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Abstrakt

Tato práce přináš́ı prvńı výsledky měřeńı slunečńıho spektrometru FICUS (Flare Intensity Continuum
Ultra-wide Spectrograph) umı́stěném na slunečńım odděleńı ASU AV ČR, jehož ćılem bude poř́ızeńı
prvńıch časově rozlǐsených spekter slunečńıch erupćı v oblasti optického kontinua. Jsou vyvinuty pro-
cedury pro absolutńı kalibraci ve vlnové délce a v intenzitě, jež se úspěšně dař́ı aplikovat na prvńı reálná
měřeńı. Tato práce nalézá pozorovaćı limity tohoto př́ıstroje a odhaluje závažné instrumentálńı závady,
které budou na základě této práce opraveny. Na závěr jsou představena pozorováńı okrajového ztemněńı,
s jejichž pomoćı je určena teplotńı struktura slunečńı fotosféry. Tyto výsledky jsou v dobré shodě s
publikovanými měřeńımi.

Kĺıčová slova
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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.

Keywords

solar physics, photosphere, optical spectroscopy, limb darkening, radiative transfer

Poděkováńı
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Kapitola 1

Teoretický úvod

1.1 Základńı astronomické poznatky

Dř́ıve než začneme popisovat Slunce z hlediska fyzikálńıho, pod́ıváme se na něj jako na objekt pohybuj́ıćı
se na nebeské sféře. Učińıme tak, protože budeme hovořit o coelostatu, o přechodech Slunce přes clonku
spektrometru, atmosferické extinkci v závislosti na výšce nad obzorem a jiných aspektech slunečńıho
pozorováńı, jejichž podstata je geometrická.

Rovina, ve které Země ob́ıhá kolem Slunce se nazývá ekliptika. V geocentrickém pohledu je ekliptika
hlavńı kružnice, po které se Slunce v pr̊uběhu roku pohybuje. Úhel mezi rovinou ekliptiky a rovinou
rovńıku se nazývá sklon ekliptiky. Sklon ekliptiky je

ε = 23◦ 26′ 11,6′′ , (1.1)

ale osciluje mezi hodnotami od 22,1◦ do 24,5◦ pr̊uběhu cyklu, který trvá přibližně 41 000 let. V současné
době se tedy sklon ekliptiky nacháźı bĺızko své středńı hodnoty a klesá úhlovou rychlost́ı přibližně 47′′ za
stolet́ı. Sklon roviny ekliptiky a roviny rovńıku je roven úhlu mezi zemskou osou a osou ekliptiky.

Země ob́ıhá kolem Slunce po elipse s velkou poloosou o velikosti 1au
.
= 1,496 · 1011 m a excentricitě

e = 0,0167. Středńı úhlová rychlost pohybu Slunce po ekliptice je

ω̄ =
2π

365,2564

1

den

.
= 0,9856◦ den−1 . (1.2)

Tuto hodnotu můžeme označovat jako středńı siderickou úhlovou rychlost Slunce. Protože Země ob́ıhá
po elipse, siderická úhlová rychlost Slunce se v pr̊uběhu roku měńı. Ze zákona zachováńı momentu se-
trvačnosti v́ıme, že

ω1r1 = ω2r2 , (1.3)

kde r1,2 jsou velikosti zemského pr̊uvodiče v libovolných dvou okamžićıch. Ty si můžeme vyjádřit z rovnice
elipsy v polárńım tvaru,

r =
a(1− e2)

1 + e cos θ
, (1.4)

kde θ je úhel mezi pr̊uvodičem a hlavńı osou elipsy, kterou označujeme jako apsidálńı př́ımku. Tento úhel
se nazývá pravá anomálie.

1.2 Nebeské souřadnicové systémy

Nejpřirozeněǰśım systémem pro popis polohy Slunce na obloze je systém ekliptikálńı. Polohu objekt̊u v
tomto systému poṕı̌seme pomoćı dvojice ortonormálńıch souřadnic, [β, λ], které se nazývaj́ı ekliptikálńı
š́ı̌rka a délka. Ekliptikálńı délka se měř́ı proti směru denńıho pohybu Slunce podél ekliptiky. Ekliptikálńı
š́ı̌rka se měř́ı kolmo na ekliptiku, na ekliptice nabývá hodnotu β = 0◦, na severńım ekliptikálńım pólu má
hodnotu β = +90◦, na jižńım ekliptikálńım pólu má hodnotu β = −90◦.

Ekliptikálńı š́ı̌rka Slunce je pro všechny naše účely rovna β = 0, protože odchylky pohybu Země od
středńı roviny jej́ıho oběhu jsou zanedbatelné. Ekliptikálńı délka Slunce nar̊ustá s časem od okamžiku
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pr̊uchodu Slunce jarńım bodem, který se nazývá jarńı rovnodennost. Jej́ı hodnota v čase T (měřeném
např́ıklad ve dnech od jarńı rovnodennosti) lze určit jako

λ =

∫ T

0

ω(t) dt , (1.5)

ale protože se hodnota ω(t) v pr̊uběhu roku měńı pouze v rozsahu

ω(t) ∈ 〈ω̄(1− e); ω̄(1 + e)〉 , (1.6)

můžeme udělat rozumné1 přibĺıžeńı
λ = ω̄T . (1.7)

Kromě ekliptikálńıch souřadnic použ́ıváme souřadnice rovńıkové. Ty se vztahuj́ı k pólu zemské rotace a
zemskému rovńıku. Použ́ıváme tyto souřadnice:

• Deklinace (δ)
Jedná se o úhel, který měř́ıme od nebeského rovńıku po hlavńı kružnici směrem k pólu. Na severńı
nebeské polokouli je deklinace kladná, na jižńı záporná. Odpov́ıdá zeměpisné š́ı̌rce mı́sta na Zemi,
kde lze daný objekt pozorovat v nadhlavńıku. Deklinace stálic se neměńı (pouze vlastńım pohybem),
ale deklinace Slunce se v pr̊uběhu roku měńı. Při jarńı rovnodennosti je deklinace Slunce δ = 0 a
roste až k δ = ε

.
= 23,5◦ při letńım slunovratu. Poté klesá přes nulu při podzimńı rovnodennosti až

k δ = −ε při zimńım slunovratu.

Důležitou skutečnost́ı pro tuto práci je fakt, že deklinace ovlivňuje úhlovou rychlost objekt̊u na
obloze danou denńım pohybem. Slunce na nebeském rovńıku se pohybuje úhlovou rychlost́ı

Ω(0) =
2π

24h
=

2π

23h56min4s
− 2π

365,25 dńı
,

ale v obecném čase T od slunovratu se pohybuje po obloze úhlovou rychlost́ı

Ω(T ) = Ω(0) cos(δ(T )) .

Deklinace nás zaj́ımá také proto, že podle ńı nastavujeme vzdálenost primárńıho a sekundárńıho
zrcadla coelostatu, o kterém budeme hovořit později.

• Rektascenze (α) Rektascenzi měř́ıme ve směru podél nebeského rovńıku od jarńıho bodu, ve
stejném směru jako měř́ıme ekliptikálńı délku, tj. proti směru denńıho pohybu Slunce.

Převod mezi ekliptikálńım a rovńıkovým systémem děláme pomoćı tzv. nautického trojúhelńıku,
což je sférický trojúhelńık, jehož vrcholy jsou severńı světový pól, severńı ekliptikálńı pól a pozorovaný
objekt (Slunce).

1.3 Slunce z hlediska pozorováńı

Nepředstavitelné množstv́ı hvězd můžeme pozorovat fotometricky (viz Gaia data release 2, [2]), a velkou
řadu jasněǰśıch z nich můžeme pozorovat i spektroskopicky. Přesto ale pozorujeme hvězdy jako bodové
zdroje světla, tedy, nemáme žádnou informaci rozlǐsenou v prostorovém úhlu. Existuje pouze několik
hvězd, které byly úhlově rozlǐseny, mezi nimi je např́ıklad Antares [27] nebo Betelgeuse [4], na kterých
byly v posledńı době pozorovány náznaky povrchových jev̊u. [13]

O opravdovém úhlovém rozlǐseńı lze ale hovořit pouze u Slunce. Už pouhým okem lze za vhodných
podmı́nek rozlǐsit největš́ı skvrny, ale skutečná pozorováńı byla možná až po vynálezu dalekohledu.
Protože je to pro tuto práci zásadńı, uvád́ım zde malý soupis útvar̊u a jev̊u, které lze na Slunci po-
zorovat, a některé pojmy s nimi spojené.

Slunce se otáč́ı kolem osy mı́̌ŕıćı v rovńıkovém systému na

δ = 63◦ 52′, α = 19h 4min = 286◦ .

. Ekliptikálńı š́ı̌rka osy slunečńı rotace je βS = 82,75◦. Sklon slunečńıho rovńıku od roviny ekliptiky je
tedy I = 90◦ − βS = 7,25◦. Helioseismická měřeńı dávaj́ı hodnotu I = 7,115◦ ± 0,002 [1].

1Stač́ı pro poměrně přesné pochopeńı dále vysvětlovaných princip̊u. Např́ıklad ale pro účely přesné astronavigace už
neplat́ı.
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Heliografické souřadnice. Heliografická š́ı̌rka B je souřadnice, která udává úhlovou vzdálenost oblasti
od slunečńıho rovńıku. Na severńı polokouli Slunce nabývá hodnot B ∈ (0◦,90◦), na jižńı polokouli
B ∈ (−90◦,0◦).

Heliografická délka L se definuje obt́ıžněji. Protože na Slunci neńı žádný pevný útvar, kterým by
šlo jednoznačně zvolit nultý poledńık, byl určen jako poledńık procházej́ıćı středem disku ve 12:00 UT
1. ledna 1854 [5]. V daný okamžik urč́ıme heliografickou š́ı̌rku L dané oblasti dopočtem, při znalosti
pr̊uměrné rotace Slunečńıho rovńıku o 12,3◦ za den.

Heliografické souřadnice středu disku, jak jej pozorujeme ze Země, se s časem se měńı. Heliografická
š́ı̌rka se urč́ı pomoćı sinové věty pro sférický trojúhelńık [36]:

B0 = arcsin(sin(λ� − Ω) sin I) (1.8)

kde λ� je ekliptikálńı š́ı̌rka Slunce, I = 90◦ − βS = 7,25◦ a Ω je úhel mezi vzestupným úhlem slunečńıho
rovńıku na ekliptice a jarńım bodem. Heliografickou délku středu disku urč́ıme obdobně,

L0 = arctg(tan(λ� − Ω) cos I) +M , (1.9)

kde M je úhel mezi vzestupným úhlem slunečńıho rovńıku na ekliptice a nultým slunečńım poledńıkem,
který je třeba určit z času měřeńı. Polohový úhel P je úhel mezi deklinačńı kružnićı procházej́ıćı středem
slunečńıho disku a projekćı osy slunečńı rotace. Je dán dvěma d́ılč́ımi vlivy: sklonem Zemské osy a sklonem
slunečńı osy. Urč́ıme ho jako

P = arctg(− cosλ� tg ε)︸ ︷︷ ︸
osa Země

+ arctg(− cos(λ� − Ω) tg I︸ ︷︷ ︸
osa Slunce

(1.10)

Hodnota ε a Ω se s časem postupně měńı [12]:

Ω = 75◦46′ + 84′T , (1.11)

kde T je počet juliánských stolet́ı od 1. ledna 2000. Helioseismická měřeńı udávaj́ı současnou hodnotu
Ω = 75,5◦ ± 0,1◦ [1].

Diferenciálńı rotace. Úhlová rychlost rotace slunečńıho rovńıku je vyšš́ı než v oblastech bĺıže pól̊u.
Diferenciálńı rotace se projevuje na úhlové rychlosti slunečńıch skvrn a struktur na magnetogramech a
Dopplerogramech, na základě kterých (Snodgrass, Ulrich 1990) [37] byl určen empirický vzorec:

ω(B) = k0 + k1 sin2(B) + k2 sin4(B) , (1.12)

kde k0,k1,k2 byly určeny regreśı. Ukazuje se, že rychlostńı útvary (z Dopplerovských měřeńı) rotuj́ı
rychleji, než útvary magnetické [37]. Rozd́ıl je nejvýrazněǰśı na rovńıku, a je minimálńı na š́ı̌rce kolem
B = 50◦. [37].

Slunečńı skvrny Slunečńı skvrny jsou oblasti ve slunečńı fotosféře, ve které se nacháźı hmota, které
magnetické pole zabraňuje v prouděńı, a je tedy chladněǰśı. Maj́ı povrchové teploty kolem 3000 až 4500 K,
jsou tedy oproti okolńı fotosféře chladněǰśı o zhruba 2000 K. Protože jsou chladněǰśı, jev́ı se tmavš́ı než
okolńı fotosféra. Velikosti slunečńıch skvrn se mohou velmi lǐsit, běžně pozorujeme skvrny o pr̊uměrech v
řádu 103 až 104 km, ale mohou vznikat i mnohem větš́ı skvrny dosahuj́ıćı velikost́ı přes 105 km.

Nejtemněǰśı středová oblast se nazývá umbra. Kolem umbry nacháźıme přechodnou oblast nazývanou
penumbra, která může v menš́ıch skvrnách chybět. Nejdrobněǰśı skvrny se nazývaj́ı póry. Tyto póry maj́ı
velmi krátkou životnost.

Slunečńı cyklus Od osmnáctého stolet́ı je Slunce nepřetržitě pozorováno. Zjistilo se, že v pr̊uběhu
11letého cyklu počet pozorovaných skvrn osciluje. Viz grafy 1.1, kde je na základě SILSO dat [10].
Slunečńı aktivita se často kvantifikuje tzv. Wolfovým č́ıslem, které se určuje jako

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

kde g je počet oblast́ı, ve kterých se vyskytuje v́ıce slunečńıch skvrn a f je počet individuálńıch skvrn.
Konstranta k je přǐrazena každé pozorovatelně [9].
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Perioda cyklu neńı v pr̊uběhu stalet́ı konstantńı, ale měńı se od 9,5 let po 11 let – viz 1.1 vpravo, kde
je vypočten Lomb̊uv-Scargle̊uv periodogram, což je zp̊usob frekvenčńı analýzy, který umožňuje práci s
daty, které nejsou pořizovány v rovnoměrných intervalech (oproti např. základńımu FFT algoritmu).

Počet skvrn na severńı a jižńı slunečńı polokouli je v čase dlouhodobě asymetrický. Tato asymetrie je
významná a s časem proměnlivá [6]. Vysvětluje se superpozićı dvou periodicky měńıćıch se magnetických
poĺı: dipólového, které se měńı s periodou 22let (zodpovědné za 11letý cyklus) a kvadrupólového, které
se měńı s periodou 13 až 15 let [34].

Typické slunečńı skvrny vznikaj́ı ve dvojićıch s opačnou magnetickou polaritou. Západněǰśı skvrna se
označuje jako vedoućı, východněǰśı jako chvostová.

Cyklus zač́ıná, když se po obdob́ı minima zač́ınaj́ı objevovat nové skvrny. Nové skvrny se nejčastěji
objevuj́ı kolem B = ±30◦. S postupem času skvrny vznikaj́ı bĺıže rovńıku. Závislost heliografické š́ı̌rky
vzniku skvrn na čase se označuje jako motýlkový diagram.

V současné chv́ıli (2020/21) se nacháźıme v minimu slunečńı aktivity. Můžeme tedy uvažovat tzv. mo-
del klidného Slunce. Proto tato práce pozoruje pouze několik útvar̊u (slunečńı skvrny, jednu protuberanci,
fakulové pole), ale převážně se zaměřuje na měřeńı okrajového ztemněńı. Pozorované jevy představuj́ı
téměř všechny jevy, které se na Slunci odehrály v pr̊uběhu léta 2020.

a) b)

Obrázek 1.1: a) Počet skvrn v za měśıc pozorováńı v čase, na základě dat ze SILS (Sunspot index and
Long-term Solar Observations) shromažd’ované Královskou belgickou observatoř́ı v Bruselu. b) Lomb̊uv-
Scargle̊uv periodogram vypočtený na základě stejných dat. Vid́ıme, že nejvýrazněǰśı perioda trvá kolem
11 let.

2020-07-23 2020-07-30

Obrázek 1.2: Sńımky z magnetogramu HMI [33] z družice SDO [29] oblasti se slunečńı skvrnou, která
byla současně měřena FICUSem.

8



1.4 Zářeńı

Výkon. Slunce je proměnná hvězda, jej́ıž výkon, zpr̊uměrovaný v časovém rozmeźı deľśım než jedné
slunečńı otočky, se během 11letého cyklu měńı přibližně o 0,1%. Během maxima slunečńı aktivity se může
ze dne na den výkon Slunce měnit až o 0,3% [16]. Již desetilet́ı prob́ıhaj́ı družicová měřeńı slunečńıho
výkonu, ze kterých vyplývá, že pr̊uměrný výkon Slunce je

L = (3,8275± 0,0014) · 1026 W , (1.14)

na základě čehož Mezinárodńı Astronomická Unie definuje [44] nominálńı slunečńı výkon jako

L� = 3,828 · 1026 W . (1.15)

Touto fixńı hodnotou lze např́ıklad vyjadřovat výkony hvězd.

Tok. Tokem Φ označujeme výkon vztažený na jednotku plochy, a tedy

L =

∫
Φ dS . (1.16)

Můžeme hovořit o toku při povrchu Slunce, jehož hodnotu může popisovat Stefanovým-Boltzmannovým
zákonem,

Φ = σT 4 , (1.17)

kde σ = 5,670 37 · 10−8 Wm−2K−4 je Stefanova-Boltzmannova konstanta a T je teplota na povrchu fo-
tosféry. Hodnota toku slunečńıho zářeńı nad povrchem zemské atmosféry označujeme jako solárńı kon-
stantu:

Φ =
L�

4πa2
= 1360,8 Wm−2 , (1.18)

kde a je velká poloosa zemské dráhy.

Zářivost. Zářivost J označuje výkon z jednotkového prostorového úhlu.

L =

∫
J dΩ . (1.19)

Prostorový úhel může být vymezen např́ıklad útvarem na povrchu Slunce, nebo také instrumentálně
úhlovou velikost́ı vstupńı clonky.

Intenzita. Intenzitou I se mysĺı výkon vztažený na jednotku plochy a jednotkový prostorový úhel.
Jej́ımi jednotkami je tedy

[I] = Wm−2sr−1 . (1.20)

Je tedy definována tak, aby

J =

∫
I cos θ dS =

∫
Iµ dS (1.21)

a

Φ =

∫
I cos θ dΩ =

∫
Iµ dΩ , (1.22)

kde θ pro daný bod na povrchu Slunce označuje úhel mezi normálovým vektorem k povrchu Slunce a
vektorem od pozorovatele k tomuto bodu. Člen cos θ se znač́ı jako µ.

Monochromatické veličiny. Každou z výše zmı́něných veličin můžeme vztáhnout na jednotku vlnové
délky, resp. jednotku frekvence. Např́ıklad pro monochromatické intenzity Iν a Iλ plat́ı

I =

∫
Iν dν =

∫
Iλ dλ (1.23)

Mezi Iν a Iλ plat́ı
λ2Iλ = cIν . (1.24)
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1.5 Rovnice zářivého přenosu

Intenzita zářeńı je ovlivněna lokálńım prostřed́ım. Při zeslabováńı intenzity prostřed́ım hovoř́ıme o ex-
tinkci, naopak když je intenzita zářeńı prostřed́ım podpořena hovoř́ıme o emisi. Množstv́ı pohlceného
světla záviśı na jeho vstupńı intenzitě a dráze, na které je světlo pohlcováno:

dIν = −ανIν ds , (1.25)

kde αν je extinkčńı koeficient pro danou vlnovou frekvenci vztažený na jednotku délky. Elementy délky
ds měř́ıme podél paprsku. Pro změnu intenzity d́ıky emisi plat́ı

dIν = +jν ds , (1.26)

kde jv je emisivita na dané frekvenci (monochromatická emisivita), jej́ıž jednotky jsou jednotkami inten-
zity vztažené na jednotku délky. I zde délku měř́ıme podle dráhy paprsku. V reálných prostřed́ıch vždy
docháźı ke kombinaci emise i extinkce, a proto je užitečné hovořit o poměru těchto dvou vliv̊u. Zavád́ı se
tedy veličina označovaná jako zdrojová funkce,

Sν =
jν
αν
. (1.27)

Za předpokladu lokálńı termodynamické rovnováhy, tj. za předpokladu, že hmota je v termodynamické
rovnováze, přesto že se jej́ı teplota s výškou postupně měńı, plat́ı, že zdrojová funkce je popsána Planc-
kovým zákonem:

Sν = Bν =
2hν3

c2
1

exp(hν/kbT )− 1
. (1.28)

Změna intenzity v závislosti na dráze podél paprsku je ovlivněna extinkćı a zároveň emiśı. Uváž́ıme-li
oba dva jevy, źıskáváme rovnici přenosu zářeńı:

dIν
ds

= jν − ανIν . (1.29)

Po vyděleńı obou stran rovnice extinkćı, dostáváme

dIν
αν ds

= Sν − Iν . (1.30)

Zde je užitečné zavést daľśı veličinu nazývanou monochromatická optická hloubka. V literatuře se použ́ıvaj́ı
dvě r̊uzné definice optické hloubky. Podle prvńı definice se optická hloubka měř́ı dle zorného paprsku:

dτν = αν ds . (1.31)

Nicméně pro naše účely je užitečněǰśı uvažovat druhou definici, která měř́ı optickou hloubku radiálně ke
středu Slunce. S takovouto definićı jsou mı́sta se stejnou optickou hloubkou v jedné geometrické hloubce,
ohraničuj́ıćı sféru. Je ale nutné opravit o úhel, pod kterým se na daný bod na slunečńım povrchu d́ıváme.

µdτν = dτν cos θ = +αν ds , (1.32)

kde θ je úhel mezi normálou k pozorovanému bodu na slunečńım povrchu a vektorem mı́̌ŕıćım od pozo-
rovatele k tomuto bodu. Takováto definice je užitečná, protože d́ıky ńı můžeme psát

dτν = −αν dz (1.33)

kde z je radiálńı délková souřadnice. Střed Slunce je v z = 0, povrch slunečńı fotosféry je v z0 = R�
a pozorovatel na Zemi se nacháźı pro všechny praktické účely v z = ∞. Pak můžeme přepsat rovnici
zářivého přenosu do tvaru

µ
dIν
dτν

= Iν − Sν . (1.34)
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1.6 Řešeńı rovnice zářivého přenosu

Vyřeš́ıme nejprve pár zjednodušuj́ıćıch př́ıpad̊u. Př́ıpad bez extinkce, kdy hledáme intenzitu měřenou
pozorovatelem v s = 0 až do hloubky D měřené podél paprsku vyřeš́ıme snadno:

dIν = +jν(s) ds ,∫ Iν(D)

Iν(0)

dIν =

∫ D

0

jν(s) ds ,

Iν(D) = Iν(0) +

∫ D

0

jν(s) ds . (1.35)

a ve zjednodušuj́ıćım př́ıpadě, kdy
djν
ds

= 0

je řešeńım
Iν(D) = Iν(0) + jD . (1.36)

Neńı běžné, abychom znali jν podél obecného paprsku, ale sṕı̌se jej najdeme např́ıklad jako funkci radiálńı
souřadnice z. V takovém př́ıpadě bychom určili intenzitu jako

Iν(µ,z0) = I0 +
1

µ

∫ z0

∞
jν(z) dz , (1.37)

samozřejmě v závislosti na úhlové souřadnici µ. Dále vyřeš́ıme př́ıpad s extinkćı, ale bez emise. To naopak
řeš́ıme

dIν = −αIν ds ,∫ Iν(D)

Iν(0)

1

Iν
dIν = −

∫ D

0

α ds ,

Iν(D) = Iν(0) exp
(
−
∫ D

0

αν(s) ds
)
, (1.38)

př́ıpadně pomoćı (radiálńı) optické hloubky:

Iν(µ,τ) = Iν(0)e−µτ . (1.39)

Nakonec vyřeš́ıme obecný př́ıpad:

µ
dIν
dτν

= Iν(τν)− Sν(τν) ,

převedeme a dostáváme nehomogenńı obyčejnou diferenciálńı rovnici:

dIν
dτν
− 1

µ
Iν(τν) = − 1

µ
Sν(τν) . (1.40)

Řeš́ıme pomoćı integračńıho faktoru e
∫
−1/µ dτν = e−τν/µ:

e−τν/µ
dIν
dτν
− e−τν/µ 1

µ
Iν(τν) = − 1

µ
Sν(τν)e−τν/µ ,

d

dτν
(Iνe

−τν/µ) = − 1

µ
Sν(τν)e−τν/µ ,[

Iνe
−τν/µ

]Tν
∞

= Iνe
−Tν/µ =

∫ ∞
Tν

Sν(τν)e−τν/µ
dτν
µ

,

a můžeme upravit do tvaru, který se nejčastěji použ́ıvá v literatuře. Jedná se tedy o celkovou monochro-
matickou intenzitu na souřadnici µ do radiálńı optické hloubky na dané frekvenci Tν :

Iν(µ,Tν) =

∫ ∞
Tν

Sν(τν)e−(τν−Tν)/µ dτν
µ

. (1.41)

Toto je tedy formálńı řešeńı, a dle volby závislosti Sν(τν) dostáváme r̊uzně složité modely.
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1.7 Okrajové ztemněńı

Dı́váme-li se na Slunce ve viditelném oboru, nevid́ıme do něj velmi hluboko. Je to dáno extinkćı, která
zp̊usobuje že intenzita zářeńı z optické hloubky τ klesá velmi rychle s e−τ . Z optické hloubky τ1/2 =
ln(1/2) ≈ 2/3 vid́ıme jen polovinu zářeńı, z optické hloubky τ = 1 vid́ıme jen I = I(0)/e. O moc hlouběji
než τ = 1 podél paprsku nevid́ıme. Geometricky je tato hloubka v řádu několika stovek kilometr̊u.
Budeme-li tuto optickou hloubku měřit radiálně, ohranič́ıme tak slupku, ze které vid́ıme naprostou většinu
světla ze Slunce, která se nazývá fotosféra.2

Ve fotosféře je teplotńı gradient, kdy hlubš́ı vrstvy jsou tepleǰśı a vyšš́ı chladněǰśı, přibližně v rozmeźı
T ∈ (4500; 6000)K. Dı́váme-li se na okraj slunečńıho disku, d́ıváme se skrz vněǰśı, chladněǰśı vrstvy.
Naopak, d́ıváme-li se do středu slunečńıho disku, vid́ıme hlouběji, až do tepleǰśıch vrstev.

Kromě toho, že se střed slunečńıho disku je jasněǰśı než limbus, má okrajové ztemněńı ještě jeden
aspekt: z limbu nepozorujeme kratš́ı vlnové délky, a tak se jev́ı červeněǰśı. Jak si později ověř́ıme na
měřeńı, tento efekt je velmi výrazný.

a) b)

Obrázek 1.3: a) Kvalitativńı znázorněńı okrajového ztemněńı na barevné digitálńı fotografii. Podél řezu
diskem je vynášena intenzita jednotlivých barevných kanál̊u (R, G, B). Nejen, že celková intenzita klesá
s µ, ale v kanálu B klesá rychleji než v kanálu G, a v kanálu R klesá téměř skokově až u samotného
limbu. b) Schématický obrázek okrajového ztemněńı. Hlubš́ı vrstvy maj́ı vyšš́ı teplotu a maximum jejich
vyzařováńı je na kratš́ıch vlnových délkách. Vrstvy bĺıže povrchu jsou chladněǰśı a vyzařuj́ı na deľśıch
vlnových délkách. Při pohledu na limbus, tj. na kraj slunečńıho disku, d́ıváme se jen do těchto chladněǰśıch
vrstev.

Existuje řada př́ıstup̊u jak empiricky popsat okrajové ztemněńı. Typicky bývá okrajové ztemněńı
fitováno polynomem v µ vyšš́ıho (např. pátého) řádu, a je dána tabulka uváděj́ıćı hodnoty koeficient̊u
tohoto polynomu pro r̊uzné vlnové délky, např. (Pierce a Slaughter, 1977) [30]. Hodnoty koeficient̊u u
vyšš́ıch stupň̊u µ se ale např́ıč články rozcháźı. (Hestroffer a Magnan, 1998) [18] ale ukazuj́ı, že okrajové
ztemněńı lze poměrně přesně popsat mnohem jednodušš́ım modelem, kde

Iλ(µ) = 1− u(1− µα) (1.42)

kde u
.
= 0,85 a α(λ) je funkce ve tvaru

α(λ) = c1 +
c2
λ
.

Jedńım z testovaćıch měřeńı FICUSu je právě měřeńı okrajového ztemněńı. Abychom mohli z tes-
tovaćıch měřeńı źıskat nějaké reálné fyzikálńı hodnoty, které by bylo možno porovnat s publikovanými
hodnotami, bude užitečné zvolit takový model, který by nebyl čistě empirický. Vyjdeme z řešeńı rovnice
zářivého přenosu (1.41), a vyjdeme z polohy pozorovatele na Zemi tj. Tν = 0:

Iν(µ) =

∫ ∞
0

Sν(τν)e−τν/µ
dτν
µ

. (1.43)

2Okrajové ztemněńı neńı zdaleka jenom záležitost́ı slunečńı fyziky: vid́ıme jej např́ıklad v profilech světelných křivek
přechod̊u exoplanet.
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a) b)

Obrázek 1.4: a) Hodnoty exponentu α(λ) pro rozsah vlnových délek, který je měřitelný na FICUSu.
Vertikálńı čáry označuj́ı začátek a konec teoretického rozsahu spektrometr̊u HR4C5177 a HR4D290, s
malým překryvem kolem 485 nm. Závislost α(λ) lze dobře aproximovat lineárńı lomenou funkćı. Ne-
spojitost kolem 364 nm je zp̊usobena Balmerovým skokem. b) Vypočtené okrajové ztemněńı na základě
Iλ(µ) = 1−u(1−µα) pro instrumentálně významné vlnové délky, tj. kraje teoretického rozsahu spektro-
metr̊u a úzká oblast překryvu. Okrajové ztemněńı je mnohem výrazněǰśı na kratš́ıch vlnových délkách,
kde intenzita slábne postupně. Na deľśıch vlnových délkách prudce klesá až u limbu.

V prvńım přibĺıžeńı můžeme zkusit uvažovat, že je zdrojová funkce je v hloubce (a optické hloubce)

konstantńı
(

dSν
dz = dSν

dτν
= 0
)

:

Iν(µ) =
Sν
µ

∫ ∞
0

e−τν/µ dτν =
Sν
µ

[
− µe−τν/µ

]∞
0

= Sν . (1.44)

V takovém př́ıpadě zjǐst’ujeme, že pozorovaná monochromatická intenzita je konstantńı v úhlové souřadnici
µ, a okrajové ztemněńı bychom nepozorovali.3 Je tedy třeba použ́ıt alespoň lineárńı aproximaci, která se
v tomto kontextu označuje za Eddingtonovu-Barbierovu aproximaci. Dosazujeme tedy

Sν(τν) = aν + bντν (1.45)

Iν(µ,Tν = 0) =

∫ ∞
0

(aν + bντν)e−τν/µ
dτν
µ

= aν

∫ ∞
0

e−τν/µ
dτν
µ︸ ︷︷ ︸

1

+bν

∫ ∞
0

τνe
−τν/µ dτν

µ︸ ︷︷ ︸
µ

(1.46)

Iν(µ,τν = 0) = aν + bνµ = Sν(τν = µ) (1.47)

Uděláme předpoklad, že se systém nacháźı v lokálńı termodynamické rovnováze. Pak můžeme ř́ıci, že

Sν = Bν(T ) , (1.48)

kde Bν(T ) je Planckova funkce popsaná Planckovým vyzařovaćım zákonem. Přestože jsme zdánlivě u
konce, s t́ım, že v rámci popsaných přibĺıžeńı plat́ı

Iν(µ) ≈ Sν(τν = µ) ≈ Bν(τ = µ) , (1.49)

je třeba si uvědomit, že zdaleka neměř́ıme hodnotu Iν př́ımo. Absolutńı kalibraci v této práci bude
věnováno mnoho pozornosti, ale už nyńı můžeme zavést funkci, která vztahuje naměřenou hodnotu na

3Takovýmto zp̊usobem by vyzařoval např́ıklad matný horký černý disk.
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dané frekvenci (vlnové délce) a polohové souřadnici µ k změřené hodnotě na stejné frekvenci ve středu
disku (µ = 1):

gν(µ) =
Iν(µ)

Iν(µ = 1)
=
aν + bνµ

aν + bν
=
aν(1 + bν

aν
µ)

aν(1 + bν
aν

)
, (1.50)

kde si můžeme označit βν = bν
aν

:

gν(µ) =
1 + βνµ

1 + βν
=

1

1 + βν
+

βν
1 + βν

µ , (1.51)

č́ımž dostáváme lineárńı funkci. Funkčńı hodnota gν lze zjistit snadno, jako pod́ıl měřeńı a referenčńıho
měřeńı středu, a souřadnice µ lze také v každém okamžiku určit. Pak fitem pro každou vlnovou délku
můžeme zjistit posun a sklon této př́ımky, odkud snadno dopočteme hodnotu βν . V praxi hodnota βν se
bude lǐsit podle toho, zda ji dopočteme z posunu nebo sklonu, a tak nefitujeme dvěma volnými parametry,
ale rovnou βν .

Hodnoty Iν(µ = 1) jsou tabelované a publikované s řádově větš́ı přesnost́ı, než na které FICUS může
měřit. Proto s ńı můžeme zacházet jako s referenčńım spektrem. Odtud tedy můžeme zjistit

Iν(µ = 1)gν(µ = τν) = Iν(µ) ≈ Bν(T ) =
2hν3

c2
1

exp(hν/kBT )− 1
, (1.52)

odkud

Tν(µ) =
hν

kB ln( 2hν3

c2Iν(µ=1)gν
)
. (1.53)

1.8 Spektrálńı čáry

Reálné slunečńı spektrum se lǐśı od spektra černého tělesa. Celkový tvar spektra je pozměněn skutečnost́ı,
že se ned́ıváme na zářič o jedné teplotě, ale d́ıváme se na součet intenzit spojitě mnoha zář́ıćıch vrstev s
r̊uznou teplotou. S rostoućı hloubkou roste teplota těchto vrstev, ale jejich pozorováńı je zat́ıženo větš́ı
extinkćı.

Ovšem, ani takovýto popis slunečńıho spektra neńı přesný. Již na počátku 19. stolet́ı bylo zjǐstěno
(Wollatson 1802, Fraunhoffer 1814), že ve spojité slunečńı spektrum je narušeno řadou čar. Balmer, 1885
byl prvńı, kdo nalezl empirický vztah pro popis vlnových délek některých čar vod́ıku. Jeho vztah má tvar

λ = λB

( n2

n2 − 4

)
, (1.54)

kde n > 2, n ∈ N a λB = 364,507 nm je vlnová délka Balmerova skoku. Pro n = 3 dostáváme λ = 656,3 nm,
což je vlnová délka čáry Hα, jedné z nejvýrazněǰśıch čar ve slunečńım spektru. Postupným dosazováńım
za n dostáváme vlnové délky ostatńıch Balmerových čar, tj. Hβ, Hγ, Hδ a tak dál. V limitńım př́ıpadě

lim
n→∞

λB

( n2

n2 − 4

)
= λB . (1.55)

Brzy na to přicháźı Rydberg se zobecněným vztahem,

1

λ
= RH

( 1

n2
a

− 1

n2
b

)
, (1.56)

kde RH je Rydbergova konstanta pro vod́ık. Balmer̊uv vzorec je jenom jeden př́ıpad, kdy dosad́ıme
na = 2:

1

λ
= RH

(n2
b − n2

a

n2
an

2
b

)
,

λ =
4

RH

( n2
b

n2
b − 4

)
, (1.57)

odkud mimochodem také vid́ıme, že

λB =
4

RH
. (1.58)
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Na začátku 20. stolet́ı s Bohrem docháźı ke ztotožněńı empirických parametr̊u na, nb s hlavńım kvantovým
č́ıslem, které vymezuje diskrétńı energetické hladiny v elektronovém obalu. Tyto čáry jsou zp̊usobeny
přechody elektron̊u mezi diskrétńımi energetickými hladinami: excitaćı a deexcitaćı. V tuto chv́ıli již lze
hovořit o energíıch r̊uzných stav̊u. Je-li elektron vázán k jádru, jeho energie je

E = −hcR∞
n2

, (1.59)

kde

R∞ = RH

(mp +me

mp

)
. (1.60)

S rostoućım hlavńım kvantovým č́ıslem se k sobě sousedńı energetické hladiny přibližuj́ı, a v limitě

lim
n→∞

−hcR∞
n2

= 0 . (1.61)

Člen
hcR∞ = 13,6 eV (1.62)

odpov́ıdá ionizačńı energii vod́ıku, což je energie, která se uvolńı při přechodu z n =∞→ n = 0. Nicméně,
elektrony mohou mı́t kladnou energii, když nejsou vázány na jádro. Kinetická energie nevázaných elek-
tron̊u již neńı kvantovaná, tedy, může spojitě nabývat kladných hodnot. Vlnová délka fotonu, který je
uvolněný přechodem elektronu z nevázaného stavu do vázaného stavu, netvoř́ı spektrálńı čáry, ale tzv.
kontinuum. Z observačńıho hlediska jsou pro nás relevantńı dvě oblasti kontinua, Paschenovo a Balmerovo
kontinuum. Paschenovo kontinuum je oblast, kde

λ < λP =
32

RH

a Balmerovo kontinuum je oblast, kde

λ < λB =
22

RH
.

Jiné oblasti kontinua již nespadaj́ı do rozsahu, který lze na FICUSu měřit.
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Kapitola 2

FICUS: Flare Intensity Continuum
Ultra-wide Spectrograph

FICUS (Flare Intensity Continuum Ultra-wide Spectrograph) je zař́ızeńı umı́stěné v Laboratoři Borise
Valńıčka na slunečńım odděleńı astronomického ústavu v Ondřejově. Jedná se o př́ıstroj, jehož primárńım
ćılem je změřit změny intenzity aktivńıch oblast́ı při slunečńıch erupćıch v optickém kontinuu. Takovéto
výsledky by byly prvńı svého druhu. V současné době zař́ızeńı ještě nepracuje v stabilizovaném provozu.

Tato práce přináš́ı prvńı experimentálńı výsledky tohoto př́ıstroje.

2.1 Popis aparatury

Běžné hvězdářské dalekohledy jsou nejčastěji umı́stěny na rovńıkové montáži, která vyrovnává rotaci
Země takovým zp̊usobem, že dalekohled mı́̌ŕı v pr̊uběhu pozorováńı na téže zorné pole.

Protože hlavńı zrcadlo FICUSu má ohniskovou vzdálenost f = 13,5 m, násobně deľśı než běžné da-
lekohledy, takovéto řešeńı nepřipadá v úvahu. Použ́ıvá se proto coelostat, soustava dvou zrcadel, které
zajǐst’uj́ı stabilitu obrazu.

Coelostat se skládá z primárńıho a sekundárńıho zrcadla. Primárńı zrcadlo se otáč́ı kolem osy rov-
noběžné s osou zemské rotace. Mechanismus, který zajǐst’uje tento pohyb se nazývá hodinový stroj.
Primárńı zrcadlo s hodinovým strojem je umı́stěno na pohyblivé traverze, kterou je třeba se změnou
slunečńı deklinace postupně posouvat. Primárńı zrcadlo odráž́ı slunečńı paprsky na sekundárńı zrcadlo.

Sekundárńı zrcadlo je umı́stěno na pohyblivé vidlici, která umožňuje rotaci zrcadla v azimutálńım
směru a směru výšky nad obzorem. Tyto dva pohyby zajǐst’uj́ı dva krokové motory, které je možno
nezávisle ovládat. Těmito pohyby je zajǐstěna možnost výběru pozorované oblasti na slunečńım disku.

Coelostat je umı́stěn na věži, která je s hlavńı budovou spojena můstkem. Mimo pozorovaćı dobu je
chráněn posuvnou střechou, v jej́ıž zadńı stěně je uzav́ıratelný pr̊uzor pro pr̊uchod slunečńıch paprsk̊u.
Světlo pak procháźı otvorem ve zdi do samotné laboratoře.

Část světla je odražena diagonálńım eliptickým zrcátkem do pointačńıho dalekohledu, což je
čočkový dalekohled chráněný folíı pro pozorováńı fotosféry (ND filtr) vybavený CMOS kamerou, která je
spojena s poč́ıtačem.

Aby byl obraz Slunce stabilńı, je třeba udržet střed Slunce na středu sńımk̊u z pointačńı kamery.
Software, jehož autorem je Roman Dvořák, zajǐst’uje zpětnou vazbu krokovým motor̊um, které koriguj́ı
vznikaj́ıćı výchylky.

Většina světla ale pokračuje dále, kde se odráž́ı od primárńıho zrcadla, což je zrcadlo o pr̊uměru 280
mm a ohniskovou vzdálenost́ı 13 500 mm. To svazek světla zaostřuje a umožňuje vznik obrazu. Předt́ım
je však svazek odražen od rovinného sekundárńıho zrcadla o pr̊uměru 150 mm.

Od něj je svazek odražen na optický kĺın, který část světla propoušt́ı na selektor clonky, a část
světla odráž́ı na chromosferický (Hα) dalekohled vybavený 12bitovou CMOS kamerou, nazývaný SlitJaw.
Jedná se o dalekohled Coronado s pr̊uměrem 40 mm, s š́ı̌rkou pásma méně než 0,1 nm.
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Obrázek 2.1: Popis pozorovatelny FICUS: 1. Směr ke Slunci 2. Primárńı zrcadlo coelostatu s hodinovým
strojem, umı́stěné na pohyblivé traverze. 3. Sekundárńı zrcadlo coelostatu, stavitelné ve vertikálńım
směru. 4. Otvor umožňuj́ıćı pr̊uchod světla do laboratoře. 5. diagonálńı zrcátko 6. fotosferický, tj. ND
filtr 7. pointačńı dalekohled 8. CMOS kamera pointačńıho dalekohledu 9. primárńı zrcadlo dalekohledu
10. sekundárńı zrcadlo 11. optický kĺın 12. karusel se selektorem clonky 13. kolektor světla 14. optický
kabel 15. chromosferický dalekohled SlitJaw 16. CMOS kamera chromosferického dalekohledu; C, D:
spektrometry HR4C5177 a HR4D290.

2.1.1 Seř́ızeńı systému

Aparatura vykazovala zvláštńı chováńı. Proto bylo třeba se přesvědčit, zda všechny jej́ı prvky jsou cen-
trované kolem optické osy. Pro tento účel byl zakoupen laserový kolimátor, který byl umı́stěn na mı́sto
kamery pointačńıho dalekohledu.

Kolimace prob́ıhala v noci, aby byl paprsek dobře viditelný:

1. Umı́stěńı laserového kolimátoru do okulárového výtahu pointačńıho dalekohledu (na Obr. 2.2 poloha
8.)

2. Laserový svazek se odráž́ı od diagonálńıho zrcátka (na Obr. 2.2 poloha 5.), dopadá na zakrytý otvor
(4.), justačńımi šrouby namı́̌ren na střed krytu otvoru.

3. Po otevřeńı krytu svazek procháźı ven k věži coelostatu. Po odkryt́ı sekundárńıho zrcadla coelostatu
(3.) paprsek dopadá na kryt primárńıho zrcadla coelostatu (2.), viz Obr. 2.3 a). Po daľśı justaci
paprsek dopadá na střed krytu.

4. Po odejmut́ı krytu se parsek odráž́ı zpět skrze otvor (4.) do laboratoře. Po daľśı justaci dopadá na
kryt primárńıho zrcadla (9.), viz Obr. 2.3 b). Zde je vidět i st́ın diagonálńıho zrcátka.

5. Po odejmut́ı krytu primárńıho zrcadla (9.) paprsek dopadá na sekundárńı zrcadlo (10.), optický kĺın
(11.) a je zaznamenáno jeho spektrum. Odrazem od kĺınu (11.) vid́ıme obraz svazku na sńımćıch ze
SlitJaw dalekohledu (15., 16.), viz Obr. 2.3 c), a tud́ıž v́ıme, že nyńı je soustava zkolimovaná.

2.1.2 Spektrometry

Optické vlákno se rozštěpuje a je přivedeno do dvou spektrometr̊u firmy Ocean Optics. Jsou vybaveny
14bitovým lineárńım CCD detektorem s 3840 pixely. Prvńı z nich, HR4C5177, má teoretický rozsah
355 nm až 485 nm. Druhý z nich, HR4D290 má teoretický rozsah přibliže 480 nm až 930 nm. Diskuze o
skutečném věrohodném rozsahu bude později.
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a) b c)

Obrázek 2.2: a) Primárńı a sekundárńı zrcadlo coelostatu na věži coelostatu při pozorováńı, tj. s odsunu-
tou posuvnou střechou. b) SlitJaw: chromosferický dalekohled s 12bitovou CMOS kamerou. c) Primárńı
zrcadlo (vlevo) a selektor clonky (vpravo).

a) b) c)

Obrázek 2.3: Kolimace soustavy.

Pro přehlednost bude spektrometr HRC5177 pracuj́ıćı na kratš́ıch vlnových délkách označován jako
spektrometr C, a spektrometr HR4D290 pracuj́ıćı na deľśıch vlnových délkách označován jako spektrometr
D.

2.1.3 Software

Ze spektrometr̊u se vyč́ıtaj́ı jednotlivé sńımky spektra (pole velikosti 3840 14-bitových celých č́ısel). Tyto
pole tvoř́ı jednotlivé řádky matice. Každou expozičńı dobu je poř́ızen a vyčten nový řádek. Po dokončeńı
měřeńı se tato matice ulož́ı jako dataset hdf5 (hierarchical data format) souboru. Je to moderněǰśı
alternativou k astronomickým tradičně použ́ıvaným fits soubor̊um.

hdf5 soubory jsou členěny do dataset̊u, a každý z dataset̊u má svá metadata. Pro práci s daty je tedy
třeba hdf soubor otevř́ıt, zvolit dataset a vyč́ıst metadata. Do metadat se ukládá čas prvńıho sńımku,
expozičńı čas v milisekundách a daľśı informace. Pro tuto práci byl zvolen jazyk Python3, s baĺıčky
Numpy (Harris, 2020) [17], matplotlib (Hunter, 2007) [20], SciPy [40] a daľśı.

Kromě spektrálńıch dat zacháźıme i s přehledovými obrazovými daty z chromosferického dalekohledu
SlitJaw. Z 12bitové CMOS kamery jsou vyč́ıtány nekomprimované tif sńımky.

V úhrnu zacháźım s přibližně 46 GB surových dat (ze spektrometr̊u a SlitJaw kamery) naměřených v
pr̊uběhu několika týdnu v červenci, srpnu a zář́ı 2020.

2.2 Kalibrace spektrometr̊u ve vlnové délce

Abychom byli schopni využ́ıvat data z obou spektrometr̊u (HD4C5177 na kratš́ıch vlnových délkách,
HR4D290 na deľśıch), je třeba, abychom vytvořili převodńı vztahy mezi vlnovou délkou a č́ıslem pixelu.
Tedy, hledáme předpis nějaké funkce

λ(n), n ∈ {0,1,2 . . . ,3839} . (2.1)

V tomto kontextu se tato závislost někdy označuje za disperzńı křivku, je třeba toto označeńı odlǐsit od
závislosti indexu lomu na vlnvé délce, se kterou zde nepracujeme. V práci (Staněk, 2019) [38] je prováděna
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Původ λ (nm) px (SdJ,2021) px (Staněk, 2019)
Hβ 486,1 70,2 70
Fe I 489,2 92 -
Fe I 492,1 113,5 114
Fe I 495,8 142 -
Mg I 516,7 300,8 -
Mg I 517,3 304 -
Mg I 518,4 313 313
Fe I 525,0 363 -
Fe I 527,0 378 -
Fe I 532,8 422,5 -
Mg I 552,8 575 -

Na I (D2) 589,0 853 -
Na I (D1) 589,6 857,5 -

Ca I 610,3 1017,6 -
Ca I 612,2 1032,7 -
Ca O 616,2 1064 -
Fe I 630,2 1172,8 -
Hα 656,3 1377,7 1378
Si I 700,6 1729,7 1730
Ni I 712,2 1824 1824
Ca I 720,2 1887 1888

Tabulka 2.1: Vybrané spektrálńı čáry byly identifikovány ve spektru a byl zjǐstěn odpov́ıdaj́ıćı pixel jejich
středu. Je významné, že (Staněk, 2019) [38], kde byla prováděna podobná kalibrace, zjistil pro řadu
spektrálńıch čar téměř identické hodnoty. Znamená to tedy, že alespoň ve vlnové délce jsou spektra v
pr̊uběhu let stabilńı, a neńı např́ıklad třeba provádět kalibraci ve vlnové délce před každým pozorováńım.
Tato tabulka je konkrétně pro spektrometr D.

kalibrace pomoćı polynomu druhého stupně:

λC(n) = (3494,72± 0,21) + n(0,41281± 0,0003) + n2(−1091,90± 7,69) · 10−8(Å) , (2.2)

λD(n) = (4766,71± 0,54) + n(1,34204± 0,00075) + n2(−278,78± 2,25) · 10−7(Å) . (2.3)

Později se ale nalezla dokumentace obou spektroskop̊u, kde bylo provedeno kalibračńı měřeńı. Jako
disperzńı křivku použ́ıvaj́ı polynom třet́ıho stupně.

Obrázek 2.4: Nově poř́ızené disperzńı křivky obou spektrometr̊u.
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a) b)

Obrázek 2.5: a) Rezidua fitu podle volby volných koeficient̊u polynomu. Použit́ı fitu parabolou
nepředstavuje v tomto př́ıpadě významné zpřesněńı, ale použit́ı kubické funkce ano. Polynomy vyšš́ıho
řádu nepředstavuj́ı daľśı výrazné zpřesněńı, ale naopak hroźı overfitting. Tento konkrétńı graf byl vytvořen
pro spektrometr D. b) Určováńı středu vápńıkové čáry H. Spolu s vápńıkovou čarou K tvoř́ı neǰsirš́ı čáry,
které pomoćı našich spektrometr̊u na Slunci pozorujeme. Vertikálńı osa je v instrumentálńıch jednotkách,
horizontálńı osa je převedena z px→ λ pomoćı přibližných přepočt̊u, které byly známy ještě před kalib-
raćı.

Obrázek 2.6: Rozsah vlnových délek připadaj́ıćıch na jeden pixel, na dané vlnové délce. Vlevo pro spektro-
metr C, vpravo pro spektrometr D. Vid́ıme, že v obou př́ıpadech se jedná o klesaj́ıćı funkci. To znamená,
že na konci rozsahu obou spektrometr̊u maj́ı spektra vyšš́ı rozlǐseńı než na začátku rozsahu. V př́ıpadě
obou spektrometr̊u poměr rozlǐseńı na začátku a na konci rozsahu je asi 85%.

2.3 Absolutńı kalibrace spektrometr̊u

Aby bylo možno naše měřeńı srovnávat s jinými publikovanými výsledky, je třeba vztáhnout naše instru-
mentálńı spektra k referenčńım spektr̊um. Nelze postupovat př́ımým zp̊usobem, tj. skrze určeńı spektrálńı
absorpce atmosféry, soustavy zrcadel, optického kĺınu, optických vláken a daľśıch optických prvk̊u celé
aparatury. Takovýto postup by byl téměř nemožný.

Je třeba postupovat zpětně: z naměřených kalibračńıch spekter ve středu (µ = 1) a s pomoćı re-
ferenčńıho atlasu vyvinout postup, kterým převést měřeńı na obecném µ ∈ (0,1) z instrumentálńıch
jednotek (ADU) na fyzikálńı jednotky.

Zde je d̊uležité zmı́nit, že veličiny v jednotkách intenzity (Planckova funkce, zdrojová funkce) mohou
být vztaženy na vlnovou délku nebo frekvenci. Je třeba mezi nimi rozlǐsovat, protože

Iλ =
c

λ2
Iν , (2.4)

Sλ =
c

λ2
Sν , (2.5)

Bλ =
c

λ2
Bν . (2.6)

Referenčńı atlasové měřeńı, FTS atlas z Kitt Peak, National Solar Observatory (Kurucz, 1984) [22],
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ze kterého vycháźıme, je v cgs jednotkách Iν . Označme si atlasové hodnoty jako IAν Zavedeme si poměr

kAλ =
IAν (λ)

N̄λ(µ = 1)(ADU)
, (2.7)

kde

N̄ =
1

F

f=F∑
f=0

Nλ(f,µ = 1) (2.8)

je pr̊uměrné spektrum ve středu disku, pr̊uměrované přes F
”
sńımk̊u“ spektra. Při expozičńım čase

jednoho sńımku δt je tedy celkový expozičńı čas

∆t = Fδt . (2.9)

Převod z
N(px)→ N(λ) (2.10)

byl proveden pomoćı disperzńıch vztah̊u, které byly určeny dř́ıve. Je třeba mı́t na paměti, že nezacháźıme
s funkcemi, ale s velkým množstv́ım diskrétńıch hodnot. Tedy, N(f,λ) neńı dvourozměrný spojitý povrch,
ale matice (F , 3840) č́ısel, a N̄(λ), stejně jako IAν a kλ je 3840-rozměrný vektor. Přesto požadujeme po
naši

”
funkci“ kλ, aby byla

”
rozumně“ spojitá. Tedy, nechceme, aby v ńı byly nespojitosti na vlnových

délkách spektrálńıch čar, protože p̊uvod kλ je v instrumentálńıch absorpćıch optických člen̊u a je nezávislý
na procesech ve Slunci.

Jsou dva zp̊usoby, jak zjistit hodnoty této vyhlazené křivky kAν . Bud’ fitovat N̄(λ) a IAν nezávisle, a
pak naj́ıt jejich pod́ıl, nebo fitovat kAν př́ımo.

V prvńım př́ıstupu byl na reálná měřeńı a referenčńı atlas aplikován LOESS filtr (locally estimated
scatterplot smoothing), nazýván Savitzky-Golay filtr. [32]. Tento př́ıstup byl později opuštěn.

Nakonec se ukázalo, že druhý př́ıstup je výrazně spolehlivěǰśı.
Na úvod bych měl zmı́nit, že takto funkce má poměrně složitý tvar. V bakálářské práci [38] je použita

Spline křivka procházej́ıćı asi 50 ručně vybranými mı́sty optického kontinua. Přestože tato metoda neńı
robustńı – zálež́ı na uživateli, který při každém pozorováńı muśı oblasti kontinua vyhledat a označit
– dává velmi dobré výsledky. V rozsahu spektrometru C se v pr̊uměru odchyluje asi o 9%, v rozsahu
spektrometru D asi o 2%. K podobným odchylkám dospěla i tato práce, ale metodou, která nezáviśı na
pozorovateli. Přesto tato práce, podobně jako Staněk, 2019 [38], využ́ıvá přibližně 50 stupň̊u volnosti na
fitováńı 3840 bod̊u u obou spektrometr̊u.

Vyšš́ı počet stupň̊u volnosti se projevuje overfitting, kterému se snaž́ıme zamezit, aby funkce neměnila
svou hodnotu ve spektrálńıch čarách. Naopak, nižš́ı počet stupň̊u volnosti nepopisuje dostatečně dobře
superpozici všech atmosferických a instrumentálńıch jev̊u, které zapř́ıčiňuj́ı odchýleńı měřených hodnot
od hodnot udávaných v atlasu slunečńıho spektra.

Tato práce představuje následuj́ıćı proces. V prvńım kroku je učiněn převod pomoćı disperzńıch křivek,
určených při kalibraci spektrometr̊u ve vlnové délce. Dále je odečten pr̊uměrný temný šum – dark.

Následně jsou odstraněny určité pixely, pomoćı Booleovské masky. V rozsahu C jde zejména o konkrétńı
závadné pixely. Jsou to pixely na vlnových délkách nad 480 nm, pixely, jejichž hodnota je vyšš́ı než dese-
tinásobek středńı hodnoty a pixely se zápornou hodnotou.

Je třeba, podobně jako při zpracováńı obrazových dat, rozlǐsovat horké a polohorké pixely. Horké
pixely maj́ı závadu, která zp̊usobuje, že je z nich vyč́ıtána přibližně konstantńı hodnota, která je typicky
vyšš́ı než hodnota okolńıch pixel̊u. Tyto pixely vymiźı při odečteńı darku, protože je z nich vyč́ıtána tato
hodnota i při pořizováńı měřeńı temného proudu. Polohorké pixely jsou závadné pixely, jejichž hodnota
je nesprávná, ale měńı se s množstv́ım dopadaj́ıćıho světla. O tyto pixely je tedy nutno opravovat.

V rozsahu D je kromě těchto oprav třeba odfiltrovat nejvýrazněǰśı atmosferické pásma. Jedná se o tři
rozsahy vlnových délek:

• Pásmo molekuly O2 (Fraunhoferova čára A): (758 – 768) nm

• Pásmo H2O: (715 – 735) nm

• Pásmo H2O: (812 – 837) nm
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Poté jsou spektra vydělena resamplovanými hodnotami IAν . Publikovaný atlas má asi dvacetinásobné
rozlǐseńı ve vlnové délce, než kterého jsme schopni dosáhnout my. Bylo toho doćıleno pomoćı lichoběžńıkového
integrováńı (pr̊uměr pravého a levého Riemannova součtu). Na konci prvńıho kroku urč́ıme klouzavý
pr̊uměr s okem několika pixel̊u tohoto pod́ılu. Prvńı krok je znázorněn na grafech 2.7.

V druhém kroku spočteme rozd́ıl všech bod̊u a spočteného klouzavého pr̊uměru. Těmito reziduálńımi
hodnotami vedeme polynom ńızkého stupně (4. a 3. pro spektrometry C a D). Druhý krok je znázorněn
na grafech 2.8.

V třet́ım kroku tento polynom přičteme k hodnotám klouzavého pr̊uměru obdrženého v prvńım kroku,
č́ımž jej přibĺıž́ıme bĺıže reálnému trednu odpov́ıdaj́ıćımu Planckovskému kontinuu nezat́ıženého vlivem
čar. Viz grafy 2.9.

Ve čtvrtém kroku spoč́ıtáme absolutńı hodnotu rozd́ılu nového trendu od poměru kAν . Rozsah je
rozdělen do oken po určitém množstv́ı pixel̊u. V tomto okně je určen medián. T́ımto je vytvořena maska,
která vyb́ırá polovinu bod̊u, které jsou viditelnému trendu nejbĺıže. Viz grafy 2.10.

V pátém kroku aplikujeme tuto masku na hodnoty kAν , a pouze tyto vybrané hodnoty dále fitujeme
polynomem vysokého stupně. Dopočteme hodnoty tohoto polynomu i pro ostatńı pixely. Tento vektor
poté považujeme za naši kalibračńı křivku. Viz grafy 2.11.

Jako zkoušku můžeme vźıt jiná měřeńı středu disku, aplikovat na ně vypočtenou kalibračńı funkci,
a porovnat je s hodnotami v atlasu. Viz grafy 2.12. Medián odchylek od atlasu je u spektrometru C
přibližně 11%, v př́ıpadě spektrometru D asi 2%. Viz grafy 2.13. Toto jsou výsledky srovnatelné s ručńım
výběrem bod̊u proložených Spline v bakalářské práci [38].

Obrázek 2.7: 1. krok absolutńı kalibrace. a) Odečteńı temného proudu. b) Odstraněńı polohorkých a jinak
závadných pixel̊u. c) Odstraněńı atmosferických absorpčńıch pásem. d) Vyděleńı resamplovaným atlasem.
e) Výpočet klouzavého pr̊uměru.

Obrázek 2.8: 2. krok absolutńı kalibrace. a) Určeńı rozd́ılu od klouzavého pr̊uměru. b) Proložeńı polynomu
ńızkého stupně.

22



Obrázek 2.9: 3. krok: klouzavý pr̊uměr z prvńıho kroku posunutý o vyhlazená rezidua.

Obrázek 2.10: 4. krok: a) Určeńı mediánu rezidúı v oknech dané velikosti. b) Vytvořeńı Booleovské masky
všech hodnot rezidúı menš́ıch než je medián.

Obrázek 2.11: 5. krok: a) Aplikováńı Booleovské masky na hodnoty kAν . b) Proložeńı polynomu vysokého
stupně. Výsledkem je kalibračńı křivka.

Obrázek 2.12: Srovnáńı kalibrovaného měřeńı s atlasem.
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Obrázek 2.13: Odchylky, jejich pr̊uměr a medián.
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Kapitola 3

Testovaćı měřeńı

3.1 Měřeńı temného proudu, vyč́ıtaćıho šumu a ześıleńı

Na digitálńıch čipech vzniká signál i v př́ıpadě že na ně nedopadá žádné světlo. Tento signál se lineárně
zvětšuje s expozičńı dobou a také se zvětšuje s teplotou. Nazývá se temný proud nebo dark. Bylo ukázáno,
že pro temný proud, podobně jako pro chemické reakce závislé na teplotě, plat́ı Arrheni̊uv zákon [41]:

D = D0e
− ∆E
kBT (3.1)

Kde D je temný proud v e−/s, D0 je konstanta ve stejných jednotkách a ∆E je konstanta v jednotkách
energie (odpov́ıdaj́ıćı aktivačńı energii). Řada kamer použ́ıvaných v astronomii je z tohoto d̊uvodu chla-
zena. Naše spektrometry ovšem chlazené nejsou, a je proto nutné dbát na pořizováńı temných sńımk̊u.

Ześıleńı (gain) urč́ıme za pomoci skutečnosti, že hlavńım zdrojem nejistot je fotonový šum, který se
chová dle Poissonova rozděleńı [19]:

P (k;N) =
Nke−N

k!
, (3.2)

kde P (k;N) je pravděpodobnost, že na pixelu, jehož středńı hodnota instrumentálńı intenzity je N(ADU)
naměř́ıme instrumentálńı intenzitu k(ADU). Rozptyl d́ıky fotonovému šumu, který generuje fotoelek-
trickým jevem elektrony stejně jako signál, σ2(e−) se d́ıky této vlastnosti dá určit jako

σ2(e−) = N(e−) . (3.3)

Instrumentálńı jednotky neodpov́ıdaj́ı př́ımo množstv́ı elektron̊u vzniklých fotoelektrickým jevem, který
je mnohem nižš́ı. To proto, že na úrovni elektroniky je ve spektrometru zesilovač. Hledáme nějakou
konstantu

g =
N(ADU)

N(e−)
. (3.4)

Urč́ıme ji z fotonového šumu, při znalosti toho, že také muśı platit

σ(ADU) = gσ(e−) , (3.5)

muśı pak nutně platit, že

N(ADU) = gN(e−) = gσ2(e−) =
gσ2(ADU)

g2
, (3.6)

a tud́ıž

g =
σ2(ADU)

N(ADU)
, (3.7)

což jsou veličiny, které můžeme z měřeńı odeč́ıst př́ımo.
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Obrázek 3.1: Závislost gainu na měřeném signálu (pro ńızké úrovně signálu).

3.2 Měřeńı vlivu zemské atmosféry

Atmosféra je jedńım z nejvýznamněǰśıch vliv̊u zasahuj́ıćıch do spektroskopického pozorováńı Slunce. Ta
se promı́tá do astronomického pozorováńı dvěma aspekty: seeingem, extinkćı a oblačnosti.

Seeing je efekt, který zp̊usobuje rozmazańı obrazu bodového zdroje světla v d̊usledku neklidnosti at-
mosféry. Nı́zká kinematická viskozita vzduchu zp̊usobuje, že běžné prouděńı vzduchu je vždy turbulentńı.
Mı́śı se tak oblasti vzduchu s drobnými rozd́ıly v teplotě, a tyto rozd́ıly zp̊usobuj́ı drobné rozd́ıly v indexu
lomu vzduchu. Tato závislost je

n = 1 + 2,79 · 10−4P/P0

T/T0
, (3.8)

kde P0 = 101,3 kPa a T0 = 273 K (Brož, Wolf 2017) [3]. Frekvence těchto oscilaćı je v řádu f ≈ 100 Hz.
Seeing zp̊usobuje rozmazańı struktur na SlitJaw sńımćıch, a také drobný pohyb struktur dovnitř a ven z
clonky.

Atmosferická extinkce zp̊usobuje pokles měřené intenzity se zenitovou vzdálenost́ı. Velikost této
extinkce je úměrná vzdušné hmotě, tj. délce dráhy, kterou muśı paprsek světla urazit zemskou atmosférou
k pozorovateli.Vzdušná hmota se často vztahuje k vzdušné hmotě při pozorováńı v zenitu. V planparalelńı
aproximaci zemské atmosféry je vzdušná hmota na zenitové vzdálenosti z

X =
1

cos z
, (3.9)

což je délka přepony pravoúhlého trojúhelńıku, jehož svislá odvěsen má jednotkovou délku (vzdušná
hmota v zenitu) a úhel mezi touto odvěsnou a přeponou je zenitová vzdálenost. Takováto aproximace
funguje dobře do zenitových vzdálenost́ı kolem z = 60◦. Daľśım lepš́ım přibĺıžeńım je představa at-
mosféry jako sférických vrstev. Označ́ıme-li si q ≈ 700 poměr poloměru Země a tloušt’ky atmosféry (resp.
troposféry, tj. cca 9km), můžeme pomoćı Pythagorovy věty určit vzdušnou hmotu jako

X =
√
q2 cos2 z + 2q + 1− q cos z (3.10)

Ukazuje se, že toto přibĺıžeńı je velmi dobré a ve shodě s tabelovanými hodnotami [43].
Dále jsem si povšiml následuj́ıćı skutečnosti: při špatných pozorovaćıch podmı́nkách je směrodatná

odchylka měřeńı středu na konkrétńım pixelu (vlnové délce) mnohem vyšš́ı, než při dobrých pozorovaćıch
podmı́nkách. Tedy, celý graf závislosti instrumentálńı intenzity na vlnové délce se s časem (a tedy spolu s
drobnými změnami v atmosféře) nahodile posouvá o přibližně konstantńı množstv́ı. Bylo nutno si položit
otázku, zda se dá toto

”
poskakováńı“ využ́ıt k charakterizaci atmosferických podmı́nek, a zda je skutečně

konstantńı ve vlnové délce. Rozhodl jsem se tedy korelovat intenzitu v čase na konkrétńım středovém
pixelu C s intenzitou v čase na okolńıch pixelech. Formálně je korelace dvou funkćı h,g pro nějaký časový
posun ∆t dána jako

(h ? g)(∆t) =

∫ ∞
−∞

h(t)g(t+ ∆t) dt . (3.11)

V našem př́ıpadě korelujeme diskrétńı posloupnost sńımk̊u f , od nultého sńımku po sńımek f = F , a
neočekáváme žádný časový posun mezi pixely (∆t = 0). Tedy, pro dva pixely A,B si zavedeme korelaci
jako (

I[px = A] ? I[px = B]
)

[∆t = 0] =

f=F∑
f=0

I[px = A]I[px = B] . (3.12)
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Nás ovšem nezaj́ımá korelace pouze dvou pixel̊u, ale korelace vybraného středového pixelu C se sousedńımi
pixely C+δ, kde δ voĺıme ve vybraném rozsahu δ ∈ {−∆,...,0,...,∆}, tj. pixely px ∈ {C−∆,...C,...C+∆}.
Ukázalo se, že takovéto zpracováńı vyúst́ı ve výrazný peak kolem δ = 0, který odpov́ıdá autokorelaci
(I[px = C] ? I[px = C])[∆t = 0]. Ovšem, několik sousedńıch pixel̊u se vždy zdá být nad úrovńı pozad́ı,
které je ovšem zat́ıženo silným šumem. Proto je třeba pr̊uměrovat celou řadu těchto korelaćı, pro volbu
středového pixelu v určitém rozsahu C0,...,C1. Tento pr̊uměr, který je závislý na volbě δ si označme Ȳ ,
který tedy určujeme jako

Ȳ [δ ∈ (−∆,∆)] =
1

C1 − C0

C1∑
C0

f=F∑
f=0

I[px = C,f ]I[px = C + δ,f ] . (3.13)

Tato závislost Ȳ (δ) je vynesena na grafech 3.4, 3.5 a 3.6. Kolem centrálńıho peaku vid́ıme rozděleńı, které
odpov́ıdá jednorozměrnému (př́ıčnému) řezu rozptylovou funkćı. Pološ́ı̌rka (FWHM) v úhlové mı́̌re tohoto
peaku by měla přibližně odpov́ıdat Rayleighovu kritériu pro danou vlnovou délku. My však informaci o
závislosti ve vlnové délce nemáme, protože muśıme pr̊uměrovat přes velkou řadu pixel̊u.

Z celodenńıho měřeńı na µ = 1 (viz graf 3.2 vlevo) byly vyvozeny následuj́ıćı závěry:

• Kalibračńı měřeńı středu disku bude třeba pořizovat před a po měřeńı aktivńı oblasti, a to po-
kud možno v co nejbližš́ım časovém sledu. Kvalita kalibračńıho měřeńı bude zcela určuj́ıćı pro
věrohodnost kalibrovaného výsledku. Mezi kalibračńımi měřeńımi ve středu disku (µ = 1) před
a po samotném měřeńı aktivńı oblasti bude možno interpolovat, a t́ım mnohem přesněji určit
pravděpodobnou hodnotu intenzity středu v pr̊uběhu měřeńı (kterou nemůžeme jinak zjistit).

• Součinem instrumentálńı intenzity na µ = 1 a vzdušné hmoty můžeme sledovat vývoj atmosferických
podmı́nek v pr̊uběhu dne.

• Hodnoty temného proudu jsou v pr̊uběhu jednoho dne stabilńı a neńı třeba je pořizovat v bez-
prostředně před nebo po měřeńı.

• Při měřeńı temného proudu neńı třeba vyṕınat monitory ovládaćıho poč́ıtače. Postačuje, aby byl
zavřen vstupńı otvor pro slunečńı paprsky. Světlo z monitor̊u je výrazně slabš́ı než rozptýlené
slunečńı světlo, které je řádově slabš́ı než př́ımé slunečńı světlo.

• Měřeńım středu disku a hledáńım závislosti Ȳ (δ) jsme schopni kvantifikovat drobné změny v at-
mosferických podmı́nkách, které nelze vidět pouhým okem. Centrálńı peak kolem Ȳ (δ = 0) nám
ukazuje point-spread function PSF, která je d́ıky podobné geometrii obou spektrometr̊u pro oba
spektrometry téměř totožná.

Obrázek 3.2: Měřeńı atmosferické extiknce (vlevo) a spočtená vzdušná hmota pro planparalelńı a sférickou
atmosféru (vpravo).
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Obrázek 3.3: Závislost změřené intenzity na vzdušné hmotě. Lze vidět dva trendy, které oba zač́ınaj́ı na
minimálńı vzdušné hmotě. Zřejmě se kolem poledne náhle změnily atmosferické podmı́nky.

Obrázek 3.4: Závislost log(Ȳ (δ)) pro bĺızké okoĺı (∆ = 20) středového pixelu při dobrých pozorovaćıch
podmı́nkách. To, že nevid́ıme peak jenom jako bod na δ = 0 zp̊usobuje rozptylová funkce PSF (point
spread function).

Obrázek 3.5: Závislost log(Ȳ (δ)) pro větš́ı (∆ = 500) okoĺı středového pixelu při dobrých pozorovaćıch
podmı́nkách. Při dobrých pozorovaćıch podmı́nkách je Ȳ (δ)

téměř konstantńı.

Obrázek 3.6: Závislost log(Ȳ (δ)) pro větš́ı (∆ = 500) okoĺı středového pixelu při horš́ıch pozorovaćıch
podmı́nkách. Protože intenzita všech pixel̊u současně je ovlivňována proměnlivou atmosférou, má hlavńı
trend určitý sklon. Tento sklon je pro spektrometry C a D v opačném směru kv̊uli tomu, že intenzita Iλ
je v rozsahu C s vlnovou délkou rostoućı a v rozsahu D převážně klesaj́ıćı. Maximum Planckovy funkce
Bλ je v bĺızkosti kraje rozsahu C a D.
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3.3 Měřeńı protuberance a slunečńı skvrny

Slunečńı protuberance jsou útvary z chladného plazmatu, vycházej́ıćı z fotosféry a zasahuj́ıćı až do koróny.
Nejlépe jsou pozorovatelné na slunečńım limbu v čáře Hα. Nacháźı-li se protuberance na samotném
slunečńım disku, pozorujeme ji jako tmavý filament.

Intenzita světla přicházej́ıćı z protuberanćı je velmi ńızká. Dne 14. července 2020 byla pozorována
protuberance na slunečńım limbu, viz graf 3.8 a sńımek ze SlitJaw dalekohledu 3.7. Aby bylo možno poř́ıdit
jakoukoliv spektrálńı informaci, bylo třeba pořizovat spektra s dlouhou expozićı (10 s). Dominantńım
zdrojem signálu je však rozptýlené slunečńı světlo, tj. světlo z okolńı modré oblohy. Byl určen rozd́ıl
intenzity protuberance a rozptýleného světla, ale ani po tomto zpracováńı nevid́ıme žádnou užitečnou
informaci. Křivka rozd́ılu intenzity je dána předevš́ım skutečnost́ı, že měřeńı byla poř́ızena v nepatrně
rozd́ılné vzdálenosti od slunečńıho limbu.

Protože se jednalo o velmi výraznou protuberanci, můžeme usoudit, že obecně na tomto př́ıstroji
protuberance pozorovat nelze. Pozorovaćı sestava neńı určena k měřeńı opticky tenkých (τλ ≈ 0) útvar̊u.

Výrazně úspěšněǰśı bylo pozorováńı slunečńıch skvrn. Slunečńı skvrny jsou oblasti se silným mag-
netickým polem, které zamezuje konvekci plazmatu, které tak v̊uči okolńı fotosféře chladne. Slunečńı
skvrny jsou úhlově malé útvary, v porovnáńı s nejmenš́ı clonkou, kterou FICUS současně disponuje.
Proto i největš́ı slunečńı skvrny v nejmenš́ı clonce zab́ıraj́ı pouze zlomek měřeného prostorového úhlu.

Přesto byla postupně vyvinuta metodologie jejich pozorováńı. Změna intenzity mezi okolńı fotosférou
a slunečńı skvrnou je nepatrná, oproti gradientu intenzity zp̊usobeného okrajovým ztemněńım. Proto je
třeba naměřit přejezd přes skvrnu takovým zp̊usobem, aby byla měřena spektra před a po skvrně ve
směru denńıho pohybu Slunce. SlitJaw sńımky tohoto měřeńı jsou na obrázku 3.9. Př́ıklady takového
měřeńı jsou na grafech 3.10, 3.12 a 3.13.

Graf 3.13 pomohl odhalit dva nebezpečné instrumentálńı efekty. Měřeńı prob́ıhala tak, že se obraz
slunečńıho disku pomoćı zrcadel coelostatu namı́̌ril před vstupńı pupilu spektrometru. Následně byl vy-
pnut hodinový stroj a zapnuto pořizováńı spekter – v tomto pořad́ı, které zajistilo, že s jistotou v́ıme, že
všechna měřeńı jsou poř́ızena v režimu bez hodinového stroje. Denńım pohybem obraz Slunce přejel přes
clonku, nav́ıc takovým zp̊usobem, aby přes clonku přejela i slunečńı skvrna.

Tato pozorováńı na FICUSu, po pečlivém zpracováńı, posloužila k odhaleńı dvou významných nedo-
statk̊u této aparatury, které jsou zapř́ıčiněny optickým kĺınem:

1. Systematický posuv intenzity v chromosferickém Hα dalekohledu SlitJaw oproti měřeńım ze
spektrometr̊u. Tento posuv je tak výrazný, že projekce vstupńı pupily má s reálnou vstupńı pupilou
nulový pr̊unik.

2. Asymetrie mezi měřeńımi východńıho a západńıho limbu, zp̊usobená odraženým paprskem uvnitř
optického kĺınu.

Intenzita na slunečńım limbu je výrazně vyšš́ı, než intenzita rozptýleného světla (tj. modré oblohy)
v těsné bĺızkosti disku. Tento prudký nár̊ust intenzity při přechodu mezi oblohou a slunečńım diskem
umožňuje odhaleńı i drobných změn, a projevuj́ı se na něm instrumentálńı nedostatky nejzávažněji.

Analogická situace např́ıklad zp̊usobila, že (Neckel, Labs 1987) [25] publikovali článek popisuj́ıćı
východo-západńı asymetrii v okrajovém ztemněńı, na základě svých pozorováńı ze stanice Jungfraujoch
ve švýcarských Alpách. Až později, (Foukal, 1989) [15] na základě pozorováńı z Kitt Peak (Petro, Foukal,
Kurucz, 1985) [28], ve kterých se podobné asymetrie také vyskytovala, ukázal, že se jednalo o instru-
mentálńı artefakt. Na tomto př́ıkladu je ukázáno, že skupiny prováděj́ıćı měřeńı podobného charakteru
jako toto testovaćı měřeńı FICUSu se potýkali s podobnými pot́ıžemi.
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Obrázek 3.7: SlitJaw sńımek měřeńı protuberance na slunečńım limbu ze dne 14.07.2020. Červenou
kružnićı je znázorněna plocha odpov́ıdaj́ıćı velikosti clonky, ve které je pozorovaná intenzita protube-
rance nejvyšš́ı. Modrá kružnice znázorňuje mı́sto srovnávaćıho měřeńı jasnosti pozad́ı, v přibližně stejné
vzdálenosti od limbu. Rozd́ıl těchto měřeńı by měl ukázat nár̊ust intenzity d́ıky protuberanci.

Obrázek 3.8: Horńı dvojice graf̊u znázorňuje měřeńı ze dne 14.07.2020 protuberance (červené body) a
srovnávaćı měřeńı pozad́ı (černé body). Spodńı dvojice graf̊u znázorňuje rozd́ıl protuberance a pozad́ı.
Pozorováńı byla pr̊uměrována přes několik minut měřeńı na maximálńı expozičńı době 10,0 s. Dva grafy
nalevo odpov́ıdaj́ı měřeńı ze spektrometru HR4C5177, dva grafy napravo jsou ze spektrometru HR4D290.

Obrázek 3.9: SlitJaw sńımek měřeńı slunečńı skvrny. Červenou kružnićı nalevo je vyznačena přibližná
velikost a poloha clonky spektrometru. Dvě světle modré elipsy napravo zvýrazňuj́ı polohu dvou část́ı
slunečńı skvrny.
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Obrázek 3.10: Pokusné měřeńı slunečńı skvrny, jehož ćılem bylo prokázat, že aparatura je schopna zachytit
drobné změny v intenzitě, navzdory výraznému dIλ

dµ v okoĺı µ ≈ 0. Osa frame znač́ı č́ıslo měřeńı, tj.
ekvivalent času. Osa pixels znázorňuje č́ıslo pixelu na sńımači, tj. ekvivalent vlnové délky, a osa Counts
znázorňuje instrumentálně změřenou intenzitu. Na začátku měřeńı byl hodinový stroj v chodu (oblast, kde
se intenzita s č́ıslem sńımku frame neměńı), poté byl hodinový stroj vypnut a následuje prudký pokles
a vzestup– skvrna se dostala do clonky a opět z ńı vystoupila. Daľśı pozvolněǰśı pokles je v d̊usledku
okrajového ztemněńı dIλ

dµ .

Obrázek 3.11: Fakulové pole NOAA 2773 se nepodařilo naměřit.

Obrázek 3.12: Měřeńı slunečńı skvrny. Před slunečńı skvrnou (ve směru denńıho pohybu Slunce) byla
pořizována spektra se zapnutým hodinovým strojem. Následně byl hodinový stroj vypnut, a t́ım skvrna
přejela přes clonku spektrometru. Vlevo je na svislé ose čas a na vodorovné ose vlnová délka. Barevná
škála znač́ı pozorovanou intenzitu. Vpravo je znázorněn

”
pr̊uměrný pixel“, tj. intenzita I = 1

λ1−λ0

∫
Iλ dλ.
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Ve východo-západńım směru V polárńım směru

Obrázek 3.13: Driftová měřeńı ukazuj́ı posuv mezi intenzitou na SlitJaw sńımćıch a intenzitou v čáře Hα
měřenou spektrometrem D. V polárńım směru je korespondence dobrá, ale ve východo-západńım směru
je systematický posuv.

Obrázek 3.14: d̊usledek posunu Obrázek 3.15: př́ıčina posunu

Obrázek 3.16: Vlevo: Posun ve východo-západńım směru je přibližně 120px na SlitJaw sńımku. V úhlové
mı́̌re to je přibližně 70”. B́ılé mezikruž́ı je odražené světlo od sbroušené strany clonky, kde jsme se
domńıvali, že jsou spektra měřena. Ve skutečnosti jsou spektra pořizována v oblasti, kterou
vyznačuji červeným kroužkem. Vpravo: Př́ıčinou systematického posuvu je optický kĺın. Je třeba
podotknout, že k podobnému posuvu bude docházet i po vyměněńı optického kĺınu za okénko s rov-
noběžnými povrchy.

a) b)

Obrázek 3.17: a) Přejezd přes slunečńı disk tak, aby byla zachycena slunečńı skvrna a bylo možno určit
µ = 0,772. b) Tentýž graf, ale

”
přeložený“ kolem µ = 1, tj. středu disku. Spodńı část grafu ukazuje rozd́ıl

východńı a západńı polokoule. Výrazný peak je rozd́ıl daný asymetríı zp̊usobenou optickým kĺınem, viz
grafy
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a) Pozorovaná asymetrie východńıho a západńıho limbu

b) Př́ıčinou asymetrie je optický kĺın

Obrázek 3.18: a) Čas nár̊ustu nebo poklesu intenzity na stejnou hodnotu na východńım a západńım limbu
při každém driftovém měřeńı ukazuje být nesymetrický. Nár̊ust na západńım limbu, který měř́ıme jako
prvńı, je výrazně rychleǰśı, než pokles na limbu východńım. b) Jedńım z hlavńıch výsledk̊u této práce
je poznatek, že tato asymetrie je zp̊usobena optickým kĺınem před selektorem clonky. Modrý paprsek
přicháźı ze západńıho limbu, červený paprsek (později, ale na stejném mı́stě) přicháźı z východńıho
limbu. Tyto paprsky sv́ıraj́ı úhel odpov́ıdaj́ıćı úhlovému pr̊uměru Slunce. Paprsek se lomı́ ke kolmici
do optického kĺınu, poté od kolmice do samotné clonky (1W a 1E – primárńı paprsek). Část světla se
ale dvakrát odráž́ı uvnitř hranolu. Tento sekundárńı paprsek se později, až se Slunce denńım pohybem
posune o danou vzdálenost, také dostává do clonky (paprsky 2W a 2E). Paprsek 2W je prvńı sekundárńı
paprsek, který během driftu měř́ıme. Od okamžiku, kdy co clonky vstupuje paprsek 2W, pozorujeme
vždy intenzitu primárńıho a sekundárńıho paprsku ze dvou rozd́ılných souřadnic µ1 6= µ2, tj. ze dvou
r̊uzných oblast́ı na disku. Proto bude tento optický kĺın odstraněn.

33



3.4 Driftová měřeńı teplotńı struktury

Výsledky jsou poté srovnány s uznávanými modely slunečńı atmosféry, jako je VALIII-C model (Vernazza,
Avrett, Loeser 1981, C znač́ı klidné Slunce) [39] a nověǰśım modelem FAL-C (Fontenla, Avrett, Loeser,
1993) [14]. Jedná se o semiempirické jednorozměrné, tj. radiálńı, modely fotosféry (od hloubky asi 100
km pod τ = 1) a chromosféry.

3.4.1 Úvod

Nejzákladněǰśı model Slunce z hlediska zářeńı je absolutně černé těleso (koule) stejné velikosti jako Slunce,
s jednou povrchovou teplotou. Takováto aproximace je pro řadu využit́ı dobrá, ale pro naše účely neńı
dostačuj́ıćı.

Náš model Slunce je o stupeň komplexněǰśı. Bere v úvahu skutečnost, že celková pozorovaná intenzita
z daného mı́sta na slunečńım povrchu je dána souhrnem zářeńı vrstev s r̊uznou teplotou, a že vyšš́ı vrstvy
zabraňuj́ı přenosu zářeńı z vrstev hlubš́ıch.

Tato představa součtu zářeńı z r̊uzně horkých vrstev a postupné extinkce je vyjádřena rovnićı zářivého
přenosu, jej́ıž řešeńı je odvozeno v teoretickém úvodu:

Iλ(µ,Tλ = ′) =

∫ ∞
0

Sλ(τλ)e−(τλ−Tλ)/λ dτλ
µ

. (3.14)

Děláme následuj́ıćı zjednodušeńı:

• Řeš́ıme jen 1D úlohu, uvažujeme tedy dokonale sféricky symetrické Slunce.

• Uvažujeme planparalelńı vrstvy atmosféry. Vrstvy atmosféry ve směru, do kterého se d́ıváme, ne-
bereme jako soustředné kulové vrstvy, ale jako roviny tečné k těmto kulovým vrstvám.

• Uvažujeme atmosféru v lokálńı termodynamické rovnováze: tedy, že hmota v každém bodě je v
termodynamické rovnováze, přestože teplota v těchto bodech je r̊uzná. S t́ımto předpokladem lze
ř́ıci, že zdrojová funkce zářeńı vrstvy dané teploty odpov́ıdá zářeńı černého tělesa na této teplotě:

Sλ(T ) = Bλ(T ) =
c1
λ5

1

exp(c2/λT )− 1
, (3.15)

kde

c1 = 2hc2, c2 =
hc

kB
. (3.16)

• Aproximujeme závislost zdrojové funkce na optické hloubce nějakým zjednodušuj́ıćım vztahem.

Zdrojovou funkci aproximujeme pomoćı pomoćı Eddingtonovy-Barbierovy aproximace, tj.

Sλ = aλ + bλτλ . (3.17)

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

Sλ = aλ + bλτλ + cλE2(τλ) . (3.18)

kde

En(τλ) =

∫ ∞
1

e−τλt

tn
dt (3.19)

a tak

E2(τλ) =

∫ ∞
1

e−τλt

t2
dt . (3.20)

Těmto zdrojovým funkćım odpov́ıdaj́ı modely okrajového ztemněńı. Pro Eddingtonovu-Barbierovu apro-
ximaci:

Gλ =
Iλ(µ)

Iλ(µ = 1)
= aλ + bλµ . (3.21)
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a pro Sλ = aλ + bλτλ + cλE2(τλ) vypadá okrajové ztemněńı jako [21] [31]

Gλ =
Iλ(µ)

Iλ(µ = 1)
= aλ + bλµ+ cλ[1− µ ln(1 + 1/µ)] . (3.22)

Výsledkem Eddingtovy-Barbierovy aproximace zdrojové funkce je rovnost

Iλ(µ,τλ = 0) = Sλ(τλ = µ) (3.23)

Pro naše účely neńı ale zcela dostačuj́ıćı. Obecně si zdrojovou funkci můžeme rozvinout:

Sλ(τλ) =

∞∑
n=0

anτ
n
λ = a0 + a1τλ + a2τ

2
λ + a3τ

3
λ ... , (3.24)

a následně dosadit do rovnice zářivého přenosu:

Iν(µ) =

∫ ∞
0

(a0 + a1τλ + a2τ
2
λ + a3τ

3
λ + ...)e−τν/µ

dτν
µ

. (3.25)

a protože pro n ∈ N plat́ı

n! = Γ(n+ 1) =

∫ ∞
0

xne−x dx , (3.26)

tak pro každý člen rozvoje∫ ∞
0

an

(τλ
µ

)n
e−τλ/µ

dτλ
µ

= ann! =⇒ anµ
n

∫ ∞
0

(τλ
µ

)n
e−τλ/µ

dτλ
µ

= anµ
nn! , (3.27)

a tak plat́ı
Iλ(µ) = a0(0!) + a1µ(1!) + a2µ

2(2!) + ...+ anµ
nn!... (3.28)

Diskuze o volbě funkce G(µ) = I(µ)/I(µ = 1), aby vhodně aproximovala nekonečný rozvoj, je stále
otevřená. Např́ıklad (Claret, 2000) [7] a (Claret, 2004) [8] zavád́ı

Iλ(µ)

Iλ(µ = 1)
= 1−

4∑
k=1

ak(1− µk/2) (3.29)

Naopak (Neckel, 2003) [23], (Neckel, Labs 1994) [26], vycházej́ı z měřeńı (Neckel, Labs 1984) [24] a
použ́ıvaj́ı polynom pátého stupně,

Iλ(µ)

Iλ(µ = 1)
=

5∑
k=0

Akkµ
k (3.30)

takový, že plat́ı
5∑
k=0

Ak = 1 . (3.31)

Dále např́ıklad (Skyes, 1953) [35] použ́ıvá polynomy v ξ = lnµ.

3.4.2 Měřeńı a výsledky

Vycháźım z vlastńıch driftových měřeńıch, poř́ızených v létě 2020. Měřeńı jsou opravena o linearitu CCD
čipu, kterou přeb́ırám od výrobce, který ji udává jako koeficienty polynomu, viz graf 3.19. Následně se
měřeńı oprav́ı o pr̊uměrné hodnoty temného proudu, které jsou taktéž opravené o linearitu. Následně
převád́ım pomoćı disperzńıch vztah̊u, jež byly určeny dř́ıve, přepočet z pixel̊u na vlnovou délku.

Nyńı je třeba přepoč́ıtat č́ıslo sńımku na odpov́ıdaj́ıćı µ. Neńı úplně zřejmé, kde přesně disk zač́ıná
a konč́ı, což je zásadńı k přesnému určeńı µ. V prvńım kroku je pro všechny sńımky (časy) určena
pr̊uměrná instrumentálńı intenzita pixelu. Na tyto hodnoty středńı intenzity je pak aplikován Savitzky-
Golay filtr [32] s prvńı derivaćı, a je určena absolutńı hodnota výsledku. Výsledkem tohoto druhého kroku
je graf 3.20. Z tohoto grafu lze již poznat, že změna intenzity při přejezdu přes západńı limb (vlevo) je
prudš́ı než při přejezdu přes limb východńı. To je dáno zpětně odraženými paprsky v optickém kĺınu před
vstupńı clonkou.

35



Obrázek 3.19: Linearita CCD čipu dle polynomu udávaného výrobcem. Pro spektrometry C a D se lǐśı.

Obrázek 3.20: Hledáńı slunečńıho limbu. Na obou spektrometrech jsou určeny dva sńımky, mezi kterými
se intenzita měńı nejrychleji. Č́ıslo tohoto sńımku pro spektrometr C a D se zpr̊uměruj́ı, protože se typicky
neshoduj́ı.

V daľśım kroku nalezneme lokálńı maxima výsledku předchoźıho kroku, a vybereme dvě nejpromi-
nentněǰśı. Ty nám označ́ı sńımek, kdy byla změna intenzity nejvyšš́ı, tj. limby. Nyńı můžeme každému
sńımku přǐradit jeho µ, a měřeńım mimo disk vyřadit.

V tuto chv́ıli je třeba přepoč́ıtat hodnoty instrumentálńı intenzity na relativńı hodnoty, vztažené ke
středu disku. Zavád́ım tedy

Iλ(µ = 1) =
1

nC

µ=1∑
µ=0,998

Iλ(µ) (3.32)

kde nC
.
= 50 je počet jednotlivých změřených spekter (sńımk̊u) v rozsahu µ ∈ (0,998; 1). Pro tyto

HR4C5177 HR4D290

Obrázek 3.21: Nezpracované přejezdy přes slunečńı disk z obou spektrometr̊u.

relativńı intenzity regreśı urč́ıme koeficienty aλ,bλ,cλ podle

Gλ =
Iλ(µ)

Iλ(µ = 1)
= aλ + bλµ+ cλ[1− µ ln(1 + 1/µ)] . (3.33)

Takto určené koeficienty jsou v dobré shodě s publikovanými výsledky (Pierce, Waddell, 1961) [31]. Nyńı
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Obrázek 3.22: Drift ve spektrometru D přes slunečńı disk. Čas plyne shora dol̊u. Vlevo jsou na vodorovné
ose znázorněny vlnové délky, a v barevné škále měřená intenzita. Vpravo je graf pro pr̊uměrnou intenzitu
(pr̊uměr přes vlnové délky). I zde lze vidět východo-západńı asymetrii zp̊usobenou optickým kĺınem.

urč́ıme hodnotu zdrojové funkce na každém µ = τλ pro každou vlnovou délku:

Sλ = aλ + bλτλ + cλE2(τλ) . (3.34)

Nyńı, za předpokladu LTE umı́me určit teplotu:

2hc2

λ5
[exp(hc/(kBλT ))− 1]−1 = aλ + bλτλ + cλE2(τλ) . (3.35)

T = hc

{
kBλ ln

(
[
λ5

2hc2
(aλ + bλτλ + cλE2(τλ))]−1 + 1

)}−1

. (3.36)

Nyńı máme matici T [µ][λ], se kterou můžeme pracovat. Základńım grafem této úlohy je závislost teploty
na optické hloubce, viz Obr. 3.29. Ř́ıká nám, že při pohledu bĺıže ke středu slunečńıho disku se d́ıváme
do hlubš́ıch a tedy tepleǰśıch vrstev fotosféry.

Tato měřeńı jsou srovnána s modelem FAL [14] pro pr̊uměrné klidné Slunce (C) na vlnové délce
λ0 = 500 nm které na Obr. 3.29 označuji červenými kř́ıžky. Měřeńı z př́ıstroje FICUS byla vybrána v
okoĺı 20 pixel̊u kolem vlnové délky 500 nm, tedy v rozsahu asi λ ∈ (499,501) nm. Naše měřeńı jsou v̊uči
modelu FAL-C systematicky posunuta asi o δS = 3,5%, tedy o ∆ = 250 K. Neńı zřejmé, kde tento posun
vzniká, a zda přetrvá i po výměně optického kĺınu. Náhodná odchylka v rámci ±10 pixelového okoĺı λ0

je v pr̊uměru
δT = 1,5%, σT = 100 K . (3.37)

Literatura, jako (John, 1991) [21] zacháźı derivacemi optické hloubky podle teploty, protože z nich
lze zjisit absorpčńı koeficienty. Tato práce také zjǐst’uje závislost absorpce na vlnové délce, a je v dobré
shodě s publikovanými výsledky. Opět vyjdeme z předpokladu LTE, ze kterého plyne Sλ = Bλ, a urč́ıme
derivaci zdrojové funkce podle teploty:

Sλ = Bλ =
c1
λ5

[exp(c2/(λT ))− 1]−1 =⇒ dSλ
dT

=
c1
λ5

1

exp(c2/(λT ))− 1︸ ︷︷ ︸
Sλ

c2
λT 2

exp( c2λT )

exp( c2λT )− 1
, (3.38)

kde si povšimneme, že si můžeme vyjádřit člen exp( c2λT ) a zavád́ıme substituci:

Uλ = exp(
c2
λT

) = 1 +
c1
λ5Sλ

, (3.39)

pomoćı které můžeme vyjádřit člen

exp( c2λT )

exp( c2λT )− 1
=

Uλ
Uλ − 1

=
1 + c1

λ5Sλ
c1

λ5Sλ

= 1 +
λ5Sλ
c1

. (3.40)

a tedy
dSλ
dT

= Sλ
c2
λT 2

(
1 +

λ5Sλ
c1

)
= Sλ

c2
λT 2

+
c2
c1

λ4

T 2
S2
λ =

c2
c1

λ4

T 2
S2
λUλ . (3.41)
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Nyńı můžeme použ́ıt řetězové pravidlo,

dSλ
dT

=
dSλ
dτλ

dτλ
dT

, (3.42)

kde dSλ
dτλ

= S′λ je př́ımý výsledek pozorováńı:

S′λ =
dSλ
dτλ

=
d

dτλ

[
aλ + bλτλ + cλE2(τλ)

]
= bλ − cλE1(τλ) . (3.43)

Nyńı vyjdeme z definice optické hloubky:

dτλ = −α dz = −%κλ dz , (3.44)

kde z je radiálńı geometrická hloubka, % je hustota prostřed́ı a κ je opacita, tj. absorpčńı koeficient α
vztažený na jednotku hustoty. Pak můžeme psát

dτλ
dT

= −%κλ
dz

dT
. (3.45)

Můžeme si zvolit libovolnou referenčńı vlnovou délku, typicky voĺıme λ0 = 500 nm:

Rλ(T ) ≡ κλ
κλ0

=
dτλ
dT

dτλ0

dT

=
( λ
λ0

)4 UλS
2
λS
′
λ0

Uλ0S
2
λ0
S2
λ

. (3.46)

Otázka absorpce v kontinuu po dlouhou dobu nebyla vyřešena. V optické oblasti je pouze Paschenovo
kontinuum, tj. přechody z n = 3. Tento přechod neńı schopen vysvětlit nepr̊uhlednost fotosféry v optickém
oboru. Chyběj́ıćı zdroj absorpce byl odhalen ve třicátých letech (Wildt, 1939) [42]. Ukazuje se, že je
zp̊usobena ionty H– v procesu

hν + H− −−→ H + e− (3.47)

Toto je dominantńı př́ıčina absorpce v optickém oboru, ve vlnových délkách až po λ = 1642,1 nm.
Nejlepš́ı shoda pozorováńı a teoretických model̊u, vycházej́ıćıch z předpoklad̊u pro elektronový tlak a
tlak neutrálńıho a ionizovaného vod́ıku, nastává při teplotě přibližně T = 5929 K. Z tohoto d̊uvodu v
grafu 3.28 vynáš́ıme hodnoty pro tuto teplotu.
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Obrázek 3.23: SlitJaw sńımky driftu přes disk. Na mezikruž́ı ohraničuj́ıćı clonku lze vidět, že sklon op-
tického kĺınu zp̊usobuje asymetrii. Na sńımku z 7:45:36 UTC lze vidět zbroušenou hranici clonky, přestože
ještě neńı na limbu, zat́ımco na sńımku z 7:47:53 již hranice clonky vidět nelze, přestože ještě na limbu
je.

a) Sλ(µ) b) T (λ,µ)

Obrázek 3.24: Vlevo: Zdrojová funkce Sλ(µ) na základě driftových měřeńı. Na svislé ose je zdrojová
funkce S · 105 v cgs jednotkách. Vpravo: Teplota T (λ,µ) jako funkce vlnové délky a optické hloubky.
Modré body byly změřeny spektrometrem HR4C5177, červené body spektrometrem HD4D290.
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Obrázek 3.25: Závislost zdrojové funkce Sν určené Eddingtonovou-Barbierovou aproximaćı na vlnové
délce pro r̊uzné optické hloubky. Horńı černá řada bod̊u (τλ = 1) jsou hodnoty FTS atlasu, kterými
škálujeme naše měřeńı. Tento graf odpov́ıdá pohledu z boku na graf 3.24 ze strany.

a) b)

Obrázek 3.26: Závislost teploty pro dané vlnové délky na a) č́ıslu měřeńı b) na optické hloubce τλ = µ.

a) b)

Obrázek 3.27: a) Srovnáńı jasové teploty z př́ıstroje FICUS a jasových teplot určených z uznávaných
měřeńı intenzity (Allen’s Astrophysical Quantities [11]). b) Závislost optické hloubky, ze které přicháźı
světlo, na vlnové délce, z vrstvy o teplotě T = 6000K.
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Obrázek 3.28: Rλ je poměr opacity κλ k referenčńı opacitě κλ0 , kde λ0 = 500 nm. Černé kř́ıžky jsou
publikované výsledky (John, 1991) [21], které jsou s našimi výsledky ve vynikaj́ıćı shodě. Body nad
hlavńım trendem odpov́ıdaj́ı měřeńım ve spektrálńıch čarách. Maximum absorpce je v rozsahu 700 až
900 nm, lokálńı minimum na našem rozsahu je kolem 425 nm. Globálńı minimum absorpce je na λ ≈ 1640
nm, v bĺızkosti λH− = 1642,1 nm d́ıky procesu hν+ H– −−→ H + e– . Toto minimum je však daleko mimo
náš rozsah vlnových délek.

Obrázek 3.29: Teplotńı struktura fotosféry na λ0 = 500 nm měřená na př́ıstroji FICUS, ve srovnáńı s
modelem FAL-C (FAL pro klidné Slunce). Zde jsou vynesena pr̊uměrná měřeńı z 20px okoĺı λ0. Oproti
FAL-C jsou systematicky posunuta o 250K (3,5%) a vykazuj́ı nahodilou chybu σT = 100 K (1,5%).
Interval 1σ je znázorněn modrými křivkami.

41



Obrázek 3.30: dSλ/ dτλ pro konkrétńı teploty od 5040 K do 6300 K určená pro zdrojovou funkci Sλ(τλ) =
Iλ(µ = 1)[aλ + bλτλ + cλE2(τλ)]. Body jsou vždy v rozmeźı ±20 K. Grafy gradientu zdrojové funkce pro
nižš́ı teploty, tj. přibližně T < 5700 maj́ı méně bod̊u, protože měřená teplota na daných vlnových délkách
je pro všechna µ ∈ (0,1) v našem měřeńı vyšš́ı. Naopak v grafu pro T = 6300 K nevid́ıme na určitých
vlnových délkách do tak horkých vrstev.

Obrázek 3.31: Graf závislosti teploty na vlnové délce pro r̊uzná τλ. Teplota byla určena za předpokladu
Sλ = Bλ a Sλ(τλ) = Iλ(µ = 1)[aλ + bλτλ + cλE2(τλ)].
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Kapitola 4

Závěr

FICUS – Flare Intensity Continuum Ultra-wide Spectrograph – je vznikaj́ıćı pozorovatelna na slunečńım
odděleńı astronomického ústavu Akademie věd České republiky, určená k prvńımu pozorováńı časově
rozlǐsených spekter slunečńıch erupćı v oblastech optického kontinua.

Tato práce jako prvńı systematicky zpracovává spektrálńı a obrazová data z tohoto př́ıstroje. Je
vyvinuta procedura pro kalibraci př́ıstroje ve vlnové délce a intenzitě.

Jsou zde poř́ızena a zpracována prvńı měřeńı vlivu atmosféry a měřeńı fotosferických útvar̊u, tj.
slunečńı skvrny, protuberance a fakulového pole.

Současným zpracováńım obrazových a spektroskopických dat jsou odhaleny dva nedostatky: posun
spektrálńıch měřeńı oproti obrazovým a asymetrie měřeńı východńıho a západńıho limbu Slunce. Oba
tyto jevy zp̊usobuj́ı systematické chyby v datech a jsou zp̊usobeny optickým kĺınem před selektorem
clonky, který bude na základě této práce odstraněn.

Závěr práce je věnován testovaćı úloze měřeńı teplotńı struktury fotosféry pomoćı tzv. driftových
měřeńı okrajového ztemněńı, které stav́ı na fyzice zářivého přenosu. Přepočtem času měřeńı na souřadnici
µ jsou určeny koeficienty okrajového ztemněńı, na základě kterých je poté určena zdrojová funkce v
závislosti na optické hloubce. Za předpokladu lokálńı termodynamické rovnováhy je určena závislost tep-
loty na optické hloubce na konkrétńı vlnové délce, a z ńı následně derivace optické hloubky podle teploty
na dané teplotě. Na základě těchto gradient̊u je určena závislost opacity na vlnové délce. Tato závislost je
vztažena k měřeńı na konkrétńı vlnové délce, neńı tedy normována žádným atlasovým měřeńım, je tedy
čistě výsledkem měřeńı této práce. Výsledky tohoto postupu jsou ve velmi dobré shodě s publikovanými
měřeńımi podobného charakteru.
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André KOECKELENBERGH a Laurence WAUTERS. From the Wolf number to the International
Sunspot Index: 25 years of SIDC. Advances in Space Research [online]. 2007, 40(7), 919-928 [cit.
2021-03-06]. ISSN 02731177. Dostupné z: doi:10.1016/j.asr.2006.12.045
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[16] FOUKAL, P., C. FRÖHLICH, H. SPRUIT a T. M. L. WIGLEY. Variations in solar luminosity and
their effect on the Earth’s climate. Nature [online]. 2006, 443(7108), 161-166 [cit. 2020-11-10]. ISSN
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doi:10.1007/BF00712494

[27] OHNAKA, K., K.-H. HOFMANN, D. SCHERTL, G. WEIGELT, C. BAFFA, A. CHELLI, R. PE-
TROV a S. ROBBE-DUBOIS. High spectral resolution imaging of the dynamical atmosphere of the
red supergiant Antares in the CO first overtone lines with VLTI/AMBER. Astronomy & Astrophysics
[online]. 2013, 555 [cit. 2021-03-01]. ISSN 0004-6361. Dostupné z: doi:10.1051/0004-6361/201321063
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doi:10.1086/168467
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https://www.iau.org/static/resolutions/IAU2015 English.pdf

46


