nepatrnd, oproti gradientu intenzity zpusobeného okrajovym ztemnénim. Proto je
tfeba naméfit prejezd pres skvrnu takovym zpusobem, aby byla méfena spektra pred a po skvrné ve
sméru denniho pohybu Slunce. SlitJaw snimky tohoto méfeni jsou na obrazku [3.9] Piiklady takového
méFeni jsou na grafech [3.10} [3.12] a [3.13}

Graf pomohl odhalit dva nebezpecné instrumentalni efekty. Méfeni probihala tak, ze se obraz
slune¢niho disku pomoci zrcadel coelostatu namifil pred vstupni pupilu spektrometru. Nasledné byl vy-
pnut hodinovy stroj a zapnuto pofizovani spekter — v tomto potadi, které zajistilo, ze s jistotou vime, ze
vSechna méfeni jsou pofizena v rezimu bez hodinového stroje. Dennim pohybem obraz Slunce piejel pres
clonku, navic takovym zpusobem, aby pies clonku pfejela i sluneéni skvrna.

Tato pozorovani na FICUSu, po pec¢livém zpracovani, poslouzila k odhaleni dvou vyznamnych nedo-
statku této aparatury, které jsou zapii¢inény optickym klinem:

1. Systematicky posuv intenzity v chromosferickém H, dalekohledu SlitJaw oproti méfenim ze
spektrometru. Tento posuv je tak vyrazny, ze projekce vstupni pupily m4 s redlnou vstupni pupilou
nulovy prunik.

2. Asymetrie mezi méfenimi vychodniho a zdpadniho limbu, zpusobend odrazenym paprskem uvnit
optického klinu.

Intenzita na sluneénim limbu je vyrazné vyssi, nez intenzita rozptyleného svétla (tj. modré oblohy)
v tésné blizkosti disku. Tento prudky nartst intenzity pii pfechodu mezi oblohou a sluneénim diskem
umozinuje odhaleni i drobnych zmén, a projevuji se na ném instrumentalni nedostatky nejzavaznéji.

Analogickd situace napiiklad zpusobila, ze (Neckel, Labs 1987) [25] publikovali ¢lének popisujici
vychodo-zapadni asymetrii v okrajovém ztemnéni, na zakladé svych pozorovani ze stanice Jungfraujoch
ve gvycarskych Alpach. Az pozdéji, (Foukal, 1989) |15] na zdkladé pozorovan{ z Kitt Peak (Petro, Foukal,
Kuruez, 1985) [28], ve kterych se podobné asymetrie také vyskytovala, ukdzal, ze se jednalo o instru-
mentalni artefakt. Na tomto piikladu je ukazano, ze skupiny provadéjici méreni podobného charakteru
jako toto testovaci méreni FICUSu se potykali s podobnymi potizemi.
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2020-07-17 prominence

Obrézek 3.7: SlitJaw snimek méfeni protuberance na sluneénim limbu ze dne 14.07.2020. Cervenou
kruznici je znazornéna plocha odpovidajici velikosti clonky, ve které je pozorovana intenzita protube-
rance nejvyssi. Modra kruznice znézoriuje misto srovnavactho méfeni jasnosti pozadi, v pfiblizné stejné
vzdalenosti od limbu. Rozdil téchto méteni by mél ukazat narast intenzity diky protuberanci.
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Obrézek 3.8: Horni dvojice grafi zndzornuje méfeni ze dne 14.07.2020 protuberance (¢ervené body) a
srovndvaci méfen{ pozad{ (¢erné body). Spodni dvojice grafu zndzoriiuje rozdil protuberance a pozadi.
Pozorovani byla prumérovana pies nékolik minut méfeni na maximalni expozi¢ni dobé 10,0 s. Dva grafy
nalevo odpovidaji méfeni ze spektrometru HR4C5177, dva grafy napravo jsou ze spektrometru HR4D290.

Obrézek 3.9: SlitJaw snimek méfeni sluneéni skvrny. Cervenou kruznici nalevo je vyznacena piiblizna
velikost a poloha clonky spektrometru. Dvé svétle modré elipsy napravo zvyraznuji polohu dvou ¢asti
slune¢ni skvrny.
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Spectrometer D | Drift over sunspot 2020-07-23
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Obrazek 3.10: Pokusné méteni sluneéni skvrny, jehoz cilem bylo prokazat, ze aparatura je schopna zachytit
drobné zmény v intenzité, navzdory vyraznému %j v okoli p ~ 0. Osa frame znaci ¢islo meéteni, tj.
ekvivalent ¢asu. Osa pizels zndzornuje ¢islo pixelu na snimaéi, tj. ekvivalent vinové délky, a osa Counts
znézoriuje instrumentdlné zméfenou intenzitu. Na za¢atku méfeni byl hodinovy stroj v chodu (oblast, kde
se intenzita s ¢islem snimku frame neméni), poté byl hodinovy stroj vypnut a nésleduje prudky pokles
a vzestup— skvrna se dostala do clonky a opét z ni vystoupila. Dalsi pozvolngjsi pokles je v dusledku

okrajového ztemnéni %.

Obrézek 3.11: Fakulové pole NOAA 2773 se nepodafilo namérit.

Spectrometer D | Drift over sunspot 2020-07-23
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Obréazek 3.12: Méfeni sluneéni skvrny. Pfed sluneéni skvrnou (ve sméru denniho pohybu Slunce) byla
porizovana spektra se zapnutym hodinovym strojem. Nésledné byl hodinovy stroj vypnut, a tim skvrna
prejela pres clonku spektrometru. Vlevo je na svislé ose ¢as a na vodorovné ose vlnova délka. Barevna

= [ Lod

skala znadi pozorovanou intenzitu. Vpravo je zndzornén ,prumérny pixel®, tj. intenzita I = PYEw
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Relative intensity

08:22:00

08:22:30 08:23:00 08:23:30
Time (UT)

08:24:00

Ve vychodo-zdpadnim sméru

Shift between the Slitjaw and the spectrometers
in the polar direction

8

Relative intensity

Ll....a«-.

g

240708 20 07.05

20 07:06 2 07.07 20 07:08 2 07:09
Time (UT)

V polarnim sméru

2407.10

Obrézek 3.13: Driftova méfeni ukazuji posuv mezi intenzitou na SlitJaw snimcich a intenzitou v ¢afe Ha
méfenou spektrometrem D. V polarnim sméru je korespondence dobra, ale ve vychodo-zdpadnim sméru
je systematicky posuv.

Obréazek 3.14: dusledek posunu

Obrézek 3.15: pficina posunu
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[—
apparent

Obrézek 3.16: Vlevo: Posun ve vychodo-zadpadnim sméru je pfiblizné 120px na SlitJaw snimku. V thlové
mite to je priblizné 70”. Bilé mezikruzi je odrazené svétlo od sbrousené strany clonky, kde jsme se
domnivali, ze jsou spektra méfena. Ve skuteénosti jsou spektra pofrizovana v oblasti, kterou
vyznacuji cervenym krouzkem. Vpravo: Pfi¢inou systematického posuvu je opticky klin. Je tieba
podotknout, ze k podobnému posuvu bude dochézet i po vyménéni optického klinu za okénko s rov-
nobéznymi povrchy.
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Obrédzek 3.17: a) Prejezd pies sluneéni disk tak, aby byla zachycena sluneén{ skvrna a bylo mozno uréit
w=0,772. b) Tentyz graf, ale ,pfelozeny“ kolem p = 1, tj. stfedu disku. Spodni ¢dst grafu ukazuje rozdil
vychodni a zdpadni polokoule. Vyrazny peak je rozdil dany asymetrii zpusobenou optickym klinem, viz

grafy
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Obrazek 3.18: a) Cas nériistu nebo poklesu intenzity na stejnou hodnotu na vychodnim a zipadnim limbu
pii kazdém driftovém méfeni ukazuje byt nesymetricky. Narust na zdpadnim limbu, ktery méfime jako
prvni, je vyrazné rychlejsi, nez pokles na limbu vychodnim. b) Jednim z hlavnich vysledku této prace
je poznatek, ze tato asymetrie je zpusobena optickym klinem pired selektorem clonky. Modry paprsek
prichazi ze zdpadniho limbu, ¢erveny paprsek (pozdéji, ale na stejném misté) prichdzi z vychodniho
limbu. Tyto paprsky sviraji thel odpovidajici thlovému priméru Slunce. Paprsek se lomi ke kolmici
do optického klinu, poté od kolmice do samotné clonky (1W a 1E — primérn{ paprsek). Cést svétla se
ale dvakrat odrazi uvniti hranolu. Tento sekundéarni paprsek se pozdéji, az se Slunce dennim pohybem
posune o danou vzdalenost, také dostava do clonky (paprsky 2W a 2E). Paprsek 2W je prvni sekundarn{
paprsek, ktery béhem driftu méfime. Od okamziku, kdy co clonky vstupuje paprsek 2W, pozorujeme
vzdy intenzitu primarniho a sekunddrniho paprsku ze dvou rozdilnych soufadnic p; # us, tj. ze dvou
ruznych oblasti na disku. Proto bude tento opticky klin odstranén.
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3.4 Driftova méreni teplotni struktury

Vysledky jsou poté srovnény s uzndvanymi modely sluneéni atmosféry, jako je VALIII-C model (Vernazza,
Avrett, Loeser 1981, C znaci klidné Slunce) [39] a novéjsim modelem FAL-C (Fontenla, Avrett, Loeser,
1993) [14]. Jedn4a se o semiempirické jednorozmérné, tj. radidlni, modely fotosféry (od hloubky asi 100
km pod 7 = 1) a chromosféry.

3.4.1 Uvod

Nejzdkladnéjsi model Slunce z hlediska zafeni je absolutné ¢erné téleso (koule) stejné velikosti jako Slunce,
s jednou povrchovou teplotou. Takovato aproximace je pro fadu vyuziti dobra, ale pro naSe cely neni
dostacujici.

N4&s model Slunce je o stupen komplexnéjsi. Bere v ivahu skuteénost, ze celkova pozorovana intenzita
z daného mista na sluneé¢nim povrchu je ddna souhrnem zafeni vrstev s riznou teplotou, a ze vySsi vrstvy
zabranuji pfenosu zareni z vrstev hlubsich.

Tato predstava souctu zareni z ruzné horkych vrstev a postupné extinkce je vyjadiena rovnici zarivého
prenosu, jejiz feseni je odvozeno v teoretickém uvodu:

& d
nuhi=) = [ Sa(m)e TN (3.14)
0

Délame nasledujici zjednoduseni:
e Resfme jen 1D tlohu, uvazujeme tedy dokonale sféricky symetrické Slunce.

e Uvazujeme planparalelni vrstvy atmosféry. Vrstvy atmosféry ve sméru, do kterého se divame, ne-
bereme jako soustfedné kulové vrstvy, ale jako roviny te¢né k témto kulovym vrstvam.

e Uvazujeme atmosféru v lokdlni termodynamické rovnovéze: tedy, ze hmota v kazdém bodé je v
termodynamické rovnovéze, prestoze teplota v téchto bodech je ruznd. S timto predpokladem lze
tici, ze zdrojova funkce zafeni vrstvy dané teploty odpovida zafeni ¢erného télesa na této teploté:

C1 1
TY=B\(T)= ———F—— .1
S\T) M) A5 exp(eo /AT) — 17 (3.15)
kde B
c1 = 2he?, co = e (3.16)
kB

e Aproximujeme zavislost zdrojové funkce na optické hloubce néjakym zjednodusujicim vztahem.

Zdrojovou funkci aproximujeme pomoci pomoci Eddingtonovy-Barbierovy aproximace, tj.
Sy = ay + b7y . (3.17)

Piipadné, jako Pierce & Waddell (1961) [31] nebo John (1991) [21]:

Sx = ax +bxma + A Ea(Ta) . (3.18)
kde
ee} e—‘f‘xt
En(m) = / S (3.19)
1
a tak
o0 €_T>‘t
Ea(ry) = /1 e (3.20)

Témto zdrojovym funkcim odpovidaji modely okrajového ztemnéni. Pro Eddingtonovu-Barbierovu apro-

ximaci:
In(p)

Gy = ——Cr
YT Lp=1)

=ay+byp- (3.21)
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a pro Sy = ay + b7y + ey Ea(7)) vypadd okrajové ztemneéni jako [21] [31]

I(p)
L(p=1)

Vysledkem Eddingtovy-Barbierovy aproximace zdrojové funkce je rovnost

Gy = =ax+bwp+enl—pln(l+1/p)]. (3.22)

Ii(pma = 0) = Sx(ma = p) (3.23)

Pro naSe ucely neni ale zcela dostacujici. Obecné si zdrojovou funkei muzeme rozvinout:

Sx(my) = Z nTy = ao +a17x + aQTf + a37'§... , (3.24)
n=0

a nasledné dosadit do rovnice zafivého prenosu:

oS d -
I,(n) = / (ap + a17x + a7y + asti + ...)eiT”/“% . (3.25)
0
a protoze pro n € N plati
nl=Tn+1)= / z"e *dx, (3.26)
0
tak pro kazdy ¢len rozvoje
/ an<2) e /A anpn! = anu"/ (T—A) —ma/mw A = appn!, (3.27)
0 I I o \p 1
a tak plati
(1) = ao(0!) + a1 p(1!) + asp®(2) + ... + app™nl... (3.28)

Diskuze o volbé funkce G(p) = I(p)/I(p = 1), aby vhodné aproximovala nekonetny rozvoj, je stéle
oteviend. Napiiklad (Claret, 2000) |7] a (Claret, 2004) [8] zavadi

IA 5/2)
i Z ar(1 (3.29)

Naopak (Neckel, 2003) [23], (Neckel, Labs 1994) [26], vychdzeji z méfeni (Neckel, Labs 1984) [24] a
pouzivaji polynom patého stupné,

IA = 1 ZA (3.30)

takovy, ze plati

5
ZAk =1. (3.31)

k=0

Déle napiiklad (Skyes, 1953) [35] pouzivd polynomy v & = In p.

3.4.2 Meéreni a vysledky

Vychézim z vlastnich driftovych métenich, pofizenych v 1été 2020. Méfeni jsou opravena o linearitu CCD
¢ipu, kterou pirebirdm od vyrobce, ktery ji udava jako koeficienty polynomu, viz graf Nésledné se
méfeni opravi o prumérné hodnoty temného proudu, které jsou taktéz opravené o linearitu. Nasledné
prevadim pomoci disperznich vztahu, jez byly urceny diive, pfepocet z pixeli na vinovou délku.

Nyni je tfeba pfepocitat ¢islo snimku na odpovidajici p. Neni iplné ziejmé, kde piesné disk zac¢ind
a konéi, coz je zdsadni k presnému uréeni p. V prvnim kroku je pro vSechny snimky (Casy) urcena
pramérnd instrumentdlni intenzita pixelu. Na tyto hodnoty stfedni intenzity je pak aplikovan Savitzky-
Golay filtr [32] s prvni derivaci, a je uréena absolutni hodnota vysledku. Vysledkem tohoto druhého kroku
je graf Z tohoto grafu lze jiz poznat, Ze zména intenzity pti prejezdu pies zdpadni limb (vlevo) je
prudsi nez pii prejezdu pres limb vychodni. To je ddano zpétné odrazenymi paprsky v optickém klinu pied
vstupni clonkou.
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Obrazek 3.19: Linearita CCD ¢ipu dle polynomu udavaného vyrobcem. Pro spektrometry C a D se lisi.
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Obrazek 3.20: Hledani slune¢niho limbu. Na obou spektrometrech jsou urc¢eny dva snimky, mezi kterymi
se intenzita méni nejrychleji. Cislo tohoto snimku pro spektrometr C a D se zpruméruji, protoze se typicky

neshoduji.

V dalsim kroku nalezneme lokalni maxima vysledku predchoziho kroku, a vybereme dvé nejpromi-
nentnéjsi. Ty ndm oznaéi snimek, kdy byla zména intenzity nejvyssi, tj. limby. Nyni muzeme kazdému
snimku prifadit jeho p, a méfenim mimo disk vytadit.

V tuto chvili je tfeba prepocitat hodnoty instrumentdlni intenzity na relativni hodnoty, vztazené ke

stredu disku. Zavadim tedy
1 =
Diu=1=— % I (3.32)
C 120,998

kde ne = 50 je pocet jednotlivych zméfenych spekter (snimka) v rozsahu p € (0,998;1). Pro tyto

Limb darkening
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Obrazek 3.21: Nezpracované piejezdy pres sluneéni disk z obou spektrometri.
relativni intenzity regresi uréime koeficienty ay,by,c) podle

Gy = Ij;(i)l) =ax+bap+ea[l—pln(l+1/p)]. (3.33)

Takto urcéené koeficienty jsou v dobré shodé s publikovanymi vysledky (Pierce, Waddell, 1961) . Nyni
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Spectrometer D | Drift over entire disc 2020-07-22

Frame

" Wavelength (nm) % w0 1 @ B w0 e
Average pixel count (ADU)

Obrézek 3.22: Drift ve spektrometru D pres sluneéni disk. Cas plyne shora dolit. Vlevo jsou na vodorovné
ose znazornény vinové délky, a v barevné skdle méfend intenzita. Vpravo je graf pro prumérnou intenzitu
(prumeér pies vinové délky). I zde lze vidét vychodo-zépadni asymetrii zpusobenou optickym klinem.

urcime hodnotu zdrojové funkce na kazdém p = 7 pro kazdou vlnovou délku:
Sx = ax +bxma +eaBa(my) - (3.34)

Nyni, za pfedpokladu LTE umime urcit teplotu:

2he?
Ag lexp(he/ (kpAT)) — 1171 = ax + b7 + exEa(ry) - (3.35)
AP o
T = hc{k‘B)\ln ([w(a,\ + b7y +C)\E2(T)\))]_l + 1)} . (3.36)

Nyni{ mdme matici T'[u][}A], se kterou muzeme pracovat. Zékladnim grafem této tlohy je zévislost teploty
na optické hloubce, viz Obr. Riks ndm, ze pii pohledu blize ke stiedu slunecniho disku se divédme
do hlubsich a tedy teplejsich vrstev fotosféry.

Tato méfeni jsou srovndna s modelem FAL [14] pro prumérné klidné Slunce (C) na vlnové délce
Ao = 500nm které na Obr. [3:29] oznacuji cervenymi kiizky. Méren{ z piistroje FICUS byla vybrdna v
okoli 20 pixelt kolem vlnové délky 500 nm, tedy v rozsahu asi A € (499,501) nm. Nase méfen{ jsou vuéi
modelu FAL-C systematicky posunuta asi o ds = 3,5%, tedy o A = 250 K. Nen{ zfejmé, kde tento posun
vzniké, a zda pretrva i po vyméné optického klinu. Nahodna odchylka v rdmci £10 pixelového okoli Ag
je v prumeéru

or = 1,5%, or = 100K (3.37)

Literatura, jako (John, 1991) |21] zachdz{ derivacemi optické hloubky podle teploty, protoze z nich
lze zjisit absorpéni koeficienty. Tato prace také zjistuje zavislost absorpce na vlnové délce, a je v dobré
shodé s publikovanymi vysledky. Opét vyjdeme z predpokladu LTE, ze kterého plyne Sy = B), a ur¢ime
derivaci zdrojové funkce podle teploty:

1 1 dSy 1 co  exp(s&)
Sy=B)=— AT)) -1 = —= == — 3.38
2 =B = gleple/00) ~ 1] T~ % exp(ea/OT) — 1 P oxp(2) 17 59)
Sx
kde si povimneme, Ze si muzeme vyjadfit clen exp(5%) a zavadime substituci:
C2 C1
= —)=1 .
pomoci které muzeme vyjadfit ¢len
£ 1+ 558 i
ooGr) _ U _1Fws g XS (3.40)
exp(+%)—1 Ux—1 )\535) 1
a tedy
dS)\ Co )\55,\ Co Co )\4 2 Co )\4 2
dox _ 1 7) — 52 24 222 . A1
ar S*AT?( T EOVERIP CR S PO (3.41)
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Nyni muzeme pouzit Fetézové pravidlo,

dS)\ o dS,\ dT)\

AT~ dn AT (3.42)
kde % = S} je piimy vysledek pozorovani:
dsy d
K= Ty = @y (2 O eBa(n)| = by e Fa(n). (3.43)
Nyni vyjdeme z definice optické hloubky:
dry = —adz = —pkydz, (3.44)

kde z je radidlni geometrickd hloubka, ¢ je hustota prostiedi a x je opacita, tj. absorpéni koeficient «
vztazeny na jednotku hustoty. Pak muzeme psat

dTA dz
o (3.45)
Muzeme si zvolit libovolnou referen¢ni vinovou délku, typicky volime A\g = 500 nm:
dry 4 U, 525!
_m_dT_<>\> APXP X
Ry\(T)=— = =—) —55. 3.46
)\( ) KXo dmxg Ao UAOSE\OSi ( )

Otéazka absorpce v kontinuu po dlouhou dobu nebyla vyfeSena. V optické oblasti je pouze Paschenovo
kontinuum, tj. pfechody z n = 3. Tento prechod neni schopen vysvétlit nepruhlednost fotosféry v optickém
oboru. Chybeéjici zdroj absorpce byl odhalen ve tficatych letech (Wildt, 1939) [42]. Ukazuje se, ze je
zpusobena ionty H™ v procesu

hw+H —s H+e (3.47)

Toto je dominantni pfic¢ina absorpce v optickém oboru, ve vlnovych délkdch az po A = 1642,1 nm.
Nejlepsi shoda pozorovani a teoretickych modelu, vychazejicich z predpokladu pro elektronovy tlak a
tlak neutralniho a ionizovaného vodiku, nastdva pii teploté piiblizné T' = 5929 K. Z tohoto duvodu v
grafu [3:28) vynédsime hodnoty pro tuto teplotu.
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Obrézek 3.23: SlitJaw snimky driftu pfes disk. Na mezikruzi ohranicujici clonku lze vidét, ze sklon op-
tického klinu zpusobuje asymetrii. Na snimku z 7:45:36 UTC lze vidét zbrousenou hranici clonky, piestoze
jesté neni na limbu, zatimco na snimku z 7:47:53 jiz hranice clonky vidét nelze, prestoze jesté na limbu

je.

S (A u)

5(cgs)

a) Sx(n) b) T'(A,u)
Obrézek 3.24: Vlevo: Zdrojova funkce Sy(u) na zékladé driftovych meéfeni. Na svislé ose je zdrojovéd
funkce S - 105 v cgs jednotkach. Vpravo: Teplota T'(A,u) jako funkce vinové délky a optické hloubky.
Modré body byly zméfeny spektrometrem HR4C5177, ¢ervené body spektrometrem HD4D290.
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Obrézek 3.25: Zavislost zdrojové funkce S, uréené Eddingtonovou-Barbierovou aproximaci na vlnové
délce pro ruzné optické hloubky. Horni ¢ernd fada bodu (7, = 1) jsou hodnoty FTS atlasu, kterymi
skélujeme naSe méfeni. Tento graf odpovidd pohledu z boku na graf ze strany.
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Obrazek 3.26: Zévislost teploty pro dané vinové délky na a) ¢islu méfeni b) na optické hloubce 7y = p.

5500

T, [K]

6500

7000

0.0

05 1.0
4 [um]

)

2.0

Tat given A for T = 6000 K

0.9

0.8

0.7

0.6

400 500 600 700

A(nm)

b)

800 900

Obrézek 3.27: a) Srovnédni jasové teploty z piistroje FICUS a jasovych teplot urcenych z uzndvanych
méfeni intenzity (Allen’s Astrophysical Quantities [11]). b) Zavislost optické hloubky, ze které prichdzi
svétlo, na vlnové délce, z vrstvy o teploté T' = 6000K.
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Obrazek 3.28: Ry je pomeér opacity k) k referencni opacité x,, kde A\g = 500nm. Cerné kifzky jsou
publikované vysledky (John, 1991) [21], které jsou s nasimi vysledky ve vynikajici shodé. Body nad
hlavnim trendem odpovidaji méfenim ve spektralnich ¢ardch. Maximum absorpce je v rozsahu 700 az
900 nm, lokaln{ minimum na naSem rozsahu je kolem 425 nm. Globédlni minimum absorpce je na A ~ 1640
nm, v blizkosti Ag— = 1642,1 nm diky procesu hv + H® —— H+e . Toto minimum je vSak daleko mimo
nas rozsah vlnovych délek.
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Obrazek 3.29: Teplotni struktura fotosféry na Ag = 500 nm méfena na pristroji FICUS, ve srovnani s
modelem FAL-C (FAL pro klidné Slunce). Zde jsou vynesena prumérnd méfeni z 20px okoli \g. Oproti
FAL-C jsou systematicky posunuta o 250K (3,5%) a vykazuji nahodilou chybu or = 100K (1,5%).
Interval 1o je zndzornén modrymi kiivkami.
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Obrazek 3.30: dS/ d7y pro konkrétn{ teploty od 5040 K do 6300 K uréend pro zdrojovou funkci Sy (7)) =
I(n = 1)[ax + bamx + caEa(7))]. Body jsou vzdy v rozmezi +20 K. Grafy gradientu zdrojové funkce pro
nizsi teploty, tj. priblizné T' < 5700 maji méné bodu, protoze méfrena teplota na danych vinovych délkach
je pro vSechna p € (0,1) v nasem méfeni vyssi. Naopak v grafu pro T' = 6300 K nevidime na ur¢itych
vlnovych délkach do tak horkych vrstev.
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Obrazek 3.31: Graf zavislosti teploty na vlnové délce pro ruzna 7. Teplota byla urcéena za predpokladu
Sy =B\ a S)\(T)\) = I,\(/J, = 1)[@)\ + baTa + C)\EQ(T)\)].
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Kapitola 4
Zaveér

FICUS — Flare Intensity Continuum Ultra-wide Spectrograph — je vznikajici pozorovatelna na sluneé¢nim
oddéleni astronomického tstavu Akademie véd Ceské republiky, uréens k prvnimu pozorovani éasové
rozlisenych spekter slune¢nich erupci v oblastech optického kontinua.

Tato prace jako prvni systematicky zpracovava spektralni a obrazova data z tohoto pristroje. Je
vyvinuta procedura pro kalibraci pristroje ve vilnové délce a intenzité.

Jsou zde pofizena a zpracovana prvni méfeni vlivu atmosféry a méfeni fotosferickych utvart, tj.
slune¢ni skvrny, protuberance a fakulového pole.

Soucasnym zpracovanim obrazovych a spektroskopickych dat jsou odhaleny dva nedostatky: posun
spektralnich méfeni oproti obrazovym a asymetrie méfeni vychodniho a zdpadniho limbu Slunce. Oba
tyto jevy zpusobuji systematické chyby v datech a jsou zpusobeny optickym klinem pied selektorem
clonky, ktery bude na zakladé této prace odstranén.

Zavér prace je vénovan testovaci uloze méreni teplotni struktury fotosféry pomoci tzv. driftovijch
meérent okrajového ztemnéni, které stavi na fyzice zafivého prenosu. Pfepoctem ¢asu méreni na souradnici
W jsou urceny koeficienty okrajového ztemnéni, na zdkladé kterych je poté urtena zdrojova funkce v
zéavislosti na optické hloubce. Za predpokladu lokalni termodynamické rovnovahy je urcena zavislost tep-
loty na optické hloubce na konkrétni vinové délce, a z ni nasledné derivace optické hloubky podle teploty
na dané teploté. Na zakladé téchto gradienti je uréena zavislost opacity na vinové délce. Tato zavislost je
vztazena k méreni na konkrétni vinové délce, neni tedy normovana zadnym atlasovym méfrenim, je tedy
¢isté vysledkem méfeni této prace. Vysledky tohoto postupu jsou ve velmi dobré shodé s publikovanymi
meéfenimi podobného charakteru.
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