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Predsiov

Slovenskd ustrednd hvezddreii v spoluprdci so slnecnou sekciou SAS pri SAV usporiadali 13. celo-
Stdtny slnecny semindr, ktory sa konal v diioch 10.—14. 6. 1996 v hoteli Upohlav v Udici pri Nosickej
priehrade. Semindr sa konal v roku, v ktorom si hvezddreri v Hurbanove pripomenula 125. vyrocie
svojho vzniku. Ako uZ je tradiciou, cielom semindra bolo obozndmit sa s najrovsimi vysledkami a
poznatkami vo fyzike Slnka, slnecnej aktivity, vztahov Sinko—Zem a pristrojovym vybavenim, ktoré sa
ziskalo na slovenskych a ceskych pracoviskdch. Na semindri odznelo 48 pévodnych referdtov, ktoré
su obsiahnuté v tomto Zborniku.

Sme velmi radi, Ze sa semindra okrem pracovnikov hvezddrni na Slovensku ziicastnili aj vedecki
pracovnici z dstavov SAV, AV CR, vysokych kol a hvezddrni v Cechdch. Je velmi dobré, Ze o tento
spolocny semindr je zdujem medzi pracoviskami v Ceskej a Slovenskej republike a Ze pokracuje nasa
vzdjomne dobrd spoluprdca a vymena skiisenosti, Co potvrdili vetci vicastnici semindra. Difame, Ze
tdto tradicia slnecnych semindrov bude aj nadalej pokracovar' v prospech oboch nasich republik.

Slovenskd dstrednd hvezddreri v Hurbanove aj touto cestou dakuje vSetkym autorom za dodané re-
ferdty, ako aj vSetkym, ktori sa akoukolvek cestou podielali na priprave tohto Zbornika. Verime, Ze
predloZend publikdcia poslizi odbornikom i Sirokej astronomickej verejnosti na ziskanie novych ve-

domosti.
Bohuslav Lukdc

SUH Hurbanovo
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Pozorovanie Sinka na hvezddrni
v Hurbanove od jej zalozenia

az po sucasnost

L. Pastorek, S UH Hurbanovo

Abstrakt

V préci st zhrnuté vysledky pozorovania Slnka na hurbanovskej hvezdarni po¢niic prvymi po-
zorovaniami fotosféry, ktoré vykonal r. 1872 zakladatel hurbanovskej hvezdarne Dr. Mikul4$

Konkoly Thege, aZ po sii¢asnost.

Vyskum fotosféry a chromosféry Slnka bol faZiskom
odborného programu Hurbanovskej hvezdarne uz od jej za-
loZenia v roku 1871. Jej zakladatel, Dr. Mikul4s Konkoly
Thege bo nielen talentovanym hvezdédrom a konstruktérom
roznych démyselnych astronomickych pristrojov, ale mal
tieZ vyznamné prispevky v pozorovani slnecnej aktivity
a bol aktivnym organizdtorom pozorovani slneénych $kvin
a protuberancii vo vtedajSom Uhorsku. Od 16. méja 1872,
kedy sa vo volakedajsej O Gyale zatalo s pravidelnym za-
kreslovanim slne¢nych 8kvrn, pokracovali tieto pozorova-
nia, tak na Konkolyho sikromnej hvezdérni, ako aj na
Krélovskom Astrofyzikdlnom observatériu (po darovani
hvezdarni §tatu v r. 1899), nepretrZite aZ do konca I. sv.
vojny.

Vtedy bola ¢innost hvezddrne v ddsledku politickych
zmien sidvisiacich s rozpadom Rakiiska-Uhorska na nie-
kolko mesiacov preruend. Pozorovania sa obnovili v r.
1919, uZ v novej CSR, na Stdtmom Astrofyzikdlnom Ob-
servatériu, sprdvcom ktorého sa stal 13. 3. 1919 asistent
prazskej hvezdérne Dr. Jiff Kavan. Napriek tomu, Ze hvez-
déren ostala bez hlavného dalekohladu a jej kddrové obsa-
denie nebolo z hladiska praktickej astronémie priaznivé,
pokracovali pozorovania Slnka pomocou mensich daleko-
hladov dalej. Vedecky vyskum ,obdobny ako za ¢ias Kon-
kolyho, sa rozbehol a7 po prichode mladého ceského as-
trofyzika Dr. Bohumila Sternberka v r. 1927. Politické
udalosti jesene r. 1938 a néslednd druh4 svetovd vojna
viak znamenaji prerusenie slnecnych pozorovani uZ na
dlh§iu dobu. Po¢as vojny sa vykonévali len meteorologic-
ké, seizmické a geomagnetické pozorovania.

Astronomické pozorovania sa obnovuji aZ v r. 1962,
ked vnikla v Hurbanove L.udova hezdarefi. Pravidelné po-
zorovania slnka sa obnovuji zésluhou Ing. S. Knosku
v r. 1966, uZ na Oblastnej Tudovej hvezddmi.V r. 1969 sa
inititdcia stala Slovenskou Ustrednou Hvezdértiou, priamo
riadenou Ministerstvom kultiry (v rokoch 1972-89 sa
hvezdéreii volala Slovenské tstredie amatérskej astrond-

mie). Od tohto roku sa pravidelne vykonédvaji aj pozoro-
vania chromosféry pomocou spektrohelioskopu, ktory za-
¢al stavat este Sternberk ale po arbitraZi ostal v Ondfejo-
ve.Tento zékladny vyskum sa v 1.1982 dopliia vyskumom
slne¢ného spektra pomocou Horizontdlneho slnecného
spektrografu (HSFA).Priamemu pozorovaniu ostala bo-
kom uZ iba slne¢nd koréna.Za ucelom jej $udia sa od
1. 1990 uskutociiuji hurbanovské expedicie za iplnym za-
tmenim Slnka.

Dr. Mikul4s Konkoly Thege zacinal s pravidelnym po-
zorovanim Slnka v &ase, ked po objaveni cyklu slnecnych
gkvin (Schwabe 1843) a vykazani prejavu cyklicnosti sl-
necnej ¢innosti (Wolf a Sabine v 50-tych rokoch) v roz-
nych pozemskych tikazoch (poldrna Ziara , geomagnetické
birky a pod.) sa stalo pozorovanie Slnka celosvetovo dole-
Zitou tilohou. ’

Jeho hvezddreii bola popri Catanii(Secchi — od r. 1869
pravidelne pozoruje slne¢né protuberancie pomocou spek-
trohelioskopu), Greenwichi (Carrington urcuje elementy
rotdcie Slnka), Postupine (Sporer zavddza heliografické
stiradnice) a Ziirichu (Wolf zavadza relativne &islo slnec-
nych §kvin ) jednym z prvych observatérii, kde sa syste-
maticky zaoberali pozorovanim Slnka.

Prvé pozorovania slneénych Skvin a fakulovych poli
zaznamendva Konkoly do dodnes zachovaného Dennika
observatéria vo forme mesaénych tabuliek. Od 16. méja
1872 pravidelne zaznamendva pocet Skvin (velké, stredné,
malé a novovraiknuté skvrny) a fakil a zmeny, ktoré v
skupine nastal' medzi dvoma pozorovaniami (rozpad jadra
opidtovné spdjanie sa a pod.) Plochy najvaésich Skvin uda-
va v geografickych Stvorcovych milach. Koncom roku za-
¢ina aj s pozorovanim slnednych protuberancii. Meria ich
polohu, velkost a popisuje ich tvar.Do dennika zaznamené-
va Konkoly aj rozne iné pozorovania ako napr. prechod Ve-
nuie cez slnedny disk 8./9. decembra 1874, pozorovanie sl-
ne¢ného spektra,uréenie disperzie spektroskopu a udéva aj
15 tabuliek na vypodet plochy sineénych $kvrn aj s ndvo-
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dom na ich pouZitie. Svoje pozorovania zac¢ina publikovat
v 1. 1874 v Pojedndvaniach z okruhu vied matematickych,
v Casopise Madarskej akadémie vied. V prvej sérii kratko
popisuje svoju hvezddreii a uverejiiuje pozorovania z r.
1872-73, doplnené obrazkami r6znych slne¢nych Skvin a
protuberancii.Postupne tu uverejiiuje pozorovania z r.
187475 a po zvoleni za Cestného Clena Akadémie (8. 1.
1877) aj pozorovania z r. 1876. Tieto pozorovania sa robili
pomocou 4-palcového (10 cm) refraktora aZ do r.1877 ke-
dy Konkoly inStaluje novy 16,2 cm Steinheil-Cooke ref-
raktor, $pecidlne kon$tkuovany na zakreslovanie slneénych
Skvin.Tento pristroj bol dlhé roky najviac pouZivanym da-
lekohladom hvezddrne. Od r. 1979 vyddvala hvezddreii
svoje vlastné rocenky, najprv v neméine v Halle neskvor
dvojjazy€ne v Budapesti. Z tychto XXI zvizkov Beobach-
tungen, angestellt am Astrophysikalischen und Meteorolo-
gischen Observatorium in O Gylla sa stala Ginnost hvez-
ddrne zndmou na celom svete. V Castiach informujicich
o slne¢nych pozorovaniach tu ndjdeme denny popis slnec-
ného disku (fakule, §kvrny a ich vyvoj ), stradnice skupin
slne¢nych Skvrn a ich devit pismennii (z historického hla-
diska moZno prvi) klasifikdciu. Konkoly oznacuje Skvrny
nasledovne: kl. — mald, g. — velkd, r. — symetricka, 1. — ovdl-
na, b. — s polotiefiom (penumbra ), K. — umbra, 2k, 3k.... —
dve jadrd, tri jadré, vk. — vela jadier v. — rozmazana. Spo-
Ciatku pouZival Konkoly pri ur¢ovani polohy $kvin geo-
centrické stiradnice, ako rozdiel v rektascenzii a deklinécii
medzi stredom skupiny a stredom slne¢ného disku. Dekli-
nicia sa pri tom pocas kaZzdého pozorovania viac krét od-
Citovala a znova nastavovala. Dopisoval s viacerymi vedi-
cimi astronémami tej doby, o slnenych pozorovaniach
hlavne so Sporerom, ktory v tom ¢ase urcuje z dlhodobych
pozorovani jednotlivych slne¢nych Skvin elementy roticie
Slnka a zavddza heliocentrické stradnice. Konkoly pri
publikécii svojich pozorovani z roku 1880 v Pojednéva-
niach uddva polohu slneénych Skvin uz v novych helio-
centrickych stradniciach aj s prevodnymi vztahmi medzi
geocentrickymi a heliocentrickymi siradnicami a uddva aj
tabulku difrakénych konStdnt slne¢nej atmosféry pre kvr-
ny na okraji disku. Redukuje aj svoje predchadzajice po-
zorovania na heliocentrické stradnice a s uspokojenim
kon§tatuje, Ze vo svete sa iba v Potsdame a v O Gyale po-
zoruju slnecné Skvrny. takymto spdsobom a iba na tychto
dvoch observatéridch sa robia ich mikrometrické merania.
V roku 1880 sa na hvezddrni urobilo 252 kresieb Slnka
a mikrometrické meranie 1382 $kvin.

V tom &ase zavddza Wolf v Ziirichu svoje, dodnes za-
uzivané, relativne Cislo slneénych kvin (Rz). Konkoly re-
dukuje v r. 1884 svoje predoslé pozorovania na Wolfovu
met6du a od r. 1885 pravidelne zasiela svoje pozorovania
do Ziirichu Wolfovi, ten s nimi dopfr“la ziiri§ské pozorovnia
pri uréovani roéného relativneho ¢isla. Tdto vypomoc bola
velmi doleZitd, pretoZe v tom Case bolo mélo spolahlivych
pozorovani. Napriklad v r. 1894 aZ 1/4 vietkych pouZitych
tidajov tvorili pozorovania z Konkolyho hvezdirne. Této
dlh4 rada slne¢nych pozorovani siahajica az dor. 1918 md
'a] z medzindrodného hladisla dodnes znaénii hodnotu. Aj

preto bol na zaciatku storoCia zvoleny Konkoly za ¢lena
Medzindrodného slne¢ného vyboru (International Solar
Committee).

Qd r. 1896 sa na hvezdarni robilo aj pravidelné fotogra-
fovanie Slnka. V r. 1908 prechddza Konkoly na fotografic-
ky spdsob registrdcie slnecnych Skvin pomocou 135 mm
fotoheliografu vyrobeného vo vlastnej dielni hvezdérne.
Novy pristroj podrobne popisal v 14. &isle tzv. Malych vy-
dani observatéria, ktoré pravidelne informovali o odbor-
nom programe hvezdédrne a o kon§trukéonom zdokonalo-
vani a vyrobe réznych astronomickych pristrojov. Prvé
svoje pristroje zaobstardval Konkoly od zahrani¢nych fi-
riem, ale uZ na nich vykonal vela tiprav a zdokonaleni. Ne-
skor v zhrani¢i kupoval prakticky uz iba optické ¢asti, me-
chanické Casti pristrojov projektoval a vyrdbal vo vlastnej
dielni. Tu bo zhotoveny aj neskor$i hlavny pristroj hvez-
ddrne 10 palcovy (25,5 cm) Merz-Konkoly refraktor, na
ktory eSte nainstaloval aj 16 cm astrograf (do 1960-tych ro-
kov ho pouZivala budapestianska hvezdareri, 10 palcovy
refraktor eSte dodnes pouZiva, po mnohych tpravdch, Deb-
recinske slne¢né observatérium). Najviac sa viak zaoberal
Konkoly kon$trukciou a vyrobou réznych spektroskopov
a spoktrografov, od Sirokouhlého ,,meteorspektroskopu®
a velkodisperzného protuberan¢ného spoktroskopu (dva
typy) cez ultrafialovy spektrograf a Konkoly-astrospek-
trograf aZ po najréznejsie analyzétory svetla. Jeho rady, ty-
kajtice sa hlavne pristrojov vhodnych na kvalitné slne¢né
pozorovania, ziZitkoval najmi Gy. Fényi (riaditel hvezdar-
ne v Kalocsi), ktory sa stal svetoznimym pozorovatelom
slneénych protuberancii.Za dlhodobé pozorovania pome-
novala IAU po fiom kréter na odvrétenej ¢asti Mesiaca.

Jedendst rokov po Konkolyho smurti prichddza do Starej
Dale mlady ambiciézny astrofyzik dr. Bohumil Sternberk,
ktory jeho odkaz tvorivo rozvinul. Ziskal novych kvalifi-
kovanych odbornikov, medzi nimi aj dr. Bohumilu Nové-
kovu, slneént fyzicku so skisenostami so spektroskopickym
pozorovanim chromosféry (predtym pracovala v Taliansku
u profesora Abetiho). Z jej iniciativy sa zaCala stavba spek-
trohelioskopu, prvého pristroja tohto druhu u nds. Samotny
pristroj sa zhotovil v dielni observatéria, zrkadlovd mrieZka
sa zakupila v Mount Wilsone v USA. Pristroj sa dokonc¢o-
val v Prahe a po udalostiach v r. 1938 ho premiestnili do
Ondfejova, kde sa stal zdkladom povojnového rozvoja sl-
ne¢nej fyziky. B. Novédkovéd sa venovala Stddiu zmeny
vysky chromosféry, urovanej na ziklade zmien, ¢o do
vysky vrstiev, roznych Eiar vodi okolitym Ciaram v spekire.
Na zdklade kaZdodennych spektroskopickych pozorovani
chromosféry (Arcetri, Catania, Madrid a Praha — Stefani-
kova hvezddreii) sa dalo predpokladat, 7e zmeny vysky
chromosféry pozorované v réznych vrstvich v flash spek-
trich z rbzneho obdobia st sposobené zmenami slneCnej
¢innosti. Spektroskopické pozorovania sa dopliiovali po-
zorovaniami robenymi po¢as tiplného zatmenia Sinka, ked
je chromosféra viditelnd vo velkom pocte spektralnych
vikovi bola ¢lenkou Ceskoslovenskej expedicie za dplnym
zatmenim Slnka 19. jina r. 1936 v ZSSR (Orenburg —



Pozorovanie Sinka na hvezddrni v Hurbanove od jej zaloZenia aZ po suéasnost

Krasnyj Borek, Sara). Pomocou koronografu a spektrogra-
fu expedicie sa zfskali 1-, 2-, 5- a 10-sekundové expozicie
slne¢nej korény a bleskové spektra chromosféry, pred aj po
druhom a tretom kontakte, fotografované metédou pohyb-
livej dosky (Novdkovd a Vigek ).

Povojnové pravidelné pozorovania Slnka sa za&fnaji na
hvezdémi v Hurbanove v r. 1966. Prv4 kresba Sinka novej,
dnes uz 30-ro¢nej, série dennych pozorovani fotosféry sa
urobila 6. jina 1966 pomocou 120/180 mm refraktora. Od
5. augusta 1966 sa vykondva aj fotografické registracia sl-
necnych §kvin pomocou sineénej komory na platne DU-3
9%12 cm, s priemerom disku 6,8 cm. Od oktébra 1974 sa
tieto pozorovania robia pomocou nového dalekohladu,
150/2250 mm refraktor Coudé, ktory sa nachidza v juZnej
kupole hvezdarne. Pri fotografovani pomocou slnecno-
mesacnej komory sa zva&§il priemer diskuna 7,5 cm. Ok-
rem zdkladného vyskumu fotosféry sa zacina aj vyskum
chromosféry (pozorovanie slneénych erupcii) pomocou
spektrohelioskopu, ktory bol v r. 1967-68 prevezeny
z Ondiejova a uvedeny do prevadzky. Zacina sa aj s publi-
kiciou pozorovani, prvy krit v d¢elovej publikacii Prehlad
astronomickych pozorovani, vykonanych na Slovenskej
tistrednej hvezddrni v Hurbanove v r. 1969. V tom roku sa
na hvezdarni urobilo 229 kresieb Slnka, 466 snimkov foto-
sféry a bolo odpozorovanych 255 erupcii. Zatial ,,rekord-
nych® 313 kresieb sa podarilo urobif v r. 1994. Tieto pravi-
delné pozorovania fotosféry a chromosféry (dopliiané roz-
nymi inymi ako Delingerove efekty, fotografovanie de-
tailov a pod.) sa po zdkladnom spracovani zasielajii do me-
dzindrodnych centier a st uverejiiované doma i v zahrani&i
(SGD, Sonne, rozne bulletiny). Vsetky doteraz urobené
kresby Slnka a negativy fotosféry si uloZené v archive
hvezdarne.

Bola uZ spomenutd Konkolym pouZivana klasifikécia sl-
ne¢nych Skvin, tak trochu podobn4 teraz pouZivanej McIn-
toshovej klasifikécii. Tdto novi klasifikdciu pouZivame
popri ziiri$skej od r. 1990 aj my. Spolu s fiou sme zaviedli
aj niektoré nové indexy slne€nej aktivity charakterizujice
Skvrnotvornt aktivitu Slnka. Su to CV hodnota (CV —
Clasification Value, zaveden4 K. I. Maldem r. 1985), Bec-

kovo ¢islo RB (jednotlivym typom ziiri$skej klasifikécie si
priradené Eiselné hodnoty) a Pettisov index SN = 10p + s
(p — poCet penumbier, s — podet §kvin bez penumbry). Sys-
tém CV hodndt priraduje vietkym 60-tim moZnym typom
McIntoshovej klasifikéacie ¢iselnii hodnotu od 1 po 60.

MozZnosti vyskumu Slnka sa roz8iruji dokonéenim vy-
stavby Horizont4lneho slnecného spektrografu (HSFA) v r.
1982. Stidium slneéného spektra umoZiuje uréovat mag-
netické polia, doplerovské rychlosti, doplerovské pohyby
(oscilacie), zmeny profilov spektralnych ¢iar, vysky chro-
mosferickych spikiil a robif rzne merania vo vybranych
spektrdlnych oblastiach. Zaujimavym experimentom je tieZ
simultdnne pozorovanie slne¢nych erupcii pomocou HSFA
a spektrohelioskopu.

V sii¢asnosti sa ddva do prevddzky koronograf vyrobeny
vo vlastnej dielni SUH, &m bude priamemu pozorovaniu
dostupn4 aj slne#nd kordna, ktord sa zatial v Hurbanove
nepozorovala. V doteraz publikovanych prdcach zamera-
nych na §tddium korény sa pouZili pozorovania z korono-
grafov inych observatérii resp. vysledky ziskané pocas
tiplnych zatmeni Slnka. Od r. 1990 sa uskutocnilo uZ pét
hurbanovskych expedicii za iplnym zatmenim Slnka (Fin-
sko 90, ZSSR 90, Mexiko 91, Brazilia 94, Thajsko 95) za-
meranych na §tidium polarizécie a §truktiry bielej korony,
rychlych zmien v koréne a farby korény.
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Dynamicky obraz sluneéni skvrny

M. Sobotka, Astronomicky iistav AV CR, Ondrejov

Abstrakt

V praci se stru¢né popisuji metody analyzy ¢asovych sérii obrazii slune¢nich skvrn s vysokym
prostorovym rozliSenim (vyb&r snimki, jejich restaurace, stabilizace a destretching) a uvadéji se
vysledky ziskané na zdkladé dvou takovychto sérii, pozorovanych na Svédském vakuovém slu-
necnim refraktoru, La Palma (pohyby prvki jemné struktury v umbre, penumbie, svételnych

mostech a okolni fotosfére).

1. UVOD

Sluneéni skvrny, pokud je pozorujeme dobrym piistro-
jem za velmi dobrych podminek, ndim ukazuji bohatou
vnitini strukturu penumbry (temnd a jasnd vldkna), umbrél-
nich jader (temnd jadérka, jasné umbralni body) a svétel-
nych mostl. Tyto utvary, viditelné v bilém svétle na samé
hranici rozlieni nagich pfistroju ($itky penumbrélnich v1a-
ken a priméry jasnych umbralnich bodi jsou 200400 km),
Jjsou pravdépodobné spojeny s riznymi intenzitami a sméry
magnetického pole a s riznymi typy konvektivnich pohybd,
které mohou v magnetickém poli existovat. Staticky obraz
jemné struktury slunec¢nich skvrn byl rozebirdn na minulém
12. celostatnim slune¢nim semindfi (Sobotka 1995) spolu
s fyzikdlnimi predstavami, pokousejicimi se tento obraz vy-
svétlit.

Pozorovaci zkuSenost i teoretické dvahy nam fikaji, Ze
slune¢ni skvry jsou witvary dynamické, vyvijejici se v Case.
Tim spi§ se prvky jemné struktury ve skvrndch budou po-
hybovat, ménit a vyvijet. Pozndvéni téchto dil¢ich dyna-
mickych procesil je velmi uzitené pro pochopeni celko-
vych mechanismi, které fidi vznik, vyvoj a zanik slune¢-
nich skvrn.

2. CASOVE SERIE OBRAZU

Ke sledovani pohybd a vyvoje prvki jemné struktury
slune¢nich skvm potifebujeme sekvence obrazd, které by
mély spliiovat ndsledujici kritéria:

1. Casovy interval mezi Jjednotlivymi snimky mus{ byt né-
kolikrdt mensi neZ typickd Zivotni doba nejrychleji se vy-
vijejiciho zkoumaného objektu. ProtoZe takova Zivotn{
doba byva rddové né€kolik minut, musime snimat obrazy
v intervalech menSich neZ 1 minuta.

. Kvalita obrazu (ostrost, rozliSen{) mus{ byt vyrovnand,
protoZe kvalita celé série je urcena nejhor$imi snimky.
Pokud pro snimdni obrazd pouZivdme rychlou digitdlni
CCD kameru, kterd je schopna poskytnout nékolik snim-
kit za sekundu nebo (coZ je finantné méné ndrocné) vi-
deo CCD kameru pracujici s frekvenci 25 snimkd, je vel-
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mi vyhodné pouZit systém pro automaticky vybér ne-
jlep§ich obrazii v redlném case (napf. Scharmer 1987,
Vystavél 1995). Systém ze sekvence snimki pofizené be-
hem uréitého asového intervalu vybere a uloZi jeden ne-
bo dva nejostiej§i obrazy a tuto ¢innost cyklicky opakuje.

. Pozorovand skvrna musi byt co nejpiesnéji udrzovdna na
daném misté v zorném poli po dobu desitek minut aZ né-
kolika hodin. To miZe zajistit jen piesny a rychle pracu-
jict automaticky pointacni systém. V soucasné dobé se
pouZivd tzv. sunspot tracker (obr.l). Toto zafizeni se
skldd4 z detektoru, fidici elektroniky, servomechanismu
a zrcétka pohyblivého ve dvou osdch. Detektorem mo-
hou byt Ctyri fotodiody tvofici sektory detekéni plosky
nebo maly a rychly CCD (ip, ktery integruje signdl pies
Ctyfi sektory, do kterych je ptedem rozdélen. Detektor je
umistén ve svételném svazku za pohyblivym (aktivnim)
zrcatkem, jehoZ pohyby jsou pres elektroniku a servo-
mechanismus f{zeny rozdilovymi signély jednotlivych
sektortl. Dojde-1i k vychylce polohy skvimy na detektoru,
snazi se zrcatko svym pohybem tuto vychylku vyrovnat.
Timto zplsobem se miZeme zbavit posouvini obrazu
zplisobeného nepiesnostmi v montdZi dalekohledu a kmi-
ty jeho konstrukee. Je-li aktivni zrcdtko schopno fizeng
kmitat na frekvencich vys8ich nez 50 Hz, sunspot tracker
kompenzuje i podstatnou E4st chvén{ obrazu zplsobené-
ho neklidem ovzdusi.

3. ZPRACOVANI SERII OBRAZU

Abychom ziskali sekvenci snimka vhodnou pro studium
vyvoje a pohybi sledovanych objektd, musime odstranit co
nejvice ruSivych vlivi pfistroje a neklidu zemské atmosféry.
Ve fézi zpracovani je nevyhnutelné mit viechny obrazy v di-
gitdlni formé, tj. v podobé dvourozmérné (jednotlivé snim-
ky) nebo tiirozmérné (celd série) matice isel.

Prvnim krokem je kalibrace intenzit osvétleni jednotli-
vych obrazovych elementt (pixelil) snimku, at jiz v podobé
klasického pfevodu propustnosti digitalizovaného fotogra-
fického obrazu na intenzity pomoci charakteristické k¥ivky
emulze nebo v pfipadé CCD obrazu odedéteni temného pro-
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Obr.1 Sunspot tracker (schema). ZaFizeni udriujici s velkou
presnosti slunecni skvrnu na uréeném misté zorného pole. Dalsi
podrobnosti viz text.

udu a vyrovndni odezvy na osvétleni pixeli pomoci tzv.
Hilatfield* — kalibracniho obrazu ziskaného rovnomérnym
osvétlenim CCD ¢&ipu za stejnych podminek jako pfi vlast-
nim pozorovéni (stejnd intenzita, sbihavost, zaostfeni a vl-
nové pdsmo svételného svazku).

Chceme-li studovat objekty blizici se svoji velikosti roz-
liSovaci mezi dalekohledu, je tieba opravit vliv instrumen-
talnf funkce dalekohledu (v nejjednodus§im ptipadé difrak-
¢nfho profilu objektivu daného primeéru). To se provadi po-
moci matematické dekonvoluce obrazu s dvourozmémou
instrumentdln{ funkci. Pfi tom se zdroven matematickou fil-
traci zbavime obrazového Sumu, tedy faleSnych zmén in-
tenzity na velmi malych vzdédlenostech. Tento postup se na-
zyva restauraci obrazu. Pro Gsp&$nou restauraci obrazu je
nutné dostatecné jemné vzorkovani: velikost pixeld musi
byt alesponi dvakrdt menSi neZ je teoretickd mez rozliSeni
dalekohledu.

Predchézejici kroky se tykaly jednotlivych snimkd; pii
zpracovini série obrazi je navic tfeba odstranit vlivy nekli-
du atmosféry, které zptisobuji jednak vzijemnd posunuti ce-
lych snimki, jednak jejich deformaci. Prvni problém fe§ime
stabilizaci obrazu: zpracovavany snimek posouvame vici
pfedem zvolenému referenénimu obrazu (napf. n€kterému
snimku leZicimu uprostied série) a hleddme maximum cel-
kové korelaéni funkce prostorovych struktur, kterému od-
povidd optimdlni ,,pfekryti obou snimkd. Tak odstranime
chyby a nepfesnosti pointace a docilime toho, 7e dominant-
nf struktura v zorném poli (skvma) bude ,,sedét na jednom
misté s presnosti jednoho pixelu.

Deformace obrazii vyrovndvame metodou zvanou ,,des-
tretching® (Cesky termin by mohl byt uklidnéni obrazu).
V piipadé uklidnéni obrazu hleddme korela¢ni maxima jed-
notlivych prostorovych struktur zpracovavaného a referen-
¢niho obrazu. Takto ziskané relativni posuvy struktur (s pfes-
nosti na zlomky pixelu) jsou vychodiskem pro vnitini inter-
polaci zpracovdvaného obrazu, kterd jej co nejlépe ,,vyrov-
na“ s obrazem referenénim. ProtoZe struktury se mochou
v Gase vyvijet, nemiiZe se volit jediny referencni obraz pro
celou sérii, ale je tfeba jej definovat naptiklad jako klouza-
vy primér nékolika snimkl v urgitém Casovém intervalu
okolo zpracovédvaného obrazu. Vysledkem zpracovani je ki-
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nematografickd sekvence ukazujici restaurovany, ustéleny
a uklidnény obraz sluneénf{ skviny a okolni fotosféry.

4. POHYBY PRVKU JEMNE STRUKTURY
VE SLUNECNICH SKVRNACH

Sledovénim animovanych sekvenci snimki zjiStujeme na
prvni pohled, Ze sluneéni skvma je vysoce dynamickym ob-
jektem. NejvysSi rychlosti vlastnich pohybt pozorujeme ve
vné;j8i ¢asti penumbry. Jsou vizdny na temna protahld ,,ob-
laka®, pohybujici se ven z penumbry rychlosti kolem 3,54
km/s a zanikajici aZ za jeji vnéjSi hranici (Shine a kol.
1994). Granule priléhajici k vnéj§i hranici penumbry se rov-
néZ pohybuji radidlné smérem od skvrny rychlostmi az 1,5
km/s (Wang a Zirin 1992). Vy3e popsané pohyby pravde-
podobné souviseji s Evershedovym jevem, tedy spektros-
kopicky pozorovanymi rychlostmi v penumbfe smérem ven
ze skvrny.

Muller (1973) a Tonjes a Wohl (1982) uz pred casem po-
zorovali, Ze jasnd penumbrdlni vldkna jsou tvofena protdh-
1¥mi, radidlné orientovanymi itvary s maximem jasu na
konci bliz§imu umbre. Tyto dtvary, penumbrélni zrna, se
pohybuji smérem k hranici s umbrou rychlostmi vzriistaji-
cimi se zmenSujici se vzddlenosti od umbry (max. rychlost
0,5-1 kn/s, Muller 1992, Molowny—Horas 1994).

Podobny dostiedivy pohyb vykazuji i nékteré jasné body
v umbie (Kitai 1986, Ewell 1992, Molowny—Horas 1994).
Rychlost tohoto pohybu je mensi neZ v penumbie (0,25 - 0,5
km/s). VEisina pohybujicich se jasnych umbrdlnich bodd
byla pozorovdna na periferii umbry, v blizkosti hranice
s penumbrou. Navic, nékteré jasné body vznikaly z penum-
bralnich zrn, které prekro€ily tuto hranici. To vedlo vySe
uvedené autory k mySlence, Ze pohybujic{ se periferni jasné
body maji sviij plivod v penumbie nebo s ni alesponi dyna-
micky souviseji. Ewell (1992) navrhnul, Ze hlavni vlastnos-
ti, kterd odli§uje periferni jasné body od centrédlnich (sous-
tfedénych ve vnitinich ¢dstech umbry a méné€ jasnych nez
periferni body) je pravé vlastni pohyb. Centralni jasné body
se totiZ pohybuji velmi mélo (< 0,2 km/s). Je nutno pfipo-
menout, Ze tyto vysledky byly zaloZeny na pozorovani vel-
mi jasnych bodd s Zivotnimi dobami del§imi neZ asi 20 mi-
nut. Nade nové data, zahrnujici i slabsi objekty, naznaguji,
Ze skute¢nd situace je mnohem méné prehledna.

5. VYSLEDKY ANALYZY
DVOU CASOVYCH SERII Z ROKU 1993

V &ervnu roku 1993 byly na Svédském vakuovém véZo-
vém refraktoru (SVST), Observatorio Reque de los Mu-
chachos, La Palma, ziskdny dvé velmi kvalitni série snimku
slunenich skvm v trvdn{ 51 minut (série 1) a 4 hodin 26
minut (série 2; Simon a kol. 1994). Snimky byly ziskdvany
digitdlni CCD kamerou Kodak Megaplus 1.4 (1360x1036
pixeld) s vyuZitim automatického vybéru obrazfi v redlném
Zase a sunspot trackeru. Prostorové rozliSeni bylo v obou

vivs s

pripadech kolem 0,3"-0,4". Podrobnéj§t ddaje jsou uvedeny
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13. Celostdtny sineény semindr, Upohlav 1996

v tabulce 1. Série snimkl byly zpracovany tak, jak je po-
psdno v &asti 3 tohoto ¢lanku. Jednotlivé obrazy byly resta-
urovédny vzhledem k teoretické difrakéni funkei objektivu
SVST (D =50 cm) a pak v rdmeci série stabilizovédny a ukli-
dnény.

Tabulka 1

Série 1 2
Datum 13.6.1993 5.6.1993
Cas pogatku (UT) 16h 46m 9h 54m
Délka trvani 51m 4h 26m
Pocet snimku 97 360

Stf. interval mezi snimky 32s 44,55
Vinové délka () 5257 =29 4680 + 50
Velikost pixelu (,,) 0,062 x 0,062 0,125 x 0,125
Skvrna NOAA 7522 NOAA 7519

Zevrubnd analyza sérif snimkl s vysokym prostorovym
rozliSenim je nesmirné pracnou zéleZitosti a v naSem piipa-
dé jest€ zdaleka neni dokoncena. Uvedeme zde naSe prvni
vysledky, které jiZ byly publikovany (Sobotka, Bonet, Viz-
quez a Hanslmeier 1995 — série 1, Sobotka, Brandt a Simon
1996 — série 2).
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Obr.2 Mapa prizcmérnych rychlosti vlastnich pohybu ve vnitint
penumbre, svételnjch mostech a umbrdlnich jddrech skvrny
NOAA 7519 béhem celé série 2 (4h 26m). Obraz v pozadi je arit-
metickym primérem vSech snimki série. Souradnice jsou v pi-
xelech (1 pixel = 0,125%).

1. Mapa stfednich rychlosti pohybd ve vnitfni penumbfe,
svételnych mostech a v umbfe (série 2) je zndzornéna na
obr. 2 spolu s primémym obrazem skvrny, ziskanym
seCtenim vSech snimki série. Z tohoto obrazu je dobre
patrné rozmist€ni temnych jadérek i celkové trendy
v rozdéleni velikosti a smért rychlosti.

2. Vnitini struktura umbry je uréovdna temnymi jadérky
a jejich rozmisténim. Velikost i poloha temnych jadérek
se méni pomémé pomalu (fddové hodiny). Temnd jadér-
ka obsahuji velmi malo jasnych umbrilnich bodi a jsou
to mista, kde pfedpokldddme siln€j§i a méné naklonéné
magnetické pole ve srovnén{ se zbytkem umbry.

3. Jasné umbralni body se vétSinou vyskytuji blizko hranice
umbry s penumbrou nebo se svételnym mostem a také
v oblastech mezi temnymi jadérky. Ackoli jasné body ne-
ustéle vznikaji a zanikaji, jsou oblasti jejich vyskytu sta-
bilni i na ¢asovém tseku ¢yt hodin.

4. Pohyb jasnych umbralnich bod je silné ovliviiovan tem-
nymi jadérky, do kterych jasné body pronikaji jen vyji-
mecné. Nekteré pohyblivé jasné body jsou pfimym po-
krafovdnim jasnych penubralnich zrn, které pfi svém
dostfedivém pohybu prekrocily hranici penumbry s um-
brou. Pfi tom se jejich rychlost sniZuje aZ na polovinu.
Jasné umbrdlni body, které pii svém pohybu dorazi
k temnému jadérku, zpomaluji sviij pohyb a postupné
sldbnou, a7 zaniknou. Jasné body v oblastech mezi tem-
nymi jadérky vykazuji mensi pohyby nebo jsou témér
v klidu (rychlost < 150 m/s).
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0br.3 Zjasnéni staciondrniho jasného umbrdlniho bodu B, které
se objevilo po setkdni pohybujiciho se jasného bodu A s temnym
Jjadérkem mezi A a B (série 1). Obrdzek ukazuje casovy vyvoj in-
tenzit na primce spojujici oba jasné body. Sipka zndzoriiuje
smér pohybu jasného bodu A v roviné poloha-Cas. Polohovd so-
uradnice je v pixelech (1 pixel = 0,062), Casovd souradnice je v
minutdch.

5. V nékolika piipadech byla ,kolize* pohyblivého jasného
bodu s okrajem temného jadérka doprovdzena podstat-
nym zjasnénim jiného, jiZ existujiciho, jasného bodu na
protilehlé strang temného jadérka. Priklad takové uddlos-
ti ze série 1 je zobrazen na obr. 3, kde vodorovnd osa
pfedstavuje polohu, svisld osa ¢as a $kéla Sedi vyjadiuje
jas. Pohyblivy jasny bod A se pfibliZil k temnému jadér-
ku (Zernd oblast) a poté doslo ke zjasnén{ bodu B. Jestli-
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Ze by toto zjasnéni bylo vyvoldno §ifenim né&jaké poru-
chy (napf. magnetoakustickych vin) od mista kolize,
rychlost 8ifeni by byla fadu 10 km/s.

6. Granuldrn{ struktura svételnych mostd oddélujicich um-
bralni jadra se méni dosti rychle (charakteristickd doba <
9 minut). P¥i tom jsou stfedni rychlosti jejich vlastnich

pohybll pomérn€ malé (viz obr. 2).

6. DISKUSE

Nejvyraznéj$imi rysy dynamického obrazu skviny jsou
pohyby pfilehlych granuli a temnych oblaki ve vnéjsi pe-
numbre smérem ven ze skvrny a naopak pohyb jasnych pe-
numbrélnich zm a nékterych umbrélnich jasnych bodi smeé-
rem ke stfedu skvrny.

Odstredivy pohyb granuli a temnych oblakii ma svij
protgjSek v Evershedove jevu, kde je spektroskopicky, na
drovni fotosféry, rovnéZ pozorovan tok hmoty ven ze skvr-
ny. Tyto pohyby mchou souviset s konvektivnim ,,lim-
cem®, ktery obkruZuje magnetickou silotrubici (nebo sva-
zek silotrubic), diky niZ skvra vznikd (Meyer a kol 1974).
Magnetickd silotrubice (svazek silotrubic) se s rostouci
vyskou v atmosfére rozsifuje, protoZe tlak plynu s vyskou
klesa a roziiteni silotrubice (svazku) umoZiiuje zachovani
rovnovéihy mezi tlakem plynu vné skvrny a magnetickym
tlakem a tlakem plynu uvnit¥, Pdvodné vzestupné konvek-
tivni proudy kolem silotrubice (svazku) jsou tak odkldnény
aZ do téméf horizontilniho sméru a ve fotosféte pak pozo-
rujeme Evershedovo proudéni a pohyby granuli a temnych
oblak radidln€ ven ze skvrny.

Dostiedivé pohyby penumbrélnich zrn a jasnych um-
bralnich bodil v§ak nemaji Zadny protéjsek ve spektrosko-
picky pozorovanych tocich hmoty. Dopplerovsky méfend
rychlost v té€chto objektech se nelisi od rychlosti v jejich
okoli. Proto se md za to, Ze tyto pohyby jsou zdanlivé. Tho-
mas a Weiss (1992) navrhli nésledujici moZné vysvétleni.
Jasné penumbralni zrno nebo umbralni bod vznikaji diky
lokdlnimu zeslabeni magnetického pole, které bychom si
mohli pfedstavit jako tenkou trubici (t&hnouci se hluboko
pod viditelny povrch), v niZ je moZny ur€ity druh konvekce
modifikované magnetickym polem. Soustava téchto trubic

s vz

vypada jako trs, kde trubice v centréln{ &4sti skvrny jsou té-

méf kolmé k povrchu a s rostouci vzdédlenostf od stiedu se
Jejich odklon od kolmice zvetiuje, aZ k téméf horizontdln{
poloze v penumbfe. Sklon trubic se s ¢asem méni: v dii-

Dynamicky obraz sluneéni skviny

sledku konvektivniho ohfevu plynu (a Archimedova zéko-
na) se naklonéné trubice vztycuji, dostdvaji se do vétsich
vySek, kde v diisledku niZ§i opacity vyzatujf sviij tepelny
obsah, ochladi se a opét klesaji. To, co pozorujeme, je do-
stfedivy . pohyb praseciku horké trubice s viditelnym po-
vrchem ve fazi vztyCovani.

Vysledky ziskané z ¢asovych sérif snimkf skvrn s vyso-
kym prostorovym rozli§enim potvrzuji zdvéry, Ze objekty
jemné struktury sluneénich skvrn vznikajf diky interakci
prostorové proménného magnetického pole s konvektivni-
mi pohyby pod skvrnou. Dynamicky obraz skviny je viak
velmi sloZity a bude vyZadovat je§t€ mnoho usili neZ bude-
me moci fici, Ze mu alespoii trochu rozumime.
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Zmeény dopplerovskych pohybi ve
skvrndch v zdvislosti na poloze na disku

V. Bumba, M. Klvaria, Astronomicky iistav Akademie véd Ceské republiky,

251 65 Ondrejov, Ceskd republika

Abstrakt

Ukazujeme predbéZné vysledky studia Evershedova efektu v deseti pravidelnych, vétSinon vedoucich
skvrnach. Analysovali jsme hodnoty stfednich velikosti sloZek podélného magnetického pole a pre-
devsim dopplerovskych pohybi v téchto skvrnich a ukazujeme jak se méni v zavislosti na poloze skvr-
ny na slunecnim disku. Snazime se vysvétlit ziskané kiivky zkuSebnim modelem rozloZeni silofar mag-
netického pole i chodem proudodar pohybi ve studovanych skvrndch. Demonstrujeme také vzdjem-
nou interferenci Evershedovych tokii jednotlivych umbralnich jader i sousednich skvirn ve skuping.

1. UVOD

Evershediv efekt je dynamicky jev, pozorovany spektrél-
né ve slune¢nich skvrnach jiZ téméf od zad4tku tohoto stole-
ti. Jeho podstatu v8ak dosud plné nechdpeme. V posledni do-
b& se objevilo nékolik ¢lankad, zabyvajicich se detailné timto
jevem, a to na zdklad€ pozorovani vysoce vykonymi piistro-
ji s velkym prostorovym rozli§enim, ziskanych na Kandr-
skych ostrovech (na pf. Degengardt & Wiehr, 1994; Wiehr &
Degengardt, 1994; Shine et al., 1994). Nicméné mnoho oté-
zek, tykajicich se Evershedova jevu, zstava nezodpovézeno,
diky mnozZstvi typt a tvarl skvin, a diky tomu, Ze rychlostni
pole Evershedova toku se neméni jenom s polohou skvrmy na
disku, nybrZ i velmi pravdépodobné s velikosti a stafim skvr-
ny, intensitou jejiho pole, konfiguraci jader a pod.

Jak bylo feceno Shinem et al. (1994), abychom nagli fyzi-
kélni podstatu Evershedova jevu, je nutné studovat vétsi pocet
riznych typt skvim béhem celého jejich priichodu diskem.

2. POZOROVANT

Novym fotoelektrickym magnetografem ondfejovské ob-
servatofe (Klvamia & Bumba, 1994), majicim zvy§enou cit-
livost méfeni dopplerovskych rychlosti (Klvafia & Bumba,
1993), méfime od roku 1990. Za tu dobu jsme ziskali roz-
séhly pozorovaci materidl obsahujici soucasni méfen{ ra-
didlnich sloZek magnetického a rychlostniho pole a intensi-
ty svétla v kontinuu, jid¥e i kiidlech spektrdlni ary (vEtsi-
nou Fel 5253.47). Je to vice nez 1440 sad ve vice neZ 180
aktivnich oblastech. Mnohé sledované aktivni oblasti obsa-
huji dobfe vyvinuté vedouci skvrny s dobre viditeInym
Evershedovym efektem. Domnivdme se, Ze systematickym
studiem tohoto materidlu je moZno ziskat zajimavé vysled-
ky, i kdyZ rozlifeni skanujiciho magnetografu je o ¥4d men-

§i, a fotoelektrickd méFeni mohou byt zatiZena n€kterymi
problémy. Nasi hlavni ptednosti je pomémé velky pocet po-
zorovanych skvrn riznych velikosti a typl, raznych konfi-
guraci jader, v ménicich se pozicich na disku.

Pro tuto pfedb&Znou zpravu jsme vyhodnotili Evershe-
dav efekt pozorovany dostate¢né ¢asto v deseti skvrndch.

Vybrané skvmy, velké, vétSinou vedouci skvrny, byly dobre
oddgleny od chvostovych magnetickych poli opacné polarity,
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Obr. 1 Zdvislost intensity podélné sloZky magnetického pole
v Gaussech na vzddlenosti skvrny od stfedu disku ve stupnich.
Riizné skvrny maji raznd znadceni.
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Zmaény dopplerovskych pohybu ve skvrndch v zdvislosti na poloze na disku

v nékolika pripadech uZ bez chvostovych skvrn, tedy dosta-
te¢né vyzralé. Pro tyto skviny existovalo od jedné do osmi sad
méfeni denné. V predklddané pfedbéZné zprave analyzujeme
stiedni hodnoty, a to jak pozic na disku, tak i intensity podelné
sloZky magnetického, a predev§im rychlostniho pole.
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Obr. 2. Zdvislost zdporné sloZky radidini rychlosty v m/sec na
vzddlenosti skvrny od stfedu disku ve stupnich. Riizné skvrny
maji riznd Znaceni.
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Obr. 3. Zdvislost kladné sloZky radidini rychlosti v m/sec na
vzddilenosti skvrny od stFedu disku ve stupnich. Znaceni skvrn
stejné jako v obr. 2.

3. VYSLEDKY

3.1 Magneticka pole

Situace v méreni podélné sloZky magnetického pole se
zd4 byt pomémné jednoduchou. Sestrojime-li graf zavislosti
jejich hodnot na vzddlenosti od stfedu slunenéiho disku
(obr. 1), vidime, Ze se méni soubézné s cosinem této vzda-
lenosti. Souhlasné s vysledky mnoha jinych autort to musi
znamenat, Ze silo¢4ry magnetického pole ve stiedu skvmy
jsou vice méné radidlni k povrchu Slunce. Asymetrii kifivek
miZeme vysvétlit jako odklon osy celého systému silocar
od radiély. V nékolika pfipadech kfivky dosahuji maxima
po priichodu skvrny centrilnim polednikem, coZ miZe zna--
menat odklon osy systému k vychodu, t. j. dovnitf oblasti.

3.2 Dopplerovské rychlosti

wrvs

Situace se zd4 byt komplikovanéjsi, sestrojime-li kiivky
chodu dopplerovskych rychlosti ve vybranych skvrndch od-
délen€ pro zdpomné (ve sméru od pozorovatele — obr. 2) a
kladné (k pozorovateli — obr. 3) sméry. Pii ur¢itém stupni
zjednoduSeni vidime, Ze kiivky obou sloZek rychlosti dosahuji
svého minima okolo centrdlntho poledniku (nelze zapopme-
nout, Ze mezi méfenymi skvrmami jsou i vysoko§irkové skvr-
ny). Na obou strandch minima se kiivky zvedaji témér sou-
b&Zné se sinem thlu vzdélenosti skvrny od stfedu disku. Ma-
xima v$ak dosahuji uZ ve vzdalenosti 50-60°, a pak jejich
hednoty opét klesaji. Existujf ndznaky, Ze vychodni maximum
miZe byt niZ8i nezli zdpadni. Velmi dileZity se zd4 byt rovnéz
rozdil mezi absolutnimi hodnotami zdporné a kladné sloZky -
rychlosti (ménici se se vzdalenosti od stfedu disku). Zdpornd
sloZka je vétSinou o nékolik set m/sec (500600 m/sec) vetst.
OvSem v nékolika piipadech prave opak je pravdou.

4. DISKUSE VYSLEDKU

Predpoklddame, Ze ziskané kiivky je moZno.vysvétlit
geometrif Evershedovych pohybi: Jak ukézala fada autord .
uZ dffve, nejveétsi slozkou pohybu v Evershedové toku je
slozka horizontdlni. Ale pozorovand asymetrie kiivek vy-
chod — zdpad, ubyvini jejich hodnot k obéma krajim disku
a rlizné hodnoty obou sloZek rychlosti je moZné vysvétlit
jako kombinaci dvou efekti: ndklonem celého pohybového
systému k zdpadu (jeho osa je odklonéna od radidlniho
sméru) a pfitomnosti zdporné vertikdlni komponenty v na-
gich méfenich, diky které je vektor rychlosti odklonén od
horizontily o asi 10 aZ 15 pod slune¢ni povrch.

Toto vysvé&tleni ovéem nardZi na dva problémy: sklon po-
hybového systému mi opaény smér nezli sklon systému
magnetického pole; existence pomémé velké zaporné verti-
kélni sloZky se zd4 odporovat nékterym poslednim vysled-
kim (Shine et al. 1994). OvSem problém urceni nulové
rychlosti je velice sloZity (na pf. Bumba & Klvaiia 1995).

Je také tfeba zdtraznit, Ze struktura Evershedova jevu je
podstatné komplikovangj§i neZ se vieobecné priznavd, pro-
toZe vlastnf Evershedtv efekt, tak jak je vétSinou uvaZovén,
je pravidelné obklopen sekunddrnimi oblastmi pohybi,
s opaénymi znaménky rychlosti (Bumba & Klvaiia 1996).
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13. Celostdtny slnecny semindr, Upohlav 1996
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Obr. 5. Rist radidini rychlosti v m/sec s intensitou podélné sloz-
ky magnetického pole v Gaussech. Plné krouZky - zdpornd sloz-
ka, prazdné krouzky s teckou — kladnd sloZka rychlosti.

Koneéné je moZno na né€kolika pfipadech ukézat dalsf
téZkosti, se kterymi se setkdme pii studiu Evershedova je-
vi: kazdé jiddro komplexni skvrny méd sviij Evershediv
efekt (obr. 4). TakZe predpoklad o symetrii skvrny, ktery te-
oretici ¢asto pouZivaji, je velmi problematicky. Velmi cle-
néné velké komplexni skvrny jedné magnetické polarity
maji rozsdhly a komplexni Evershediv efekt, ve kterém
kazdé jednotlivé jadro hraje svou vlastni roli (Bumba et al.
1993, 1994).

Evershedovy toky sousednich skvrn vzdjemné interferu-
Jji a hodnoty slozek jejich rychlosti obou smérti jsou tim ov-
livnény (Bumba et al. 1996).

Jak uZ bylo feceno, stéfi, rozmér a intensita magnetické-
ho pole (obr. 5) skvrny hraji dileZitou ulohu ve vzhledu
Evershedova jevu. Ale i ndhlé vyvojové zmény v celé ak-
tivni oblasti, jak se zd4, ovliviiuji topologii Evershedova
efektu. Existuje i fada dalSich faktord, které je tfeba pii stu-
dii Evershedova efektu vzit do Gvahy. OvSem to je moZné
aZ pfi podrobném studiu jednotlivych skvrn.
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Evershediv pohyb v pravidelné skvrné
a jeho vziah k okolni fofosfére

V. Bumba, M. Klvaiia, Astronomicky tistav Akademie véd Ceské republiky,
251 65 Ondrejov, Ceskd republika

Abstrakt

Urdili jsme hlavni charakteristiky Evershedova efektu v pravidelné vedouci skvrné aktivni ob-
lasti NOAA 7757, kierou se ndm podartilo mé¥it fotoelektrickym magnetografem béhem osmi
dni. Ziskali jsme celkem 81 sad méfeni, mnoh4 z nich v nepfetrzitych seriich t¥i i vice méfeni za
sebou (k odstranéni pétiminutovych oscilaci). Ziskani mé¥eni lze vysvétlit pohyby fotosférickych
plyni ve stfedu skvrny sméfujicimi vzhiiru, pak ve velké éasti umbry i penumbry probihajicimi
témér rovnobéZné s povrchem Slunce a nakonec na periferii skvrny mirné sklonénymi pod po-
vrch fotosféry. Nelze vyloudit sklon celého pohybovéhe systému k vychodu. Ukazujeme i nékte-
ré tasové zmény Evershedova efektu. Demonstrujeme existenci sekunddrnfho Evershedova efek-
tu, ktery spolecné s primarnim efektem (doposud uvaZovanym za cely efekt), ktery obklopuje,
tvori nedilnou jednotu. Takto dopInény systém pohybii dobie koresponduje s pohybovym polem
okolni fotosféry. Tento fakt bereme i jako jeden z diikazii o konvektivnim piivodu Evershedova

Jjevu, oviem silné ovlivnéném magnetickym polem.

UvoD

O sloZitosti problémi spojenych se studiem Evershedova
efektu jsme uZ hovofili (Bumba & Klvaiia, tento semindr).

Rekli jsme také, 7e nekteré z poloZenych otdzek bude moz-
né zodpovéd&t pii podrobném studiu skvrny, pozorované
mnohokrat v riznych polohdch na disku.

V Cervenci 1994 jsme takovd mnohondsobnd méfeni
podélnych sloZek magnetického a rychlostniho pole (spolu
s intensitou svétla v kontinuu a ¢ardch Fel 5253.47; g=1.5
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Obr. 1. Zména zdporné slozky radidini rychlosti v m/sec v zdvis- a5 : _ ; I ; o ; o I’
losti na vzddlenopsti od stfedu disku Slunce ve stupnich. Prdzd- "290.00 _40'_00 10.00 60.00

né krouzky s teckou predstavuji méreni s vétsim rozlifenim,
prazdné krouzky s kiitkem jsou méfeni v magneticky nerozsté-

pene care.

Distance from the Disk Center
Obr. 2. Tatd? zdvislost jako v Obr. 1., ale pro kladné slozky rych-
losti. Vyznam znaceni je stejny.
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Obr. 3. Mapa podéiné slotky magnetického pole (levy horni roh) a mapy radidlnich rychlosti pro vedouci skvrnu skupiny NOAA
7757 v riiznych polohdch na disku, prekryté izofotami skvrny. Posledni mapa v levém sloupci a prvni mapa v prostiednim sloupci
Jsou pro skvrnu blizko stfedu disku. Oblasti kladnych pohybi (k pozorovateli) jsou tmavsi.

la centrdlnim polednikem 22. Cervence 1994 a jeji stiedni
poloha byla L = 332°, b = 11°N. Byla téméf pravideln4, po-
uze mimé protaZend v severo-jiznim sméru. Topologie i kle-
_sgjici intensita magnetického pole oblasti a jeji chromosfé-
rické velmi nizkd aktivita demonstruji, Ze oblast byla jiZ na
sestupné fézi svého vyvoje. 1 intensita pole skvrny, kterd
byla blizko stiedu disku okolo 2200 Gausst, se zmenova-
1a; stejné tak jako plocha skvrny.

Meéreni jsme provadéli s jemnym (1.6"x2.4") nebo stied-
‘i (3.2"x4.8") prostorovym rozligenim. Ziskali jsme cel-
Kem 81 sad méfeni, z nich? mnoh4 byla opakovina bez-
prostfedn& za sebou nejméné tiikrat po 7.5 minutéch, aby
bylo'moZné odstranit pétiminutové oscilace.

VYSLEDKY MERENT

Vsimneme si nejdfive zmén amplitudy maximélnich ra-
didlnich rychlosti v Evershedové efektu zkoumané skvrny.
Na prvy pohled je patrné, Ze maximalni negativni (ve smé-

ru od pozorovatele) sloZka rychlosti je obecné o asi
200-300 m/sec vétsi neZli sloZzka positivni obr 1 a 2).
Chod sloZek obou sméri je prakticky soub&Zny se sinem
vzdalenosti stfedu skvrny od stfedu slune¢niho disku az asi
do 50°-60°. RovnéZ existuje nevelkd asymetrie obou kiivek
mezi vychodni a zdpadni polovinou disku. V3echny zmény
amplitud je moZné vysvétlit stejné jako u uz diskutovanych
deseti skvrn, a to geometrif proudoéar Evershedova proudu:
rychlostni vektor ma ve velké Cdsti skvrny téméf horizon-
téln{ smér, tedy rovnobézny s povrchem Slunce. Asymetrii
a ubyvani amplitud blizko limbu a pfevahu zdporné kom-
ponenty nad kladnou je moZné vysvétlit kombinaci dvou
efekti: naklonem celého systému a pfitomnosti zdporné
sloZky rychlosti, t. zn. sklonem vektoru na okraji skvmy
o maly thel (asi 10” az 157) pod povrch fotosféry.
Normdlné je za Evershediv efekt povaZovéno rozdéleni
zapornych a kladnych rychlosti v oblasti skvrny, ve kterém
oblast kladnych pohybii je vZdy bliZe stfedu slune¢niho dis-
ku. JestliZe preloZime rychlostni mapy isoarami intensity



Eversheddv pohyb v pravidelné skvrné a jeho vztah k okolni fofosfére

ve skvrné (obr. 3), vidime, Ze tento primdrni Evershediv
efekt prakticky vypliuje oblast celé skviny, nékdy lehce
prekracuje jeji hranice. Hranice, kterd odd&luje oblasti klad-
nych a zdpornych pohybt, by méla byt z definice vidy kol-
md na spojnici stfedu skvrny se stfedem disku. Ve vét§iné
ptipadl, alespoil pokud jde o jeji ¢dst protinajici spojnici,
tomu tak je. OvSem pfi detailnim studiu zjistime, Ze prak-
ticky vZdy prochdzi hranice stfedem skvrny, a je mistem
velkého rychlostniho gradientu (t. zn. prudké zmény sméru
rychlostf). Kromé toho md tvar paraboly, oteviené ke stfedu
disku. S rostouci vzdélenosti od stiedu disku se hranice na-
rovndva a okolo 50" je prakticky piimkou, aby se stdle ros-
touci vzdélenosti opét nabyla tvaru paraboly, avak otevie-
né ve sméru ke kraji disku. Kromé toho velmi blizko stfedu
disku, v naSem pfipadé ve vzdilenosti okolo 6°-7°, kladné

pohyby zabiraji daleko mensi oblast neZli pohyby zdporné.
Tato oblast md tvar malého ostrivku, obklopeného zépor-
nymi pohyby, oviem leZictho bliZe stfedu disku (obr 3).
Provéfili jsme na nékolika skvrndch pozorovanych blizko
stfedu disku, Ze tomu je ve vétSiné€ piipadd stejné. Jsme
presvédCeni, Ze popsané efekty je moZné opét vysvétlit po-
hyby nejdiive jdoucimi mimé nahoru ve sméru radiusu, pak
horizontalné, a nakonec opét mimé dold.

Ov§em na naSich rychlostnich mapéch, které pokryvaji Si-
roké okoli skvrny, je vidét, Ze prakticky vZdy je oblast klad-
nych pohybd Evershedova efektu obklopena velkou oblasti
pohybi zdpornych i na strané bliZ8i stiedu disku, ovSem uZ
mimo skvrnu samotnou (obr. 4). Amplituda zéporné slozky
v této druhotné oblasti zdpornych rychlosti je dvakrat aZ Cty-
fikrdt mensi neZli v hlavni oblasti a gradient rychlosti okolo

Obr. 4. Integrované mapy zd-
porné slozky radidlnich pohybi
ve stejné skvrné v riznych polo-
hdch na disku
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hranice oddé&lujici tuto druhotnou oblast od primédrniho efek-
tu je velmi maly, &asto témé&F nulovy (velmi pomald zm&na
sméru rychlosti). Stejné tak z druhé strany od stiedu disku,
tedy bliZe ke kraji je oblast zdpornych rychlosti priméarniho
efektu obklopena druhotnou oblasti kladnych pohybi, opét
uz mimo skvrnu, a je$té § podstatné mensi amplitudou klad-
né sloZky neZli v pfipadé druhotnych zdpornych pohybu.
Casto je tato druhotn4 oblast kladnych pohybll pouze nazna-
¢ena. Gradient rychlosti je zde opét velmi maly.

Rozsah sekunddrnich negativnich pohybl se méni se
vzdéalenost! skvrny od stfedu disku, jeji §itka viak je téméf
stejnd jako primeér skvrny samotné (obr. 4). TotéZ se tyka
i sekundamich kladnych pohybt, které jsou lépe vidét bliZe
ke kraji disku. Oba sekundarni pohyby se vzdjemné dopliiu-
ji a jsou zfejmeé pfirozenou soucasti Evershedova jevu. Na-
zvali jsme je souhmé sekundarmi Evershediiv efekt. Primér-
ni i sekundarni Evershediv efekt je vlastné dopplerovskym
priimétemn rozloZeni pohyba ve sluneéni skviné a jejim oko-
1i do zomych paprskl pozorovatele a dava cely obraz rozlo-
Zeni téchto pohybl ve vrstvé fotosféry, ve které vznikd mé-
fend spektrdlni ¢dra. Kromé toho sv&ddi také o tom, Ze
Evershedovy pohyby ve skvrné jsou ziejmé& konvektivni
pohyby, transformované pritomnost] magnetického pole.

Jak bylo fe¢eno, skvmu jsme mnohokrat pozorovali v se-
riich po 7.5 minutich n&kolikrét za sebou, aby bylo mozné
odstranit pétiminutové oscilace a stanovit opakovatelnost
ziskanych méfeni. Opakovatelnost je vybomd. P&timinuto-
vé oscilace jsou vice zietelné v perifernich oblastech skvrny
a v sekunddrmim Evershedové efektu a dile od stfedu disku.
Kromé t&chto oscilaci je moZné pozorovat blizko stfedu dis-
ku pomérné rychlé zmény v rozloZeni i amplitudach rych-
losti. Pro nalezeni oscilaci v trvani 10-20 minut (Shine et
al. 1994, Rimmele 1994) jsou v8ak naSe pozorovaci fady
nedostatecné.

DISKUSE VYSLEDKU POZOROVANI

Pfesto, Ze studovanad méfeni byla ziskdna skanujicim fo-
toelektrickym magnetografem a majf tudiZ prostorové roz-
lifeni asi o f4d niZ¥ neZli nejlepsi spektrografické studie
z Kandrskych ostrovi, jejich dobrd opakovatelnost a jejich
mnoZstvi vyrovndvaji do uréité miry tento nedostatek. Ov-
Sem je tfeba pocitat se znaCnou integraci pozorovanych
struktur diky uZit€¢ metod& pozorovani a soutasné je tfeba
brét do tivahy, Ze mé&ffme v kiidlech &iry, tedy dosti hlubo-
ko ve fotosféfe. Pfi tom tloustka vrstvy, ve které vznikd mé-
fend Cdra se ménf pfi pfechodu z umbry do penumbry a fo-
tosféry a oviem i s polohou skvrny na disku. P¥i interpreta-
ci dat je tieba také mit na paméti, Ze pozorovana skvrna by-
la na sestupné vétvi svého vyvoje.

Ziskany obraz proudodar pohybujicich se plyni fotosféry
ve skviné a jejim okoli souhlasi dobie s modelem rozloZeni
proudocar, publikovanym jinymi autory na zdkladé méreni
spektrografy s vysokym rozliSenim (Shine et al. 4994, Rim-
mele 1994, 19954, b): ve stfedu penumbry pohyb vzhiru,
pak prakticky rovnobé&Zné nebo mirnym obloukem k okraji
skviny a pak opét dolil. Pfi tom pohyb se neodehrava ply-

nulym tokem, nybrZ jde jakoby v obld¢cich nebo ur€itych
kvantech.

zaujim4 podstatné v&tSi prostor. Pfi tom primérni i sekun-
démi efekt tvoii jednotny obraz pohybi, ktery dobi'e zapad4
do systému fotosférickych pohybi, obklopujicich skvrnu.
Tuto jednotu obou efektd nejlépe ukazuje zmeéna jejich
morfologie s ménici se pozici skvrny na disku a pfedeviim
rozloZeni pohybt velmi blizku stfedu slunecniho disku.
Existujf i rychlé zmény amplitudy podélné slozky pohy-
bu v Evershedové efektu. Pétiminutové oscilace mohou
dosahovat 10% a7 20% celkové amplitudy této sloZky.

ZAVER

Z toho co bylo ukdzéno vidime, Ze celkovy obraz pohybu
fotosférické hmoty ve slune¢ni skvrné se od dob jejiho ob-
jeveni Evershedem v roce 1909 mnoho nezménil. Diky po-
slednim studiim byly pfedevSim poznédny souvislosti pohy-
bujicich se plynd nebo plasmatu s jednotlivymi strukturami
skvrny, jejich organizaci, geometrif, magnetickym polem
a pod. Nase méfeni do této fady dobfe zapadaji. Kromé to-
ho umoZiuji, diky rychlosti skanovani na§eho magnetogra-
fu a pfedevsim proto, Ze pfistroj mame kdykoliv k disposici
(na rozdil od pfidélenych pozorovacich dnii u velkych piis-
trojt), ziskdvat velmi pocetné serie méreni kdykoliv to po-
Casi dovoli.

Pokud jde o Eversheddv efekt a vysledky naSeho studia
dané skvrny, vidime, Ze prav€ méfeni magnetografem, t. j.
méfeni pomémé velké oblasti fotosféry, ddvaji moZnost
poznat soundleZitost systému Evershedovych pohybil s po-
hybovymi systémy klidné fotosféry a ten fakt, Ze ziejmé 1
Evershedovy pohyby maji stejny, to je konvektivni piivod,
jako ostatni pohyby v okolni fotosféfe, a jsou stejné modu-
lovany pétiminutovymi oscilacemi, i kdyZ s men§im uéin-
kem.

Teprve podobné detailni studium pohybli v ostatnich
skvrnéch, jichZ méfeni mame k disposici, dovoli snad ¥ici
vice, zejména pak o zménich pohybl v souvislosti se std-
iim, typem, velikosti, intensitou magnetického pole a pod.
skvrny. OvSem zpracovani vSech méfeni je Casové velice
ndro¢né.
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Dopplerovské rychlosti ve skvrné
ziskané na zdkladé analyzy
profilo spektrdlnich car

M. Klvaria, V. Bumba a P. Dostdl,AsU AVCR, observatoF Ondiejov, Ceskd republika
J. Staude, Astrofyzikdini institut Potsdam, SRN

Abstrakt

Rychlostni profily ve skvrné, ziskané magnetografickymi méfenimi dopplerovskych rychlosti vy-
kazuji ve vEtSing pripadi linedrni chod rychlosti pfi priichodu stfedem skvrny ve sméru na
stfed sluneéniho disku. Na zdkladé analyzy profilu dopplerovské rychlosti ziskaného ze spek-
tralnich ¢ar, pofizenych s vysokym prostorovym rozli§enim usuzujeme na podil integrace obra-
zu Sirokou vstupni §té€rbinou magnetografu ve vysledném rychlostnim profilu, ktery je vychozim
bodem pro modelovini vektorového rychlostniho pole ve skvrné.

Pfi modelovani vektorovych rychlostnich poli v symet- ST e
rickych skvrndch vychdzime z hodnot dopplerovskych A /
rychlosti v bodech tisecky, prochézejici sttedem skvrny ve i
sméru na stied slunecntho disku (obr: 1). Tyto hodnoty zis- b
kdvdme interpolaci dat, méfenych magnetografem.

Obr. 2

ONDREJOU OBSERUATORY DOPPLERGRAM(ZH) 5253 .47

Date: 073893-1 Time: B7:37:38 - 07:53:43 UT Region: 7552
File: 973893n8.4 Ki 7?3 - 182 ¥ 27 - 42 Magnilication:. 16
Lin.Scale: 188 288 368 460 580 6B0 {(w/s) B

Obr. 1

Na obr. 2 je vykreslen profil intenzity zéfeni ve skvrné
a prib&h dopplerovské rychlosti v t8chZe bodech.

Tak, jako na obr. 2, pozorujeme ve vEin€ analyzova-
nych ptipadi prakticky linedrni priibéh dopplerovskeé rych-

losti v umbralni &4sti skvrny a tomu odpovidajici vzriist ve-
likosti vektoru v umbfe. Obr. 3

21



13. Celostdtny sineény semindr, Upohlav 1996

s

Na 0br.3 je ve stejném méfitku, jako v obr. I a obr: 2 vy-
kresleno vektorové pole v roving prochazejici useckou kol-
mo ke slune¢nimu povrchu.

Leva cdst obrazu vykresluje redlnou polohu vektorl
rychlosti v levé poloving skvrny. ProtoZe se zde jednotlivé
vektory piekryvaji, jsou pro lep§i ndzornost v pravé Casti
obrazu pocatky vektorl pravé ¢asti skvrny pootoceny do
vertikdlni roviny. Stfed skvrny je zde nahofte, okraj skvrny
s piléhajici fotosférou jsou dole. Smér vektora zde zlistdva
zachovdn a ukazuje na vytékan{ hmoty ve sméru od stiedu
skvrny ven, coZ ocdpovidd Evershedové efektu.

Zajimalo nds, do jaké miry je takovyto obraz rychlostni-
ho pole redlny. Provedli jsme proto vypocet dopplerov-
skych rychlosti z dopplerovskych posuvi spektrélnich car,
ziskanych pristrojem s podstatné vy§§im prostorovym roz-
liSenim (VTT dalekohled na Kandrskych ostrovech).

Na obr. 4 jsou zachyceny Ctyfi spektrdlni ¢dry se silnym
Zeemanovym rozSt€pem v magnetickém poli: 5250,65 A
(Fel, g = 1.5),5250,22 A (Fel, g = 3), 5247,57 A (Crl,
gef = 2.5) a 5247,06 A (Fel, gef = 2) a dile slab4 Cdra
5249,11A.

3. ¢ara 4, Géra 5. cara

1. ¢dra 2. Cara

Obr. 4
Spektrum SPE 1 (8. 9. 1994, 10:23 UT)

Stérbina prochdzi pres skvrnu ve sméru na stied disku. Na
fotometrickém profilu skvimy (obr: 5) jsou vidét dvé znacky,
umist€né na okraji skvrny. Vidime, Ze pokles jasu
v umbrdlni ¢4sti se nachdzi zhruba uprostied obrazu. Této
oblasti odpovidaji dseky s malym gradientem rychlosti silné
rozS§t€penych spektrdlnich ar na obr. 6, 7, 9 a 10. Vyjimku
zde tvoli slabd ¢dra na obr: 8, kterd v oblasti umbry vykazu-
Jje zna¢ny rozptyl hodnot, zplisobeny pravdépodobné chybou
vyhodnocovaciho algoritmu v oblasti malych kontrasti.

Celkové miZeme fici, Ze chod dopplerovskych rychlosti
ve viech spektrélnich Sardch méd podobny pribéh a odpovi-
dé Evershedové efektu s malymi rychlostmi v oblasti um-
bry skvrny. Nepozorujeme zde rychlostni gradient tak, jako
u vyse uvedenych magnetografickych méfeni.

Predpokldddme, Ze tento gradient vznikd vlivem ustied-
néni na Siroké vstupni §térbiné spektrografu. Kazd4 z na-
méfenych hodnot je vysledkem integrace obrazu Slunce po-
mérné Sirokou Stérbinou magnetografu (3"x5"). Efektivni
velikost Stérbiny je navic zvétSena pohybem oblasti pfi
skanovéni, takZe plivodni obrazovd data jsou filtrovana
klouzavym primérem s okénkem priblizné 5"x5". Tato
okolnost sniZuje prostorové a funk&ni rozliSeni piistroje
a vede k tomu, Ze jeho prakticka rozliovaci schopnost je
zhruba 5",
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Je jisté, Ze tento integracni efekt bude mit vliv na vysled-
ny model vektorového pole ve skvrné. Proto se budeme
snaZit ziskat data z vysokym prostorovym rozliSenim, kterd
by ndm dovolila modelovat vektorové rychlostni pole ve
skvmé a porovnat vliv integrace na celkovou konfiguraci
vektort v obou pripadech.

Podle piedbéZznych vysledka, které jsme vyhodnocenim
uvedenych spektrdlnich profilii s vysokym prostorovym
rozliSenim ziskali, se hlavni efekt projevuje piimo v oblasti
umbry, kde se amplituda vektorového pole blizi k nule.
V oblasti penumbry ziistavd vektorové pole pievaziné v ro-
viné sluneéniho povrchu, coZ souhlasi s vysledky, ziskany-
mi na zdkladé magnetografickych méfeni.

Podékovdni:

Tato prdce byla realizovédna za u¢inné podpory GACR
v rdmci projektu 205/93/0892 a Klicového projektu
K1-003-601 AVCR.
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Diagnostika vysky vzniku
spektrdinych ciar v sineénej atmosfére

Balthasar H., Kiepenheuer Institut fiir Sonnenphysik, Freiburg
Kucera A., Rybdk J., AsU SAV, Tatranskd Lomnica
Wohl H., Kiepenheuer Institut fiir Sonnenphysik, Freiburg

Abstrakt

V prici je prezentovana metéda vhodoa na analyzu vyskovej zavislosti vzniku spektralnych ciar
vo fotosfére. Metéda je zaloZena na predpoklade, Ze rychlosti v urcitej vyske vo fotosfére (resp.
v urfitom rozsahu vysok) sa budu prejavovat vo vSetkych spektralnych ¢iarach, ktorych aspoii
c¢ast ich profilu sa formuje v uvedenej vyske. Ak uréime fluktudciu doplerovskych rychlosti
(FDV) pozdiz §trbiny spektrografu pre rozne polohy A A vo vmitri viacerych spektralnych ar,
a porovname ich, méZeme najst miesta v roznych spektralnych diarach, ktoré si formované
v rovnakej vyske v slnenej atmosfére. Pre takéto miesta v spektralnych ¢iarach bude korelacia
FDYV blizka hodnote 1. Nevyhnutnym predpokladom pre pouZitie tejto metédy je, aby spektra
vSetkych skiimanych ¢iar boli nasnimané v rovnakom okamihu — simultanne, aby sa vylicili ¢a-
sovo zavislé zmeny rychlosti v slnecnej atmosfére. V praci su prezentované vysledky analyzy
dvoch Fel ¢iar (557.61 nm a 543.45 nm), konfrontované s modelovymi vypoctami prispevkovych

funkcii pre uvedené Ciary.

1. UVYOD

Jednou z hlavnych metdéd adekvatneho popisu fyzikal-
nych podmienok v slnecnej atmosfére je spektralna analy-
za. Pozorované spektralne Ciary, pripadne kontinu4 sa sna-
Zime interpretovat pomocou modelovych vypoctov synte-
tického spektra, ktoré potom porovndvame s pozorovanymi
profilmi ¢iar. Cielom tohto procesu je, aby vypo€itané pro-
fily stihlasili s pozorovanymi, aby sme boli oprdvneni po-
vaZovat vstupny model atmosféry za realisticky. Pri vypo-
¢te syntetickych spektier (profilov) sa stretdvame s problé-
mom ako urc€it, ktord Cast slne¢nej atmosféry je zodpoved-
né za formovanie urcitej ¢asti spektralneho profilu. Zjed-
nodusene sa da povedat, Ze ku kazdému intenzitnému bodu
v spektralnom profile, prispievajii rozne hibky sineénej at-
mosféry odliSnou mierou. Tiito mieru uréuje tzv. prispev-
kova funkcia, anglicky (Contribution function, CF). Prob-
lematike CF bola v literatire venovana zna¢né pozornost,
Casto s protichodnymi vysledkami (vid napr. De Jager
(1950), Mein (1971), Makita (1977)). Fundamentélnu pré-
cu v lejto oblasti urobil Magain (1986). Na zdklade jeho
price, Grossmann-Doerth a dal3i (1988) a Grossmann-Do-
erth (1994) testovali vplyv r6znych spektrélnych a atémo-
vych parametrov na chovanie CF. Problémom zostiva, 7e
so zmenou modelu atmosféry sa meni aj kalibran4 Skala
geometrickych hibok, zavisl4 na optickej hibke.

NaSou snahou bolo néjst relativne nezavisld exprimen-
tdlnu metddu, ktord by bola schopnd urcit vo viacerych
spekirdlnych profiloch tie body, ktoré sii formované v rov-

nakej hibke slne¢nej atmosféry. Pre takéto body (tiseky)
v profiloch ¢iar, by potom mal modelovy vypocet ddvat
rovnaké CF, pretoZe logicky, k formovaniu tychto casti
profilov, by mala prispievat t4 ista hibka sinenej atmosféry.

2. METODA

Zékladnt ideu navrhnutej metddy ukazuje obr. . Pred-
stavme si, Ze mame 2 spektrdlne Ciary, pri¢om centrum jed-
nej z nich (A) sa formuje niZsie v slnecnej atmosfére nez

B aA
Obr.1: Zndzornenie podstaty navrhovanej metddy.
FDV = Fluktudcie doplerovskych rychlosti, A, B = spektrdlne
éiary, CC = korelaény koeficient, Ic = Intenzita kontinua d =
hllbka &iary. Podrobnejsie vid text kapitola 2.
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centrum druhej Ciary (B). Ak budeme sledovat fluktuscie
doplerovskej rychlosti (FDV) pozd(# vstupnej §trbiny spek-
trografu v centre Ciary A, musi existovat niekde v profile
Ciary B taky bod (resp. tsek), v ktorom budu fluktuécie
FDV ,.totoZné* s tymi, ktoré pozorujeme v centre &iary A.
Vyplyva to z toho, Ze centrum Ciary B sa formuje vysSie
nez cenrtrum Ciary A a kridla ¢iary B sa formuji velmi hil-
boko. Preto nutne nieckde medzi tymito dvoma extrémami
musi leZaf t4 hibka atmosféry, ktor4 formuje centrum &ary
A. Podmienkou pre pouZitie tejto metddy je, aby obidve
spektrdlne Ciary boli exponované striktne simultdnne (t.j.
rovnaky §tart expozicie a rovnaka dizka expozicie), aby sa
vylicili Casové zmeny rychlosti v slnecnej atmosfére. Ak
ur¢ime korelaény koeficient medzi FDV v centre Ciary A
a FDV v mnohych bodoch profilu éiary B, ndjdeme hlada-
ny bod (lisek) v profile B tam, kde bude korelaény koefi-
cient maximalny, velmi blizky hodnote 1. Tento proces
mb7e byt aplikovany nielen na centrum Ciary A ale na viet-
ky body profilu A. TakZe FDV v kaZzdom bode profilu A
mozZeme porovnat (korelovat) s FDV vo vietkych bodoch
profilu B. Dostaneme tak ,,mapu‘ korelanych koeficien-
tov. Ak méame viacero &iar, mdZeme FDV v ich profiloch
vzajomne korelovat, ¢im kladieme tvrdSie kritérid na cel-
kovy vysledok.

KaZdy bod profilu definujeme vzdialenostou od centra
¢iary. FDV pre ur€ity bod profilu tvoria hodnoty bisektorov
pre vetky rezy v spektre (v naSom pripade FDV pozostiva
z 264 bodov, ¢o je len urcita Cast zo vietkych 417-tich bo-
dov na Strbine, vid obr.1) Bisektor definujeme rovnako ako
Grossmann-Doerth (1994).
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Obr. 2: Priebehy fluktudcii doplerovskych rychlosti (FDV) pre
rozne miesta v dvoch spekirdinych Ciarach 557.61 nm a 543.45
nm a priebeh kontinua v okoli uvedenych Ciar (spodnd krivka)
Podrobnejsie vid'text, kapitola 4.

Diagnostika vysky vzniku spekirdlnych éiar v sineénej atmosfére

3. POZOROVANIE A REDUKCIA DAT

Pozorovania boli uskuto¢nené dia 21.6.1992 na VTT
(Observatérium del Teide), Tenerife. K ziskaniu spektier
bol pouZity Echelle spektrograf. Popis dalekohladu a spek-
trografu vid' v praci Schriter a dalsf (1985). Sada dvoch
spektier bola ziskand simultdnne t.j. v rovnakom case
a rovnakym expoziénym ¢asom 0.3 s. PouZili sme CCD
kamery s 1024x1024 pixelov. Sirka vstupnej trbiny bola
60 mikrénov. Disperzia spektrogramov bola v rozmedzi
0.088 — 0.107 A/mm. V tejto préci sd pouZité spektrd, ktoré
boli ziskané v relativne pokojnej oblasti blizko stredu sl-
ne¢ného disku. Podrobnejsie o pozorovani vid Kucera
a dal3f (1995).

Po Standartne] redukcii bol dalej odstrdneny linedrny
trend v intenzitich kontinua spdsobeny neparalelnostou
hran $trbiny. Pomocou IDL programov boli uréené potreb-
né spektrilne charakteristiky: Intenzita kontinua Ic, Inten-
zita centra spektrélnej Ciary lo, Doplerovska rychlost v cen-
tre Ciary a bisektory vo vopred definovanych bodoch v pro-
file. Tieto charakteristiky boli urené pre kazdy jednotlivy
spektrdlny rez. V kaZdom spektre bolo urobenych 264 in-
dividudlnych rezov po vyske Strbiny. Pre kaZzdy rez bolo
pouzité lokdlne kontinuum ako referencia pre ur€enie in-
tenzity.

4. EXPERIMENTALNE VYSLEDKY

Priebehy FDV pre dve Fe I ¢iary st ukdzané na obr. 2.
V kaZdom paneli najvy$§ia krivka odpovedd FDV v centre
Clary a smerom dole si ukdzané FDV pre body profilu
zuje FDV v najvacSej hibke slnednej atmosféry, (vy§-
ka=0). Pre FDV je vyznafend $kéla rychlosti + 1 km.
V paneli pre &iaru 543.45 nm je tu¢ne vyznacend FDV naj-
lepsie korelujiica s FDV v centre Ciary 557.61 nm. Ozna-
Cend je pismenom A. Vpravo v paneloch je orientacne
ukédzand odpovedajiica vyska v atmosfére v ,.km". Pre po-
rovnanie s tieZ ukdzané fluktudcie intenzity kontinua po-
zd{7 Strbiny normované na 1. Sipky a, b, ¢, d, odpovedajii
tmavym miestam v kontinuu, t.j. intergranuldrnemu prie-
storu, kde oakdvame doplerovski rychlost smerom od
pozorovatela (+) a §ipky e, f, g, h odpovedajd centrdm gra-
niil, kde smeruje plazma k pozorovatelovi a doplerovska
rychlost nadobiida zdporné hodnoty. Korelaéné koeficienty
pre FDV medzi A a B (tuéne vyznadené FDV v obr. 2)
udava tabulka I.

KORELACNE KOEFICIENTY FDV MEDZI A A B

543.45nm (B) 543.45nm(A)
0.833 0.965

557.61 nm (A)
Tabulka I

Na obr. 3 sii ukdzané profily dvoch skimanych spektral-
nych Giar s vyznadenymi bodmi, medzi ktorymi bola kore-
lovand FDV. Priebeh korelatného koeficientu-CCFDV je
zndzomeny kosoStvorcami aj s vyznacenim maximélnej
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Obr. 3: Profily dvoch skiimanych Giar 557.61 nin a 543.45 nm.
a korelacné koeficienty CCFDV a CCCF.

CCFDYV = priebeh korelacného koeficientu fluktudcii doplerovskej
rychlosti. CCCF = priebeh korelaéného koeficientu prispevkovych
Junkcii. Podrobnejsie vid text kapitoly 4,5 a 6.

hodnoty a jej odpovedajicemu miestu v profile druhej
spektrélnej ¢iary (bodko&iarkovane). Priebeh CCFDV na
obr. 3 (kosoStvorce) vykazuje dobre definované maximum.
Pomocou tohto maxima m&Zeme ndjst bod (resp. usek)
v profile druhej Giary, ktory sa formuje v rovnakej vyske sl-
necnej atmosféry ako stred prvej Ciary. Pre zachovanie
rovnakej metodiky urcenia bisektorov, nebol v prvej Ciare
urCeny priebeh FDV presne v strede iary ale tesne vedla
centra — bod oznadeny §tvoréekom.

5. TEpRETICKE VYSLEDKY
- PRISPEVKOVE FUNKCIE (CF)

Experimentilne ndjdeny bod odpovedajiici maximu
CCFDV (obr. 3) umoZiiyje verifikovat adekvatnost modelu
slne¢nej atmosféry. Vypoditand prispevkova funkcia CF pre
bod (A-Stvoréek) v &iare 557.61. nm by mala byt totoZnd
s prispevkovou funkciou CF vypogitanou pre bod (A-troj-
uholnik) v Ciare 543.45 nm, ktory je od centra fiary vzdia-
leny 6 pm.

Prispevkové funkcie boli pocitané programom (Gros-
sman-Doerth a dal8i, 1988) pre §tandartnii atmosféru. Defi-
nicia a diskusia Standartnej atmosféry je uvedend v praci
Grossman-Doerth (1994). Pre ¢iaru 557.61 nm bola vypodi-
tand CF pre bod A (stred &iary) a pre &iaru 543.45 nm boli
pocitané CF pre vetky body profilu vyznaCené v obr. 3. Ak
korelujeme CF pre stred ¢iary 557.61 nm s celou sadou CF
pre body profilu ¢iary 543.45 nm, dostaneme priebeh kore-
lagného koeficientu CCCF v z4vislosti na delta lambda
(vyznaceny v obr.3 plnou tenkou ¢iarou). Model sinetnej at-
mosféry je realisticky vtedy, ak priebehy CCFDV (koso-
Stvorce) a CCCF v obr. 3 st totoZné.

6. DISKUSIA VYSLEDKOV

V obr. 3 vidime, Ze polohy maxim CCFDV a CCCF su-
hlasia, ¢o znamen4, Ze vySka tvorenia vybratych tsekov
profilu ¢iar odpoveda experimentélne urcenej vyske. Aviak
vidime, Ze priebeh CCFDYV je §ir§i ako vypocitany priebeh
CCCE K tuplnej zhode by bolo potrebné ,,zdzit" CCFDV
a ,,rozsirit"* CCCF okolo maximéalnej hodnoty.

1. ,,20Zit" priebeh CCFDV mbzZeme zlepSenim priesto-
rového rozliSenia pri pozorovani. Je zrejmé, Ze ¢im lepSie
priestorové rozliSenie dosiahneme, tym budd fluktudcie
vané so susednymi) a tym rychlejSie bude klesat korel4cia
CCEDYV po oboch strandch maxima. Naopak, ak zprieme-
rujeme vela susednych rezov na §trbine (simulujeme slabé
priestorové rozliSenie), FDV budd malé a budd podobné
pre vietky body spektrdlneho profilu. To sa na krivke
CCFDYV prejavi §irokym plochym maximom.

2. ,Rozsirit CCCF moZeme realistickejS§im pristupom
k modelovym vypoctom. V tejto praci sme kvoli jednodu-
chosti zvolili taky model atmosféry, aby vypocitané synte-
tické profily sdhlasili s atlasovymi profilmi. Dal¥i krok
k redlnejSiemu popisu by vyZadoval porovnavat syntetické
profily s priemernym profilom, ziskanym z nésho redlne
pozoravaného spektra. Este korektnejsi postup by bol, keby
sme poditali model atmosféry pre granulu a pre intergranu-
larny priestor a CF odpovedajice rovnakému delta lambda
z takychto dvoch modelov by sme zpriemerovali. Takto
zpriemerované CF by mali byt SirSie, ¢o by zlepSilo kore-
laciu medzi nimi a krivka CCCF v obr.3 by sa v okolf ma-
Xima ,rozsirila®. Najkorektnejsi pristup by vyZadoval uro-
bif adekvatny 2D model slneénej atmosféry pripadne 264
modelov pre kaZdy rez na Strbine (264 profilov) a odpove-
dajice CF s tohto modelovania zpriemerovat. Potom by sa
efekt ,,roz8irenia CCCF okolo maxima eSte zvacsil. Jed-
notlivé kroky takejto nérocnej prace si pldnované v bu-
diicnosti. Ciefom tejto préace bolo hlavne naznacit novii ex-
perimentilnu metddu na verifikovanie adekvatnych mode-
lov slnecnej atmosféry.
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Pomér horizontdalni
a verfikdlni komponenfy
vektoru rychlosti v klidné fotosfére

M. Klvaria a V. Bumba, AsU AVCR observatoi Ondrejov, Ceskd republika
A. Krivcov, Stdtni technickd universita, Sankt-Petersburg, Rusko

Abstrakt:

P¥i méfeni dopplerovskych rychlosti klidnych oblasti na sluneénim disku jsme lokalizovali roz-
sdhlé struktury rychlostnich poli v obou polaritach. Zajimalo nas, jaky charakter tato rychlost-
ni pole maji. Vypracovali jsme proto metodiku statistického vypo¢tu poméru vertikalni a hori-
zontilni komponenty rychlosti, zaloZenou na zpracovani dopplerovskych rychlostnich poli vel-
kych oblasti v klidné fotosfére. Predkldddme popis metody a vysledky, kterych bylo dosaZeno pii
jejim pouziti,

V rozsahlych oblastech klidné fotosféry jsou po odstra- N
néni carringtonovské rotace zfetelné viditelné zvlaStni
struktury rychlostnich poli. Tyto struktury zahrnuji obé& po-
larity a maji koncentricky charakter vii¢i stiedu slunecniho
disku (obr1 a obr. 2). Jejich charakteristicky rozmér v azi-
mutdlnim sméru je nékolikrdt vét§{ neZ v radidlnim a meéni
se v zavislosti na vzddlenosti od stfedu disku. Predpokladé-
me, Ze podobné, jako je tomu u Evershedova efektu, je kon-
centricky charakter struktur zplisoben konfiguraci vektoro-
vych rychlostnich poli.

Zajimalo nés, jaky charakter md vektorové rychlostni po- E
le, které tento efekt vyvolava. Vypracovali jsme proto me-
todiku statistického vypoctu poméru vertikdlni a horizon-
tdlni komponenty rychlosti, zaloZenou na zpracovani do-
pplerovskych rychlostnich poli velkych oblasti v klidné fo-
tosfére.

Meéfenou dopplerovskou rychlost V; v libovolném misté
slune&niho disku, jeho¥ thlov4 vzdélenost od stfedu disku 838591H=.2
bude &, miiZeme rozloZit do dvou zdkladnich sméri: V bu- ; s
de radidlni sloZka, kolm4 ke slune¢nimu povrchu a Vg tan-
gencidlni sloZka, leZici v rovin€ slunenijho povrchu. Obr 2
V = Vgsind + V cosd (1)

Vzhledem k principu do-
pplerovskych méfeni bude
tangencidlni sloZka V4 smé-
rovat vZdy ke stfedu slune¢-
niho disku. Zbyvajici slozka
V., kterd leZ{ v roviné slu-
ne&niho povrchu a je kolma
ke sloZce V, je z hlediska
dopplerovského principu ne-
méfitelnd, protoZe je kolmd
k zornému paprsku.




13. Celostdtny slnecny semindr, Upohlay 1996

Upravou rovnice (1) ziskdme ndsledujici vyrazy:
Visin® @ = Vg sin' 9 + 12 sin® Gcos® & + 2V, ¥ sin’ & cos & 2)
Vlcos’® =V sin* & cos® & + V2 cos' & + 2V, V. sin® cos* & (3)

Nalezneme stfedni hodnoty vyrazl (2) a (3) za predpok-
lady, Ze V5, V, a® jsou statisticky nezdvislé, tzn. Ze stfedni
hodnota souéinu se rovna soudinu stfednich hodnot: <ab> =
<a><b>. Zavorkami < ... > oznadujeme stiedni hodnoty ve-
li¢in v zdvorkach.

Posledni ¢len ve vyrazech (2) a (3) bude po této Upravé
roven nule, protoZe stfedni hodnoty <V 3>=0, <Vr> =0,a
tudiz <VyV > = <Vg> <V > = 0. Po uvedenych Gpravich
nabudou rovnice (2) a (3) tvaru:

<Vlsin®® >=<V} ><sin’ 9 > + < V? ><sin’Fcos’ 9 > (5)

e

<V} cos’ ¥ >=< V] ><sin* Fcos’ 9 > + < V7 ><cos' 9 > 6)

Refenim systému rovnic (5) a (6) nalezneme stredni
kvadratické hodnoty komponent radidln{ a tangencidlni
rychlosti:

1A

<¥ == (7

1 Ay
<Vy >= S (8)

kde

A, =<sin'® >< ¥} cos’ 3 > - < sin’ P cos’ & >< ¥} sin’ § > 9
8y =<cos' & >< V] sin® & > - <sin’Feos’ & >< ¥ cos’F > (]0)

<Vis A
Phy ==t (1n

==<V,Z> A

r

Pomér p,, obou komponent, tzn. pomér méfené tangen-
cidlnf a radialnf komponenty miZeme nalézt piimo z vyra-
AR

P = SVFSI<VE> = AL/A,

U menSich oblasti vykazuje pomér Py, znacny rozptyl
a nen{ zde moZno nalézt jednozna¢nou zdkonitost. BEhem
zpracovédni naméfenych dat se ukdzalo, Ze je nutno brét op-
ravdu co nejvétsi oblasti slune¢niho disku.

Dile jsme zjistili, Ze se pii vypoctu p;, velmi ruivé pro-
Jjevuje pfitomnost aktivnich oblasti. Proto jsme tyto oblasti,
které maji odli§nou strukturu rychlosti, z vypoc¢tu vyloudi-
li.

Postupujeme tak, Ze pro danou oblast (obr: 2) vypodteme
plochu, definovanou lokédlnimi stfednimi kvadratickymi
hodnotami. Lokdln{ stfedn{ kvadratickou hodnotu v daném
bodg& oblasti vypo&itdime jako odmocninu ze stfedni hodno-

Obr. 4

ty druhych moenin dopplerovské rychlosti v'ploée 3%3 bo-
dy kolem daného bodu. Tuto filtraci provddime dvakrat.
Dile stanovime pro tuto plochu mezni hodnotu V.. jejiZ
piekroCeni bude znamenat prechod z klidné fotosféry do
aktivni oblasti a na zdklad€ tohoto kritéria vylou¢ime z vy-
poctu p,, viechny body aktivnich oblasti (obr. 3).

Uvedeny zplisob filtrace reaguje na amplitudu pozorova-
nych dopplerovskych struktur tak, Ze se zvétSujici se am-
plitudou roste jas obrazu. Vidime, Ze filtrovand plocha na
obr. 3 je ve stfedu disku tmav$i a na okrajich svétlejSi. Jeste
lépe tuto zménu jasu vidime na obr. 4, kde byla pouZita sil-
(11x11 misto 3x3). )

Je zajimavé, Ze podobné rozdéleni tmavych ploch ve
stfedu disku a svétlejsich ploch smérem ke kraji dostaneme
pro zcela ndhodné zaddni radidln{ a tangencidlni sloZky
rychlosti v méfenych bodech oblasti (radidlni a tangencidlni
sloZka sleduji povrch koule). Na obr: 5 je vykreslena plo-
cha, ziskana silnéji filtraci ndhodné generovanych hodnot,
JjejichZ radidlni slozka byla statisticky 1,4x menS$i neZ sloz-
ka tangencidlni. Znamend to, Ze pii interpretaci nelze jed-
noznacné tvrdit, Ze nalezené radidlni a tangencidln{ slozky
Jednozna¢né souviseji se strukturami, pozorovanymi na
obr. 2.

Poslednim dileZitym korekénim prvkem byla homoge-
nizace jednotlivych méfeni, spo&ivajici v odstranéni vlivu
rizné kvality pozorovacich podminek na statistické rozlo-
Zeni méfenych dopplerovskych rychlosti. Pfedpokldddme,

Obr. 5

Ze pomér horizontaln{ a vertikédlni komponenty zlstdva pfi
ménicich se pozorovacich podminkédch zachovan a rovnéz
zustdva zachovdn pomér mezni hodnoty V . a stfedni
kvadratické hodnoty V.

Pro jedno z vyhodnocovanych méfeni jsme nalezli opti-
mdlni hodnotu V. kterd odpovida vykli¢ovani vech ak-
tivnich oblasti. Na zdkladé zbyvajicich dat klidné fotosféry
jsme vypocitali V. a urCili pomér Vp/V . = 1.87. Pro
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Pomér horizontdini a vertikdlni komponenty vekioru rychlosti v klidné fotosfére

Tab. 1

File Vmax VmaxN S % Vﬁ Ur VﬁNr
101295281 406 [1.87 [7.25 1308 | 218 | 1.41
090591A8.2 270 11.87 [1.63 | 193 | 145 | 1.34
091391A8.9 222 11.87 14.08 { 165 | 119 | 1.39
070795a8.9 398 |11.87 |3.75 | 289 | 212 | 1.36
070895a8.11 406 | 1.87 |2.75 | 329 | 217 | 1.51
Tab. 2

Vs 25765 25 %

v, 182142 23 %

Vf,/Vr 1.40+0.06 %

Tab. 3

File Ve VsVl S% | Vg |V, [Vgh,
90591A8.2 270 [1.87 [163 | 193 [ 145 [ 1.34
091391A8.9 270 1227 1225 | 173 [ 119 | 1.45
070795a8.9 270 [ 1.38 555 | 220 [ 195 | 1.13
070895a8.11 270 [ 1.34 P6.31 | 236 | 202 [1.17
01295a8.1 270 | 1.31 B8.76 | 224 | 207 | 1.09
Tab. 4

Vg 209423 11 %

V. 174£35 20 %

VoV, | 1.24:0.14 1%

zbyvajici méfeni jsme provedli optimalizaci V tak, aby
byl dodrZen pomér V./V . = 1.87.

Vliv homogenizace miZeme posoudit podle vysledkd,
shrnutych v ndsledujicich tabulkdch. V tabulce I jsou uve-
deny zpracované soubory, vyklicovand plocha S % v pro-
centech a stfedn{ kvadratické hodnoty obou sloZek rychlos-
ti, vypoctené pro homogenizovand data.

V tabulce 2 jsou uvedeny primémé hodnoty obou sloZek
a jejich poméru se stfedni kvadratickou odchylkou a chy-
bou v procentech pro homogenizovana data, v tab. 4 je uve-
deno totéZ pro data nehomogenizovand.

V tabulce 3 jsou slozky rychlosti, vypoctené na zakladé
plivodnich nehomogenizovanych dat. Vidime, Ze ve srov-
néni s tab. 1 je zde rozptyl hodnot poméru tangencidlni a ra-
didln{ sloZky vétsi. Pro ureni poméru obou sloZzek je po-
uZiti homogenizace vhodné. Naopak, pfi stanoveni velikos-
ti jednotlivych sloZek je vyslednd chyba pii pouZiti neho-
mogenizovanych dat ponékud men3i.

ZAVER

Na zdkladg popisované metody jsme uréili velikosti ra-
diélni a tangencidlni sloZky vektoru rychlosti v klidné foto-
sfére a jejich vzajemny pomér. Z vypocth ndm vychazi, Ze
horizontélni sloZka vektoru rychlosti je v klidné fotosfére
v pruméru asi 1,4 krat vét§i neZ vertikalni, a stfedni hodno-
ta amplitudy vertikdln{ rychlosti se pohybuje pfibliZzné v ob-
lasti 200 m/sec. Podobnou hodnotu maji pétiminutové os-
cilace, pokud byly pozorovany za primérnych atmosféric-
kych podminek. Neni vylouceno, Ze ndmi zji§ténd vertikdl-
ni slozka vektoru rychlosti v klidné fotosfére je zplisobovi-
na pravé jimi. Odpovéd na tuto otdzku ziskdme na zdkladé
méfen{ dopplerovskych rychlosti s moZnosti vylouceni pé-
timinutovych oscilaci.

Podékovdni:

Tato préice byla realizovdna za icinné podpory GACR
v rdmci projektu 205/93/0892 a Kli¢ového projektu
K1-003-601 AVCR.
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Celkoveé charakteristiky vyvoja
aktivnej oblasti NOAA 5747

(CMP OCT. 20, 1989)

P. Rapavy, Hvezddreri Rimavskd Sobota

L. K¥ivsky, Astronomicky ustav AV CR, Ondrejov
J. Gerbos, D. Rapavd, Hvezddreri Rimavskd Sobota

Abstrakt

V prici je popisana fotosféricka a erupcna aktivita oblasti NOAA 5747 s prechodom centralnym
merididnom 20. oktébra 1989. Podrobne je Studovana fotosféricka situdcia s poukdzanim na
charakteristiky vedtice k moZnému vzniku proténovych erupcii (rota¢né usporiadanie umbier,
rotdcia skupiny, fragmentdcia a pohyb dcérskej umbry, $irkové rozdelenie skupiny v smere N-S
a pod.). Podmiefujicim faktorom vzniku proténovych erupcii bol vznik magnetickej d kon-
figuricie. Ukazalo sa, Ze v stivislosti s tym niekolko desiatok hodin pred prvou proténovou erup-
ciou doslo vo vyvoji reZimu produkcie energie vo forme mensich erupcii k zlomu a tento trend

trval aZ do zdpadu §tudovanej oblasti.

1. UVOD

Kompaktné skupiny s vyraznym rozloZenim v helio-
grafickej Sirke a zloZitou konfigurdciou magnetického pola
st typickym prikladom fotosférickych oblasti s produkciou
energetickych erupcii.

Vyznamnymi faktormi vedidcimi k vzniku proténovych
erupcif je rotacné usporiadanie umbier, vyrazné pohyby
Jednotlivych umbier (Kovécs, Dezsé 1986) a fragmentécia
skupiny s pohybom dcérskej umbry (Knoska 1984).

Dominantnym (Kiinzel 1960), aj ked nie postacujicim
(Antalova 1986) javom vedicim k vzniku proténovych
erupcii s vyronom kozmického Ziarenia je vznik magnetic-
kej & konfigurdcie v aktivnej oblasti .

2. POZOROVACI MATERIAL A SPRACOVANIE

K spracovaniu bol pouZity nasledovny materidl: denné
kresby fotosféry so $tandardnym priemerom 25 cm, snfm-
ky disku s priemerom 80 mm od pozorovacich stanfc na
Slovensku (Ivan 1990) s doplnenim tidajov zo sluZby Fo-
tosferex, snimky detailov aktivnej oblasti v bielom svetle
(Valasské Mezific¢i, Rimavska Sobota, Tatranska Lomnica)
a snimky prot6novej erupcie v ¢iare H, z 19. 10. (Ondfe-
Jjov). Pozorovaci materidl o erupéne;j aktivite bol doplneny
ddajmi z literatidry.

Materidl bol spracovany pomocou grafického tabletu
(Gerbos, Rapavd 1994) a jednotlivé trendy vyvoja aktivnej
oblasti boli nezdvisle premeriavané zo vietkych dostup-

nych materidlov, aby sa vylicili moZné chyby pri spraco-
vani.

U aktivnej oblasti boli ur€ované nasledovné charakteris-
tiky:

— plocha skupiny

— plocha hlavnej Skvrny

— obdlka a hranice aktivnej oblasti
— polohy jednotlivych umbier

— rotécia skupiny

3. FOTOSFERICKA SITUACIA

Studovana aktivna oblast (obr 1) (viditeIn4 aj volnym
okom) bola na disku pozorovanid od 14. do 26.10., so
strednou heliografickou §irkou S 26. Vzhladom k relativne
dobrym poveternostnym podmienkam bol ststredeny po-
zorovaci material, ktory umoZnil meranie (okrem 15. 10.)
jednotlivych charakteristik. Ziskané vysledky boli kon-
frontované s Udajmi publikovanymi v literatire (SGD
1989,1990), vlastny pozorovaci materidl je v§ak homogén-
nejsi.

Oblast bola charakterizovana vyraznou kompaktnostou
(typ podla McIntoshovskej klasifikacie Ekc), znaénym &ir-
kovym usporiadanim (maximélny rozdiel hranic skupiny
v heliograficke;j Sirke bol 13 stupiiov), a vyraznymi, dobre
definovatelnymi umbrami, ¢o umozZnilo ich meranie s dos-
tato€nou presnostou (obr. 2). Aktivna oblast mala netypic-
ké riadkovité a rotatné usporiadanie umbier (obr: 3), o je
charakteristické pre oblasti s vyraznou erupcnou aktivitou
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Celkové charakferistiky vyvoja aktivnej oblasti NOAA 5747 (CMP OCT. 20, 1989)

Obr. 2: Detaily aktivnej oblusii fotografovanej v projekcii za refraktorom Coudé 150/2250 s vyraznou rotdciou skupiny a jej rozta-
hovanim v heliografickej Sirke 18.10. (12:44 UT-a) a 23. 10. (13:55 UT-b) (foto P. Rapavy)
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13. Celostdtny slneény semindr, Upohlav 1996

Obr. 3: Kresba hlavnej Skvrny s olislovanim jednotlivych umbier
a vyznacenim smeru pohybu dcérskej umbry (4)

-20

-25

-30

-35
14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25
October 1989

Obr. 4: Rotdcia umbier ¢. 1 a 2 (oznacenie podla obr. 3)

(obr. 4, 5). ¥zhladom na dobri definovatelnost umbier
bolo moZné merat fragmentdciu a pohyb dcérskej umbry
v obdobi pred prvou proténovou erupciou (obr. 6). Vyvo-
jové trendy plochy skupiny, obdlky a hranic si takmer
identické (obr. 7), €o je ddsledkom dominantného vplyvu
plochy hlavnej Skvrny. Rozdrobenost skupiny (Markova
1978) je pocas celého vyvoja konStantnd, ¢o nasvedéuje na
kompaktnost skupiny.

3.1. CHARAKTERISTIKA AKTIVNEJ OBLASTI
V JEDNOTLIVYCH DNOCH

13. 10. vychod satelitnej skupiny na disk zdpadne od
Studovanej oblasti
14. 10. vychod aktivnej oblasti s nevyraznou N sate-

litnou skupinou, hlavna Skvrna kompaktnd

B
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L
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s == 0u 1|
{T*—0ct. 23]
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288 -
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L

Obr. 5: Rotdcia a zinena f§irkového rozloZenia jednotlivych
umbier

GRAD / DAY

17 18 19 20 21
October 1989

Obr. 6: Viastny pohyb dcérskej umbry (¢. 4 na obr. 3) v helio-
grafickych stuprioch za desi. Sipkami st oznadené erupcie.

] S
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1000 - o Toronotnt trent ottt 50
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October 1988

Obr. 7:. Casové priebehy plach skupiny (Giarkovane) a obdlky
(hrubd ciara) v milidntindch sinecného disku a hranic skupiny
(tenkd &iara) v §tvorcovych stuprioch. Sipkami bez oznacenia sii
vyzna fené erupcie klasifikované ako IN.
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COSMIC RAY INDICES
(Neulffron Monitor)
Bartels Rotation 2134 {October 1989-November 1988)
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Obr. 8: Graf kopmického Ziarenia zo stanice Deep River. Prvy vyrazny vzostup z 19. oktébra, je charakterizovany vzrastom z kludovej
hladiny v piku o0 45 %, po ktorom nasledoval velini hiboky Forbushov pokles, superponovany dalSim vzostupom 22. oktébra (25 %).
Extrémny vzrast kozmického Ziarenia 24. oktébra (90 %) bol nasledovany Fosbushovym efektom s poklesom aZ do 30. oktobra.

16. 10.

17. 10.

18. 10.

19. 10.

$ vyraznymi umbrami, magneticka klasifika-
cia B.

vyrazné Sirkové rozdelenie skupiny, kompak-
tnost sa zachovéva, oblikovité usporiadanie
umbier, rotdcia skupiny, N a W satelitné sku-
pina bez vyraznejSej zmeny

prvé maximum plochy skupiny, roticia skupi-
ny, jednotlivé umbry kompaktné, §irka sa
zvicSuje, radenie do obliika, chvostova §kvrna
satelitnej skupina W sa rozpada, vzrast plochy
N satelitnej skupiny, vznik magnetickej konfi-
guricie d, ktord trvé a7 do zdpadu oblasti
§irka skupiny rastie, vyrazné rotatné usporia-
danie umbier, vytvorenie dcérskej umbry a jej
pohyb v heliograficke] Sirke, W satelitni sku-
pina sa rozpad4, N rastie, vznik novej, nevy-
raznej, satelitnej skupiny NW

obldkovitost usporiadania menej vyrazn,
dcérska umbra s pohybom v L, vytvorenie
dvoch vyraznej§ich umbier, maximalna dizka
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20. 10.
21. 10.
22.10.

23.10.

24.10.

v L, satelity prakticky nezmenené, prvé proto-
nové erupcia s produkeiu kozmického Ziarenia
(obr. 8), pozorovana poldrna Ziara 21./22.0k-
tébra

prechod skupiny centralnym merididnom, ten-
dencia usporiadania do dvoch taZisk, strdca sa
charakter rotaéného usporiadania, dcérska um-
bra s pohybom v B a L, maximélne Sirkové
rozdelenie, satelity bez vyraznejsej zmeny
relativne malé zmeny oproti predchadzajtice-
mu diiu, §irkové rozdelenie klesd, ndznak frag-
mentécie hlavnej Skvrny

vytvorené dve hlavné penumbry, N satelitnd
skupina aktivnej§ia (vzrast plochy, chvostova
§kvrna s penumbrou), registrdcia zvySenia
tirovne kozmického Ziarenia (25 %)

Clenitost trvé, ndznak daldej fragmentacie sku-
piny. vzrast aktivity N satelitnej skupiny
sirkové a diZkové rozloZenie skupiny sa zvig-
$uje, druhé maximum plochy skupiny, vyrazna
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Obr. 9: Sumacnd krivka erupcii aktivnej oblasti s vyznaéenim
erupcii s produkciou proténov, kozmického Ziarenia, klasifikd-
ciou skupiny a magnetickou konfigurdciou.

fragmentdcia skupiny, satelit sa v rozlohe
zvicSuje, proténovd erupcia s mohutnym vy-
ronom kozmického Ziarenia (90 %) (obr. 8)

25.10. pokracovanie fragmentacie skupiny do troch
vyraznych Skvin
26. 10. skupina pri okraji disku, zdpad skupiny

27.-29. 10. skupina za okrajom —proténové erupcie

4. CHROMOSFERICKA SITUACIA

Na niekolkych pripadoch vyvoja aktivnych oblasti s vy-
skytom proténovych erupcif, pripadne s vyronom kozmic-
kého Ziarenia sa ukdzalo, 7e pred prvymi proténovymi
erupciami je zmeneny reZim produkcie energie oblasti, ¢o
Jje moZné charakterizovat sumadnymi krivkami erupénej
aktivity (K¥ivsky 1966). Tento fakt md spolu s dal§imi
znakmi ddleZity vyznam pre predpoved (Kfivsky 1977) vy-
skytu proténovych erupci.

ﬁalej sa ukazalo, Ze tento hlavny zlom v produkcii ener-
gie oblasti vo forme erupcie €asovo sivisi zhruba s vysky-
tom magnetického typu oblasti delta (d) (Kiinzel 1960), o
signalizuje vyskyt velkych gradientov (fab. 1) medzi proti-
kladnymi magnetickymi zdrojmi (Soln. Dannye 1989)

Tabulka 1
Maximdine hodnoty magnetického pola vo Skvrndch (x1072T)
v aktiviej oblasti NOAA 5747 (Soln. Dannye, 1989, No.10)

Datum N S Datum N §
16.10. 30 23 20.10. 33 30
17.10. 28 26 22.10. 26 26
18.10. 31 28 23.10. 19 22
19.10. 31 28 24.10. 17 26
20.10. 30 30 25.10. 20 26

a teda nahromadenim energie vo forme magnetickych
a elektrickych poli na relativne malom priestore. Tento sa
nachidza prevazne v miestach hlavnej nulovej Ciary mag-
netickej konfigurdcie. Jednoduchd Struktira tejto nulovej
Clary™ je prerusend vynesenim nového protikladného pola
z fotosféry. Dochddza k interakcii tychto dvoch systémov,
¢o vyustuje k vzniku magnetoplazmovych nestabilit typu
X a 0O, t. k v¥voju erupcie v tvare zdvihajicich sa arkado-
vych sluciek (erupéného kandlu) (Kfivsky 1977). Obe no-
hy (zakotvenie) sludiek a ich vrcholy Ziaria intenzivne
v tvrdej emisii X. St to miesta, kde sa urychluju astice, o
prezradzuje radiovd emisia v obore GHz (Symposium
1993).

Na sumacnej krivke erupcii aktivnej oblasti CMP
20. Oct.1989 25°-30°S (obr. 9), je zrejmd zmena pozvolnej
smernice trendu 17. oktébra na prikry vzostup, po ktorom
nasledovala prva proténova erupcia 19. oktébra (obr. 10)
s vyronom proténov a kozmického Ziarenia (Prelim. Report
1989) (obr. 10). Prikry trend bol aj nadalej zachovany aZ
do zdpadu oblasti s viacerymi proténovymi erupciami aj
s produkciou kozmického Ziarenia. Je zaujimavé, Ze prave
v dobe zmeny trendu zo 17. na 18. oktébra bola urend
zmena magnetickej klasifikacie z 3 (dipél) na Bd (s vysky-
tom protikladného pola v tej istej penumbre) na vzdiale-
nosti do 2° (Kiinzel 1960). Zrejme tito skutoCnost je roz-
hodujica pre nasledujiici vyskyt velkych energetickych
erupcii, ¢o je vyuZivané pre ich progndzu. Velki priestoro-
vi §irku proténového vyronu dokumentuje aj vyskyt proté-
novej erupcie tret{ defi po zdpade aktivnej oblasti (Prelim.
Report 1989).

4.1. PROTONOVA ERUPCIA 19. OKTOBRA

Vyvoj proténovej erupcie z 19. oktdbra v ¢iare Ho je do-
kumentovany snimkami ziskanymi v Ondiejove (obr. 10),
av8ak aZ po impulznej Casti explozivnej fazy erupcie. Prvé
snimky, ziskané o 12:58:10 UT vykazuju vznikanie dlhého
erupéného kanélu. Na juZnej strane erupcie je patrné rozo-
vieranie kandlu, bo¢né emisné vldkna sa rozchddzajd. Po-
Ciatotné Stadium spojené s urychlovanim tych naj-
rychlejiich Castic, t.zv. fiza Y nebola zachytena. DiZka
erupénych vldkien bola vySe 300 tisic km.

Z registricie ridiovej emisie na vinovej dizke 37 a 10 cm
je mozné urit, Ze tito faza Ty sa odohrala v intervale
12:47-12:50 UT. Prvé Castice kozmického Ziarenia dorazi-
li k Zemi v ¢asovom intervale 13:30-13:35 UT, maximum
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Celkove charakteristiky vyvoja aktivnej oblasti NOAA 5747 (CMP OCT, 20, 1989)

Obr. 10: Protonovd erupcia 19.10.1989 (foto F. Zloch,
AU AV CR, refrakior 110/1650, Solc 0.07nm, Kodak
TP 2415)

a) Dvojvidknovd faza erupcie, juiny kandl uz rozovrety,
badatelné premostenie oboch kandlov (12:58:10 UT)
D) 13:08:20 UT — erupcny kandl sa nadalej rozoviera,
S okraj sa stdle 7jasiiuje zvldst pri nohdch premostenia
c) 13:45:22 UT - len jasnejSie uzliny na vléknach, kto-
ré sa rozpadajii

nastalo medzi 14:30-14:35 UT (Kudela 1993), teda ich
rychlost dosahovala 50 tisic km/s.

5. ZAVER

Boli sledované vyvojové charakteristiky a znaky aktiv-
nej oblastt NOAA 5747 v ktorej boli erupcie s vyjznamny-
mi emisiami proténov a kozmického Ziarenia.

Pre fotosférickd situdciu je charakteristické kompaktné
usporiadanie aktivnej oblasti s vyraznym §irkovym rozde-
lenim, riadkovité a rotacné usporiadanie umbier a frag-
mentdcia umbry pred prvou proténovou erupciou.

V dobe vzniku magnetickej konfiguricie d sa zdroven
zmenil reZim produkcie energie vo forme zvicSeného vysky-
tu oby€ajnych erupcii niekolko desiatok hodin pred prvou
mohutnou proténovou erupciou 19.oktébra 1989. Této erup-
cia mala typicky tvar rozchddzajicich sa dvoch vldkien pre-
mostenych emisnymi sluc¢kami. NajrychlejSie Castice genero-
vané na zaciatku explozivnej fazy erupcie podla zdznamov na
kozmickom Ziareni mali rychlost takmer 50000 km/s.
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Singularity fotosférickych magnetickych
a rychlostnich poli a fotosférickd
i chromosféricka altivita

V. Bumba, M. Klvaria, Astronomicky tistav Akademie véd Ceské republiky,

251 65 Ondrejov

Abstrakt

Predstavujeme vysledek studia fotosférickych magnetickych a rychlostnich poli, vlastnich pohybi
skvrn, skvrnotvorné a chromosférické aktivity, pozorované v ¢ire H, v nékolika velkych, kompli-
kovanych skupindch slune¢nich skvrn. Ukazujeme, Ze skvrnotvorna a erupéni ¢innost, stejné jako
vznik a trvani aktivnych filamenti jsou vdzany na singularity obou poli, které jsou souc¢asné to-
tozné s radianty, nebo alespon zlomy drah vlastnich pohybii skvrn a misty, ze kterych se vyvijeji
aktivni filamenty, které pozdgji jako klidné filamenty, oddéluji hranice polarit aktivnich oblasti.

UvoD

Ve spoluprdci s Dr. B. Kdlmdnem z Heliofyzikdlni observa-
tofe Madarské akademie véd (Debrecen) jsme studovali mapy
fotosférickych podélnych sloZek magnetického a rychlostniho
pole spolecné s vlastnimi pohyby skvrn u zatim péti velkych

- skupin slune¢nich skvn. Cést vysledkil uz byla publikovana
(Bumba et al. 1993, 1995, 1996), &4st je plipravovéna do tisku.

Neddvno jsme ve spolupréci s Prof. B. Rompoltem a Dr. P.
Rudawym z Astronomického dstavu Wroclawské university
(slunecni observatot' Bialkow) roz§ifili tento vyzkum i na stu-
dium chromosférické aktivity ve jmenovanych skvrndch. Tak
jako jsou k disposici u madarskych kolegh pravidelné snimky
fotosféry a metodika presného urdenf posic skvrn a jejich jader,
vyuZivaji politi kolegové dvou piistroji k fotografickému sle-
dovéni chromosféry vodikové &ary H,: horizontdlniho dale-
kohledu s nizkym rozli§enim a velkého koronografu s vyso-
kym rozliSenim, lep¥im neZ 1". Oba piistroje pouZivaji stejné-
ho polarizaéné-interferenéntho filtru.

Abychom mohli pfesné srovnédvat chromosférické foto-
grafie s fotoelektrickymi mapami, jsou fotografie zdigitali-
zovany a pak oSetfeny stejnymi programy jako mapy ziska-
né v Ondiejové skanovacim fotoelekirickym magnetogra-
fem, t. j. mapy podélnych sloZek magnetického i rychlos-
tniho pole a mapy rozloZeni intensity svétla v kontinuu
a méfené Cafe, véSinou Fel 5253.47 A.

SINGULARITY MAGNETICKYCH
A RYCHLOSTNICH POLI
A SKVRNOTVORNA AKTIVITA

Zatim jsme studovali tyto aktivni oblasti a jejich skupiny
slunecnich skvrn:
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NOAA 6639 (Eerven 1991) — velkd, komplexni, rozpaddva-
jicf se skupina i s bilymi erupcemi;

NOAA 6850+6853 (fijen 1991) — rostouci neaktivni delta
konfigurace;

NOAA 7216 (Cervenec 1992) — plné vyvinutd skupina s no-
vym dodatenym magnetickym tokem;

NOAA 7248+7451 (stpen 1992) — novy magneticky tok

v chvostové &asti;

NOAA 7260 (srpen 1960) — v chvostové &asti staré skupiny
se vyviji nova bipoldrni oblast.

Pokud jde o singularity magnetického pole, maji ve
v8ech studovanych aktivnich oblastech podobné znaky:
jsou to bud jednoduché nebo sloZité hranice polarit, v dru-
hém pfipadé obklopujici inkluse pole opa&né polarity, spo-
jené vidy s velkymi gradienty pole. Mista ve skupindch slu-
necnich skvrn, kde se takové hranice nebo inkluse opacné
polarity vyskytuji, jsou spojena se zvySenou skvrnotvornou
aktivitou (na pf. obr. I aZ 3). To znamena, Ze v této oblasti
se vyvijejl nové slune¢ni skvrny nebo rudimentdrni pe-
numbra, nebo — jako v piipadé NOAA 6659 — v t€chto mis-
tech jadra skvrn a penumbra zanikaji.

V rychlostnich polich ve stejnych mistech, ve kterych
existuji magnetické singularity, se vyskytuji i singularity
rychlostni. (Opét obr. 1 aZ 3). Maji tvar bud izolovanych
maxim kladnych rychlosti (ve sméru k pozorovateli), leZici
v rozsdhlé oblasti rychlosti zapornych (€asto i se sousednim
maximem zdporné rychlosti), nebo, pokud v dané oblasti
existuje Bversheddv efekt, vytvoti se v daném misté “obra-
ceny Evershediiv efekt”, t. j. orientace rychlosti vidi stfedu
disku je opacnd ne7li v normdlnim Evershedové jevu, a pod.
Existence singularit obou polf se odrd#{ i ve vlastnich po-
hybech skvim a jejich jader. Bud je moZno ztotoZnit mista
singularit s radianty pohybu skvrn, nebo alespoii v t€chto
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Obr:. 1. Serie map skupiny sluneénich skvrn NOAA 7216 v riznych polohdch na disku. V levém slopci podéind slozka magnetického
pole, uprostied isofoty fotosféry, napravo radidlni slozke rychlosti. Kladnd pole a rychlosti jsou tmavsi. Je ukdzdn smér na stied disku.
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13. Celostdtny slne¢ny semindr, Upohlav 1996
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Obr. 3. Mapa radidini slozky rychlosti (nalevo) NOAA 7260 a
mapa struktur, zejména filamentii, v digitalizované fotografii

v ooy

chromosféry, siaté velkym koronagrafem v édre Ha.
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mistech dochdzi k ndhlé zméné sméru pohybu. U NOAA
6659 dokonce se singularitami je moZné ztotoZnit i mista,
odkud se v hlavni skvrné rozbihaji svételné mosty fotosfé-
rického typu (oddéluji jadra o stejné magnetické polarité).
Svételné mosty penumbrélniho typu se tdhnou podél hrani-
ce polarit, mezi jadry opa¢né polarity, kterd oddéluji.

ERUPCNI AKTIVITA A SINGULARITY

Nejvétsi erupcni aktivita byla pozorovdna v NOAA
6659. V ni vznikla feda velkych erupci, z nichZ n&kolik by-
lo viditelnych v bilém svétle. Hlavni uzly erupei byly ve
vetSiné pfipadd spojeny s hlavni hranici polarit, uzly ved-
lej3{ se sekunddrnimi singularitami. U ostatnich skupin, ve
kterych magnetickd 1 rychlostni singularita mé podobu in-
kluse opaéné polarity, se erupce vyskytuji pravé okolo téch-
to singularit.

FILAMENTY A SINGULARITY

Kromé prvé velké NOAA 6659, mdme k disposici pro
vSechny studované oblasti fotografie chromosféry v Care
H,, pofizené v Bialkowé, nékteré s velkym rozliSenim. Pfi
srovnini magnetickych map s témito fotografiemi je uz na
prvy pohled vidét zndmé ovlivnéni orientace chromosféric-
kych struktur magnetickym polem. Pedevsim se to tyka4 fi-
lamenth a tmavych vldken. OvSem srovndnim fotografie s
velkym rozliSenim s magnetickou mapou s dobrym rozlise-
nim vidime kromé zndmé posice filamentii na hranici pola-
rit, Ze existuji zfejmé 1 rlzné typy filamentd, a Ze o jejich
zakotveni v magnetickém poli miiZzeme systematickym stu-
diem ziskat i nové poznatky. Hlavni vliv na vlastnosti po-
zorovanych filamentd méd pravdépodobné intensita poli na
obou strandch hranice a gradient pole. Jinak vyhliZi fila-
ment uzavieny nad hranici velkym gradientem, jinak fila-
ment lemujici magnetické pole oblasti (t. j. situace, kdy
z jedné strany je pole intensivngj§i neZli ze strany druhé),
a jinak velmi klidny filament na hranici velmi starych poli.

V naSem piipadé jsme si zejména v§imali mladych, pra-
vé vznikajicich filamentl, které se zdaji piimo geneticky
souviset se zminénymi singularitami obou poli. Domniv4-
me se, Ze dokud singularita existuje, filament se zvétfuje, je
aktivni a jeho tvar a intensita se neustdle méni. Tenty? fila-
ment se s rostoucim staffm magnetického pole zklidni, aby
posléze presel do své nejdéle trvajici faze — klidného fila-
mentu, oddélujiciho stard, slaba pole.

Zajimavy je i vztah rychlostniho pole k témto filamen-
tam.

Klidné filamenty, které se rozprostiraji nad ¢4stmi skupin
s vice-méné organizovanym magnetickym polem, pokud
jde o rychlostni mapy, koinciduji v&tSinou s oblastmi, kde
na nasich mapéch je minimélni pohyb (rychlosti jsou < 50
m/sec), a tedy 1 hranice polarit pohybd, nebo nad minimem
rychlostniho pole, a to sméfujictho od pozorovatele. Pokud

jde o hranice polarit, je pfiléhajici oblast zdpornych pohyba
vEtSinou vétsi, pfiléhajici kladné pohyby maji spiSe tvar
mens&ich ostritvki, leZicich roztrou§ené podél hranice. K po-
dobnym vysledkidm do§li i ru§ti autofi (Ioshpa & Kulikova
1995).

Aktivni filamenty v oblastech skupin s nejvét§{ skvrno-
tvornou i chromostérickou éinnosti svymi nejvice promén-
nymi konci souvisi se singularitami pohybového pole (in-
klusemi kladnych pohybil), koincidujicimi s magnetickou
inklus{ opaéné polarity (na p#. obr: 2 a 3). Jak se zd4 z pied-
béZné prohlidky dal§iho pozorovaciho materidlu a jak uZ
bylo fe€eno, i jeho vznik je zfejmé& v4zén na tyto singuldri-
ty, a s jejich vyvojem roste jeho délka i intensita. Pravdépo-
dobné vétsina klidnych filamentl ve star§ich aktivnich ob-
lastech vznikla v prvé vyvojové fdzi skupiny podobnym
zplisobem.

ZAVER

Z toho co jsme se snaZili ukdzat vyplyva, Ze jak rist a ze-
silovani lokélniho magnetického pole koncentrovaného ve
slune¢nich skvrnach, tak i jeho disipace jsou Uzce spojeny s
lokdlnimi pohyby ionizovanych plynil ve slune¢ni atmosfé-
fe. My interpretujeme tento fakt pfedpokladem, Ze v urcité
fazi vyvoje aktivni oblasti funguje t. zv. lokélni dynamo, t.
J. proces, ve kterém pozorované pohyby indukuji rist nové-
ho magnetického toku, a to samozfejmeé v t€ch mistech, kde
jsou nejv&tsi pohyby i nejvétsi gradient magnetického pole.

Tato mista, jak jsthe poprve ukézali uz témer pied Ctyii-
ceti léty (Bumba 1957, 1958), jsou i oblastmi, ve kterych
nahromadénd magnetickd energie davé vznik erupénim i ji-
nym aktivnim procesiim. Kromé toho ze souvislosti aktiv-
nich filamenti se singularitami vyplyvé, Ze proces generace
magnetického pole zasahuje celou tloustku pozorovatelné
sluneéni atmosféry. Jak ukazuji pfedb&Znd srovnani s mate-
ridlem z druZice YOHKOH, tyk4 se to ziejme i slunecni ko-
rony.
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Vyvoj typov sinecnych skvrn v maxime

22. sinecného cykiu

Ladislav Kulédr, Katedra fyziky, Fakulta privodnych vied, Univerzita M. Bela,

Banskd Bystrica

UvoD

Tato praca je pokracovanim prace Kul¢dra (1996). Vo
vy§§ie uvedenej prici sa ur€ovali pre roky poklesu slne¢ne;j
aktivity (1980-1986) 21. cyklu sInecnej aktivity pravdepo-
dobnosti prechodov typov skupin slneénych Skvin do inych
typov klasifikovanych podla klasifikdcie Mclntosha (1990)
na ¢asovom intervale jedného dna. V tejto préci, na rozdiel
od predchddzajlcej, je urobend analyza Casovych zmien ty-
pov skupin slne¢nych Skvin pre maximum 22. slne¢ného
cyklu (r. 1989-1992). Podobne ako v predchddzajiicej praci
(Kulcar, 1996) a na rozdiel od préc, ktoré sa problematikou
prechodov jednotlivych typov do typov inych tieZ zacbera-
li (napr. Kul&ar, 1993; Kul&ar a Cvirik, 1995a), z analyzy
boli vylicené tie prechody, ktoré sa uskutoénili medzi tymi
istymi typmi, teda s vyli€enim tych pripadov, kedy z jed-
ného na druhy defl nedo$lo k zmene daného typu na iny typ.
Dalgim ciefom tejto préace bolo urgit pravdepodobny scenar
a postupnost vyvoja réznych typov skupin slneénych $kvin,
porovnat ho s postupnostou vyvoja uréenou pre obdobie po-
klesu slnecnej aktivity a pre klasickd ziiri§sku klasifikdciu.

POUZITY POZOROVACI MATERIAL
A SPOSOB JEHO SPRACOVANIA

Ako vstupny pozorovaci materidl, ktory sme Statisticky

spracovali, sme pouZili denné pozorovania slnecnej foto-
sféry vykonané v rokoch 1989-1992 na Astronomickom
observatériu Yunnan v Cine (Cugnon, 1995). Takto sme
mali k dispozicii sibor obsahujiici 5479 prechodov z jedné-
ho typu do iného. Na rozdiel od vysSie uvedenych préc
(Kul&ér, 1993; Kuléar a Cvirik, 19952) sme v tejto praci ne-
analyzovali prechody oddelene pre jednotlivé pismena troj-
pismenovej McIntoshovej klasifikdcie, ale dany typ vyjad-
reny trojpismenovou charakteristikou sme pokladali za
kompaktni charakteristiku daného typu. Z dévodu malého
rozsahu Statistického materidlu sme upustili od pévodného
zdmeru analyzovat kaZdy rok v obdobf maxima slne¢ného
cyklu oddelene.

Pravdepodobnost p(m,n) prechodu z typu m do typu n
sme urcili podla vztahu
p(m,n) = N(n)/N(m"), (1)
kde in a n vyjadruju trojpismenovy typ Mclntoshovej
klasifikdcie, pricom m je rozdielne od #,

N(n) je poet tych prechodov do typu i, ktoré nastali
Z typu m,

N(m’) je po€et vietkych pripadov prechodov skupin
§kvin z typu m do vSetkych inych moZnych typov,
okrem do typu m.

Takto ziskané pravdepodobnosti prechodov tvorili mati-
cu prechodov o rozmeroch 60x60, v ktorej boli urcené
pravdepodobnosti p(m,n) vyjadrené percentudlne medzi
vietkymi kombindciami typov McIntoshovej klasifikdcie
navzdjom okrem pripadu, kedy m=n (hlavné diagondla ma-
tice ostala teda neobsadena).

VYSLEDKY A ICH DISKUSIA

Zo vSetkych typov Mclntoshovej klasifikécie, ktorych je
teoreticky 60 moZnych, sa v naSom pripade uplatnilo 57 ty-
pov, z ktorych prechody nastali a 58 typov, do ktorych pre-
chody nastali. V porovnani s vetvou poklesu 21. slne€ného
cyklu je to zvySenie poCtu aj tych typov, z ktorych prechody
nastavali (oproti 49 prechodom na vetve poklesu 21. cyklu)
a gj tych typov, do ktorych prechody nastdvali (oproti 51
prechodom). Najvicsie pocty prechodov, ktoré si uvedené
v zétvorke za kazdym typom McIntoshovej klasifikécie, sa
za celé uvedené obdobie maxima 22. slne¢ného cyklu usku-
tocnili z nasledovnych typov: Bxi (676), Bxo (655) Axx
(507). V pripade typov Fro, Fri a Fao nebol za celé skiima-
né obdobie zaznamenany ani jeden prechod z nich do nie-
ktorého z inych moZnych typov. Podobne, najvicsie pocty
prechodov nastali do nasledovnych typov: Axx (680), Bxo
(661) a Bxi (604). Do typov Fro a Fri nebol zaznamenany
ani jeden pripad prechodu z niektorych inych moZnych ty-
pov.

Nakolko je velkd moZnost diverzifikdcie jedného typu na
dalSie iné typy (teoreticky 59 moZnosti prechodov, ¢o od-
poveda asi 1,7 % pravdepodobnosti pripadajticej na jeden
typ za predpokladu rovnomerného rozloZenia pravdepo-
dobnosti), aj pri pomerne velkom pocte 5479 spracovanych
prechodov sa ukdzalo, Ze aj najcastejSie uskutociiované
prechody sa v percentudlnom vyjadreni pohybovali maxi-
malne do hodnoty 50 % (prechody Axx-Bxo a Bxo-Axx)
Z toho d6vodu sme sa obmedzili a v tabulke 1 uvddzame
iba tie pripady prechodov, kedy pravdepodobnost prechodu
p(m,n) bola vy§ia alebo rovnd 10 %. Zarovenl musela byt
splnend podmienka, Ze pravdepodobnost prechodu musela
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byt Statisticky vyznamnd na hladine vyznamnosti p=0,05,
¢o nadobudlo vyznam hlavne v pripadoch, ak celkovy pocet
prechodov (posledny stipec tabulky 1) z daného typu bol
maly a rozdelenie po&tu prechodov na iné typy bolo bez vy-
raznej koncentricie na urcity typ.

V tabulke 1 si v prvom stlpci uvedené klasifika&né hod-
noty (CV-hodnoty) pre jednotlivé typy Mclntoshovej klasi-
fikdcie skupin slneénych §kvin (Kulgdr a Cvirik, 1995b),
ktoré do nasledujiceho dila zmenili svoj typ na niektory iny
z typov Mclntoshovej klasifikdcie. Tie typy, na ktoré sa da-
ny typ z druhého stfpca tabulky 1 zmenil, sd uvedené v dal-
Sich 6 stipcoch. Typy skupin v druhom stipei si uvedené
v poradi vzrastajicej klasifika¢nej hodnoty skupiny. Tie ty-
py klasifikdcie, ktoré st uvedené vlavo od dvojitej zvislej
Ciary oddelujtcej 6. od 7. stfpca, sd typy s menSou CV hod-
notou a vpravo od dvojitej &iary (stipce 7-8) st typy s vys-
$ou CV hodnotou ako je CV hodnota toho typu, z ktorého
prechod nastal. Toto rozdelenie typov, na ktoré sa dany typ
najcastejsie zmenil, sme urcbili z ddvodu zvyraznenia vy-
alebo naopak. CV hodnoty boli totiZ pre jednotlivé typy
MclIntoshovej klasifikacie priradované tak, aby ur€itou mie-
rou zohladiiovali okrem popisu velkosti skupiny, tvaru pe-
numbry u najvicSe] Skviny a topologickej zloZitosti mag-
netického pola aj ur¢ité vyvojové tendencie v smere naras-
tania CV hodnoty (Malde, 1985). V 3.-8. stfpci tabulky je
pri kaZzdom type uvedend v percentich pravdepodobnost
prechodu p(m,n) uréend podla vztahu (1) na tento typ.

Vyvoj typov sineénych 3kvin v maxime 22. slneéného cyklu

V poslednom stipci tabulky je uvedeny poget vietkych pre-
chodov, ktoré nastali z typu uvedeného v prvom stpci da-
ného riadku [podet N(m’) vo vztahu (1)] do v8etkych inych
moZnych typov.

Pri zostavovani tabulky 1 sme postupovali tak, Ze sme
urcovali pravdepodobnosti prechodov z daného typu na
obe strany v zmysle vzrastania alebo poklesu CV hodnoty
od daného typu. Ak sme takymto postupom dostali urity
novy typ, na ktory sa dany typ zmenil, v dalSom kroku sme
robili rovnakym sp&sobom takd istd analyzu pravdepodob-
nosti pre novy typ klasifikdcie. Takto sme postupovali do-
vtedy, kym sme nemali zistené pravdepodobnosti zmien pre
uzavrety cyklus zmien od najjednoduchsicho typu, za ktory
sme definitoricky pokladali typ Axx, aZ po typy zloZité
(napr. Fkc). V niekolkych mélo pripadoch nastala situdcia,
Ze zo zloZitejSieho typu nebolo moZné popisat a ndjst cestu
aZ po najjednoduchsi typ Axx. Takéto pripady nastali pri
nasledovnych prechodoch: Eki-Ehi, Dkc-Dac, Fkc—Fac
a Fkc—Fki. Priina takychto neuzavretych cyklov (t.j. po ty-
poch Ehi, Dac, Fac a Fki nie je moZné hodnoverne ur€it,
akou cestou sa skupina bude dalej vyvijaf) bola hlavne
v tom, Ze niekedy sme narazili na také malé poéty precho-
dov z daného typu na typy iné, Ze z hladiska Statistickej
vyznamnosti sme nemohli hodnoverne uréit pravdepodob-
nost prechodov na iné typy. Z toho dovodu je zrejmé, Ze
z matice vietkych moZnych prechodov teoreticky priché-
dzajicich do tvahy (59), sa dostali do tabulky len nie-
ktoré.

Tabulka I: Pravdepodobnosti Statisticky viznamnych a najéastejSie sa vyskytujiicich vzdjomnych prechodov medzi typmi McIntos-

hovej klasifikdcie skupin sineénych Skvin pre obdobie maxima 22.

slneéného cyklu (1989-1992) vyjedrené v percentdch.

Typ prechodu Pocet
ztypu na typ N(m’)
1 Axx Bxo-49 | Bxi-33 507
2 Bxo Axx—48 Bxi-35 655
3 Bxi Axx—26 Bxo-37 Cri-13 676
4 Hrx Axx—42 Cro-17 Hsx-13 145
5 Cro Bxi—14 Axx-19 Bxo—26 Cri-11 201
6 Cri Bxo—17 Bxi—28 Dri-10 351
9 Cai Csi—34 Dai-19 128
10 Hsx Hrx-17 Cso-27 Csi—18 303
11 Cso Hsx—40 Csi-21 259
12 Csi Cri—11 Hsx-18 Cso—24 Dsi—11 301
16 Dri Cro—10 Bxi—17 Cri-17 Dai-14 Dsi—14 199
22 Dai Cai—13 Dsi-33 Eai-13 254
23 Eai Dai-12 Esi—29 Eki-15 115
25 Dso Cso-20 Dsi—27 101
28 Dsi Dso-10 Dri=11 Csi—18 Dai-18 301
29 Esi Dsi—12 Csi-16 Eai-23 95
39 Cki Cai-16 Dki-38 32
46 Dki Cki-15 Dai-18 Eki—17 Dkc—10 78
47 Eki Eai-13 Dki-18 Ehi-12 Eke—12 82
55 Dkc Dac—11 Dki-21 Ekc—29 28
56 Eke Eki-24 Fkc—29 55
57 Fke Fac—10 Ekc—28 Fki—33 39
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PretoZe vyvojovy scendr typov skupin slneénych Skvin
uvedeny v tabulke ma pravdepodobnostny charakter, je
zrejmé, Ze skupina Skvin nemusi prejst vo svojom vyvoji od
najjednoduchSieho typu Axx aZ po najzloZitej§i. Aby sme
vedeli urcif aj Casovy rozmer takéhoto scendra, je potrebné
pre dané typy Mclntoshovej klasifikdcie Statisticky uréit
najpravdepodobnejSie doby, pocas ktorych sa uréité typy
skupin nemenia na iné typy.

Waldmeier (1941) a Bray a Loughead (1964) uvadzaji
pre klasickd ziiri§skd klasifikdciu najpravdepodobnejSie
scendre vyvoja skupin §kvin nasledovne:

ABCDEFGH]J
ABCDCHIJA

alebo ABCBA

alebo ABCDJA
alebo ABCDEJA
alebo ABCDEDCJA
ABA alebo A

pre velké Skvrny

pre stredné Skvrny

pre §kvrny malé

Z naSej analyzy pre obdobie maxima 22. slne¢ného cyk-
lu vyplyva nasledovny najpravdepodobne;jsi vyvej skupin:

‘ Dai
Axx—on—Bxi—Cri—Dri——[ Csi-Cso-Hsx-Hrx—-Axx
Dsi

V uvedenom vyvojovom rade a sicasne v tabulke 1 mo-

Zeme vidiet nasledovné vlastnosti a pravdepodobnostné

tendencie:

— Skupiny slneénych Skvin dosiahnu § velkou pravdepo-
dobnostou maximum svojho rozvoja u typu D. S mensou
pravdepodobnostou prebehne vyvoj skupiny az do typov
E a F ktoré by sme ocakavali, Ze sa v maxime slne¢ného
cyklu budd asto vyskytovat.

— V etape rozvoja aj zdniku skupiny sa pomerne ¢asto
stretdvame s vyskytom penumbry typu r. Tento vysledok
je zaujimavy hlavne z toho dévodu, Ze sa jednd o obdo-
bie maxima slne¢nej Cinnosti a tieZ v porovnani s vy-
sledkom, ktory sme dostali pre obdobie poklesu slne¢nej
aktivity (Kul&ar, 1996). Je zaujimavé, Ze v maxime sl-
ne€nej ¢innosti je menSia pravdepodobnost vyskytu pe-
numbier zloZitej§ich typov k a h.

- V etape rozvoja aj zdniku skupiny sa rozloZenie §kvin

v skupine v priestore medzi vedicou a chvostovou $kvr-
nou meni nasledovne:
X—0—i, resp. i-o—x. V tomto pripade sa neuplatiiuje typ c,
o je tieZ z pohladu toho, Ze sa jednd o maximum slne¢-
nej ¢innosti a tieZ v porovnani s vetvou poklesu slnecnej
aktivity pozoruhodné.

— Ak posudzujeme vyvoj vietkych troch pismen klasifikd-
cie oddelene, vidime urgitd symetriu okolo Stddia maxi-
malneho rozvoja skupiny (Dai,Dsi) (aZ na rozdiel vo
vyskyte typu H na mieste vyskytu typu B v etape zdniku
skupiny). K rovnakému vysledku, tieZ s nahradenim typu
B typom H sme pri§li aj pri $tidiu vyvoja skupin na vet-
ve poklesu slne¢nej aktivity. Na druhej strane, ak popi-
sujeme skupinu kompaktne trojpismenovou charakteris-
tikou, symetria vo vyvojovom scendri pritomnd nie je. V
obdobi rozvoja skupiny prevlddaju typy ri, v obdobi zd-
niku prevlddaji typy zloZitejSie (so,si).

— Na zédklade porovnania vysledkov, ku ktorym sme prigli
my, s vysledkami Waldmeiera (1941) a Braya a Loughe-
ada (1964), moZno povedat, 7Ze v maxime slnecnej akti-
vity 22. sIne¢ného cyklu sa najcastejSie vyskytovali sku-
piny slneénych Skvrn strednej velkosti. N4§ vysledok je
v dobrej zhode s vy§Sie uvedenou postupnostou vyvoja
stredne velkych skupin slne¢nych Skvin v tvare
ABCDCHIJA s tym, Ze typ J bol v McIntoshove;j klasifi-
kécii spojeny s typom H. Uvedeny vysledok zrejme
sved¢i o tom, Ze v maxime slne¢nej éinnosti sa vyskytu-

.....

¢isla), av8ak mensieho rozmeru.

Je zrejmé, 7e dand skupina slne¢nych Skvin neprejde
vietkymi vy$Sie uvedenymi typmi pocas svojho vyvoja.
V konkrétnej vyvojovej postupnosti danej skupiny moZu
byt niektoré typy vynechané alebo realizované aj tie typy,
ktorych pravdepodobnost objavenia sa je mensia ako bola
uvaZovand v naSej analyze. Naviac, analyza urobend v tejto
praci nam neumoziuje urcif dobu zotrvania skupiny v da-
nom vyvojovom type. Tento problém bude rieSeny v dal-
§ich pricach zameranych na problematiku casového aspek-
tu vyvoja skupin slnecnych Skvrn.
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Uréoveni fyzikalnich parameiri
v chladnych vytryscich typu ,, surge”

Pavel Kotrc, Astronomicky distav AV CR, Ondrejov

Abstrakt

Chladné vytrysky slunecni plazmy typu surge jsou specifickym projevem aktivity. Zpravidla se
vyskytuji v ur€itych podminkach, které se vytvori v aktivnich oblastech. K pochopeni fyzikalniho
mechanismu vytryski typu surge je nutno shromazdit co nejvice podkladi o hodnotach fyzikal-
nich parametri plazmy jakoZ i o dynamice vyvoje jevu. V €élanku je uveden jednak struény pre-
hled pouzivanych zpisobi a jednak konkrétni vysledky pro vytrysk typu surge ze 7. 10. 1991.

UvoD

Vytrysky chladné kondenzované chromosférické hmoty
do korony, nazyvané anglickym terminem ,,surge patii k
velmi dynamickym projeviim sluneéni aktivity. Jsou pozo-
rovany obvykle v ¢afe H-alfa a to zejména v té€ch aktivnich
oblastech, kde dochdzi k vynofovéni nového magnetického
toku. Nesmi se zaméiovat s vytrysky horké hmoty typu
wjets”, jez jsou pozorovény v ,horkych” spektrdlnich ¢a-
rach ultrafialového a rentgenovského oboru. VétSina surgl

17.37UT 17.52 UT

18.07UT 18.23 UT

18.37 UT

Obr. 1 Typickd sekvence snimkii surge nad sluneénim limbem v
&dre H-alfa. Snimky byly pofizeny koronografem na High Alti-
tude Observatory v USA 12. Eervna 1946.

18.47UT
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(pro stru¢nost budeme pouZivat tento zkrdceny termin) se
vyskytuje v blizkosti mist, kde se s nevelkym Casovym od-
stupem vyskytla, nebo vyskytne erupce. Tato Casové
i mistni koincidence ziejmeé souvisi se zdkladni podminkou
pro vyskyt surgh a erupci. PovaZuje se za téméf jisté, Ze je
to pravé vynofovani nového magnetického toku a naslednd
rekonfigurace existujicich magnetickych struktur. Neni
v§ak naprosto jasné, co je tou podminkou, jeZ rozhoduje
o vzniku bud surge nebo erupce v takové oblasti. Vibér na-
stalé alternativy pravdépodobng souvisi s topologif magne-
tického pole, s ptitomnosti uzavienych a otevenych struk-
tur a jejich zpisobem interakce s vynofujicim se novym
magnetickym tokem. Uvadi se, Ze intenzita magnetického
pole v surgich je zhruba 0.005 Tesla a zmenSuje se s ros-
touci vyskou vytrysku. Pokud jde o umisténi, surge zpra-
vidla zacinaji na hranicich polostinti skvrn.

Typicky obrizek surge nad slunenim limbem vidime na
obr. 1. Zde je tfeba poznamenat, Ze surge je moZné pozo-
rovat na limbu v emisi a nad slune¢nim diskem pfevdzné
v absorpci, pouze u jasné&jSich surgt je nad diskem patrna
i emise v e H-alfa.

Jak ukédzala napf. Schmiederova et al. (1984), jednou
z typickych charakteristik surghl je doba trvéni piibliZné
20-30 minut a velmi Castd opakovatelnost (rekurence s pe-
riodou 1 hodina a vice) v dané aktivni oblasti. Vynotujici
se magneticky tok je pozorovan v tésné blizkosti zdkladny
surge, pifpadné je registrovdna ohraniend oblast parazitni
polarity na mapéch podélné slozky magnetického pole
(Kurokawa and Kawai, 1993). VyvrZeny materiél se v sur-
ge pohybuje zpravidla podél piimky, nebo mélo zakiivené
&4ry, orientované vertikdlng ke slune€nimu povrchu a to
poméme vysoko do sluneéni korony.

ZPUSOBY URCOVANI FYZIKALNICH
PARAMETRU

Na piikladu jednoho z piipadii rekurentniho surge ze 7.
fijina 1991, zpracovaného Schmieder et al. (1995), Kotr¢ et
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Obr. 2 Z grafu radidlni trajektorie vrcholu surge uréime oka-
mZitou radidini rychlost v jednotlivych casovych intervalech. Po
zrychleném pohybu vzhitru ndsleduje zpomaleni a posléze volny
pdd vyvrieného materidlu.

al. (1996) miZeme demonstrovat, jak se v praxi uréuji fy-
zikalni parametry plazmy ve sledovaném vytrysku.
VYSKA A RYCHLOST

Nejjednodussi je uréeni kinematickych parametrti, jako
Jje trajektorie maximalni vysky surge v km v Case a z toho
odvozend radidlni sloZka rychlosti. Jako vychozi material
miZe poslouZit sekvence filtrogramt, obdobnych obr. 1. Ze
sestrojeného grafu (obr. 2) pak uréime trajektorii i rychlost
vytrysku v zdvislosti na Case. Na naSem pripad€ je ziejmé,
Ze v dynamice surge lze vysledovat tfi faze. Prvni a druhé
faze souvisi s pohybem vzhiru, tietf fize s pohybem mate-
ridlu zpét k povrchu Slunce. V prvni fazi se setkdvame
s urychlovanim stoupavého pohybu plazmy na rychlosti
okolo 100 aZ 200 km/s. Ve fazi druhé dochazi ke zpomale-
ni stoupavé rychlosti z maxima aZ k nule. Surge dosahuje

maximélni vysky, kterd je v na§em piipadé€ pres 60 000 km,
jsou viak zndmé piipady a7 200 000 km. Ve fazi tfeti se ra-
didlni rychlost stdvd zdpornou a vyvrZzeny materidl se vol-
nym padem vraci zpét.

Vice informaci neZ série filtrogram@ ndm poskytne méfe-
nf dvoudimensiondlniho zobrazovaciho spektrografu MSDP
(Multichannel Subtractive Double Pass). Pfistroj je svym
autorem podrobné popsdn (Mein, 1977) a Ctyfi existujici
exempldfe funguji na slune¢ni véZi v Meudonu, na Pic du
Midi, Kandrskych ostrovech a na Bialkowské observatofi
University ve Wroclawi. Pistroj zhotovuje fotografie vy-
braného prouZku sluneéniho obrazu v o rozméru 1x8 iihlo-
vych minut v deviti pfisné monochromatickych kandlech
rozloZenych podél profilu ¢ary H-alfa. Kromé obrdzki v in-
tenzitich, poskytuje téZ obrazky kalibrované v rychlostech,
tedy analogii rychlostni mapy. Sérii snimk{ ndmi studova-
ného surge, pofizeného MSDP v Meudonu, vidime na obr. 3.
V levé ¢asti obrazku je prouZek okraje sluneéniho disku s
rozvijejicim se surgem zobrazenym ve stfedu ¢ary H-alfa
plus/minus 0.3 Angstromu, v pravé ¢4sti je obrédzek kalibro-
vany v Dopplerovskych rychlostech, kde bild barva odpovi-
da pohybu smérem k pozorovateli (modry posuv) a cerna
vyznacuje smér pohybu od pozorovatele (rudy posuv).

V kazdém pixelu obrdzku je mozné vytvorit odpovidaji-
ci hruby spektralni profil ¢ary H-alfa (k dispozici je maxi-
malné 9 bodl na profilu) a z ného odvodit intenzitni
a rychlostni charakteristiky. Sada takovych profill je vidét
na obr. 4. Absorpéni profil ukazuje polohu a tvar Fraunho-
ferovy Cary kalibrovanou ve procentech piilehlého konti-
nua u stfedu slunecniho disku, ve spodni ¢asti kazdého ob-
razku je ve stejném meéfitku zndzornén naméfeny emisni
profil surge. V pripadech velkych Dopplerovskych rych-
losti dochazi k posunu profilu mimo nastavenou zobrazo-
vanou oblast a méfent ztraci vypovidaci hodnotu.

05:45:58 UT

03:54:588 UT

03:56:23 UT

05:59:23 UT

09:00:58 UT

09:03:38 UT

9:06:58 UT % g g
Obr. 3 Casovy vyvoj surge na
snimcich z MSDP. V levé Cdsti

o828 VT JSou intenzity v H-alfa plus/minus
0,3 Angstronui, v prvé édsti rych-
lostni mapy. Cernd/bild barva od-

£9:10:58 LT

povidd rudému/modrému posuvu
Dopplerovské komponenty.
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Naméfené hodnoty slozek Dopplerovskych rychlosti ~STREDNI HODNOTA TEPLOTY,

zméfenych pomoci MSDP v rozmezi od —30 do +20 km/s  MIRY EMISE A ELEKTRONOVE HUSTOTY

lze kombinovat s métenim radidlnich sloZek rychlosti od-

vozenych z trajektorie surge nad limbem. Tak dosp&jeme Stfedni barevnou teplotu zafici plazmy surge nejspoleh-
k hodnotdm celkové rychlosti surge, kterd je v rozmezi od  livéji uréujeme pomoci vyhodnoceni snimkt pofizenych na
60 do 200 km/s v zdvislosti na mist€ a Case pozorovéni. druZici Yohkoh v mékkém rentgenu (SXT) s pouZitim
Pokud se ndm podafi odvedit hmotu surge (napf. z miry dvou filtril. Nejcastéji se pouZivd kombinace tenkého hli-
emise), budeme t€Z schopni provést vypocet celkové kine-  nikového filtru pro jeden obrdzek a sloZeného hliniko-hoi-

tické energie, kterou hmota surge méla. ¢ikového filtru pro druhy obrizek. Z poméri intenzit od-
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Obr. 4 Intenzitni profily édry H-alfa ve vybranych mistech a Easech surge. Cdrkované je vyznaden kalibradni profil klidné &dry v jed-
notkdch prilehlého kontinua ve stfedu sluneéntho disku. Jeden dilek na vodorovné ose odpovidd 0,3 Angstromu. Profily A, Ba E
ukazuji rudy posuy, zatimco C, D a F modry posuv.
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13. Celostdtny slneény semindr, Upohlav 1996

povidajicich pixeli v obou obrizcich se uruje barevna
teplota. V piipad€ naSeho surge byla ur€ena stfedni hodno-
ta teploty 3-6 miliont K se systematickou chybou fadu
1-2 miliény K. Z obrazkd v mékkém rentgenu se také pii-
mo méf{ stfedni objemové mira emise, kterd je jinak také
rovna integralu ¢tverce elektronové hustoty n, pfes cely zé-
fici objem surge. V naSem piipad€ stfedni objemové mira
emise &inila (1- 2)x10% cm™2.

Z méfeni geometrie surge je moZno odhadnout pramér
zétici smydky na 2x0'8 cm? a vy$ku zéficiho sloupce na
10? cm. Celkovy objem surge tedy &ini 2x10%7 cm?. Vydéle-
nim hodnoty miry emise hodnotou zéaficiho objemu dosta-
neme kvadrat odhadu elektronové hustoty a poté i samotny
odhad stfedni elektronové hustoty n, = (2-3)x10'% cm™.
Tyto hodnoty je nutno brét jako stfedni odhady platné pres
velky objem ¢i pres velkou plochu. Ve skute¢nosti byv4 jak
plazma tak i hodnoty raznych veli¢in ve formé poli sous-
tfedény do ohrani¢enych a velmi malych lokalit. Skutecné
hodnoty se proto mohou liit fddové od stfednich odhady,

vt oz

Jjak uvidime v dalsf ¢asti.

POUZITI RADIOVYCH A OPTICKYCH
SPEKTRALNICH METOD

Mnohem presnéjsi hodnoty fyzikalnich parametril plaz-
my v chladnych vytryscich typu surge dostaneme aplikaci
radiovych a optickych spektralnich metod. P¥i dostate¢ném
tihlovém a spektrdlnim rozliSeni (prvni podminka byva
splnéna predevsim u optickych spekter, u radiovych pak
jen u vyjimecné velkych radioteleskopt) tak miZeme do-
stat podrobné mapy rozdéleni uréované veli¢iny v kazdém
misté pozorovaného objektu, napf. surge.

Pohyb vyvrZené hmoty ve vytrysku surge vzhiiru do ko-
rony byvé provdzen piftomnosti radiovych zébleski typu
Il B a III G, pfipadné jemnymi z4blesky zvanymi spiky.
Podobny tikaz vidime na obr. 5, kde v horni &4sti je za-
znam ondfejovského radiospektrografu na 2,3 aZ 4,2 GHz,
pofizeny v pritbéhu prvniho piipadu zkoumaného rekuren-
tniho surge 7. fijna 1991 a pod ni pak zdznam ondfe-
jovského radiometru na frekvenci 3 GHz. V 8:40:36 UT
av 8:45:00 UT jsou patrné zéblesky typu III s velmi rych-
lymi posuvy frekvenci k niZ§im hodnot4m. Na zcela spod-
ni ¢asti obr. 5 pak vidime, jak tyto radiové efekty v koroné
Casové dobte koinciduji se zdblesky v tvrdém rentgenov-
ském zéfeni mé&feném experimentem BATSE na kosmické
stanici GRO (Gamma Ray Observatory). Z uréeni mezni
frekvence unikajictho radiového zé&feni vypocteme piesnou
hodnotu elektronové hustoty v mistech surge, v némz doslo
k urychleni ¢4stic. V naSem piipad& byla vypodtena hod-
nota elektronové hustoty n, = 2,2x101 cm=. Porovndme-li
tuto hodnotu s odhadem n_ provedenym z metod uZivaji-
cich mekké rentgenovské zéfeni popsanych vyse, vidime,
Ze radiov4 spektrélni metoda ddvad hodnotu pravé o jeden
rad vyssi.

Na rozdil od metod radiové spektroskopie, kde je dhlové
rozliSeni velmi malé, miiZeme v optickém oboru zcela jas-
n¢ lokalizovat detailni misto surge, v némZ se spektrum

Ondfejovsky radiospektrograf 2,0 - 4,5 GHz z 7. 10. 1981
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Ondfejovsky radiometr 3,0 GHz z 7. 10. 1991
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Obr. 5 Zdznamy méreni radiového spektrografu (nahore), radio-
metru (uprostred) a tvrdého rentgenovského zdreni (dole) v prii-
béhu surge ukazuji casovou koincidenci vzplanuti ve vSech obo-
rech. Radiovy zdblesk typu ITl umoZiiuje vypocet kritickych frek-
venci a elektronové hustoty ne.

ziskdva. Stérbinu mnohokamerového spektrografu (Kotré
et al. 1993) umistime na vybrany detail obrazu surge a do-
staneme spektrum prévé tohoto detailu. Situace je jasnd z
obr. 6, kde je znizornén zkoumany surge se zakreslenim
dvou poloh Stérbiny spektrografu. Stérbina protind nad
protaZenym Utvarem surge pfilehly kruhovy ttvar, ktery
byl zdrojem jasné emise a ziejmé vyvojove souvisel s me-
chanismem surge. Na obr. 7 pak vidime fotografické snim-
ky spektra v ¢afe H-alfa v pritbéhu ¢asového vyvoje prvni
faze rekurentniho surge.

Digitalizaci a zpracovanim spekter dospéjeme ke spek-
tralnim profillim jednotlivych zkoumanych ¢ar. Obr. 8 uka-
zuje emisni profil surge v ¢arfe H-alfa. Profil 1ze rozloZit na
dva gaussovské profily, odpovidajici dvéma vlakniim po-
hybujicim se odli§nou rychlosti. Z pozice stfedit obou
emisnich kiivek vii€i stiedu neporusené ¢ary (oznacena nu-
lou), vypoéteme Dopplerovské rychlosti obou komponent.
Pro kaZdou slozku surge 1ze déle vypo&ist dalsf daleZité pa-
rametry. Patfi mezi né€ i integrovand intenzita. Je vlastng
rovna ploSe pod piislusnou emisni kfivkou. Tato integro-
vand intenzita je diileZitym parametrem pro ureni elektro-
nové hustoty n,.

Je povzbuzujici, Ze k fddové srovnatelné hodnot€ elek-
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Obr. 6 Snimek surge nad okrajem slunecniho disku je protat
dvémi polohami $térbiny spekirografu. Svétlo z jednotlivych mist
§térbiny je pak rozloZeno spekirografemn. Ziskdme spektrdini in-
Jormaci o konkrétnim detailu surge, vymezeném §térbinou, jejit
monochromaticky obraz spektrograf vytvori.
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tronové hustoty n, = 10" cm jsme dospéli pouZitim metod
optické spektroskopie (Kotr€ et al., 1996). VyuZili jsme pii
tom vztahi mezi pomérem integrovanych intenzit ¢ar H-al-
fa/H-beta a logaritmu n, odvozenému v préci Heinzel et al.
(1994). Téchto vztahi je moZné vyuZit i pro nepiimé odvo-
zeni rozméru emitujiciho vldkna v surge. Z metod optické
spektroskopie vychazi tlouStka vldkna v surge cca 600 km.
Metody radiové spektroskopie ukazujf, Ze tloustka ttvaru,
v némZ doslo k urychleni &istic byla je§t€ mnohem mensi
a to piiblizné pouhych 30 km. Tento rozmér je daleko za
moZnostmi detekce souc¢asnymi pozemskymi pfistroji. Da-
lekohledy na satelitnich stanicich analogickych SOHO vSak
nepochybné existenci téchto subtilnich ttvari, z nichZ se
nejen surge sklddaji, v brzké budoucnosti potvrdi.

PouZitim metod optické spektroskopie, predevsim ana-
Iyzou profildt spektrdlnich Gar pifslusejicim rdznym che-
mickym prvkim, miZeme odvodit dal3i dilleZité paramet-
ry. Patii mezi né napt. kinetickd teplota a turbulentni rych-
lost, které se po€itaji z parametrii poloSifek spekirdlnich
dar. Ne vidy jsou viak v3echny metody citlivé a dédvaji
spolehlivé vysledky.

Uréovdni fyzikdlnich parametri v chladnych vyiryscich typu ,surge”
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Obr. 8 Redukovany spektrdlni profil detailu surge (pind édra) Ize
rozlofit na dvé komponenty a ndsledné uréit jejich parametry
(nap¥. integrované intenzity a z nich elektronovou hustotu ne).

Obr. 7 Fotografické
spektrum surge, pori-
zené mnohokamero-
vym sluneénim spek-
trografem v édre H-al-

Ja.
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Pozorovdni dvojice

eruptivnich protuberanci dne 29. 6. 1994

Libor Lenza — Hvézddrna ValaSské MeziFici

Abstrakt

Referit se zabyva pozorovanim zajimavé dvojice eruptivnich protuberanci, které byly na Hvéz-

ol

ddrné Valasské Mezifi¢i pozorovany dne 29. 6. 1994 protuberan¢nim koronografem 150/1950
mm s H-alfa filtrem. Vyvoj téchto protuberanci byl sledovin jiZ nékolik hodin pred jejich akti-
vizaci, nicméné, pozorovini bylo preru$ovano obla¢nosti. Popisované protuberance dosahly vel-
kych vySek a fize jejich aktivity probihala ve stejném ¢asovém obdobi. Jejich pozice se v helio-
grafické délce liSily priblizné o 180 stupiii. Vyvoj a morfologie eruptivnich protuberanci je sle-
dovani s ohledem na dal3i projevy slunecni aktivity.

UvVOoD

Protuberance chapané jako oblaka chladnéj$i vodikové
(nejen) plazmy o teploté fddové 10 000 K v horkém koro-
ndlnim prostiedi (teploty fddové miliény K) jsou co do
svych vlastnosti velmi rozmanité. Jsou rozdilné nejen svym
tvarem, velikosti, §itkovym rozdélenim, hmotnosti, ale také
délkou Zivota a aktivitou. Protuberance nalezneme nejen
v ckolf aktivnich oblasti, nebo pfimo v nich, ale také v mis-
tech, kde Zadna viditelnd aktivni oblast neni nebo tam, kde
se viibec aktivni oblasti nevyskytuji (ve vysoké heliografic-
ké §itce). Zakladni rozdéleni je moZné udélat velmi snadno,
dle aktivity — na aktivni a klidné. Je v8ak zndmo mnoho
»mezistupni*, kdy klidné protuberance piechdzeji do stavu
aktivity. Prave do této skupiny fadime tzv. eruptivni protu-
berance, kdy je klidné protuberance (filament) aktivizovana
a zaCind se zvedat vzristajici rychlosti a v priibéhu nékolika
hodin zmizi (ndhlé zmizeni filamentu). Casto se stavé, Ze se
na misté zaniklé protuberance objevuje protuberance (fila-
ment) znovu, mnohdy velmi podobného tvaru.

Je v8eobecné zndmo a v literatuie uvddéno , Ze eruptivn{
protuberance jsou casto spojeny s tzv. ejekcemi koron4lni
hmoty (CME’s) a v mnoha pifipadech reprezentuji hlavni
¢dst hmotnosti celého jevu (Illing, Hundhausen, 1986; At-
hay, Illing, 1986). S rozvojem optickych, ale i rentgeno-
vych pozorovédni mimo zemskou atmosféru vzriistaji nase
znalosti o tomto jevu. Z pozorovani pofizenych pomoci
Skylabu bylo zji§tovano zastoupeni prvki jako napf. kys-
lik, neon, hot¢ik aj., které ukdzalo, Ze materidl v eruptiv-
nich protuberancich se bliZ{ svym sloZenim vice materidlu
fotosférickému neZ koronélnimu, coZ je argument proti
formovéni protuberanci diky kondenzaci korondlniho ma-
teridlu (Widing, Feldman, Bhatia, 1986). Je moZné fici, 7e
eruptivni protuberance skryvaji kli¢ k mnoha problémim a
proto jsou vyvijeny snahy o jejich co nejpodrobn&jii sle-
dovéni.
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Tato préce popisuje pozorovani dvou eruptivnich protu-
beranci, které se dostaly do faze aktivity prakticky ve stej-
ném Case. LiSily se v§ak svou heliografickou pozici.

ZDROJ DAT

Zdrojem pozorovan{ byla protuberan¢ni patrola pracujici
nich protuberanci (ale 1 pfehledovych snimkil) je pouZivan
protuberan¢ni koronograf s objektivem Zeiss E 150/1950
mm s Solcovym filtrem (polositka 0,25 nm) na film KO-
DAK 2415 Technical Pan (vyvojka D-19 pfi teploté 21°C).

V prici jsem vyuZil také chromosférickd pozorovani
potizend pracovniky slune¢niho oddé€leni Astronomického
dstavu AV CR v Ondiejové pomoci refraktoru 210/3410
s H-alfa filtrem Daystar (0,06nm) a CCD kamery.

Dal$i ddaje jsem ziskal z INTERNETU (snimky korény
v rentgenové zateni) a Solar Geophysical Data (dal$i tidaje).

POZOROVANI A VYSLEDKY

Dne 29. 6. 1994 bylo zah4jeno pozorovan{ protuberanci
t&sné€ po 7:00 UT. Kromé nékolika malych protuberanci
byly registrovany dvé veétsi, které byly klasifikovany jako
protuberance klidné. Prvn{ z nich se nachazela v pozici EN
117 a druhd v pozici W S 20°.

ERUPTIVNI PROTUBERANCE - E N11°

Pii prvnim pozorovén{ dne 29. 6. 1994 méla tato protu-
berance tvar nevyrazného konusu (obr. ¢. 1) a bylo moZné
se pfedb&Zné domnivat, Ze jde o klidnou protuberanci, na
kterou se divdme z ,,boku*. Tato geometrickd pozice vici

pozorovateli byla potvrzena z chromosférickych pozorové-



Pozorovdni dvojice eruptivnich protuberanci dne 29. 6. 1994

Série snimku eruptivni protuberance ze dne 29. 6. 1994 (pozice E N11°)

07:08:26 UT 08:02:20 UT

11:08:19 UT

12:59:07 UT

Vo

11:56:18 UT

AsU AV CR
Ondrejov

ni ze sluneéntho oddéleni Astronomického tstavu AV CR
v Ondiejové (obr. ¢ 2), kde byla registrovdana pomoci
CCD a videotechniky o den dfive, tj. 28. 6. 1994, Jeji vys-
ka nad slunecnim okrajem byla urcena na 94 000 km (jeji
skute¢nd vyska byla v&ti). V prubehu pribliZzn€ jedné ho-
diny zalala protuberance pomalu stoupat a nepodstatné
ménit tvar, §lo o relativng kratky 1izky paprsek na vrcholu
(obr. ¢ 1). V Zase 08:12:54 UT bylo u této protuberance
pozorovano zjasnéni nékolika bodd. BohuZel na pofize-
nych snimeich neni nic patrno a tak nemiZeme urdit, o kte-
ré konkrétni oblasti se jednalo. Informace o zjasnéni po-
chdzi z vizudlniho pozorovani (ze zdpisu do pozorovatel-
ského deniku). Trend pokraCoval i v ndsledujicich dvou ho-
dindch, kdy protuberance dostala podobu vertikélni ,,des-
ky* pfi pohledu z profilu. Popsany tvar si zachovdvala
1 naddle a stdle stoupala v podobé ,desky* s viditelnymi
pohyby hmoty pod touto zdkladni strukturou (srovnej s obr.
¢ 1). Vyska protuberance nad slune¢nim okrajem v pro-
jekei na oblohu postupné rostla z poéateénich 94 000 km
na vice jak 130 000 km respektive 155 000 km. Rychlost
zveddni protuberance se pohybovala v fadech kilometri za
sekundu.

BohuZel bylo pozorovini ¢asto preru§ovano oblaCnosti,
takZe nemédme k dispozici snimky pro celé obdobi vyvoje.
Zrychleni stoupavého pohybu zacalo priblizné mezi 12:00

a 13:00 UT. Protuberance ztrdcela sviij typicky tvar ,,des-
ky* a prechdzela v méné pravidelnou strukturu se zretel-
nym propojenim s niZ§imi vrstvami slune¢ni atmosféry.
Propojeni mélo tvar ¢asti obloukd, u kterych — jak miiZeme
predbéZné usuzovat na zdkladé morfologie — najdeme na-
znaky zakrucovani (€i rozkrucovani) (twisting — detwis-
ting) magnetickych silocar. Diky nepravidelnosti snimko-
vani nemuZeme k tomuto problému Iici vice.

Rychlost vystupu zji§t€nd (v projekci na oblohu) po
13:00 UT dosahovala hodnot kolem 50 km.s™' a m4 vzriis-
tajici tendenci, coZ je v souhlasu s jinymi pozorovédnimi.
Vys8ka vrcholu protuberance stdle rostla a na poslednim
snimku byla v projekci na oblohu namétena vyska témér
220 000 km nad slune¢nim okrajem. Dal$i pozorovani by-
lo znemoZnéno obla¢nosti.

ERUPTIVNI PROTUBERANCE - W S20°

Druh4 pozorovand protuberance, tentokrdt nad zdpadnim
okrajem, méla kefi€kovity tvar a vySku nad okrajem slu-
ne¢niho disku necelych 59 000 km. Vzhledem k tomu, Ze
nemdme k dispozici chromosférickd pozorovani této ob-
lasti v daném &ase, nemiiZeme rozhodnout o jejim geomet-
rickém postaven{ viici pozorovateli.

Jiz v této fazi byl pozorovan nevyrazny pietok hmoty
smérem ven z protuberance do nedalekého okoli. Na jed-
notlivych snimeich obrdzku ¢ 3 miZeme sledovat vyvoj

Eruptivni protuberance ze dne
29. 6. 1994 (pozice W $20°)

09:49:47 UT W 13:04:44 UT

12:57:46 UT

4= 11:09:26 UT

B i A

Poznamka : Mozl snimky nejsou
zachovany pomrnd velikosti.

I 7 v \

| "3 e L s
“'A-\;&L‘\ o

13:08:35 UT Sl 1301337 UT

Obr. 3
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13. Celostatny sine¢ny semindr, Upohlay 1996

popisované protuberance. Ze snimku je také patrno, Ze se
do t&sné blizkosti protuberance promitala dalsi, avak men-
81 protuberance dosti podobného tvaru. I tento titvar ménil
v pritb&hu aktivity popisované protuberance sviij tvar.

PiibliZné po 4 hodinich (tj. po 11:00 UT) od prvniho po-
zorovani v tomto dni se zacaly projevovat prvni vyraznéjsi
morfologické zmény. Nachdzime znaky fragmentace do
mengich obloukovitych dtvart, které si jako celek zacho-
vavaji ptivodni tvar. Je v3ak patrny vliv aktivizaéni energie.
V tomto momenté Cinila vy$ka nad sluneénim okrajem
v projekei téméf 80 000 km.

Za vice neZ hodinu, kdy nebylo mozné provadét pozoro-
vani diky oblacnosti, zvétsila svoji vysku na témer 125 000
km. Na snimeich miZeme Vitét (:&romej s obr. ¢ 3), 7e vr-
cholova &dst eruptivni protuberance je jakoby tvofena pii-
vodni protuberanci destruovanou pohyby spole¢né s kanély
ukotvenymi v niZ§ich vrstvich sluneéni atmosféry. Vzhle-
dem k neznalosti geometrie tohoto jevu vii¢i pozorovateli
nejsme schopni ur¢it vice.

Je v8ak velmi dobfe patrny rozdil ve strukturdch vievo
(obr. ¢. 4), které maji pravidelny tvar uréovany magnetic-
kymi siloCarami a na pohled chaoticky rozloZenou hmotou
v levé ¢asti. V obou je pozorovatelny pohyb hmoty smé-
rem dolli. Prostfednictvim jiZ zminénych pravidelnych iit-
varli odtékd hmota z vrcholu protuberance doldi. Na snfimku
¢. 4 vidime opét ndznaky ,,zakroucenych* silo¢ar (oznace-
no Sipkou). BohuZel i zde mdme pro potvrzeni této skutec¢-
nosti mélo pozorovaciho materidlu.

.= Eruptivni protuberance
(29. 6. 1994, pozice W S20°)

13:04:44 UT |

Obr. 4

Na snimcich z posledniho pozorovaného intervalu na
obrdzku ¢. 3 vidime ,,napfimovéni vrcholku protuberance
a dal8{ odtok hmoty smérem dolll. Vy§ka protuberance
v téchto fazich v projekci na oblohu ¢inila téméf 165 000
km nad sluneénim okrajem. Stejnym zplsobem méfené
rychlosti vystupu dosdhly z pocdteénich hodnot kolem
30 km.s~! vice jak 50 km.s™! .
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DISKUSE

O zajimavé skuteCnosti ¢asové shody nejsme schopni
nic objektivniho fici, tzn. zdali maji oba jevy stejnou pfici-
nu, nebo jsou privodnim jevem néjakého globdlniho déje
¢i nikoliv. Ze zatim dostupnych dat to nelze v Zidném pii-
padé urcit.

Obé protuberance se odehraly mimo aktivni oblasti, kte-
rych v t€ dob€ na Slunci mnoho nebylo (NOAA 7742,
7743, RAMY 129). Protuberance na zdpadnim okraji vSak
byla blizko dvéma nevyraznym aktivnim oblastem, které
muZeme najit jak na snimcich chromosféry, tak na magne-
togramech (SGD).

V seznamu pozorovanych aktivnich protuberanci a fila-
mentd uverejiovaném v SGD, najdeme registraci popiso-
vanych protuberanci nejen z nasi stanice, ale také ze stani-
ce Holloman a San Vito, které shodné pozorovaly vychod-
ni okraj. Stanice Atény udévaji aktivni protuberanci v po-
zici E90° N10° mezi 06:30 a7 11:00 UT. Zrejmé se jednd o
tutéZ protuberanci, kterd se pozdéji aktivizovala. Tato sta-
nice pozorovala pfiblizné v tomtéZ misté aktivni protube-
ranci (dle klasifikace) také 27. 6. a 28. 6. v dobé od 7:00 do
9:00 UT respektive 5:00 az 11:15 UT. Médme k dispozici
registraci pomoci CCD kamery z Astronomického tistavu
AV CR v Ondiejové ze dne 27. 6. v 09:09:37 UT, kde se
protuberance jevi jako klidnd s podobnou geometrickou
orientaci jako v dobé aktivizace. Na viditelné ¢dsti disku
nebyla v chromosféfe pod touto protuberanci pozorovana
74dna chromosférickd aktivita. Vechny registrované erup-
ce se toho dne odehrily v aktivni oblasti NOAA 7742 na
jihovychodé disku. V dobg aktivizace protuberanci nejsou
zaznamendny Zadné ndhlé vzestupy toku rentgenového za-
feni pochézejictho z erupci. Neni zde tudiZ ani ¢asov4, ani
prostorové shoda mezi erupcemi a aktivnimi protuberance-
mi. Je proto mozZné predpoklddat, Ze impulsem pro aktivi-
zaci protuberanci nebyly ani v jednom pIipadé erupce, ale
spiSe nové se vynofujici magnetické toky. AvSak podil
mozné zalimbové erupéni aktivity neni zcela vyloucen.
V okoli protuberance na zdpadnim okraji se nachdzely sta-
ré, jiZz zaniklé aktivni oblasti (NOAA 7736, 7737, 7740).
U protuberance na vychodnim ckraji by pfipadala do tiva-
hy aktivni oblast NOAA 7746, kterd na disk vysla 2. 7.
1994 (heliograficka §ifka N10°).

Na radiovych frekvencich nebyl v dostupnych materia-
lech nalezen Zadny signifikantni jev, ktery by mohl mit jed-
noznac¢nou pii€inu v eruptivnich protuberancich.

Na snimcich korény potizenych japonskou druZici Yoh-
koh v rentgenové ziteni vidime, Ze v oblastech vyskytu
obou protuberanci nejsou patrny Zddné jasné korondlni
struktury (rentgenovsky snimek byl pofizen v dob& pozo-
rovactho intervalu protuberanci). Na zdpadnim okraji viak
z&fi v rentgenu oblast staré aktivity, kterd postupné zapa-
dala a 29. 6. jiZ byla za okrajem, i kdyZ struktury ve vétSich
vy8kich nad povrchem Slunce je§té byly dobfe patrny. Na
vychodé zdfila koréna piedev§im nad aktivnimi oblastmi
(NOAA 7742, 7743) a zaCala byt patrma rentgenovska
emise nad aktivni oblasti NOAA 7746, kterd pozdg&ji vysla
na disk (obr. ¢ 5). Je v8ak nutno fici, Ze mame k dispozici



pouze celkové snimky s malym tihlovym rozliSenim a pro-
to nelze nic bliZ8tho o eventudlnich projevech téchto aktiv-
nich jevil na rentgenovské zafenf kordny zjistit.

Registrace korény v €ardch vysoce ionizovanych prvki
nen{ ze dne 29. 6. 1994 k dispozici.

ZAVER

Pozorovani dvojice eruptivnich protuberanci ze dne 29.
6. 1994, jejichz faze aktivizace probihala ve stejném éaso-
vém intervalu, bylo pferu§ovino oblacnosti. To je jeden
z diivodt, pro¢ nemiliZeme objektivné fici vice o celkovém
morfologickém vyvoji t€chto jevii. Z napozorovanych dat
vyplyvd, Ze politedni fize aktivizace obou protuberanci
probihala prakticky soucasné, aviak nevime, jestli je pli-
&innd udalost aktivizace u obou protuberanci totoZn4 (je to
viak mdlo pravdépodobné). Podle zjisténych skute¢nosti

Move .

neleZi pricina v erupéni aktivité na viditelném disku (neni

Pozorovani dvojice eruptivnich protuberanci dne 29. 6. 1994

v8ak zcela vyloudena zalimbova erupéni aktivita). Pfigina
aktivizace bude nejpravd&podobnéji ve vynofeni novych
magnetickych tokil v oblasti protuberanci. Na dostupnych
snimecich rentgenovské korény nebyly nalezeny Zadné vel-
koSkalové zmeény zplisobené t€mito jevy. RovnéZ registra-
ce radiovych vin, pochézejicich ze Slunce, nenaznaduje
existenci radiovych efektd doprovézejicich tyto jevy.

Protuberance na vychodnim okraji byla v pozici témé¥
rovnobéZné s pohledem pozorovatele, na coZ usuzujeme
nejen z pozorované morfologie, ale také z chromosféric-
kych zdznaml. Geometrické postaveni jevu na zdpadnim
okraji nejsme schopni jednoznacné uréit (neni k dispozici
chromosféricka registrace).

U obou jevil jsou nédznaky ,twistingu”, tj.zakrouceni
magnetickych silotrubic.

Bylo by Zadouci doplnit nesourodou fadu fotografickych
pozorovani dalsimi pozorovanimi (z jinych cbservatoif),
déle pak ziskat (jestliZze existuji) méfeni zelené cary korény
(nejlépe nékolik takovychto pozorovéni v prib&hu dne)
a také detailnf snimky oblasti v rentgenové zafeni. Velmi
zajimavé by také byly snimky bilé korény, které by mohly
dat odpovéd, zda vlivem téchto jevi doSlo ke zme&ndm
v bilé koréné.

Podeékovdni
Zavérem dékuji Ladislavu Smelcerovi a Petru Zelenému
za pomoc pii digitalizaci dat.
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Vliv rychlostnich poli na NLTE model

erupcni atmosféry

Tomds Nejezchleba, AsU AV CR Ondrejov

Abstrakt

Pomoci numerickych vypo&ta byl studovén vliv makroskopickych rychlosti plazmatu na jedno-
rozmérné NLTE modely erupéni atmosféry. Pro sit rychlostnich poli popisujicich dvé razné za-
vislosti rychlosti na vySce byly spoteny NLTE modely atmosféry pro péti-hladinovy model ato-
mu vodiku s kontinuem. Srovnanim se statickymi modely jsou diskutovany rozdily v obsazeni
energeticky hladin a v poli zareni. Zavéry této prace by mély vést k lep3i interpretaci spektral-
nich pozorovini sluneénich erupci, pfedevsim pak k objasnéni asymetrie ¢ar.

UvoD

Spektroskopickd pozorovani slunecnich erupci ukazuj,
Ze témér vSechny spektrdlni Cdry vykazuji asymetrie
(§vestka et al. 1962, Wulser 1987, Ichimoto a Kurokawa
1984). Tato skute€nost je uZ od prvntho zji§téni spojovana
s pohybem hmoty v oblasti chromosféry (Svestka 1976).
AZ dosud se vSak nepodafilo zcela uspokojivé odhalit, ja-
kou strukturu mé rychlostni pole vytvarejici ur€ity typ
asymetrie.

Neékteré numerické simulace (Somov et al. 1982, Fisher et
al. 1985, Karlicky a Hénoux 1992) pfedpovidaji, Ze v pri-
béhu erupce dojde k pohybim vzhiiru tzv. jemné a explo-
zivni vyparovéni, pripadné k vytvofeni chromosférické kon-
denzace - tenké chladné a husté vrstvy pohybujici se smé&-
rem dold. Pozorovani erupci v riznych &ardch a jejich inter-
pretace zaloZend na metodg bisektord (Zarro et al. 1988, Za-
rro a Canfield 1989, Wulser a Marti 1989, anfield et al.
1990) podle jejich autord potvrzuji vysledky zminénych nu-
merickych simulaci. Stéle v8ak chybi pfesnéjsi zptisob urce-
ni rychlosti z pozorovani, pfipadné ov&feni za jakych okol-
nosti je metoda bisektord pouZitelna.

V tomto pfispévku bychom chtéli ukdzat pomoci jedno-
rozmémych NLTE modelt erupéni atmosféry s pfedem ur-
Cenym pribéhem teplotni struktury a rychlostniho pole vliv
rychlosti na erupéni model atmosféry.

MODELY

Abychom zjistili vliv makroskopickych rychlosti na
erupéni atmosféru postupovali jsme nasledujicim zplso-
bem. Pro teplotni strukturu chromosférické erupce F1 a F2
(Machado et al. 1980) jsme nejprve spodetli péti-hladinovy
model] atomu vodiku s kontinuem bez makroskopickych
rychlosti. Tyto statické modely ndm pak slouZili jako srov-
névaci. Optickou hloubku # pro frekvenci ve stiedu ¢é-

ry H,, jsme pouZili pro zadani rychlosti. Zvolili jsme dva
rlizné typy zavislosti na hloubce.

1. Vrstvu pohybujici se smérem doli konstantni rychlosti.
Tyto modely jsou popsédny tfemi parametry: rychlosti
vrstvy Vi, vySkou horniho a dolntho okraje vrstvy
L Ty

2. Modely s gradientem rychlosti. Pro zadani rychlosti jsme
pouZili vztah

2V,
V(tg; )E 1 +1:{f“0/rg

H, cye H, :
Pro =5 >>t, se rychlost bliZ{ k nule, prozj« <<t a je

rovna t,° =1, . Tento vztah pouZil Mihalas (1976) pro po-
pis expandujici atmosféry. Dosazenim zdpornych hodnot za
V, tento vztah popisuje rychlosti smérem dolil rostouci
s geometrickou vy§kou.

Dile jsme zvolili pro modely s pohybujici se vrstvou tfi
rizné oblasti pomoci parametrl T; a Ty Homni ¢dst chro-
mosféry, kdety* € (0.01,0.1), stfedni &ast <% & (0.1,1.0)
a spodni &ast <y~ € (1.0,10.0). Parametr T, pro modely s
gradientem rychlosti byl ur€en tak, aby leZel uprostred vrs-
tev v logaritmické §kdle pro vSechny tii oblasti. Jeho hod-
nota tedy byla 0.032, 0.32 a 3.2. Tim jsme dos4hli toho, Ze
ve vySce odpovidajici T, byla pro oba typy modelu stejna
rychlost. Parametr V, byl pro v8echny modely zvolen
50 km s~!. Vzdjemny vztah mezi obéma typy modelfi je zo-
brazen na obr. 1.

VYSLEDKY

Rozdily mezi statickym modelem a modely s rychlostmi
Jjsou piedevsim ve vystupujicim zéfeni. Zahrnut{ rychlost{
do vypoctu NLTE model md ale také vliv na obsazeni ener-
getickych hladin. Ve vztahu pro vypolet pravdépodobnosti
zéfivého prechodu v &afe vystupuje rychlost v ¢drovém
absorpénim profilu
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Obr.1: Vzdjemnny vztah mezi rychlosti obou typit modelii ve stejné
oblasti.

av
R, =fd9fEBv‘%(“’V)I(U>V) (1)
pficemz
q)u(“-")=‘pu(" ‘%VO) (2)

M

kde i = cos @ (¢ je thel mezi smérem §ifeni zdfeni a
smérem vertikdlnim), v je rychlost plazmatu a v, frekvence
ve stfedu Cdry. Rovnice (2) tedy vyjadfuje Dopleriiv zdkon.

Jsou-li tedy v atmosfére pritomny rychlosti, li§i se obec-
né koeficienty R, i vystupujici v rovnicich statistické rovno-
vdhy od statické atmosféry a tim také je odliSné i obsazent
energetickych hladin.

Na obrdzcich 2 a 3 jsou zakresleny podily populaci hla-
din pro modely s rychlostmi a odpovidajicimi statickymi
modely Nw]oci[y ! Nge Pro prvni tfi hladiny a protony.
K odchylkdm od statickych populaci dochézi{ ve dvou ob-
lastech. Ta prvni odpovidd vyskdm, kde jsou piitomny
rychlosti a li§{ se tedy pro rizné modely. Druh4 oblast se
nachdzi v hloubkach bez rychlosti <= ~ (1,10) pro vSech-
ny modely. Spole€nym rysem je, Ze v pohybujicim se ma-
teridlu dochdzi ke zvySeni obsazeni zdkladni hladiny a ve
druhé oblasti ke sniZeni.

Pri¢inu téchto rozdilu mezi populacemi statickymi a pro
modely s rychlostmi je tfeba hledat ve zméné zafivého pole
v diisledku posunu ¢rového absorpéniho koeficientu (vztah
(2)) v pohybujicim se plazmatu. Abychom nalezly tyto zmé-
ny vybrali jsme model s pohybujici se vrstvou v horni ¢4sti
chromosféry a teplotni strukturu F1, pro ktery jsou zminéné
dvé oblasti zietelng vidét. Pro tento model jsme spocetli spe-
cifickou intenzitu v ¢arach Hw LOt a Ly ve vSech hloubkéch
pro zdfeni smérem ven (¢ =1) a smérem dovniti (¢ =-1). In-
tenzity vstupujictho zafeni jsme vydélili odpovidajicimi in-
tenzitami pro staticky model a ziskali jsme odchylky (obr: 4),
které ukazuji, Ze vstupujici zdfeni m4 zdsadni vliv na poméry
v atmosféfe s rychlostmi. V pohybujici se vrstvé T%Ho
(0.01,0.1) je zafen{ v kiidle H 10% krat vyssi, zatfmco v Ly-

Viiv rychlostnich poli na NLTE model erupéni atmosféry

manovych &ardch pouze 10% krat. Tim dochézi k pfechodu
elektroni ze druhé na tfet{ hladinu a pr ostfednictvim ¢éry L
na hladinu zdkladni. Ve druhé oblasti <= ~ (1.0,10.0) je
nejvetsi ndrlist intenzity v kidle &ary LB’ 200 krat, pak v ife
H alfa, 100 krdt, a nejméné v &éte L, 10 krét. To nuti elek-
trony k prechodu ze zdkladni hladiny do tfeti.

Obecné Ize tedy fici, Ze zmény v obsazeni hladin souvisi
piimo na poméru zvySeni (pfipadné sniZenf) intenzit v kitd-
lech jednotlivych €ar. Dojde-li k nejvét§imu zvyseni v re-
zonancni Céfe, sniZi se obsazeni zdkladni hladiny. Pro ne-
jv&tsi zvySeni v subordindtni ¢édie prechdzeji elektrony na
zékladni hladinu.

Asymetrie Car vznikd posunem optickych hloubek pro
rizné frekvence v ¢afe v diisledku posunu arového absor-
péniho koeficientu. Intenzita vystupujiciho zédfeni je pfib-
lizné rovna zdrojové funkei pro <, = I. Posun &4rového ab-
sorp&niho koeficientu zplsobi vzrist opacity v kiidle &dry,
pfi¢emZ vySka odpovidajici ©, == 1 se v porovnini se sta-
tickym modelem posune smérem vzhiiru, kde ma zdrojova
funkce obecné jinou velikost. Jeji hodnota pak uréuje bude-
li vystupujicf int enzita vét$i nebo mensi neZ pro staticky
piipad.

Na obrdzcich 5 a 6 jsou zobrazeny pribéhy zdteni ¢ary H
alpha smérem ven z~atmosféry v~zdvislosti na hloubce
pro modely s~rychlostmi ve stfedn{ ¢asti chromosféry. Asy-
metrie ¢ar vznik4 ve vy§kadch, kde makroskopicka rychlost
je srovnatelnd s tepelnou rychlosti plazmatu. Pro modely
s pohybujici se vrstvou dochdzi ke vzniku asymetrie na
spodni stran€ vrstvy a maxima dosahuje na jeji horni strané.
Pro modely s gradientem rychlosti asymetrie roste s vyskou
a dosahuje maxima na povrch u atmosféry.

NLTE modely atmosféry s rychlostnim polem jako
vstupnim parametrem umoZnuji zjistit, jaky vliv maji rych-
losti na model atmosféry, predev§im na populace hladin.
Dévaji ndm také nahlédnout, ve kterych vyskach dochdzi ke
vzniku asymetrie ¢ar, coZ ndim mtiZe usnadnit jejich inter-
pretaci.

Podékovdni
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13. Celostdtny slneény semindr, Upohlav 1996
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Obr. 2: Odchylky obsazeni hladin od statického modelu pro modely s teplotni strukturou FI1.
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Obr.3: Odchylky obsazeni hladin od statického modelu pro modely s teplotni strukturou IF2.
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Obr. 4: Odchylky vstupujiciho zdfeni (W =-1) pro &dry L, Lﬂ a H_ pro model s pohybujici se vrstvou v horni Cdsti chromosféry a tep-
lotni strukturu F1.

56



Obr. 6: Vystupujici zdreni (L = 1)
pro ¢dru H alpha pro modely s~tep-
lotni strukturou F2, model s~pohy-
bujici se vrstvou (nahore) a model
s~gradientem rychlosti (dole).

F1 layer
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Viiv rychlostnich poli na NLTE model erupéni atmosféry

Obr. 5: Vystupwjici zdreni (L = 1)
pro &dru H pro modely s~teplotni
strukturou F1, model s~pohybujici
se vrstvou (nahore) a model s~gra-
dientem rychlosti (dole).



Rychlost elekfronovej excitdcie ionov pre
nemaxwellovskeé distribucie elekironov

Elena Dzifcdkovd, Katedra Astronomie a astrofyziky, MFF UK Bratislava

1. UvOoD

Netepelné distribiicie ¢astic sa mbéZu vyskytovaf vSade
tam, kde je doddvand energia do Casti distribicie, pri¢om
rychlost tohoto procesu je vysS§ia ako rychlost, ktorou je
mozné dosiahnuf rovnovdzny stav. Typicky sa takéto distri-
biicie vyskytujd v plazméach s nizkou hustotou ¢astic (napr.
plazma slneénej kordny), kde relaxicia prostrednictvom
zrdZok je pomald a zdroven magnetické pole ocbmedzuje di-
sipaéné procesy, respektive v oblastiach, kde je velky gra-
dient koncentrécie alebo teploty.

PretoZe rychlost elektrénovej excitdcie zrazkami pre vela
Ciar v X-oblasti rastie $ energiou elektrénov, relativne maly
pocet elekirdnov s vysokou energiou moZe mat velky vplyv
na intenzitu spektralnych &iar. A ak dve spektralne iary si
excitované v rozdielnych oblastiach distribiicie elektrénov,
ich pomer je citlivy na tvar distribuénej funkcie a je mozné
ich pouZit na diagnostiku tvaru distribuénej funkcie.

V podstate je moZné pouZit na diagnostiku tvaru distri-
buicie spektrélne iary vznikajice bud pri Ziarivej deexicité-
cii vzbudeného i6nu alebo satelitné Ciary, ktoré vznikajd pri
dielektrénovej rekombindcii . Intenzita satelitnych &ar je,
okrem atémovych konstant, imernd po¢tu elektrénov, ktoré
maju energiu rovnd energii dvojndsobne excitovaného sta-
vu, takZe pomer intenzit dvoch satelitnych &iar uddva po-
mer poctu elektrénov s dvoma diskrétnymi hodnotami
energie, po prihliadnuti k atémovym kon§tantdm. Ich nevy-
hodou je, Ze ich je relativne mélo a vznikajd iba u iénov
8 vysokym stupfiom ionizicie.

Uplne in4 situacia je v pripade &ar vznikajdcich pri Zia-
rivej deexcitdcii vzbudeného idnu. Intenzita takychto &iar je
Gmernd pottu iénov, ktoré maji excitovand prislu$nd hladi-
nu, a samozrejme tieZ zdvisi na atémovych kon§tantdch.
Pritom excitand rovnovéha i6nu z4visi na rychlosti excits-
cie energetickych hladin a td je funkciou distribicie elek-
trénov s energiou vy$¥ou ako je excitaén4 energia. Teda pri
pouZiti takychto ¢iar na diagnostické tcely (tvar distribicie,
teplota, koncentrécia elektrénov) je potrebné poznat vplyv
zmien tvaru distribuénej funkcie na rychlost exciticie.

UZ Gabriel a Phillips (1979) naznadili moZnosti zistenia
netepelnych rozdelovacich funkcii v plazme slneénych
erupcii z dvoch satelitnych &iar Fe XXIV a rezonanéne;j Gia-
ry Fe XXV. Ich techniku pouZili Seely, Feldman a Doschek
(1987) na ur€enie tvaru distribicie a teploty polas troch
etupcii v rokoch 1979-1981. Ich vysledky ukazujd, 7e po-
Cas impulznej fazy slne¢nej erupcie mdZu byt odchylky roz-
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delovacej funkcie elektrénov od Maxwellovej znacné. Pri
vypodte intenzity rezonanénej ¢iary v8ak neuvaZzovali vplyv
ostatnych hladin.

Predovsetkym nds bude najprv zaujimat vplyv tvaru roz-
delovacej funkcie na rychlost excitacie pri zraZzke i6nu
s elektrénom.

2. NETEPELNE DISTRIBUCIE

Aby bolo moZné dobre demonstrovat vplyv tvaru distri-
bucnej funkcie na rychlost elektrénovej exciticie, boli pou-
7ité parametrické tvary distribuénych funkcii dvoch typov.
Prvé, tzv. kappa distribicia, ma zvySeny pocet elektrénov
vo vysoko energetickej ¢asti a vznikd v tych oblastiach ko-
rény, kde je vysoky gradient koncentricie alebo teploty
(obr. la, Ic ). Strednd hodnota energie Castic E v tejto dis-
tribtcii je

(E):%*kT ()

(k je Boltzmanova konstanta T teplota) a zodpovedd stred-
nej energii Maxwellovej distribticie. Pre x = co prechddza
na Maxwellovo rozdelenie. Najpravdepodobnejia energia
CasticE je

g ooK- 15,

X

kT

(2)
K

Druhd, tzv. power distribicia, je funkciou parametra n
a pouZiva sa na modelovanie tvaru distribicii v tokamakoch
a pouZil ju aj Seely, Feldman a Doschek (1987) na popis
plazmy v slne¢nych erupciich (obr la, 1b). Strednd hod-
nota energie Castic E_ v tejto distribicii je

(B =25 ®)

a pre n = 2 prechddza na Maxwellovu distribiiciu. Najprav-
depodobnejSia energia Castic E_ je

*kT

H
E, =2* 4
" sz “4)

3. RYCHLOST EXCITACIE ZRAZKOU
S ELEKTRONOM

Na aproximéciu zévislosti zraZkového prierezu od ener-
gie bol pouZity aproximaény vztah podla Mewe (1972)
a Mewe a Shrijver (1978)
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Obr. 1a. Zmena tvaru modelovych distribiicii v zdvislosti o zneny
parametroy, pricom hodnota najpravdepodobnejsej energie Cas-
tic je pre vietky distribiicie rovnakd.
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Obr. Ic. Zmeny tvaru kappa distribiicie v zdvislosti na zmene para-
metra , pricom strednd hodnota energie Castic zostdva nezmenend.

kde a je prvy Bohrov polomer, I ioniza¢n4 energia vodika,
E; g excitatnd energia, f sila oscildtora, U = E;, prifom E je
energia volného elektrénu pred zrdZkou a efektivny Gaun-
tov faktor g = g(U) je

B C 2D
gU) =A%t gt g B ) =
Rychlost elektrénovej excitdcie je potom
b (-E-j) (7
— K% * *
R=K [E,-jT“Zj XP\ 7 GU)

kde X je kontanta ( K=0.0017 ak R je vcm/s ) a G(U) je
integrilny Gauntov faktor

G(U) = y*exp(yU)* IF(U)%dU
1
pri¢om F(U) je distribuénd funkcia a y = E; i /kT.
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Obr. 1b. Zmeny tvaru power distribiicie v zdvislosti na zmene pa-
rametra n, pricom strednd hodnota energie Castic zostdva ne-
zmenend.
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Obr. 2. Schéma energetickych hladin Fe XXV.

4, RYCHLOST EXCITACIE FE XXV.

Schému energetickych hladin Fe XXV je moZné prevzat
napr. z prace Mewe and Schrijver (1978), obr. 2, podobne
ako aj excitatné energie energetickych hladin.

Hodnoty konstint A, B, C, D, E pre aproximéaciu Gaun-
tovho faktora boli prevzaté z Mewe, Schrijver a Sylwester
(1980). Na obr. 3-5 je zévislost pomeru integrdlneho Gaun-
tovho faktora pre netepelnd distribiciu ku integrdlnemu
Gauntovmu faktoru pre Maxwellovo rozdelenie a teda aj
pomeru rychlosti excitdcie hladin pre netepelné distribicie
ku rychlosti excitécie pre Maxwellovu distribiciu.

Zavislosti rychlosti excitdcie pre prechody medzi ostat-
nymi hladinami si podobné a pre kazdy typ distribicie ty-
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Obr. 4. Relativna rychlost excitdcie zo zdkladnej hladiny na hladinu 1s2p 3p, , pre power distribiicie (a) a pre kappa distribiicie (b).

pické. Power distribticie pre maji pre malé hodnoty E;. g /KT
rychlosti excitdcie ovela niZSie ako Maxwellove, ale pre
velké hodnoty tohoto pomeru je rychlost excitdcie viac ako
10x vys8ia (v pripade erupcii je E; /kT asi 5 a parameter
n=18!). Pritom je hodnota pomeru velm1 citlivd na hodno-
tu E, /KT, takZe Ciary vznikajlce pri Ziarivej deexcitdcii
vzbudenych hladin si dobrym indik4torom tvaru distribué-
nej funkcie, pokial ich mdme k dispozicii dostatok v roz-
dielnych oblastiach rozdelovacej funkcie.

Kappa distribticie majd pre velmi nizke hodnoty E;/kT
rychlost exciticie vy§§iu ako Maxwellova, s rastom pomeru
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v§ak tieto rychlosti rychlo klesaji na hodnoty pod Maxwe-
lovu distribticiu a pre vysoké hodnoty pomeru znova
prevysia Maxwella. Je samozrejmé, Ze odchylky rastd s
rastom odchylky tvaru netepelnej distribicie od tepelne;.
Konkrétna hodnota rychlosti excitécie je pre kazdy prechod
ind, je funkciou parametrov A, B, C, D, E a treba ju vZdy
zv148t pocitaf. Samotnd rychlost excitdcie v tomto pripade
nie je prili§ citlivd na tvar distribdcie, takZe pre takyto
typ distribticii Ciary vznikajice pri Ziarivej deexcitécii
vzbudenych hladin nie si velmi vhodné na urcenie jej tva-
ru.
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Obr. §. Relativna rychlost excitdcie zo zdkladnej hladiny na hladinu 1525 150, pre power distribiicie (a) a pre kappa distribiicie (D).

5. ZAVER

Vypocty ukazujd, Ze hlavne u tzv. power distribicii si
rychlosti excitécie silne zavislé na tvare distribdcie a je ich
preto potrebné ich pri vypocte excitaénej rovnovahy uvazo-
vat. KedZe vplyv je pre kaZdy prechod medzi hladinami
iny, zdvisi na atémovych konstantach, je potrebné pocitat
excitani rovnovéhu pre kaZdy parameter distribiicie zvI4st.
Pre idny| typu Fe XXV je potrebné zohladnit ete dalSie pro-
cesy — dielektrénovi rekombindciu a ionizéciu (obr 2),
takZe treba urcif aj vplyv netepelnych distribicii na tieto
procesy. Potom je moZné pouZit aj spektrdlne &iary vznika-
jlce pri Ziarivej deexcitécii nielen na diagnostiku tvaru dis-
tribiicie ale aj na urcovanie teploty a koncentracie elektré-
nov pocas erupcii aj mimo nich.
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Chladnuti horkych poerupénich smycek

Michal Varady, Astronomicky tistav AV CR Ondiejov

Abstrakt

Je diskutovdna moZnost pouZit{ dat z druZice YOHKOH (z ,,m¢kkého* rentgenového dalekoh-
ledu — SXT) ke studiu rozpadovych fazi erupci. V prici jsou popsiny dva priblizné modely
chladnuti horkych crupénich smycek (Svestka 1987), (Cargill a kol. 1995). Z pozorovini SXT je
urden pribéh teploty a doba chladnuti pro jednu erupéni smycku. Experimentalni ¢as chladnuti
je porovnan s teoretickymi ¢asy ziskanymi obéma metodami. Viechny uvedené vztahy jsou

v jednotkach SI.

UvoD

Pokud by existoval spolehlivy zpisob uréeni teoretické
doby chladnuti horkych erupénich smycek, napiiklad za
predpokladu neexistence energetickych zdroji ve smyc-
kédch béhem rozpadové faze erupce, bylo by moZné jejich
srovndnim s experimentdlné ziskanymi hodnotami ur€it,
zda proces uklddani energie ve smyckédch probihd jen na
pocdtku erupce nebo pokracuje, byt v mensi mife i b€hem
jeji rozpadové fize. Zodpovézeni této otdzky by mohlo byt
ndpomocno pii upfesiovdni mechanismi ohfevu erup&nich
smycek.

FYZIKALNI POPIS
HORKYCH ERUPCNICH SMYCEK

Z pozorovéani vyplyvd, Ze horké erupéni smycky jsou
tvofeny magnetickou trubici v niZ je uzavieno Zhavé plaz-
ma s teplotou ~10°-107 K a elektronovou hustotou
~10' - 10"7m™3. V jeho tiniku mimo trubici mu br4nf pi-
sobeni magnetického tlaku. Plazma uzaviené ve smycce se
tedy miiZe pohybovat pouze podél jeji podélné osy. K urce-
ni rychlosti proudéni plazmatu ve smycce tedy staci ur€it
jen podélnou sloZku vektoru rychlosti.

Modely horkych erup&nich smycek rovnéz pfedpoklida-
Ji, Ze tlak plazmatu v trubici (dany stavovou rovnici idedl-
niho plynu) je mnohem mens$i neZ tlak magneticky. V tom-
to pfipad€ nedochazi k deformacim pfi¢ného prifezu smy-
Cek.

Magnetické pole ve smyckéch silné omezuje vedeni tep-
la ve sméru kolmém k magnetickym silo¢dram. Pomér
velikosti koeficientl vedeni tepla podél (k) a napiié(k.)
magnetického pole ospravedliluje zanedbani tepelnych ztrét
zplsobenych vedenim tepla pres jeji plast ((x./ic;on)<107%) .

NejjednoduZs$i modely horkych smyéek rovnéZ predpok-
ladaji, Ze plazma ve smyckdch je pln€ ionizované, co? je
dobrym pfibliZenim alespoii pro jejich korondln{ ¢dst.

Dusledkem uvedenych skute¢nosti je, Ze k popisu cho-
vani plazmatu v tomto pifpadé postatuje jednodimenzio-
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nélnf soustava hydrodynamickych rovnic: rovnice kontinu-
ity, Eulerova dynamickd rovnice, energetickd rovnice; do-
plnénd o stavovou rovnici idedlntho plynu a vztah mezi
hustotou a ¢asticovou hustotou plazmatu.

ProtoZe v dal§im textu bude Casto pfipomindna energe-
tickd rovnice uvedeme alespoii pro ilustraci jeji tvar:

9, 9 v, 9 32 0T
Ly, PPy - 1)[5;(»« WD) - P +QH]

Zde p je tlak plazmatu ve smydcce, ¢ ¢as, s souradnice po-
¢itand od zdkladny smycky k jejimu vrcholu, T teplota,
wi rychlost plazmatu podél osy smycky ay =c, /¢, =5/3.

Energetickou rovnici je dano prostorové rozloZeni tlaku
(teploty) ve smyckdch a jeho ¢asovy vyvoj. Pro ucely této
préce jsou klicové ¢leny v hranaté zdvorce na levé strané,
které vyjadiuji energetické ztrity (zdroje). Podrobnéji je
diskutujeme v nasledujici ¢asti. K ziskdni pfesného fesenti je
nutné fedit tuto rovnici soudasné se zbylymi dvéma rovni-
cemi soustavy, coZ bohuZel neni analyticky zvlddnutelné.
Existuji vSak vice ¢i méné hrubd pfibliZeni feSeni samotné
energetické rovnice bez ohledu na zbylé dvé. S jejich po-
mocfi byly ziskdny teoretické vztahy pro odhad Casti chlad-
nuti horkych erupénich smy&ek (Svestka 1987), (Cargill
akol. 1995).

MECHANISMY CHLADNUTI
HORKYCH SMYCEK

Modely chladnuti horkych erupénich smycek predpokla-
daji dva dominantni mechanismy energetickych ztrat. Jsou
to ztrity zéfenim a vedenim tepla podél magnetickych silo-
¢dr z horké korondlni ¢asti smycky do chladnéjdi, hustsi
chromosféry.

Zéteni produkované plazmatem s teplotami a hustotami
panujicimi v horkych smyckach je ddno tfemi sloZkami:
brzdnym, rekombinaénim a ¢drovym zédfenim. Pfi vypoctu
z&Tivych ztrdt se povazuji smycky za opticky tenké, tedy z4-
feni emitované plazmatem opusti smycku aniZ by zpétné
ovlivnilo jeho stav. Ke vSem excitacim nebo ionizacim tedy
dochdzi pouze plsobenim sriZek éstic plazmatu. ProtoZe



zalivé deexcitacni Casy jsou mnohem kratsf neZ srézkové, je
zfejmé, Ze veSkerd kinetickd energie Castic spotfebovand na
excitace (ionizace) se pfi ndslednych deexcitacich (rekom-
binacich) ze smy¢ky vyzdii. Celkova kinetick4 energie ¢és-
tic ve smycce a tedy také jeji teplota s Casem klesa. Celkovy
vyzareny vykon z jednotkového objemu plné ionizovaného
plazmatu s elektronovou hustotou ne a teplotou T je v in-
tervalu teplot 3x 10°-3x 107K dén vztahem (Bray a kol. 1991)
o

NT

Za povSimnuti stojf, Ze vyznam zdfivych ztrat roste
s elektronovou hustotou a klesa s teplotou.

Vedeni tepla transportuje energii z horké korondlni ¢4sti
smycky do chladngj§i chromosférické. Zde tato energie
ohfeje chromosféru a ndsledné se vyzéfi, nebo zpisobi vy-
pafovéni ohtatého chromosférického plazmatu do korény
odkud se nakonec opét vyzifi. Veden{ tepla v plné ionizo-
vaném plazmatu ve sméru rovnob&Zném s magnetickymi si-
lo€4rami je dano Spitzerovym vzorcem (Priest 1984)

P

rad

=12%10

F.==k T-Sll ﬂ
C rov as

kde F_je tok tepla a s soufadnice méfend podél podélné osy
smycky. Velikost koeficientu ki je pro piipad horkych smy-
ek 1071 J m~' s~ K72, Za pov&imnuti stoji silny riist vyz-
namu vedeni tepla s teplotou.

Meéfitkem relativnihe vyznamu uvedenych mechanismi
chladnuti pfi dané teploté, elektronové hustoté a délce
smyc¢ky 2L jsou konduktivni charakteristicky Cas

LZ LZ
T, = 3nfk,,512 ~4x107" ;:512
a zativy charakteristicky ¢as
3/2 32
B P i
12%107%%n, n,

ktery obsahuje vySe uvedeny vzorec pro zéfivé ztrdty (kg je
Boltzmannova konstanta). Men§i z obou ¢asli indikuje vyz-
namnéj8i mechanismus chladnuti v daném okamZiku (pro
danou teplotu).

Posledni ¢len v hranaté zdvorce energetické rovnice (@)
symbolizuje viechny zdroje energie ve smy¢ce. V obou da-
le uvedenych modelech je roven nule.

TEORETICKE ODHADY CASU CHLADNUTI

Svestkiv odhad doby chladnuti uvazuje horkou erup&ni
smy¢ku délky 2L, kterd byla ohi4ta na teplotu 7, a ndsled-
né, po ,,vypnuti“ energetického zdroje, chladne zdrivym
a soudasné konduktivnim mechanismem. Model pfedpok-
14d4 statickou smy&ku (vi =0). Se zapo&tenim stati¢nosti,
rozepsdnim tlaku pomoci stavové rovnice a nahrazenim
derivaci ve Spitzerové vzorci faktorem 1/L2 ziskévé jedno-

duchou diferencidlni rovnici prvniho fddu

dT Tﬂl
K

= ™ rov 2

3nk,—
nciidt

kterou lze snadno upravit na integral
Toie

,C&lenka = f ﬁ o
cool 4%10
7, 29107 + 2—-—3—7"‘
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Chladnuti horkych poerupénich smycek

Tento integrdl tedy odhaduje Cas potiebny k ochlazeni
smycky z teploty T na teplotu T, . . Jeho vypocet byl prove-
den numericky. Slabym mistem tohoto odhadu je ziejmé
predpoklad konstaniho n, ve smycce, tedy zanedbéni nériistu
elektronové hustoty v korondlni ¢ésti smycky. Lze tedy pred-
poklddat, Ze podhodnocuje proti skutecnosti zarivé ztraty.

Autofi druhého modelu Cargill, Mariska, Antiochos
piedpoklddaji, Ze chladnuti probiha ve dvou oddélenych f4-
zich. V prvni fazi, kdy ma plazma vysokou teplotu, pred-
poklddaji s ohledem na teplotni zavislost vedeni tepla, do-
minanci konduktivnich ztrét, zatimco ve druhé fazi, po sni-
7eni teploty smycky, dominanci ztrét zativych. Teplotu, pri
niz predpoklddaji zménu mechanismu chladnuti 7', definu-
ji jako teplotu, pfi niZ se rovnaji charakteristické casy pro
danou smycku, T, =T . Je-li T,<t_ uZ od zacdtku chladnuti,
potom vzhledem k teplotni zdvislosti funkei t.=1,(7) a
T,=T(T) je ziejmé, Ze zafivé energetické ztrdty budou do-
minovat po celou dobu chladnuti. Stejné tak je jasné, Ze po-
kud na podatku chladnut! dominuji ztrdty dané kondukci,
pak existuje teplota T, a Cas t,, kdy jsou oba mechanismy
stejné vyznamné. Tento model rozd€luje chladnuti smycky
do tif fazi: nejprve dominuje konduktivni chladnuti, potom
z4fivé chladnuti a nakonec ndsleduje stékéni studeného
plazmatu doli do chromosféry pfi teplotdch srovnatelnych,
nebo mensich nez 10° K. Autofi modelu volf tento piistup
proto, protoZe analytickd feSeni energetické rovnice existu-
ji jen v pfipadg, kdy vezmeme v (vahu bud konduktivni,
nebo z4tivé ztrity, ale neexistuji se zapoctenim obou najed-
nou. Zanedbdme-li v energetické rovnici zafivé ztraty, exis-
tuji jeji analytickd feSeni pro staticky pripad (vy=0,
n,= konst, veSkerd energie odvedend do niZs{ atmosféry se
vyzaii) a dynamicky piipad (vi je subsonickd, tlak ve smyc-
ce je konstantni, veskerd energie odvedend do niZsi atmo-
sféry se spotiebuje na vypatovini plazmatu do korondlni
¢ésti smycky). ProtoZe pravdépodobnost, Ze chladnuti bude
probihat staticky je velmi mald uvedeme pouze vysledky
plynouci z dynamického modelu. Pro celkovou dobu chlad-
nutf horké erupéni smycky Tet plati

T2 sz 1/6
. Tca;gﬂf =1 Tﬂ -1 +21 . “:Lﬂ) l_b_(h)
el <! T 37 T, 7[‘) Teo

kde 1,, aT,, jsou charakteristické Casy pro teplotu 7 na
potiétku chladnutf, T . je kone¢na teplota.

ntin

POZOROVANI

K uréeni skutegnych dob chladnuti horkych erupénich
smyéek byla pouZita pozorovéni pofizend SXT druZice
YOHKOH s prostorovym rozlifenim =2,5" a asovym aZ 2
s. Teploty byly uréeny pomoci pomérii intenzit ve filtrech
Be(119um) a Al12(12um) (Gerassimenko a kol., 1978).

Byl méfen ¢asovy pribéh teploty ve vrcholu horké poe-
rupéni smy&ky viz obr.1 vzniklé z erupce tiidy C5.3, kterd
nastala dne 11. 7. 1992 s maximem v 15:28 UT uvniff ak-
tivni oblasti NOAA 7222. Box v némZ byla urovana tep-
lota mél tvar obdélniku 4x5 pixla lokalizovaného ve vrcho-
lu smycky. Ze zméfeného pribéhu teploty viz obr. 2 byla
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ZAVERY

Dosadime-li z méfen ziskané hodnoty Ty, T, L a n,
do Svestkova a Cargillova vzorce pro dobu chlad-
nut{ horkych erupénich smyfek dostaneme hodnoty
gl Casill _ 32 min . Chladnuti této smycky tedy lé-
pe vystihuje Cargilliiv model. Problémem je, Ze doba chlad-
nuti vypoc¢tend z obou uvedenych vztahil je deli doba zji§-
t€nd experimentalng, piestoZe oba modely json pocitdny za
predpokladu neexistence ohfevu smycky behe m této faze.

Ukazuje se tedy, Ze uvedené modely ziejmé dostatecné
pfesné nepopisuji chladnuti horkych smycek. Jistou per-
spektivu snad skytd presny hydrodynamicky numericky
model erupéni smycky, pomoci néhoZ zji§téné pribéhy tep-
lot v modelovych smyckach by mohly byt srovndvany hod-
notami ziskanymi z dat druZice YOHKOH. Timto smérem
bude préce na tomto problému pokracovat.

57 min,t

Obr. &. 1: Analyzovand poerupéni &rnyfka. Z obrdzku je patrné,
Ze ve skutecCnosti se jednd o smycky dvé leZici nad sebou, pricemz
teploty byly uréovdny pro vrchol jasnéjsi smycky.

stanovena doba chladnutf vrcholu smy&ky z teploty =11,7
MK na 7 MK na =20 minut.

Z pozi¢niho méfeni mist ukotveni smycky v chromosfé-
fe, za pfedpokladu jejiho pllkruhového tvaru, byla uréena
jeji délka na ~80750 km.

NejvétSim problémem je zjistit elektronovou hustotu ve
smycce. Tu Ize jen velmi hrub& odhadnout z celkové miry
emise a rozmérd smyc¢ky. Pro tento piipad byla odhadnuta
na 10'6m,

Podékovdni:
Tato price vznikla v rdmci kliCového projektu K1-003-601.
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Meranie polarizdcie svetla,

silny prostriedok

vo vyskume sinecnej korony

J. Sykora, Astronomicky vstav SAV, Tatranskd Lomnica
0. G. Badalyan a M. A. Livshits,
Ustav zemskeho magnetizmu, ionosféry a Sivenia rddiovych vin AV, Moskva

Abstrakt

Prezentujeme vysledky polarizatnych merani bielej kordny pre tri dplné zatmenia Slnka, ktoré
nastali v rokoch 1973, 1980 a 1991. Ziskané observa¢né materiily sme spracovali jednou a tou
istou metodikou. RozloZenie polarizicie a intenzity kordny pre tieto zatmenia sme tak mohli od-
vodit v unifikovanej forme. Porovnanie naSich vysledkov pre jednotlivé zatmenia medzi sebou,
ako aj porovnanie s vysledkami inych autorov, dovolilo ocenit redlnu presnost sti¢asnych pola-
rizaénych merani bielej slneénej korény. Presnost nie je horsia ako £5%. Na polarizaénych ma-
pAch bielej korény sa zretelne vydeluja Strukturalne dtvary rézneho rozmeru. V tejto praci sa
sustredime na Stidium priebehu polarizacie v zavislosti od héliocentrickej vzdialenosti vo vel-
kych §truktdrach slneénej kordény, akymi si tzv. koronalne strimery a korondlne diery. Ukazu-
je sa, Ze siibeZna interpreticia nameranych hodndt stupiia polarizicie a intenzity bielej korény
v strimeroch je moZn4 len za predpokladu znacnej koncentriciec hmoty strimeru k obrazovej ro-
vine. Na druhej strane, hodnoty namerané v korondlnych dierach mozno vyloZit v ramci mode-
lu sféricky symetrickej atmosféry nizkej hustoty. Identifikovali sme rast stupiia polarizicie v ko-
ronilnych dierach v siivislosti so zmensovanim ich rozmeru a tieZ s prechodom od minima k ma-
ximu slne¢ného cyklu. Struéne sa zmiefiujeme o zvlaStnostiach velkorozmernej Struktiry koré-
ny v zdvislosti od orientécie globdlneho (dip6lového) magnetického pola Slnka a od zvinenosti
»tokovej korondlnej vrstvy v roznych fazach slneéného cyklu.

Okrem polarizovanych snimok bielej korény sme podas zatmenia 11. jiila 1991 ziskali aj vyso-
kokvalitné polarizované snimky v zelenej korondlnej ¢iare FeXIV 530.3 nm, a to pri pouZiti iz-
kopasmového interferenéného filtra (poloSirka priepustnosti 0.17 nm). Spracovanie obrazov
niam umoznilo odvodit polariziciu v tejto spektrilnej ¢iare pre oblast 1.04-1.40 R @ . Prisluiny
stupeii polarizdcie meni od 0% do asi 30% v réznych oblastiach korény. Na rovnikovych Sirkach
sa p meni od 0% do 15%, pricom v najjasnejSich koronilnych truktiirach polarizicia nepre-
sahuje 5%. V zénach pozi¢nych uhlov, kde boli pri zatmeni 1991 pozorované vysoko-Sirkové ko-
rondlne strimery v bielom svetle, polarizicia v zelenej Ciare postupne narasti so vzdialenostou
od Slnka z 10% do asi 30%. Ked sme analyzovali celd matricu ddajov, nasli sme zrejmii anti-
koreldciu medzi stupfiom polarizicie a intenzitou zelenej korény. Zd4 sa, Ze prdave tento pozna-
tok moZe obsahovat cenni informaéciu o dlohe elektrénovych zraZok pre exciticiu zelenej &iary,
a informéciu o urditych fyzikélnych vlastnostiach korondlneho magnetického pola.

1. UvoD

Zatmeifiové pozorovania poskytuji aj v siéasnosti mno-
ho novych informécii o stavbe slneénej korény. Nahroma-
dil sa rozsiahly observaény materiél, ktory umoZiiuje kvan-
titativne skiimat ako spojité, tak aj Giarové Ziarenie korény
Slnka. V podstatnej ¢asti tohoto ¢lanku Studujeme polari-
zéciu bielej korény (spojité spektrum jej Ziarenia) na za-
klade unifikovanych pozorovani a ich identického spraco-
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vania. Aplikdciou modernych metéd fotometrie a po€ita-
¢ového spracovania obrazov, ziskanych s vysokym prie-
storovym rozli$enim (image processing), sme z polarizac-
nych snimok kordny ziskali maximum moZnej informécie.
Mohli sme tieZ urobit urité exakinejie zdvery o presnosti
sicasnych polarizaénych merani.

Samozrejme, v sicasnosti existuji aj iné metddy Stidia
slne¢nej korény, menovite monitorovanie korény v mékkej
rontgenovej oblasti na druZici YOHKOH a prave realizo-
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vané experimenty na palube druZice SOHO. Rontgenovské
merania sa viak v podstate tykaji len vnitornej korény. V
minulosti ziskané snimky vonkajSej korény pomocou Sky-
lab-u a inych druZic s mimozatmerniovymi korénografmi na
palube sa ukézali byt velmi uZitonymi pre odhalenie ta-
kych dynamickych procesov ako s, napriklad, ejekcie ko-
rondlnej hmoty (CMEs — coronal mass ejections), ale malo
sa hodili na $tidium fyzikalnych podmienok v prislu$nych
Sruktdrach.

Maximédny stupen polarizdcie bielej korény nastdva vys-
Sie neZ je oblast intenzivneho réntgenového Ziarenia a niz-
Sie neZ je oblast dostupnd mimozatmefiovym korénogra-
fom. Vo vy$8ich vrstvdch kordny zatial iba Gdaje z pozem-
skych pristrojov dovoluji registrovat intenzitu a polariza-
ciu bielej korény a $tudovat rozloZenie hustoty v diskrét-
nych korondlnych Struktirach ako pozdfZ radiusu, tak aj
v smere kolmom k nemu (v sicasnosti sa vSak podobné
pozorovania za¢inaji realizovat aj na satelite SOHO v ob-
lasti 2 — 32 R@). Jednoznacne v8ak treba zdbraznit, Ze za-
tmefiové snimky obsahuji informéciu v §irokom intervale
héliocentrickych vzdialenosti a podstatne dopliiuji ako po-
zorovania z kozmického priestoru, tak aj tudaje pozem-
skych mimozatmenovych korénografov. Je preto zardzajui-
ce, Ze pri analyzach pozorovani z kozmického priestoru sa
velmi Casto nie v dostatoénej miere zohladfiuji vysledky
uZ dobre zndme prave z pozemskych optickych pozorova-
ni. V tejto prdci sa sustredime aj na otazku, aké obmedze-
nia na fyzikdlne charakteristiky Struktdr slne¢nej korény
vyplyvaji z vysledkov polarizaénych merani v bielom
svetle. Predpokladame, Ze nafe zdvery budud prinosom pri
analyze mimoatmosférickych merani (ako rontgenovskych,
tak aj optickych), a aj radiovych pozorovani zo Zeme.

Budeme vychddzat z vysledkov spracovania vlastnych
polarizanych merani, prevedenych poas tGplnych zatmeni
Slnka v rokoch 1973, 1980 a 1991, a vzfahujicich sa si-
Casne k roznym fazam slnecného cyklu. V tomto ¢ldnku sa
obmedzime len na velkorozmerné §truktiry korény. Meno-
vite, prezentujeme typické krivky rozloZenia intenzity a po-
larizdcie pre korondlne strimery a korondlne diery a popi-
Seme spdsob ur€enia fyzikilnych podmienok v tychto vel-
koZkdlovych ttvaroch slneénej korény. Poznamenédvame,
Ze priestorové rozliSenie nafich snimok je vysoké (5-10
oblikovych sekiind), ¢o ndm v principe umoZni Studovat aj
korondlne ttvary ovela menSieho rozmeru (toto je viak
predmetom inej naSej préce).

Otdzka polarizdcie Ziarenia zelenej korondlnej Ciary
FeX1V 530.3 nm zostédva stile eSte nedostatoéne rieenou,
bez chladu na zna¢né mnoZstvo experimentélnych a teore-
tickych vyskumov venovanych tomuto problému. Elek-
trénové zraZky a foto-excitécia (proces absorbcie fotosfé-
rického Ziarenia) predstavuji zdkladné mechanizmy bude-
nia tejto zakdzanej ¢iary. Relativny vklad oboch mechaniz-
mov zévisi od radu parametrov, zv1a$t od héliocentrickej
vzdialenosti.

Foto-icnizécia a néslednd emisia foténu, t.j. rezonanény
rozptyl, vedii k vzniku linedrnej polarizécie v dosledku ani-
zotropie fotosférického Ziarenia. Teoreticky limit stupfia

polarizdcie v zelenej Ciare, odvodeny za predpokladu ab-
sencie elektronovych zréZok a absencie magnetického pola
a neuvazujici integraciu svetelného signélu pozdiz zorného
lica je 0.43 (vid napr. House, 1974). AvSak, je zrejmé, Ze
tento velmi teoreticky 43%-ny stupefi polarizécie je redu-
kovany roznymi faktormi. PredovSetkym, Ziarenie prichd-
dzajiice k pozorovatelovi predstavuje integral pozdiZ zor-
ného laca. To sa prejavi uréitym zniZenim vyslednej pola-
rizdcie. Okrem toho, elektrénové zrazky, budiace horni
podhladinu zékladnej konfiguracie a tieZ vy3Sie hladiny i6-
nu FeXIV, neprispievaju k polarizicii Ziarenia zelenej ¢ia-
ry. A nakoniec, s ohladom na redlnu pritomnost magnetic-
kého pola, depolarizaéné zrézky (prechody medzi imagne-
tickymi podhladinami, vediice k ich rovnovdZnemu obsa-
deniu) a efekt van Vleck-a, dopliinjti vy§Sie zmienené de-
polarizacné faktory.

A tak,v zdvislosti od prispevku foto-exciticie v pomere
k elektrénovym zréZkam a v zdvislosti od intenzity a kon-
figurdcie korondlneho magnetického pola, maximdlna li-
nedrna polarizdcia v zelenej Ciare musi byt podstatne nizZsia
neZ 0.43. Napriklad, pre House-om (House, Querfeld a Re-
es, 1982) prijaty model dipélového slne¢ného magnetické-
ho pola by polarizicia v zelenej Ciare vo vzdialenosti 2 R
mala teoreticky dosiahnut najviac hodnotu 0.20 v blizkosti
rovnika, 0.05 — 0.15 v strednych héliografickych 8irkach
ana pdloch Sinka a mala by byt prakticky 0.00 vo vzdiale-
nostiach 70.5° od oboch slne¢nych pélov v désledku efektu
van Vleck-a. Treba eSte poznamenat, Ze vplyv magnetic-
kého pola sa prejavi aj v zmene orientdcie polarizacnej ro-
viny vysledného Ziarenia. Preto polarizacia, spolu s inten-
zitou zelenej Ciary, obsahuji velmi cennd informdciu aj
o smere silo¢iar magnetického pola v korone.

V minulosti bolo vykonanych hodne velmi kontra-
verznych merani polarizicie Ziarenia v zelenej korondlnej
Ciare, a to ako pomocou mimozatmetniovych pozemskych
korénografov, tak aj v priebehu slne¢nych zatmeni a tieZ
z druZic. Korénografy obyc¢ajne ddvali velmi malii polari-
ud, 1982; Qurfeld and Smartt, 1984), zatial o zo zatmerio-
vych pozorovani bola zaznamenand velkd disperzia mera-
nych hodndt polarizdcie: napriklad, 0% (Beckers and Wag-
ner, 1971; od 5% do 20% (Picat, Felenbok a Fort, 1979);
asi 30% (Mogilevskij, loshpa a Obridko, 1973). DruZicové
pozorovania st znacne citlivé a svojim spésobom mene;j
spolahlivé v dosledku kalibracnych problémov.

PouZitie vysoko-kvalitnych tizkopdsmovych filtrov
umoziiuje v sicasnosti prevadzat simultdnne pozorovanie
polarizicie celej slnecnej kordny (na rozdiel, napriklad, od
minulych spektralnych pozorovani, kedy sa meranie oby-
Cajne previedlo len v jednom reze, podla polohy §trbiny
spektrografu). Po¢ndc zatmenim 30. jina 1973 sme po-
stupne zdokonalili takito metédu pozorovania. ObzvI4st
posledné pozorovanie, ktoré sme predvedli poCas zatmenia
v 1.1991, sa ukdzalo byt velmi kvalitné, slubujiice poskyt-
niit pravdepodobne najspolahlivejSie vysledky aké kedy
boli ziskané.
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2. POZOROVANIA A ICH SPRACOVANIE

Slnecnu korénu sme pozorovali pocas zatmeni 30. jina
1973 (El Meki, Republika Niger), 16. februdra 1980 (Ja-
walagera, India) a 11. jila 1991 (La Paz, Mexiko). Pri pr-
vych dvoch z tychto zatmeni bol pouZity dalekohlad /10 a
10 cm priemer objektivu, snimky korény boli urobené v
troch polohédch polarizdtora s pootdanim o 60° (Sykora,
1974; Sykora, 1980; Rusin and Sykora, 1981). Posledné
zatmenie sme fotografovali dalekohladom f/15, d = 13 cm
a polarizdtor bol postupne nastaveny do Styroch poldh, li-
§iacich sa 0 45° (Sykora and Badalyan, 1992).

V pripade zatmenia 30. jina 1973 sme spracovali triple-
ty nasledovnych expozicii: 1/60 s, 1/30s, 1/15s, 1/4sals.
Dodatkom k analyze snimok s expoziciami 1/60 s, 1/15 s
a | s zo zatmenia 16. februdra 1980 (Badalyan, Livshits a
Sykora, 1993), sme teraz spracovali aj sériu s najkratSou
expoziciou — 1/125 s. Pokial ide o zatmenie 1991, pouZili
sme Stvorice polarizadnych snimok s expoziciami 1/125 s
a 1/15 s, zatial, o v pripade 1-sekundovej expozicie len tri
obrdzky (Stvrtd snimku sme kvéli koncu zatmenia nestihli
urobit), ¢o vSak nijako neobmedzuje moZost pocitat aj
v tomto pripade plnohodnotné iidaje o polarizécii a inten-
zite korony.

Snimky z uvedenych zatmeni boli spracované jednym
a tym istym postupom. Predovietkym bola prevedend fo-
tometria s vysokym priestorovym rozli§enim: rozmer jed-
ného pixela bol 15" v pripade zatmeni 1973 a 1980 a 5"
v pripade zatmenia 1991. Pre dalSie vypocty bolo potom
potrebné stotoZnif navzijom obrazy danej série s presnos-
tou do jedného pixela. V pripade prvych dvoch zatmeni sa
vypocty intenzity a polarizicie (K+F)-korény previedli
s pouZzitim urcitého vyhladenia merani, takZe vysledné roz-
loZenia uvedenych veli¢in sme obdrzali s rozliSenim okolo
30". Pozorovaci material zo zatmenia 1991 dovolil previest
vypocty bez vyhladzovania (tj., pre kaZdy pixel oddelene).
Vypocty boli vykonané pre kaZdu zo sérif expozicii zv1ast,
a potom pri pouZiti vietkych sérii expozicif daného zatme-
nia, boli vytvorené sumdrne obrazy rozloZenia intenzity
a polarizicie.

Velmi vydarené pozorovanie zelenej korény sme vy-
konali 11. jila 1991 o 18:48 — 18:54 hod. UT v La Paz,
Baja California, Mexiko (A =—110" 15* 27"; ¢ = +24° 09
24"; h = 10 m) za vyborného pocasia. Na realizaciu expe-
rimentu sme pouZili achromaticky Zeiss-ov refraktor s
priemerom objektivu 130 mm a ohniskovou diZkou 1950
mm. Ultra-izkopdsmovy laditelny interferencny termosta-
tovany filter 002FC10-50 (vyrobok Andover Corp., USA),
ktorého poloSirka priepustnosti bola len 0.17 nm, bol
umiestneny v okuldrovom konci dalekohladu. Filtrom sme
pohodlne izolovali Ziarenie spektralnej ¢iary FeXIV 530.3
nm (tzv. zelend koréna). Otoény polarizator (fixovany po-
stupne do $tyroch poldh, liSiacich sa o 45° v smerovani je-
ho polarizagnej roviny) bol umiestneny tesne pred interfe-
renény filter. V takomto optickom usporiadani, bez redlne
odraZajticich pléch v dalekohlade, bola rozhodujticim spo-
sobom potladend moZna pristrojov4 polarizdcia — prakticky

bola nemeratelna. Na zdznam fotografickych obrazov sme
pouZili 60-milimetrovy zvitkovy Kodak Tri-X Pan film.
Nasnimali sme jednu sériu Styroch obrdzkov s expoziciou
30 sekind v priebehu prvej polovice tiplného zatmenia.
Celé zatmenie v La Paz trvalo 6.5 miniity. V jeho druhej
polovici sme vykonali vy$§ie spomenuty experiment s po-
larizdciou kordény v bielom svetle.

Na vietky origindlne negativy sme aplikovali mikroden-
sitometricki digitalizdciu obrazov (Zicha et al., 1992). Pre
zéznam fotografickych hust6t sme zvolili 50-mikrometro-
vy rozmer pixela. Takéto priestorové rozliSenie (asi 5")
sme potom zachovali aj v priebehu dalSej analyzy dét. Aj
v tomto pripade, skér ako sme mohli pocitat intenzitu ko-
rény, stupei a smer jej polarizdcie, bolo potrebné splnit
jednu z rozhodujdcich poZiadaviek. Bolo treba ¢o najper-
fektnejSie stotoZnit 4 obrdzky danej série, nasnimanej
v roznych polohéch polarizétora. Jednoducho, potrebujeme
si byt isti, Ze pre dalSie vypoclty extraktujeme fyzikdlne ten
isty bod korény z prislugnych Styroch polarizovanych ob-
razkov. Tento obtiazny proces bol zvladdnuty a vykonany
pre nds v Institute Problem Peredadi Informacij AN
v Moskve. V tomto tistave, ktory bol a je hlavnym praco-
viskom pre image processing vSetkych sovietskych (a teraz
ruskych) kozmickych experimentov sa bez tazkosti podari-
lo dosiahnut presnost zlomku pixela v procese stotoZnenia
obrazov.

V naSom pripade, ked polarizétor bol postupne nastave-
ny do poléh liSiacich sa o 45 stupriov, v¥pocet intenzity ze-
lenej korény a jej stupiia polarizicie bol prevedeny podla
nasledovnych rovnic (Saito a Yamashita, 1962):

dopr -1 (5 -LY
p___az— ;= 1 3) +( 2 4) (1)
a‘+b I+ 1 I, + 1,
I=d*+b* =1+, =1+], 2)
e I e 3)
11—13

V uvedenych rovniciach @ a 6% predstavuji intenzity
polarizovanych zloZiek Ziarenia, I, znamend intenzitu vo
fyzikélne tom istom bode obrazu pri k polohe polarizitora.
Hodnoty alpha si definované podla znamienck sin 2o
a cos 2¢t v rovnici (3). Velmi podobny charakter maji aj rov-
nice pre vypodet intenzity, stupfia a smeru polarizacie bielej
korény, nepokladdme preto za potrebné ich tu uvadzat.

Na druhej strane, treba vyrazne pod€iarknut, Ze v snim-
kach zelenej korény zaznamenanych pofas zatmenia je
obsiahnuté aj uréité mnoZstvo Ziarenia bielej kordny,
a menovite to, ktoré preslo cez izkopdsmovy filter pouZity
v naSom experimente. Vplyv tohoto Ziarenia na stupefi
a smer polarizdcie bol pri analyze ,,zelenych® snimok sta-
rostlivo eliminovany. Néro&ny proces tejto redukcie je po-
drobne pisany v inej naSej prici (Badalyan a Sykora,
1996).
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Obr. 1: Izodiary stupria polarizdcie (a), intenzity (K+F)-korény (b) a schématické zobrazenie korondlnych §truktir (c) zatmenia 30.
Jiina 1973. Izociary intenzity (izofoty) sit zndzornené s krokom delta A logB = 0,2.

(b)

rie 16. februdra 1980.

Obr. 3: To isté ako na obr. 1, ale pre zatmenie 11. jila 1991.

3. POLARIZACIA SLNECNEJ KORONY
AKO CELKU

Na obr.1-3 ukazujeme rozloZenie polarizicie a jasnosti
korény, spolu so schématickym ndértom korondlnych
Struktiir pre v8etky tri zatmenia. Zatmenie 1973 sa vztahu-
je ku klesajicej faze slnedného cyklu a je charakteristické
nizko §irkovymi strimerami, menovite na zépadnom limbe,
a rozsiahlymi neaktivnymi poldrnymi oblastami s velkou
severnou korondlnou dierou. Korénu tzv. , maximélneho*
typu (vyskytujicu sa v obdobi maxim 11-roénych cyklov

slne¢nej aktivity) sme pozorovali po¢as zatmenia 16. feb-
rudra 1980. Kordna bola charakteristickd vysokou jas-
nostou a kruhovym tvarom s velkym poctom strimerov
stredného rozmeru. Koréna 1991 sa vztahuje k zaciatku
klesajticej fazy slne¢ného cyklu. V defi tohoto zatmenia bol
pozorovany mohutny vysoko§irkovy strimer na severovy-
chode a skupina pomerne velkych strimerov na juhozapa-
de, tieZ v oblasti vysokych &irok. Hoci koréna 1991 mala
pre obdobie pomerne vysokej aktivity netypicky splosteny
a pretiahnuty tvar, moZno ju, podobne ako koronu 1980,
pokladat za korénu ,,maximdlneho* typu. Rozdiel spociva
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v tom, Ze héliosférickd pridova vrstva, vytvdrand spravid-
la sériou korondlnych strimerov nad héliomagnetickym
rovnikom, sa poCas zatmenia 1991 premietala na vysoké
héliografické Sirky sevemej a juZnej pologule a sii¢asne bo-
la pomerne ndhodne ,,videna akoby z hrany®. Publikovali
sme vypocty korondlneho magnetického pola ukazujice,
Ze ak by toto zatmenie bolo nastalo len 3—4 dni pred alebo
po 11. jili 1991, tvar tejto korény by bol takmer perfektne
kruhovy, analogicky tvaru korény z roku 1980 (AmbroZ
a Sykora, 1994; Sykora a AmbroZ, 1995).

Z obr. 1-3 je tieZ vidiet, Ze zékladné §trukturalne detaily
rozloZenia intenzity a polarizdcie si do znacnej miery po-
dobné, pokial ide o jednotlivé zatmenia. Vetky velkoroz-
merné utvary korény si vSak v polarizdcii viditeIlné pod-
statne lepSie neZ v intenzite. Najmarkantnej§ie sa to preja-
vuje v pripade zatmenia 1980, kde strimery su slabo vidi-
telné v rozloZeni jasnosti a velmi dobre ich vidiet v polari-
zécii. Osobitostou polarizacnych Casti obrazov je to, Ze sa
na nich zretelne vyrysovavaju aj Struktiry bielej korény
mensich rozmerov. Ako priklad uvddzame izoplety (Ciary
spdjajice miesta rovnakého stupfia polarizdcie), ziskané
z najdlh§ej expozicie zatmenia 1991 (obr. 4). Poznamena-
me, 7e v intenzite také detaily moZno ,,vytiahnut” iba apli-

Obr. 4: RozloZenie stupiia polarizdcie korény 11. jiila 1991 (a) a
jej severo-zdpadnej oblasti (b) s velkym priestorovym rozliSenim
(vid'text), odvodené z 1-sekundovej série obrdzkov. Cierno-biela
graddcia odpovedd zmene polarizdcie o 5%

kovanim zkontrastnenia snimkov (obyc¢ajne sa jedn o po-
zorovania cez radidlny filter v kombinécii s vhodnym
»image processing* ziskaného snimku).

Porovnanie rozloZenia polarizicie pre vietky tri zatme-
nia so schématickymi obrdzkami Struktir bielej korény
svedC, prirodzene, o sihlase najcharakteristickejSich de-
tailov. Nakreslenie akéhokolvek schématického obrdzka
korény je ale poznamenané urcitou subjektivitou videnia
toho vysledku, ktory ziskame zo snimok bielej korény ap-
likdciou zkontrastiiujticich metdd (napriklad metédou na-
loZenia pozitivu a negativu obrazu kordny a ich vzajom-
nym pooto¢enim o velmi maly uhol). Z tohoto pohladu je
informaécia o Struktirach korény, obsiahnuté v mapich roz-
loZenia polarizacie (ako na obr. 4), podstatne objektivnej-
Sia.

4, KORONALNE STRIMERY

V slneénej kordne pozorujeme niekolko typov koronal-
nych strimerov (lic¢ov, priddov): velké prilbicovité strimery
(helmet-streamers), tenké koronalne lice, poldre lice, a
pod. V tomto éldnku sa zaoberdme len helmet-strimerami,
ktoré si najvyraznej§imi velkorozmernymi itvarmi na
snimkach korény v bielom svetle a v rozloZenf jej polari-
zdcie. Stupefl polarizdcie v nich dosahuje maximélne
47-55% vo vzdialenosti 1.6 — 1.8 R@. Najvyssi stupei po-
larizdcie v mohutnych koronalnych strimeroch nastdva
vSak aZ vo vzdialenosti viac ako 2 R@. Vplyv F-kordny na
merané hodnoty polarizécie p(K+F) sa v strimeroch redlne
prejavi aZ v eSte via&Sich héliocentrickych vzdialenostiach.
Vyplyva to zo zvySenej jasnosti tychto titvarov a z vysoké-
ho stupfia polarizdcie K-kor6ény v nich. Vysoky stupeti po-
larizécie strimerov, ako uvedieme dalej, mdZe byt dosled-
kom istej koncentracie ich hmoty do obrazovej roviny ob-
lohy (Badalyan, Livshits a Sykora, 1993).

Z4vislost chodu stupiia polarizdcie na héliocentrickej
vzdialenosti je pre niekolko strimerov ukdzand na obr. 5.
Pritom, na obr. 5 a si prezentované tidaje pre klasicky pril-
bicovity strimer, pozorovany v koréne 30. jiina 1973 na za-
padnom limbe (poziény uhol P = 295%). Konkrétne pre ten-
to dtvar naSe merania velmi dobre sihlasia s vysledkami
Koutchmy, Picat a Dantel (1977), av8ak podobny idedlny
stihlas nie je charaktericky pre vetky $truktiry tejto kor6-
ny. Na tom istom obrdzku znézoriiujeme aj odpovedajici
chod polarizdcie pre mohutny NE-strimer zatmenia 1991
podla na§ich merani. Porovnanie rozdelenf polarizdcie pre
oba tieto strimery ukazuje, Ze v mohutnych strimeroch
maximum stupiia polarizécie nastdva vy3sie, neZ v ostatnej
koréne a vysoké hodnoty p sa zachovavaji do podstatne
ya&sich héliocentrickych vzdialenosti. Poznamenavame,
7e mohutny NE-strimer zatmenia 1991 bol situovany v ne-
oby¢ajne vysokych héliografickych Sirkach. Porovnajiic
jeho polarizdciu s polarizdciou zndmeho mohutného stri-
mera zatmenia 1952 (Diirst, 1973) sa moZno presvedcit, Ze
v pripade strimera 1991 maximélny stupei polarizécie ne-
prevySoval 50%, zatial ¢o pre strimer 1952 tato hodnota
bola vyS&ia ako 55%. Zd4 sa, Ze tento rozdiel je redlny
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a pravdepodobne stivisi $ osobitnou orientéciou strimera
na Slnku, alebo aj so §irkovym efektom — poklesom husto-
ty v spodnej koréne s prechodom od nizkych §irok k vyso-
kym. K postideniu tejto otdzky sa vratime niZSie.

Vysledky merania polarizdcie v strimeroch viditelnych
pocas zatmenia 1980 sd zhmuté na obr. 5b, a to podla
Diirsta (1982) a naSich merani. Porovnanie tychto vysled-
kov sme uZ previedli aj skor (Badalyan, Livshits a Sykora,
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Obr. 5: Radidlny chod stupria polarizdcie v strimeroch: (a) — Za-
trmenie 30. jiina 1973, P = 295 podla nasich merani (krat§ia pl-
nd Ciara), tidajov Koutchmy et al., 1977 (&arkovand diara) a na-
§e meranie 11. jila 1991 na P = 35" (dlhiia pind &iara); (b) —
Zatmenie 16. februdra 1980 podla nasich merani (plné &iary)
pre pozicné uhly P = (priblizne) 50°, 70°, 130°, 203", 235" a 315,
a podla Diirsta, 1982 (&arkované &ary) pre P = 707, 203", 315°
(vid'tieZ Badalyan et al., 1993).

1993). Zahrnutie najkratSej expozicie do tejto novej analy-
zy iba mélo meni vysledky pre vzdialenosti nizko nad po-
vrchom Slnka. Celkove moZno zhrniif: (a) Diirstove mera-
nia dévaji o nie€o vy§Sie hodnoty p, hlavne vo velkych
vySkach, no rozdiely sa stdle nachddzaji v hraniciach
5-10%; (b) Hoci strimery ,,maximélnej* korény 1980 boli
pomerne nevelké, jednako, rozloZenie polarizicie pre nie-
ktoré z nich sa nie velmi odlifuje od rozloZenia ukdzaného
na obr. 5a pre NW-strimer zatmenia 1973.

Hodnoty maximélnej polarizdcie v strimeroch méZu byt,
v principe, objasnené v rdmei modelu sféricky symetrickej
korény. Pri takomto vyklade treba ale urobif predpoklad
o tak velkych hustotach korondlnej hmoty, Ze to protiredi
redlne pozorovanym intenzitdm Ziarenia tychto dtvarov.
Okrem toho, hodnoty p podstatne klesaji kp = 3 R, kde
p je vzdialenost od slneéného stredu k danému bodu
v kordne. Toto protireéi chodu p(p) v modely sféricky sy-
metrickej atmosféry. Uvedené skutoénosti nedovoluji teda
akceptovat sféricky symetricky model pre objasnenie cho-

du polarizovaného Ziarenia v strimeroch. Diskutovali sme
preto (Badalyan, Livshits a Sykora, 1993), ako alternativu,
predpoklad o pomerne znaénej koncentracii hmoty korény
k obrazovej rovine. Podarilo sa nim ukdazat, Ze maximélny
stupefi polarizécie (K+F)-korény v strimeroch moZe naozaj
stvisiet s takymto efektom (ktory sa nepochybne realizuje
ak sa ,,husty* strimer nachddza presne na okraji Slnka a je
sti¢asne kolmo postaveny na jeho povrch).

V pripade maximadlnej koncentrécie hmoty do obrazovej
roviny je stupeil polarizdcie K-korény p, dany vyrazom
(bez zohladnenia okrajového stemnenia Slnka):

s~ @
Pem g Bep? Wi-p*
kde B =R@/p. Vo velkych vzdialenostiach p, = 1 — B2 Na-
priklad, vo vzdialenosti 2 R@ je pre koronalnu Struktiru,
nachédzajicu sa priamo v obrazovej rovine p, = 0.76.
V pripade sféricky symetrického modelu je v tej istej
vzdialenosti p, = 0.58. Préve tento rozdiel hodnét p, v ko-
rondlnej $truktire a vo sféricky symetrickej pozadovej ko-
réne vysvetluje rast stupfia polarizécie v strimere v oblasti
jej maximalnych hodndt. Pokles stupiia polarizicie v ty-
pickych strimeroch pri p = 2-3 R stvisi, ako sa zd4, s re-
alnym, moZno necylindrickym tvarom Struktiiry. Tu by uZ
bolo treba prejst k modelovym vypo&tom.

Rozdiely v chode p(p) st spésobené hlavne fyzikalnymi
rozdielmi v jednotlivych titvaroch a tieZ tym, Ze strimer sa
mdZe nachddzat v obrazovej rovine, alebo méZe byt pod
réznymi uhlami od nej odkloneny. Samozrejme, chyby
v uréovani stupiia polarizécie e§te zva&Suji rozptyl vysled-
kov. Napriek tomu je moZné vytvorit ur€ity model strimera
z0 zévislosti chodu polarizécie a intenzity v iom na vzdia-
lenosti od jeho osi. Spriemerovanie niekolkych takych mo-
delov by v principe mohlo poskytnit predstavu o stavbe
Htypického® strimeru. Zvolili sme ind cestu (Badalyan and
Livshits, 1994). Pre vietky rozdelenia, uk4zané na obr. 55
pre zatmenie z roku 1980 sme odvodili strednd zdvislost
p(p). PouZijic tito zavislost, odvodili sme sériu modelov
strimerov. Pritom sme prijali niekolko predpokladov: tom-
sonovsky rozptyl, izotermickost kordny, zdkon zmeny hus-
toty v strimere a v okolitej koréne a model F-korény. Chod
jasnosti a polarizicie so vzdialenostou v strimere bol po¢i-
tany v kaZdom z modelov za predpokladu pretiahnutosti
(L) strimera pozdlZ zorného lti¢a, ako parametra na kaZdej
héliocentrickej vzdialenosti p. Najlepsi stihlas medzi pozo-
rovanymi a teoretickymi krivkami jasnosti a polarizicie
strimera nam dovolil uréit zdvislost L(p). Ako vysledok
sme dostali, Ze pretiahnutost typického strimera pozdlZ
zorného ltica je pribliZne rovnak4 ako je jeho priemer v ob-
razovej rovine v heliocentrickych vzdialenostiach 1.7 aZ
5.0 R@.Inak povedané, hodnota L klesd pri p = 2-3 R
(horna Cast prilbice strimera) a potom, vo vacsich vzdiale-
nostiach, za¢ina pomaly narastaf. PretoZe sa stredny chod
polarizdcie podla tdajov obr. 5b ukézal byt blizkym ku
skor zvolenému (Badalyan and Livshits, 1994), tak sa aj
konecny vysledok len mdlo 1i§i od typického strimera,
skimaného v citovanej praci.
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St teda dovody predpokladat, Ze v pripade mohutnych
strimerov homogénny model s valcovou symetriou nemdZe
sti¢asne popfsal rozloZenie jasnosti a polarizicie v nich
(Badalyan and Livshits, 1994). Vychodisko z tychto taz-
kosti pravdepodobne spociva v tom, Ze mohutné, predo-
vietkym, rovnikové strimery toho typu, ako sa pozoroval
v r. 1952, pozostédvaji z niekolkych individudlnych Struk-
tiir, premietajiicich sa jedna na druhi pozdiZ zormého li¢a.
Pritomnost dodato¢nej hmoty mimo obrazovej roviny zvy-
Suje intenzitu spojitého Ziarenia, av8ak len mélo vplyva na
merany stupen linedrnej polarizdcie. Tak4 situédcia odpove-
dd mohutnému strimeru zo zatmenia 1952. Vz4jomné na-
loZenie Struktdr je tieZ zretelne badatelné aj v NE-strimere
korény z 11. jila 1991.

MoZno vyslovit uréitd dvahu o fyzikélnych procesoch,
veducich k formovaniu splos§tenych strimerov. Podstatnym
sa zdd byt kvazistacionarny proces vzdjomného pdsobenia
magnetického pola stredného rozmeru s tokom plazmy sl-
ne¢ného vetra z kordny. Ak magnetické pole stredného
rozmeru aproximujeme horizontalnym dipdlom nachadza-
jUcim sa na urovni fotosféry v meridionalnej rovine, tak na
vytekajiicu plazmu na severnej a juZnej Casti strimerove;j
prilbice pdsobi Lorentzova sila, ktorej jedna zo zloZiek
smeruje k osi symetrie strimera. V dosledku toho sa for-
muje pretiahnuté tokové vrstva a takyto kvézistaciondrny
reZim sa zachovava v priebehu pomerne dlhého ¢asu. Moz-
no tieZz poznamenaf, 7 v mnohych smeroch si procesy
prebiehajiice v korondlnych strimeroch analogické tym,
ktoré prebiehaji v magnetosfére Zeme a v plazmatickych
chvostoch komét. Takéto aspekty diskutovali, napriklad,
Koutchmy a Livshits (1992).

5. KORONALNE DIERY

Inym vyraznym prvkom velkorozmernej Strukturality
slneénej korény st korondlne diery. V bielom svetle sd to
oblasti zniZenej jasnosti, charakteristické malou polariza-
ciou (K+F)-korény, pricom maximum ich polarizicie sa
nachddza pomerne nizko nad limbom. ObtiaZnost merania
polarizacie v korondlnych dierach je efte vyraznejSia
v porovnani s inymi oblastiami a dtvarmi korény. Z mate-
ridlov uvedenych z troch zatmeni sme pre analyzu vybrali:
velkd severnd poldrmu koronélnu dieru (CH) a menS$iu
CH pri P = 145° v . 1973, a dalej niekolko nevelkych dier
v obdobi vysokej slne¢nej aktivity v rokoch 1980 a 1991.
Na obr.6 sii zhrnuté naSe merania pre Styri diery: N-1973,
SE-1973, S-1980, SE-1991, a pridané st niektoré merania
inych autorov, vztahujice sa k tym istym dieram. Porovna-
nie naSich vysledkov s vysledkami inych autorov ukazuje,
7e najmi pre severnii poldrnu dieru 1973 je stihlas dobry —
naSe merania a vysledky Koutchmy, Picat a Dantel (1977)
hladko na seba nadvizujd. Meng{ nesilad vysledkov je
identifikovany v pripade diery SE-1973. Pokial sa jedna
o mali dieru z r. 1980 (P =165°), st krivky podla naSich
merani a merani Diirsta podobné, ale nase hodnoty p sil asi
0 5-7% vyssie.

A tak, z obr. 6a, a tieZ z analyzy SW-1970 diery
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Obr. 6: Radidlny chod stupria polarizdcie v korondinych die-

rach: (a) — NaSe merania (piné iary) v §tyroch korondlnych die-

rach (zhora): N-1973, SE-1973, SE-1991, S-1980, merania Ko-

utchmny, Picat a Dantel, 1977 ( &iarkované Ciary zhora): N-1973,

SE-1973 a, daje Diirsta, 1982 (bodkovand &iara) pre S-1980.

(b) — Teoretické vypodlty pre sféricky symetrickii hydrostaticki at-

mosféru s T = 1.4x10° K, okrajové stemnenie g=0.6,an=1, 2,
6x108 cm™3 (zdola).

3

(P = 225°%) prevedenej Diirstom (1976), vyplyva, Ze maxi-
malny stupeti polarizcie v diere je blizky k 30% vo vzdia-
lenosti p = 1.3-1.5 R @.Vo velkych vzdialenostiach od
Sinka polarizdcia v korondlnych dierach rychlo klesd, pri-
¢om merania nad 3 Rg st uZ nespolahlivé v dosledku do-
minujiceho vplyvu Ziarenia nepolarizovanej F-kor6ny.

Model sféricky symetrickej atmosféry umozZiiuje, na roz-
diel od strimerov, objasnit priebeh jasnosti a polarizacie v
koronélnej diere sugasne. Na obr. 6b uvddzame vypocitané
zavislosti p(p) pre sféricky symetrickii atmostéru za pred-
vacich ddajov uvedenych na obr. 6a odpovedd hustote v
dolnej Easti diery 108 cmi. Ziada sa upozornit, 7e z obr. 6a
mo¥no usudzovat na isti tendenciu rastu stupiia polarizicie
5o zmen$ovanim rozmeru diery a tieZ s prechodom od mi-
nima k maximu slneného cyklu. Fyzikélne moZno rast
maximélneho stupiia polarizdcie v diere objasnit zvySenou
hustotou v diere (to znamend, Ze prispevok F-korény je na
fone jasnejSej diery mensi). Rychlej$f pokles stupfia polari-
zécie so vzdialenostou v N-1973 diere mbZe sivisiet s
menSou teplotou v nej (nie 1.4x10° K, ako vo vypo&toch
na obr. 6b, ale 1.0x10% K, (Badalyan, 1995)).

Zaverom tejto &asti moZno povedat, Ze polariziciu bielej
korény moZno dostatotne dobre opisaf v rdmci modelu sfé-
ricky symetrickej atmosféry s hustotou v jej spodnych
vrstvach n = 108 em™3. Polariza¢né merania korondlnych
dier v rdznych fazach cyklu nasvedéuji, Ze nevelké diery
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z obdobi velkej slnecnej aktivity si charakterizované zvy-
Senou hustotou a moZno aj vysSou teplotou. Je celkom
pravdepodobné, Ze v tomto pripade sa prejavuje vplyv ak-
tivnych oblasti, nachddzajicich sa velmi blizko k hrani-
ciam dier. Na druhej strane, ¢asto sa formujd rozsiahle po-
larne koronélne diery, ktoré sa javia ako najredsie, a ako sa
zd4, aj najchladnejSie ttvary slne¢nej korény.

6. POLARIZACIA ZELENEJ KORONY

Z findlnej mapy rozloZenia stupiia polarizicie zelenej
korény (obr. 7), odvodenej pre zatmenie 11. 7. 1991 vy-
plyva, Ze:

(a) Polarizacia v zelenej koronélnej Ciare nepresahuje
30%.

(b) V niZ3ich Sirkach je stupeil polarizdcie v rozmedzi
0% a7 15%. V oblastiach, kde boli v bielej koréne pozoro-
vané mohutné strimery (po¢as uvedeného zatmenia sa na-
chiddzali v neoby€ajne vysokych héliografickych Sirkach
NE- a SW-kvadrantov), bola zmerana znac¢ne vy§§ia pola-
rizécia.

(c) Stupeit polarizicie v zelenej Ciare rastie so vzdalova-
nim sa od slne¢ného okraja. Tento nérast je zretelnejsi v
oblastiach vysoko-§irkovych bielych strimerov.

(d) Pri porovndvani stupfia polarizdcie zelenej korény
(obr. 7) s jej intenzitou (obr: 8) je vidiet, Ze v najjasnej§ich
oblastiach zelenej korény v blizkosti rovnika, stupeii pola-

. 0br. 7: Celkovy ob-
raz rozloZenia stup-
lia polarizdcie zele-
nej kordny okolo

Sinka (11. 7. 1991).

P 25-30%
30-35%

July 11, 1991 ¥
La Paz, Mexico

Obr. 8:

Izofoty intenzity
zelenej kordny

v relativnych jed-
notkdch s krokom
AlogB =0.15.

rizicie nepresahuje 5% v skimanych héliocentrickych
vzdialenostiach. PretoZe, kvoli velkosti zatmenia 1991
(rozdiel zdanlivych rozmerov Mesiaca a Slnka dosiahol
podas neho takmer maximélnu moZnd hodnotu) st na na-
Sich korondlnych snimkach najniZsie a najhustejsie vrstvy
korény zakryté Mesiacom, je celkom moZné, Ze v tomto
pripade vidime a analyzujeme len horné €asti jasnych ko-
rondlnych kondenzécii. Z objektivnych pri€in nemoZno
preto fyzikdlne podmienky v najniz§ich vrstvach korény
v nasej préci diskutovat.

Podla nasho nézoru, najzaujimavejsia na obr. 7 je sku-
totnost, 7e stupedi polarizicie v zelenej Ciare narast4 nielen
so vzdialenostou od slne¢ného okraja, ale aj pri prechode
od jasnej§ich k menej jasnym oblastiam svietenia korény
v zelenej Ciare. Dost vysoky stupefl polarizdcie sme nasli
v oblastiach odpovedajicich niZ§im vrstvdm NE-strimera
a v systéme juhozdpadnych strimerov. V uvedenych oblas-
tiach je biela kordna jasn4, zatial ¢o zelend kordna svieti
tam menej, v porovnani, napriklad, so systémom oblikov
(korondlnych sluciek) v blizkosti rovnika. Obr. 7 teda indi-
kuje uritd antikorelaciu medzi stupfiom polarizécie a in-
tenzitou zelenej korény.

Takd zdvislost sme zostrojili pre celd matricu merani s
rozliSenim asi 15 oblikovych sekind, t.j. pre asi 4300 bo-
dov. V diagrame p versus logl body vypliiuji pomerne §i-
rokd zénu s rozptylom p od asi £7% (v oblastiach nizke;
intenzity) do asi +5% — vid hornti Cast obr: 9. Rozptyl bo-
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Obr. 9: Na hornom paneli je zndzornend antikoreldcia
stupiia polarizdcie a intenzity zelenej kordny (intenzity
niZsie ako log I = 0.6 sine neuvaiovali). Na dolnom
paneli prezentujeme priemerné hodnoty antikoreldcie
v intervaloch A logl = 0.15.
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Meranie polarizdcie svetla, silny prostriedok vo vyskume slneénej korény

dov v tejto Casti obrdzka odrdZa ako zdvislost stupfia pola-
rizécie na vzdialenosti od slneéného okraja, tak aj zdvislost
na poziénom uhle (t.j., na jasnosti korény v danom smere).
Prave v désledku nelinedrneho skladania sa tychto dvoch
vplyvov sa charakter antikoreldcie medzi p a I javi trochu
komplikovanym. Na druhej strane, priemem4 antikorel4cia
palogl, zndzomend v dolnej &asti obr. 9 je ovela lepsie vy-
Jjadrend a pomeme hladk4.

7. O PRESNOSTI POLARIZACNYCH
MERANI KORONY

V tejto praci sme jednou a tou istou metédou ziskali roz-
loZenie stupfia linedrnej polarizécie pre tri zatmenia, vzfa-
hujice sa k réznym fazam cyklu. Merania, vzfahujice sa
k takym velkorozmernym Struktiiram ako s vyrazné stri-
mery a korondlne diery, popisané v kapitoldch 4 a 5, umoz-
Hujd postdit nakolko je rad naSich uréenf stupiia polarizé-
cie homogénny, a dovoluji porovnat nase vysledky s roz-
lozeniami polarizécie, ziskanymi inymi autormi poéas tych
istych zatmeni.

Urcbili sme urité mnoZstvo rezov p(p) cez rozloZenia
polarizicie roznych autorov pre tie isté zatmenia (Kout-
chmy, Picat a Dantel, 1977; Diirst, 1982; Clette, Cugnon
a Koeckelenberg, 1985; Kulidzhanishvili, 1995). Niekedy
tidaje vybranych radov merani dobre siihlasia v uréitom in-
tervale poziénych uhlov, inokedy rozdiel vyrazne narastd
pri prechode k inej Casti limbu. Napriek tomu sa vietky
analyzované mierania (ak odhliadneme od najvnitomej-
Sich a najvzdialenej§ich oblasti korény) len vynimocne
rozchédzaji o viac ako 10%. Najlep§i je sihlas na§ich me-
ran{ s rozloZeniami, ktoré na$li Koutchmy, Picat a Dantel
pre zatmenie 1973 a Diirst pre zatmenie 1980. Z prevede-
nej analyzy vyplyva, Ze presnost dosahovand v siic¢asnosti
pri najlepSich polarizaénych meraniach kordny je zrejme
nie horia ako 5% a pri zv14§t starostlivom pristupe moZ-
no dosiahnut +3%.

Technicka nedokonalost pozorovanf a ich fotometrické-
ho spracovania mdZe viest k znaénym rozdielom vo vy-
sledkoch pri analyzovani sérif snimok ziskanych s réznou
expoziciou. Preto v praxi jednoduché zosumarizovanie in-
dividudlnych rozloZeni polarizdcie (odvodenych z rozne
exponovanych sérii snimok) do sumérneho obrazu je zdro-
jom najvicSej chyby. Zial, aj iné, v sitasnosti pouZivané
metddy urcenia stupiia slne¢nej kordny su charakterizova-
né dokonca ete vac§imi chybami.

S presnostou polarizaénych meran{ priamo stvisi aj ur-
Cenie smeru polarizicie korény (urenie orientacie jej po-
lariza¢nej roviny v Iubovolnom bode). Tak4to tloha je na
presnost merani dokonca este citlivejSie neZ je urcenie
stupiia polarizdcie. Nage vysledky hovoria, Ze v pripade na-
mi skimanych vzdialenosti od Slnka sme nenasli Ziadne
vyznamné odchylky smeru elektrického vektora elektro-
magnetického Ziarenia od tangenciadlneho smeru. Tento vy-
sledok je v sthlase s podetnymi uréeniami smeru roviny
polarizdcie inymi autormi. Pri§li sme k zéveru, Ze v nami
$tudovanych oblastiach bielej korény sa smer polarizdcie
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javi relatfvne ,,necitlivim* k tam existujticim slabym mag-
netickym poliam.

Pokial sa jednd o zelend kordnu, je uréenie smeru jej po-
lariz4cie, ako sme v tivode povedali, fyzikdlne zdvaZnejSie
— priamo indikuje smer silo¢iar magnetického pola. Nami
vypocitané rozloZenie smerov polarizicie tejto emisnej ko-
rény (jej elektrického vektora) okolo Slnka prezentujeme
na obr. 10 pre Styri diskrétne vzdialenosti. Ukazuje sa, Ze

Obr. 10: Smery polarizacnej roviny zelenej korony vo vzdiale-
nostiach 1.15, 1.20, 1.25 and 1.30 R@.

smer polarizécie zelenej korény je v oblastiach vyscko$ir-
kovych strimerov prevaZne tangencidlny, podobne, ako
sme to publikovali aj pre bielu korénu (Badalyan, Livshits
a Sykora, 1996). V rovnikovych oblastiach existuji, nao-
pak, zretelné odchylky od tangencidlneho smeru, ktoré ne-
pochybne indikuji vplyv magnetického pola.

8. DISKUSIA

Biela koréna odrdZa velkorozmerné §truktiry, vznik kto-
rych sivisi s pritomnostou magnetickych poli velkych roz-
merov a ich vzdjomnej interakcie so slneénym vetrom.
V praci sme si postavili za ciel modernym, jednym a tym is-
tym spdsobom, spracoval polarizaéné pozorovania bielej
korény v obdobiach roznych tirovni celkovej aktivity Slnka.
Podarilo sa ndm odvodit rozloZenie polarizdcie v uréitom
unifikovanom tvare pre tri slneéné zatmenia. Porovnanie
tychto vysledkov navzdjom medzi sebou a s vysledkami
inych autorov, dovolilo ocenif redlnu presnost sti¢asnych
polarizaénych merani bielej kordny, ktord nie je horia ako
+5%. Nafa praca sa opiera o fakt, Ze zdkladné osobitosti po-
larizagnych mép su spojené s pritomnostou strimerov a ko-
ronédlnych dier. Ukazuje sa, Ze polarizécia je velmi citlivd
k akymkolvek Struktirnym dtvarom bielej korény, viditel-
nym v obrazovej rovine. Osobitostou a uritou prednosfou
naSej préace sa javi to, 7e ddva isty ndvod ako na zaklade
merani polarizdcie skiimat rozloZenie koronalnej plazmy aj
v smere kolmom na obrazovi rovinu a stupeii koncentracie
hmoty k tejto rovine. Menovite je takito analyza moZnd
v pripade dobre vyvinutych prilbicovitych strimerov.
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V sticasnosti sa pokladd za dokédzané, Ze nizkoSirkové
strimery sa rozkladaji nad neutrdlnou ¢iarou globdlneho
magnetického pola. Toto je charakteristicka vlastnost obra-
zov bielej korény, vyrazne sa prejavujica hlavne na klesa-
Jucej vetve cyklu slne€nej aktivity (napr. zatmenie v roku
1973). Unik4tnym sa javi pripad, kedy neutrélna &iara glo-
bélneho magnetického pola prechddzala podas zatmenia
11. jala 1991 pod uhlom okolo 60° k rovniku a os magne-
tického dipélu bola sidasne takmer kolmd k osi roticie
Slnka. Kritické tvahy o Ludendorffovej definicii koronal-
neho splostenia (iniciované prave unikétnostou tvaru koré-
ny v r. 1991), vztfah tohoto sploStenia k formam korény
(ovplyvnenych redlnou priestorovou orientaciou neutralnej
magnetickej vrstvy a rozloZenim strimerov nad fiou) a
vztah k fdzam slnecného cyklu sme Studovali inde (Sykora
and Badalyan, 1992; AmbroZ a Sykora, 1994; Sykora,
Pintér a AmbroZ, 1995). Napriek uvedenému §pecidlnemu
pripadu zatmenia 1991, Casté znacné zvinenie neutrilnej
roviny magnetického pola a znaény odklon magnetického
dipdlu od osi rotécie Slnka, vedd obycajne k tomu, Ze naj-
typickejSou pre obdobie maxima slnecnej aktivity je kord-
na s pocetnymi, ale pomerne nevelkymi strimerami dooko-
la celého limbu, tj. realizuje sa kruhovy tvar kordny a jej
izof6t, ako tomu bolo 16. februdra 1980.

Predstavy o stivislosti magnetického pola s velkoSkdlo-
vou Struktirou korény svedcia v prospech modelu strimera
ako uritého plochého listu. V takomto modeli dostdvame
cylindrickd symetriu strimera len pre pomerne malé vysky.
ako stbor jednotlivych licov, priblizne radidlne sa rozbie-
hajicich od Slnka. V tomto modeli prierez listu s obrazo-
vou rovinou bude odpovedat pozorovaniu jasného koro-
nélneho strimera do velkych vzdialenosti. Na overenie
a rozvinutie tejto koncepcie by bolo ZelateIné vykonat po-
larizatné merania koronédlnych lic¢ov v héliocentrickych
vzdialenostiach 5 — 20 R@. ESte raz chceme pod¢iarknut,
Ze vysledky polarizaénych merani, a hlavne z nich vyply-
vajice zdvery o fyzikdlnych podmienkach vo velkogkélo-
vych Struktdrach, je treba braf do tvahy pri interpretacii
réznych koronalnych pozorovani ako v optickom, tak aj
v réntgenovom a radiovom odbore Ziarenia.

Pokial je ndm zname, v tejto naSej praci je stupeil pola-
rizicie zelenej korondlnej Ciary zo zatmefiového pozorova-
nia s vysokym priestorovym rozlifenim odvodeny po pr-
vykrat. Ur€ili sme ho pre zénu 1.08 aZ 1.40 R@. Nasli sme,
Ze stupen polarizécie zelenej kordny je vyrazne niZsi ako je
jeho teoreticky odvodeny horny limit (43%) a pohybuje sa
od 0% do 30% v jednotlivych oblastiach slneénej korény.
Najvy3§i stupeni polarizdcie sme namerali v oblastiach,
kde sa pocas zatmenia 1991 nachddzali dolné &asti
NE-strimera a skupina SW-strimerov. V rovnikovych ob-
lastiach sa stupeii polarizdcie meni od 0% do 15%, zatial
¢o v miestach najjasnejSie svietiacej zelenej korény p ne-
presahuje 5%.

Néjden4 antikoreldcia medzi stuptiom polarizécie a in-
tenzitou zelenej korény méZe nasvedcovat tomu, Ze elek-
tronové zrdZky vnasaji znacny vklad do budenia zelenej

koronalnej Siary. Ak je tomu tak, potom sme nasli novd me-
t6du ako Studovat rozdelenie Ziarenia v zelenej Ciare na dve
zloZky — jednu, ktord je budend elektrénovymi zrdzkami
a druhii, ktord vznikd ako désledok rezonan¢ného rozptylu
fotosférického Ziarenia. Je celkom mozZné, Ze predmetny
rozptyl nastdva len mimo jasnych sludiek, v pozadovej
zloZke slne¢ne;j kordny (Badalyan, Livshits a Sykora, 1996).

Velmi déleZitou sa javi otdzka vplyvu magnetického
pola na merany stupefi polarizdcie zelenej korony. Ako je
zname, teoretické ivahy boli vykonané len pre ur¢ité idea-
lizované modely. Situdcia v redlnej kordne je ovela kom-
plikovanej§ia a vyZaduje $pecidlny pristup (tymto problé-
mom sa chceme zaoberat v blizkej budiicnosti).
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Mozne zmeny ve slunecni koroné
béhem zatmeéni 3. listopadu 1994

V. Rusin, Astronomicky Ustav, SAV

E. Markovd a M. Bélik, Hvézddrna Upice, Ceskd Republika

1. UVOD

Optimdln{ podminky b&hem uplného zatméni Slunce
umoZziuji pozorovat strukturdlni zmény v bilé slune¢ni ko-
roné (Zirker et al, 1992). Jak je uvedeno v citované préci,
tyto velko i maloSkélové zmény, s pomalym & rychlym
prib&hem, jsou projevem magnetickych poli Slunce, kterd
maji vliv na stav heliosféry. Pokusili jsme se nalézt néjaké
zmény (pokud takové jsou) b&hem zatméni 3. listopadu
1994. Na obr. 1 je také ukdzana korona, kterd byla pozoro-
vina b&hem uplného slunedniho zatméni 24. fijna 1995
v Indii (Rugin et al, 1996).

2. POZOROVACI MISTA A PRISTROJE

Uplné zatméni Slunce v Putre (longitude: 69°33°55", la-
titude: —18°11°37", vySka 3479 m.n.m.) bylo pozorovédno
expedici AsU Tatranskd Lomnica a probghlo v 13:18:17—
—-13:21:19 UT. Bild korona zde byla snimédna objektivy
o priméru zrcadla /10 MTO s ohniskovou délkou 1100
mm a o priméru zrcadla /5,6 s ohniskovou délkou 300
mm. Byla ziskédna série snimkill s expozi¢nimi dobami od
1/150 s do 2 s.

Uplné slune&ni zatméni v Chapeco (longitude: 52°39 37,
latitude: —-27°05°39", vyska. 725 m.n.m.) pozorované ex-
pedici Hvézdarny v Upici probghlo ve 12:50:58-12:54:50 UT.
Bild korona zde byla snimédna refraktorem o priméru
90 mm s ohniskovou délkoo 1800 mm a objektivem MTO
1000, expozi¢ni doba byly popstupné od 1/1000 s do 1 s.
Bild korona s blizkym okolim byla sniména objektivem
s ohniskovou délkou 105 mm s expoziénimi dobami 1 s
a0,5s.

Interval mezi maximem totality v Putre a Chapeco byl
28 minut. Doba trvani na obou mistech byla okolo 4 minut.

3. VYSLEDKY

V soucasné dobé byla provedena visudlni prohlidka kre-
seb, ziskanych ze snimkl objektivy 1800 mm a 105 mm
potizenych na pozorovacim mist€ v Chapecé v Brazilii
a objektivy 1100 mm a 300 mm pofizenych v Putre v Chi-
le (obr. 1a, b). Nad vychodnim a zdpadnim limbem byly
pozorovéany dva systémy piilbicovych paprski. Nad vy-
chodnim obzorem byl pozorovatelny pouze jeden paprsek
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a)

b)

c)

Obr 1: VelkoSkdlovd struktura bilé korony:
a) Chile 1994, b) Chapeco 1994, c) Indie 1995

(P.A. 29-129 stupiilt v Putre, respektive 28-125 stupiiil
v Chapeco). Tento paprsek dosahoval extrémni délky a byl
pozorovatelny a7z do vzdalenosti 10 Ro. Nad zdpadni polo-
kouli bylo pozorovano nékolik paprsku. Jejich délka byla
ve srovnani s vychodnim obzorem podstatné mensi. V ob-
lastech obou pélit byly pozorovany korondlni diry, v nichZ
se nachdzelo velké mnoZstvi poldrnich paprski. Srovnéni
individuélnich strukrur, jak byly pozorovany v Chile (Ru-
§in and Klocok, 1995) a v Chapeco (Markové et al, 1995)
(obr. 1a, b), neukazuje Zadné vyrazné zmény. Je moZné, Ze
tento vysledek je zpisoben kratkym €asovym intervalem
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Obr 2: Raddlni Fezy podél NE-paprsku béhem zatméni v r. 1994 pozorovanym v
Chapeco. Nepravidelmosti jsou vyznaceny dvojitymi Sipkami ve 3 Ro a 5,5 Ro.
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mezi ob&mi pozorovacimi misty, nebo je to diisledek velmi
nizké slunecni aktivity v Case zatméni. Na druhé strané
Parker (Parker, 1988) predpoklad4, Ze korona je ohifvédna
nanoerupcemi. MaZeme predpokladat, Ze jejich odezvy
mohou byt pozorovény jako zjasnéni v korondlnich struk-
turdch, zejména v tenkém dlouhém paprsku nad vychod-
nim limbem. Na obrdzku 2. je ukézén radidlni fez v jed-
notkéch relativniho zéemdnf pro jednotlivé barvy podél
piilbicového paprsku nad vychodnim limbem. Vidime, Ze
vEtSi nepravidelnosti v jasu (jsou oznaleny Sipkami na
obr 2.) byly v paprsku pozorovany ve vzdélenostech 3 a
5.5 Ro. Budeme se dile snaZit potvrdit tyto , paprskové ne-
pravidelnosti* digitalizaci dalSich diapozitivii (nebo &erno-
bilych obrazlad) s vy$§im rozliSenim.

Srovnéni mezi zatménimi v roce 1994 a 1995 (obr. I 4,
b, c¢) ukazuje, Ze zapadni ¢4sti slunedni korony jsou velmi
podobné (Slunce ndm ukazuje téméf tutéZ stranu). Nicmé-
né, pfilbicovy paprsek nad vychodnim limbem mé dplné
opacnou orientaci. MiZeme predpoklddat, Ze (1) b&hem
obou zatmeén{ byla vy§3i fotosferickd aktivita nad zdpadnim
limbem a (2) magnetick4 konfigurace nad vychodnim lim-
bem byla uzaviena do svého jednoduchého stavu (nejlépe
pozorovatelné béhem minima sluneénich skvrn).
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Strukiura bilé korony 24. fijna 1995

Bélik, M., Markovd, E., Sykora, T., Hvézddrna Upice, Ceskd Republika
Sole, M., Solc, J., Astronomicky iistav UK Praha, Ceskd Republika

P

Smelcer, L., Hvézddrna Valasské MeziFict, Ceskd Republika

Abstrakt:

Struktura bilé korony byla pozorovina skupinou astronomii z Hvézdarny v Upici v Fatehpur
Sikri nedaleko Agry v Indii, skapinou z Astronomického tistavu UK Praha a dalsi skupinou, je-

...

a v Wat Mongkolrattnalarm. Pozorovani bylo provddéno dalekohledy s ohniskovou délkou 105,
500 a 1100 mm. Viechny experimenty byly zaméfeny na pozorovani bilé korony - struktury, fy-
zikélnich vlastnosti a pod. Bild korona byla minimalniho typu. Byly pozoroviny korondlni diry
a fada polarnich paprski. Nad vychodnim limbem v oblasti rovniku se nachdzel mohutny pfil-
bicovy paprsek, sloZity systém p¥ilbicovych rovnikovych paprski se vyskytoval nad zdpadnim
limbem. Je diskutovina souvislost téchto iitvari s fotosférou a chromosférou.

1. GVOD

Uplné zatméni Slunce 24. ¥ijna 1995 bylo pozorovatelné
v nékterych Edstech Asie. Astronomové z Ceské republiky
uskutecnili pozorovéni na nékolika mistech pdsu totality.
Dvouélennd skupina z Hvézd4rny v Upici pozorovala za-
tméni v Indii, skupiny z Astronomického dstavu UK Praha

Vzhledem ke kratkému trvani tohoto zatméni (1-1,5 min.
dle mista pozorovani) byly realizovdny pouze experimenty
zamé&Tené na pozorovani bilé korony. Prvni vysledky ziskané
z téchto pozorovani jsou prezentovény v tomto referdtu.

2. POZOROVANI

Pozorovéni Uplného zatméni Slunce se uskute¢nilo na
tfech mistech:

Obr. 1

1. V Indii v méstecku Fatehpur Sikri, jehoZ soufadnice

jsou:
A=T7°38.0E
(p=27°06.7N

Uplné zatmén{ zde probihalo v 8:34:09-8:34:59 mistniho
Casu (3:04:09 - 3:04:59 UT). Snimdni bilé¢ korony bylo
providéno zrcadlovym objektivem s ohniskem 1100 mm
a svételnosti 1:10 s expoziénimi dobami postupné od
1/1000 s do 1/8 s a ockovym objektivem Nikkor o ohnisku
105 mm a svételnosti 1:2,4 s expozi¢nimi dobami od 1/90 s
do 2 5. V obou piipadech byl pouZivén film Fuji Sensia
o citlivosti 200 ASA. Na obr. I je snimek bilé korony pofi-
zeny objektivem 105 mm expozi¢ni dobou 1/90 s, na obr. 2
vnitin{ bild korona pofizend zrcadlovym objektivem s ex-
poziéni dobou 1/1000 s.

2.V Thajsku v Wat Kao Din Tai, soufadnice pozorovaci-
ho mista jsou:

Obr. 2

i/
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Obr. 3
A=100°4.5E
®=15%48.1 N

kde totalita probéhla v 10:46:54 - 10:48:42 mistniho ¢asu
(3:46:54-3:48:42 UT). Snimky bilé korony byly ziskdny
objektivem s ohniskovou vzdalenosti 500 mm s expoziéni-
mi dobami 4s a 2s na film Ektar 25SX a objektivem Zeiss
(1000/5,6) s expozici 1s. Byl pouZit film Fuji Provia 100.

3. V Thajsku v Wat Mongkolrattnalarm, jehoZ soufadni-
ce jsou:

A=99°549 E

©=15°53,1 N

kde totalita prob&hla v 10:46:35 - 10:48:23 mistniho dasu
(3:46:35 - 3:48:23 UT). Snimky bilé korony byl pofizeny
objektivem MTO 1100/10,5 s expoziénimi dobami od
1/1000 s do 1 s na film Fujichrome 200 ASA. Na obr. 3 je
snimek bilé korony pofizeny timto objektivem s expoziéni
dobou 1 s.
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Obr. 5

3. VYSLEDKY

Uplné sluneéni zatméni 24. fijna 1995 probihalo téméf v
dobé& minima 22. cyklu sluneén{ aktivity, ¢emuZ nasvédéuji
i fotosférické a chromosférické projevy slunecni aktivity.
Relativn{ ¢islo sluneénich skvrn bylo v z&ff 12,3, v fijnu
21,7, v listopadu 9,4. V den zatméni, tj. 24. fijna, mélo re-
lativni &islo hodnotu 25 (SGD, 1995). Z obr. 4 je patmné, 7e
hodnoty relativniho ¢isla byly v té dob& celkové pom&mé
nizké. Erupéni aktivita v den zatméni nebyla pozorovéina
74dnd, co? znamend, Ze erupén{ (flare) index urovany
podle Kiivského (1975) mél v den zatméni nulovou hodno-
tu, denni hodnoty pro vSechny dny v fijnu jsou na obr. 5.

Na obr. 7 je struktura bilé korony, ziskana ze snimki po-
fizenych v Thajsku (exp. doba 1/1000s — 1s). Pfimo pfi za-
tméni byla pozorovana fada protuberanci, které aZ na jednu
nad zdpadnim limbem byly pomé&rné malé. Nad vychodnim
limbem byl pozorovatelny dlouhy osamoceny pfilbicovy
paprsek (€.12), sahajici do vzdalenosti 5-6 R@ (obr. 6)}. Pii-
mo nad limbem je patrnd vnitini struktura tohoto paprsku.
Za nim je ndznak jesté jednoho paprsku (€. 13), ktery je ale
obtiZné&ji identifikovatelny, nebot paprsek €. 12 jej piekryva.
Nad zépadnim limbem se vyskytovala sloZitd struktura pfil-
bicovych paprski, jejichZ ukotveni neni vZdy dostateCng
zfetelné, nebof se vzdjemné v nékterych ¢astech piekryvaji
a jejichZ vrcholky dosahuji do vzdalenosti 4 R@. Pod timto
sloZitym systémem se nachazi také nejve&tsi koncentrace po-
zorovanych protuberanci. Nad severnim a jiZnim pélem se
v PA. 320°-70° a 157°-210° vyskytuji rozsahlé poldrni diry
s tenkymi poldrnimi paprsky. Nad severni korondlni dirou
v P.A. 320°=70" jsou patrné méné jasné siln&jsi paprsky, coZ
by mohly byt vrcholky prilbicovych paprskil ukotvenych za
limbem. Pfehled vSech pozorovanych struktur s uvedenim
pozicnich uhld je v tabulce 1. Celkové je moZno fici, Ze
struktura korony pfi tomto zatméni byla velmi podobna
struktufe pozorované pfi tplném zatmeéni v Brazilii v roce
1994 (Markov4 a Bélik, 1995, 1996).

Z obr. 8, na kterém jsou vyznaceny osy jednotlivych pa-
prskt vidime, Ze odklon paprski od radidlntho sméru je
prakticky ve vSech pripadech smérem k rovniku. Z tabulky 1T
je patmé, Ze tento odklon je dosti znadny, coZ je typické pro
minimum sluneéniho cyklu (Makarov, 1994).

Z digitalizovanych snimki z Thajska a Indie byly ziska-

Obr. 6
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Obr. 9

ny izofoty (obr. 9) a uréena elipticita. Hodnota
elipticity pro vzdilenost 2R je a+b=0,27
{obr. 10), coZ odpovida tvaru korony mini-
mélniho typu. Stejnd hodnota elipticity byla
i pro zatméni v r. 1994 v Brazilii (Markov4 -
a Bélik, 1995, 1996) a Chile (Rusin, 1996,

Rusin a Klocok, 1995, Klocok a Rusin, 1995). o3 T
Maximélni zplo§téni bylo pozorovéno ve R
vzdalenosti 1,65 R. Od této vzdilenosti zagin4 e e
prevlddat F-korona nad K-koronou a zplosténi
se zacind zmenSovat.

9,18 —+ T
4. ZAVER \
wl 7

Z uvedeného je patrné, Ze korona v dobg

0,2 +

zatméni byla minimélniho typu. Jeji struktura 0.05
byla velmi podobné struktufe korony pfi za-
tméni v r. 1994. Souvislost téchto struktur 0 + + . : : ‘ . '
1 1.2 1,4 1,6 1.8 2 2,2 2,4 2,8 2,8

s projevy magnetického pole a dal§ich fyzikal-
nich jevli v koroné bude pfedmétem dal§tho
studia. Obr. 10

R®
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pozicni uhel (0)
dtvar 1Ro 1,5 Ro 2Ro 2,5 Ro 3 Ro poznémka
A 119 protuberance
B 220 protuberance
c 226 protuberance
D 237 protuberance
E 243 protuberance
F 272 protuberance
G 276-272 protuberance
H 289 protuberance
1| 302-306 protuberance
J 346 protuberance
CHN 320-70 koronalni dira
CHS| 157-210 korondini dira
12] 70-(170) 74 -136 80-119 pfilbicovy paprsek
13| 70-(170) 75-138 84 -122 prilbicovy paprsek
28| (215-228)| 227 - (236)| 237 - 244 prilbicovy paprsek
29| (215-230)| (235)-240| 247-250 prilbicovy paprsek
30| (195- (235-268)| 252 - 263| 258 - 264| (262 - 265)|piilbicovy paprsek
31 272-279| 271-276| 270 - 273|piilbicovy paprsek
32 283 - 289| 280 - 283 prilbicovy paprsek
33 286 - 296 prilbicovy paprsek
34 - 320) 293 - 296 prilbicovy paprsek
Tabulka 1
Ro / poziéni hel (o)
G. paprsku} 1 1,2 14 1.6 1,8 2 2,2 24 26 2.8
3 4.5 6 6,5
2 7 10 12 13 14
3 11 14 17 19 21
4 24| 245 25
5 19| 23,5/ 26,5 29 31 32
6 27 30| 345 38 40
7 37 44 50 52
8 339 48 51 55 57
9 48 54 58| 60,5! 62,5| 64,5
10 54 59| 63 661 68,5
11 63 64 67 70 72
12| 105| 104,5| 103| 102,5| 102| 101
13{ 108,5| 107f 106| 105! 104| 103
14| 162] 155| 151 147| 144,5
15| 187] 163| 160| 1585
16} 168,5] 166| 184| 163
17} 173| 170| 169| 168 167
18| 178| 178| 174,5| 174| 173,5
19{ 180| 180; 180,5| 181 182
20] 183,5| 183| 183| 183,5| 184
21 184| 185 186
22) 184 187| 189 191 192
23| 186 189 191 193] 194
24 200 204
25| 196| 203,5| 208| 211 214
26 213| 218,5
27 218| 224 229| 232
28 234,5| 238
29 241| 243,5| 248| 2515
30 261] 261,5] 262| 283| 264
31 276| 274,5| 273| 272 271| 2705
32 288| 285| 283,5| 282 281
33 290| 291
34 298| 296 293,5
35| 320,5| 315,5| 311,5] 308| 305
36] 322| 321,5| 317| 304
37{ 330| 325,5| 320,5| 316,5
38| 334| 330/ 326| 302
39| 339| 338| 334,5] 332
40| 349| 345| 342] 339
41| 351,5| 350 348,5| 3455
42| 357,5| 356 355 354
Tabulka 2
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Jasnost a struldvory sineénej korony
v rokoch 1994 a 1995

J. Sykora, M. Minarovjech, J. Rybdk a M. Rybansky, AU SAV, Tatranskd Lomnica
T. Pintér, Slovenskd istrednd hvezddreri, Hurbanovo
P. AmbroZ, M. Knizek, P. Kotré, Astronomicky iistav AV CR, Ondrejov

Abstrakt

Uviadzame Ciastkové vysledky $tiidia globalnych vlastnosti sinecnej korény (Struktira, tvar, jas-
nost, magnetické pole) podla pozorovani tiplnych zatmeni Slnka 3. 11. 1994 a 24. 10. 1995. Po-
sudzujeme vztah uvedenych vlastnosti korény k aktudlnej sinefnej aktivite a k faze slnecného
cyklu. Prezentujeme aj pokus o aplikiciu ,,pocitacového neutrdlneho filtra® na originalne

snimky korony 1995.

1. UvoD

Napriek novym a démyselnym technikdm pozorovania
slne€nej korény z pozemskych observatérii a z kozmu,
predstavuje pozorovanie korény pocas tplnych zatmeni
Slnka stdle velmi cenni a nenahraditelnd prileZitost $tudo-
vaf tito najvy§siu vrstvu slnec¢nej atmosféry. Najmi pokial
ide o zorné pole a rozli§ovaciu schopnost, zatmenové snim-
ky slnecnej korény zostavaji stéle neprekonané inymi mi-
mozatmefiovymi technikami. Detailné $tidium korény
v bielom svetle (spojité spektrum) poskytuje predovietkym
vybornti moZnost identifikovat rdzne korondlne §truktiry
od limbu Slnka a7 do vzdialenosti niekolkych slne¢nych
polomerov. Okrem toho, rozloZenie korondlnych Struktir
okolo slne¢ného disku a znalost ich morfoldgie, patria k z4-
kladnym prameiiom pochopenia topolégie velkoSkalového
magnetického pola korény. Je tomu tak preto, Ze prive
priestorovym rozloZenim tohoto pola je predurcené celko-
vé rozloZenie ionizovanej hmoty v koréne a teda aj exis-
tencia prislusnych korondlnych Struktdr. A nakoniec koro-
ndlne polia a §trukttiry majt evidentné pokradovanie (odo-
zvu) v stave a vyvoji medziplanetdrneho magnetického
pola v rozsahu celej héliosféry (napriklad, Koutchmy
a Livshits, 1992; Hoeksema, 1993). NaSe dvahy o zavis-
losti polohy neutrdlnej magnetickej roviny na faze cyklu sl-
nednej aktivity (Sykora a AmbroZ, 1995; 1997) nés viedli
k pochybnostiam o redlnosti skorSich modelov sféricky-
a osovo-symetrickej slne¢nej korény.

Stvorélennd expedicia SUH Hurbanovo pozorovala po-
sledné dve zatmenia Slnka v Cricitima (Santa Catarina Es-
tado), asi 25 km od vychodného pobreZia Brazilie (3. no-
vembra 1994) a v Nakhon Sawan, asi 240 km na sever od
thajského hlavného mesta Bangkoku (24. okt6bra 1995).
246 sekiind totality v Brazilii a 104 sekind tiplného zatme-
nia Slnka v Thajsku bohato postadovalo na ziskanie nie-
kolkych sérif snimok slneénej korény v bielom svetle s rdz-
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nymi expoziciami, aby sa fotograficky preklenul strmy
gradient jasnosti korény so vzdalovanim sa od Slnka, t.j.,
aby ¢o najvicsi rozsah korény bol nasnimany bez neZiadi-
cich podexpozicii a preexpozicif. Zékladnym pristrojom
bol achromaticky refraktor 130/1950 mm v Brazilii, zatial
¢o v Thajsku bol na fotografovanie pouZity teleobjektiv
100/1000 mm. Prvotné spracovanie vSetkych obrdzkov
spocivalo v prevedeni mikrodenzitometrickej fotometrie
s digitdlnym zdznamom. Rozmer pixela bol 50 mikromet-
rov, ¢o pri snimkach z Brazilie predstavuje rozliSenie asi
5 oblikovych sekind.

2. STRUKTURA, INTENZITA
A SPLOSTENIE KORONY

Né&rt korondlnych §truktir, uréenie globdlneho tvaru
korény a vypocet koronédlneho splostenia sa zdajii byt jed-
noduchymi tilohami pre pozorovatelov. Napriek tomu pra-
ve tieto vlastnosti a kvantity izko siivisia s velkoSkadlovym
rozloZenim slneénych magnetickych poli a sicasne indiku-
ju topoldgiu magnetického pola v héliosfére (vid nasledu-
jucu kapitolu tohoto ¢lanku).

Zdalo by sa, 7e najvernejSie mozno §truktiry a tvar pri-
slusnej kor6ny vidief na reprodukcidch jednoduchych képii
Hodne, napriklad, z4leZi aj na kvalite tlace prisluiného ¢a-
sopisu alebo zbornika, v ktorom sa takéto képie publikuju.
A tak, v podstate len pre ilustrdciu ponikame obr I, na
ktorom st ukdzky snimok, ziskanych po€as oboch zatmeni.

Ovela zretelnejSie je vidno Strukturalitu oboch korén na
obr. 2 a obr. 3. N4drty sme ziskali kombindciou negativu
a pozitivu toho istého origindlneho obrézka a ich vzdjom-
nym pootodenim o velmi maly uhol (1-2 stupne). Vysled-
kom je ovela zretelnejsie ,,vyjavenie sa“ kontiir korondl-
nych Struktir, ktoré potom moZno jednoducho prekreslit.
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Obr. 1: Hore: Snimok zatmenia Slnka, ziskany v bielom svetle
(spojité spektrum) dria 3. nov. 1994 0 13:00:48 U.T. expoziciou
1/4 sekundy na film ILFORD PAN 400 v Cricitima (Brazilia).
Dole: Podobny snimok, exponovany pocas zatmenia 3. okt. 1995
0 03:47:20 U.T. v Nakhon Sawan (Thajsko). Vyznalend je orien-
tdcia slnecnych osi.

Je isté, Ze hlavne posledny krok skryva v sebe znaéni
dévku subjektivity. (V pripade, Ze sa v tomto zborniku na-
chédzaji podobné kresby predmetnych zatmenovych ko-
rén (1994, 1995), moZno ,,objektivitu* takych kresieb lah-
ko postdit). Napriek uvedenej vyhrade je metéda negativ-
pozitiv ovela ti¢innejsia pri Stidiu Strukturality sinecnej ko-
rény neZ, napriklad, metéda izofét ziskanych naozaj ob-
Jjektivnym meranim obrazov korény mikrofotometrom (pri-
slu¥né izofoty su tieZ prezentované na obr. 2 a obr. 3).

Aby sme podali prehlad o dal§ich moZnostiach zvyraznit
korondlne Struktiry, publikujeme eSte obrdzok korémy
1995 (obr. 4), ktory pre nés z naSich snimok urobil Prof.
E. Hiei (Japonsko) metédou tzv. neostrého maskovania vo
zvacSovéku tmavej komory (unsharp masking method).
Zial, v pripade nim pripraveného originalu, opat vyvstiva
otdzka kvality reprodukcie v tladi tohoto Zbornika refera-
tov. Na tom istom obr. 4 publikujeme aj kresbu, ktord sme
z predmetnej Hiei-ho snimky ,,subjektivne’ nacrtli.

V inom postupe sme sa pokusili na origindlne negatfvy
korén 1994 a 1995 aplikovat ,,umely radidlny neutrdlny fil-
ter*, vytvoreny v poc€itadi. V tomto pripade naSou snahou
bolo najmi zvyraznit poldrne korondlne lice (priklad také-
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Nakhon Sawan

(Thailand)

24,1995
03:47:20UT

Obr. 4: Obrdzok korony zatmenia 1995, kiory z na$ich origindlov
vytvoril Prof. E. Hiei (Tokyo) metddou tzv. neostrého maskova-
nia. Dolu ndcrt korondlnych Struktir, vytvoreny nami na zdkla-
de horného obrdzka.

hoto ,, image processing™ vid na obr. 5). Znatne sa tieZ vy-
lepsil kontrast jednotlivych koronélnych strimerov, vritane
ich ,,cibufovitého* tvaru a ndznaku ofakidvanej existencie
,»domu* v dolnej ¢asti asponi niektorého zo strimerov.

Je evidentné, Ze obe korény (1994 aj 1995) si dobrym
prikladom tzv. ,,minimového* tvaru, typického pre obdobie
blizko minima slne¢ného cyklu. Menovite v blizkosti mi-
nim 11-ro¢nych slneénych cyklov ma slnecné magnetické
pole jasne bipoldrny charakter, pricom héliografickd os
a slne¢nd magneticka os st prakticky identické. Na obr: 2
je k izofotdm a Struktiire korény 1994 pridany aj nami vy-
pocitany obrazok konfigurécie korondlneho magnetického
pola. Vy§sie zmienend identita a sihlas pozorovanych a vy-
poditanych Struktir (vypo&itanych z rozloZenia fotosféric-
kych magnetickych poli za predpokladu ich bezsilovosti) je
priamo excelentna.

S ohladom na pomerne nizku slneéni aktivitu pred mi-
nimom 22. slne¢ného cyklu (mesaéné relativne ¢islo slnec-
nych §kvin bolo len 18,0 v novembri 1994 a 21,7 v oktéb-
11 1995) je popis aktudlnych korondlnych §truktir pomerne
jednoduchy. To isté plati aj o kontexte korondlnych Struk-
tir so synoptickou aktivitou na slne¢nom disku. Oblasti

Jasnost a struktury slneénej korény v ro  koch 1994 a 1995

L

Nov. 3. 1994

132

Oct. 24. 1995

Obr. 5: Aplikdciou poéitacového ,,radidlneho neutrdlneho filtra*
sme ziskali tieto obrdzky kordny zo zatmeni 1994 (hore) a 1995
(dole).

oboch slne¢nych pélov st charakterizované radidlne otvo-
renymi magnetickymi Struktirami, indikujtcimi pritom-
nost poldrnych korondlnych dier. Poznamendvame, Ze ta-
kéto diery st naozaj dobre identifikovatelné na regularnych
obrdzkoch v mikkom rontgene z druzice YOHKOH
v diloch blizkych k diiom oboch predmetnych zatmeni
Slnka (Solar Geophysical Data, No.605, Part I a No.616,
Part I). Stiasne sti v pripadoch oboch zatmeni na oboch
poloch viditelné velmi dobre vyvinuté siistavy poldmych
korondlnych licov. Lice st perfektne radidlne priamo na
poloch a si stile viac sklonené smerom k rovniku ak po-
stupujeme k niZ§im héliografickym Sirkam. Predpoklada-
me, Ze podrobnejsie §tidium snimok z druZice YOHKOH
by ndm mohlo pomdct odpovedat na otdzku, &i jednotlivé
poldme liice fyzikdlne sivisia s diskrétnymi jasnymi bod-
mi, viditelnymi na disku v oblastiach poldrnych koronél-
nych dier.

V pripade zatmenia 1994 (obr. I a 2) dominuje na celom
vychodnom limbe jeden velky korondlny strimer (rozumej:
prid, lide, a pod.). Zaberd neoby&ajne velky rozsah hélio-
grafickych Sirok — od pozi¢ného uhla 30" do asi 130° (po-
ziéné uhly sa meraji od héliografického severu cez vy-

83




13. Celostatny sineény semindr, Upohlav 1996

chod, juh a zédpad spaf k severu Slnka). Strimer je slabo na-
kloneny k severu a typicky kvapkovitym spdsobom sa zu-
#uje so vzdalovanim sa od Slnka. Jeho jasnost a hranice nie
sti celkom uniformné a ostré. Ned4 sa vyladit, Ze tento stri-
mer predstavuje projekciu dvoch, alebo viac men§ich stri-
merov, nachddzajuicich sa za sebou na nizkych Sirkach vy-
chodného limbu. Posiidenie aktivity na slneénom disku
a prehliadka snimok z YOHKOH-u indikujd, Ze ,.telo stri-
mera“ je najpravdepodobnejsie ukotvené k slneénému po-
vrchu hodne za vychodnym limbom, na neviditelnej polo-
guli Slnka. Najmenej pat drobnych protuberancii bolo ,,za-
streSenych® tymto strimerom pocas zatmenia.

Na zdpadnom limbe je kor6éna 1994 podstatne viac
Strukturovand. PredovSetkym v juhozdpadnom kvadrante
existuje takmer klasicky, dobre vyvinuty strimer (jeho zd-
kladna sa nachadza na poziénych uhloch 210°= 250°) s ty-
pickym démom v jeho spodnej ¢asti, Dve malé protube-
rancie si viditelné excentricky, bliz§ie k juZnému okraju
dému. Mimochodom, pritomnost protuberancii v déme je
typickd a bola €asto pozorovand aj v minulosti, pokial sa
strimer nenachddzal prili§ daleko pred alebo za slneénym
limbom. ,,Nohy* na$ho strimera sa nepochybne nachddza-
ju blizko limbu a priblizne 20°-vy sklon osi symetrie stri-
mera k slnecnému rovniku je beZny.

Ak pokracujeme od uvedeného strimera k severu, na-
chadzame Ciastocny pokles koronélnej jasnosti v okoli sl-
ne¢ného rovnika a potom zvySend aktivitu v strednej Casti
severo-zdpadného kvadrantu. Aj tato ¢ast korény javi pri-
najmenej naznaky strimerovosti. Zdanlivo nevyvinutd
Struktiira je pravdepodobne désledkom ukotvenia strimera
na viditelnej pologuli Slnka, av§ak znacne pred jeho pribli-
Zenim sa k zdpadnému limbu. Preto priemet takého strime-
ra do obrazovej roviny nemdZe byt velmi vyrazny.

Pokial ide o korénu 1995 (obr. I a 3), jej celkovy tvar je
do znagnej miery podobny kordne z roku 1994. Evidentne
to vyplyva zo skutoCnosti, Ze obe zatmenia nastali krdtko
pred minimom slneéného cyklu (minimum 22. cyklu bolo
zadiatkom druhej polovice roku 1996), kedy koréna méva
zreteIne sploSteny tvar, so strimerami v blizkosti rovnika.
Aj v roku 1995 dominoval na vychodnom limbe mohutny
strimer, zaberajiict vo svoje] zdkladni pozi¢né uhly od
70% asi do 165°. Aj tento strimer je charakteristicky vyraz-
nym zuZovanim s vySkou. Aktivita na slneénom disku
a YOHKOH obrazky v mikkom rontgene indikuji ukot-
venie strimera na viditelnej pologuli Slnka, relativne dale-
ko od jej vychodného okraja.

Podobne ako pri zatmeni 1994, je aj v roku 1995 koréna
na zdpadnom limbe Slnka trochu &lenitejSia. V okoli slne¢-
ného rovnika (v pozi¢nych uhlech od 220° do 350°) sa na-
chddzaju pravdepodobne najmene;j tri strimery, dobre vidi-
telné na pocitacom spracovanom snimku (obr. 5). Na po-
zi€nom uhle 240° je vidief pomerne vysokd protuberanciu
(asi 164 000 km, teda takmer 13 priemerov Zeme). Treba
viak pripomenut, Ze vSetky nami prezentované obrazky
predstavujd slne¢ni korénu ako sa premieta do obrazovej
roviny (roviny oblohy) a skutoéné rozloZenie strimerov
v priestore sa moZe aj drasticky 1i8it od toho, o takto zdan-
livo pozorujeme.

Je zrejmé, Ze akykolvek ndcrt korondlnych Sruktdr (ako
sti, napriklad, tie na obr: 2) je do zna¢nej miery subjektiv-
ny. NemozZe presne vyjadrovat skutocné rozloZenie jasnosti
korény a preto ani nemus{ verne odriZat redlny tvar kord-
ny. K tomu, aby sa dalo kvantifikovat, napriklad, sploStenie
konkrétnej kordny, st potrebné aspori izofoty korény da-
ného zatmenia. Definiciu, ako vypocitat sploStenie korény
zaviedol uZ davnej§ie Ludendorff (1928). Nech d, je prie-
mer z troch hodn6t rozmeru tej istej izofoty na rovniku a
vo vzdialenostiach 22.5° na obe strany od rovnika; nech d,
je podobny priemer z troch hodn6t rozmeru stéle tej istej
izofoty v smere slnec¢nych pélov a v smeroch o 22.5" na
obe strany od poldrnej osi, potom Ludendorff definuje
splodtenie korény ako parameter

e=dl_|

2

(M

PouZijic nase merania oboch zatmeni, dostali sme nasle-
dovné splostenia: € (1994) = +0.125 a £ (1995) = +0.133
vo vzdialenosti asi 2 slnecnych polomerov, pre ktord sa
sploStenie obycajne uréuje. Treba povedat, Ze so zmenSo-
vanim vzdialenosti od Slnka sploStenie vyrazne klesa, a na-
boru korondlnych tvarov, pozorovanych pocas celej hist6-
rie fotografickych zdznamov slne¢nych zatmeni (prakticky
od r. 1851) bola odvodend evidentn4 z4vislost sploStenia
korény na faze slneéného cyklu. BeZne bola takdto zdvis-
lost publikovand ako dobre definovani sinusoida (vid, na-
priklad, obr. 5 v Koutchmy a kol., 1991). Z nej vyplyvajai-
ca predstava hovori, Ze kordna je silne splo§tena (elipticita

DATE NOY 03,1994

ROTATION 1869

SOURCE SURFACE

CARRINGTDON LONGITUDE

Obr. 6: Vypocitand konfigurdcia siloéiar (hore) a odpovedajiici
tvar neutrdlnej vrstvy korondineho magnetického pola na zdro-
Jovej ploche.
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ROTATION 1691  SOURCE UATA FROM JAN 24,1930 TD FEB 20,1980 SCALE 1248 16

Jasnost a sfrukiury sineénej korény v rokoch 1994 a 1995

ROTATION 1844  SOURCE DATA FROM JUN 28,1991 TO JUL 251991 SCALE 124816
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Obr. 7: RozloZenie globdlneho magnetického pola na zdrojovej ploche 3,5 R@ ako sme ho vypoditali pre sineéné rotdcie, v kiorjch
nastali zatmenia Slnka 1980, 1991 (maximd 21. a 22. cyklu) a 1994, 1995 (minimum 22. cyklu). Skdly si v mikro-Tesla a zasrafované

plochy odpovedajii zdpornej polarite magnetického pola.

modZe dosiahnut aZ hodnotu asi 0.3 vo vzdialenosti 2 R@)
v obdobiach minim slne¢nych cyklov, je zdanlivo kruhova
blizko maxim cyklov a v ostatnych obdobiach nadobiida
rozne prechodné tvary. V dal3ej kapitole znaCne spochyb-
nime tito zjednoduSend predstavu, napriek tomu, Ze obe
zatmenia (1994 aj 1995) do nej vyborne zapadaju.

V stivislosti s uvedenou zdvislostou splo$tenia korény na
faze cyklu, ako aj v stivislosti s nasledovnym odhadom jas-
nosti korény, je vhodné uviest ako je definovana faza sl-
necného cyklu. Jednu z najpouZivanejSich definicif zavie-
dol Mitchell (1929). Podla neho fizu cyklu kvantifikujeme
tak, Ze linedrne interpolujeme obdobie medzi prijatou
epochou najbliz§iecho maxima (faza = 1) a minima cyklu
(fdza = 0). Znamienko + pouZivame pre vzostupni vetvu
cyklu a znamienko — pre jeho zostupni ¢ast. Vychadzajic
zo skutoénosti, Ze maximum posledného cyklu nastalo
v juli 1989 a Ze minimum 22. cyklu bolo predbeZne stano-
vené na september 1996, sme uréili fizy nagich zatmeni
nasledovne: @ (1994) = -0,30 a @ (1995) = -0,15. Ak ak-
ceptujeme tieto fazy a pouZijeme §tatisticku zavislost me-
dzi jasnostou korény a fazou cyklu, ako ju kompilovali Ru-
§in a Rybansky (1985), dostavame pre kordnu 3. 11. 1994
jasnost 0,8x 10~ integralnej jasnosti stredu sineéného disku
a pre korénu 24. 10. 1995 jasnost 0,7x107 tejto hodnoty.
Urcenie koronélnej jasnosti je v§eobecne velmi citlivé na
presnost fotometrie, ako moZno dedukovat z mnohych mi-
nulych merani, kedy boli roznymi autormi publikované
velmi rozne hodnoty pre to isté zatmenie Slnka. Vo svetle
takejto skutoCnosti mé nase §tatistické uréenie koronalnej
jasnosti svoj vyznam.

3. ANALYZA GLOBALNYCH TVAROV
A POCITANEHO MAGNETICKEHO POTLA
KORONY

Uspesne sme pozorovali slnednt korénu podas sied-
mich zatmeni Slnka v rokoch 1973, 1980, 1981, 1983,
1991, 1994 a 1995, tj., naSe pozorovania svojim spdsobom
pokryvaju prakticky cely 22-ro¢ny Hale-ho magneticky
cyklus. Stanfordské denné merania fotosférickych magne-
tickych poli (v sti¢asnosti zndme ako merania Wilcox Solar
Observatory), ktoré ndm za predpokladu bezsilového mag-
netického pola umoZiiuji vypoétom extrapolovat fotosfé-
rické pole do slne¢nej kordény, st k dispozicii od roku
1976. Popis korondlnych §truktir a tvarov, metéda vypoctu
korondlnych magnetickych poli, urcenie splosteni jednotli-
vych korén a ich konfrontacia s redlne pozorovanymi for-
mami kordény Slnka, boli postupne publikované v Sykora
a Badalyan (1992), Ambroz a Sykora (1994a,b), Sykora
a Ambroz (1995), Sykora a kol. (1995). Hlavné vysledky
sti nasledovné:

— Ukazal sa prekvapujiico dobry sihlas medzi pozorova-
nymi §truktdrami a tvarom (morfol6giou) korény na
jednej strane a vypocitanou konfiguraciou korondlnych
magnetickych poli na strane druhej. Takyto sthlas sved-
¢i o tom, 7e korondlne strimery sii vysostne magnetic-
kymi §truktirami (AmbroZ a Sykora, 1994b; Sykora a
kol., 1995). Prikladom takého sihlasu mdZe byt obr.6,
prezentujtici vypocitany tvar silo¢iar magnetického po-
Ta a polohu a tvar neutrdlnej vrstvy magnetického pola
na zdrojove] ploche pre zatmenie 1994.
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13. Celostdatny slnecny semindr, Upohlav 1996

— Presvedcili sme sa, Ze Ludendorffova definicia koronal-
neho splostenia ddva velmi protirecivé vysledky v nie-
ktorych, zo Statistického hladiska zriedkavych pripa-
doch. Tak je tomu napriklad v obdobiach blizkc maxi-
ma slnenej Cinnosti a pri sidasnej polohe magnetické-
ho rovnika blizkej k polohe a smerovaniu centrdlneho
merididnu Slnka. Skoro uéebnicovy priklad takejto si-
tudcie nastal pocas zatmenia Slnka 11. jila 1991 (vid
panel v pravom hornom rohu obr. 7 a niekolko inych
obrédzkov vo vysSie citovanych ¢lankoch). Slneéni ko-
réna bola vyrazne splo§tend (avSak k velmi sklonenému
magnetickému rovniku Slnka), zatial ¢o vypocet koro-
nalneho splo§tenia podla Ludendorffovej definicie indi-
kuje perfektne kruhovy tvar korény (Sykora a AmbroZ,
1995, Sykora a kol., 1995).

— Ukaézali sme, Ze v priebehu jedinej slneénej otocky mu-
si dochéadzat k podstatnym zmendm tvaru korény. Na-
priklad, keby zatmenie Slnka v r. 1991 bolo nastalo iba
3—4 dni mimo 11. jila 1991, velmi pravdepodobne by
sme boli pozorovali kruhovo symetrickd korénu. Také-
to ,,spravanie sa* korény je samozrejme ddsledkom zo
dfia na defi meniaceho sa priemetu koronélnych strime-
rov do obrazovej roviny — roviny oblohy (Sykora a Am-
broZ, 1995). Opacny pripad k 11. 7. 1991 nastal pocas
zatmenia 16. februdra 1980 (Obr. 7, vlavo hore), kedy
slne&ny magneticky rovnik bol pozorovany nie od boku
(ako v r. 1991), ale viac spredu. Preto sa koréna v prie-
mete javila takmer kruhovou. S ohladom na to, Ze obe
zatmenia nastali v intervale skoro presne jedného
11-ro¢ného slneéného cyklu, tvar oboch korén by (po-
dla Ludendorffa) mal byt velmi podobny.

— V obdobiach minim slneénych cyklov (vid napriklad
obr. 2 a 3 a dva dolné panely obr. 7, vztahujice sa k za-
tmeniam 3. 11. 1994 a 24. 10. 1995) je slneénd kor6na
vidy vyrazne splo§tend, pricom m4 jasne bipoldrny cha-
rakter. (Sykora a kol. 1995). To je v siihlase s vyvojom
topolégie slne¢ného magnetického pola v priebehu
22-rofného magnetického Hale-ho cyklu (Hoeksema,
1993), lebo blizko k minimu 11-roéného cyklu slneéne;j

aktivity je héliografickd os vZdy takmer identick4 s hé-
liomagnetickou osou (nezavisle na tom, Ze v sused-
nych 11-roénych cykloch si magnetické polarity na
oboch pologuliach Slnka vymenené).

4. ZAVERY

(a) Na priklade zatmeni 1994 a 1995 prezentujeme mieru
subjektivity zdznamu korondlnych $truktir a celkového
tvaru kordény pri pouZiti rdznych metéd spracovania ori-
gindlnych snimok.

(b) Objektivny tvar danej kordny a jej Struktir je najviac
deformovany dvojrozmernym priemetom predmetnych
Struktiir do roviny obrazu. Zial, v minulosti len mélo
autorov pri analyze korondlnych obrazov diskutovalo
a vzalo do tdvahy tiito podstatnti deformdciu.

(c) Zdovodiiujeme, Ze Ludendorffova definicia sploStenia
slne¢nej korény nie je fyzikilne opodstatnend. Index
splostenia je rozhodujicim spésobom ovplyvneny pro-
jekciou skuto¢ného rozloZenia strimerov do roviny ob-
lohy.

(d) V skutonosti je koréna pravdepodobne vZdy znaéne
splostend, nie vSak k héliografickému rovniku, ale k hé-
liomagnetickému rovniku.

(e) A tak, vyvoj redlneho tvaru slnecnej korény kopiruje
velmi dobre dlhodoby vyvoj topolégie slne¢ného mag-
netického pola na zdrojovej ploche (t4 sa podla stavu sl-
necnej aktivity a podla teoretického pristupu jednotli-
vych autorov nachddza vo vzdialenosti 2,0-4.5 R@ od
stredu Slnka).

(f) Periodické zmeny indexu koronélneho splostenia so sl-
necnym cyklom, po¢itané vzhladom k héliomagnetic-
kému rovniku, by tak mali byt vyjadrené znacne plyt-
kejSou sinusoidou okolo pomerne vysokych hodndt
splostenia (hodnoty +0,2 aZ +0,3 pri vzdialenosti 2 R@),
neZ bolo doteraz akceptované (vid nasu hypotetickil za-
vislost vkreslend na obr. 8 do obrazka prevzatého z Ko-
utchmy a kol., 1991).
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B g 185 @ 4T togi. 1
® 19751 1983 o8 e
2 05L.2 ] 1850® G 1545
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5 " 1061|1898 e
& ’ g
E 1829 “? 185 *
~ 0.1 - 1o e
.15:3‘13 o8 1 1937, Obr. 8: Zdvislost indexu korondlneho splos-
¢ 1928y .mss____!g&—. tenia na fdze sinecného cyklu (odvodend z
158 a7 18270 gi5Es historicky dostupnych tidajov o pozorovani
00® o 1052
G 0.5 5H * Slnka, Koutchmy a kol., 1991). Plnou &iarou
—1.0 e 3 +0.5 +1.0 Jje do obrdzku vkreslend nami diskutovand
Max Min Max hypotetickd zdvislost, ,,olistend o vplyvy

Phase of the Sunspot Cycle ()

geometrického priemetu korondInych strime-
rov do obrazovej roviny (roviny oblohy).
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g) Sme toho nézoru, Ze jedna etapa nasho chédpania koro-
nélnych tvarov a ich zmien je jednoducho za nami a 7e
Je teraz potrebné podivat sa na tento fenomén z iného
zorného uhla. Sme presvedceni, Ze pozorovania, ktoré
st v sii¢asnosti prevddzané koronografom LASCO C3
na druZici SOHO zohrajti rozhodujicu ilohu v tomto
novom pristupe k starému problému.

Poduakovania

Tato préca bola sponzorovand VEGA grantami ¢.
2/5017/98 a 2/5007/98 Slovenskej akadémie vied a GA
grantom Ceskej akadémie vied. Ministerstvo kultiry SR sa
rozhodujicou mierou podielalo na vyslani expedicii SUH
Hurbanovo za zatmeniami Slnka do Brazilie a Thajska.

Jasnost a struktiry slneénej korény v rokoch 1994 a 1995
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Farba a sfupen ionizdcie korony

1. Dorotovic, B. Lukdc, SUH Hurbanovo
M. Minarovjech, M. Rybansky, Astronomicky iistav SAV, Tatranskd Lomnica

Abstrakt

Tdto praca popisuje experiment na urlenie farby slnefnej korény, ktory bol vykonany podas
dplného zatmenia v roku 1994 v Brazilii. Rozdiel vo farbe korény a farbe fotosféry méoze na-
znacit pritomnost neutralnej hmoty. Praca obsahuje vysledky merania farby slnetnej korény
tesne nad limbom a teoreticky naznaluje farbu podla si¢asného modelu korény. Na zdklade vy-
sledkov sa zd4, Ze slne¢nd koréna by mala byt viade ¢ervenSia ako stred slneéného disku a to aj
tesne nad limbom. Experiment ukazuje, Ze koréna je tesne pri limbe modrejSia, ako stred sl-
neéného disku a tento efekt klesd s vySkou v koréne. Porovnali sme vysledky experimentu s vy-
sledkami teoretického vypoctu farby. Z porovnania vyplyva, Ze experimentalne vysledky si vo

vyskach nad 3’ v siilade s teoretickymi.

1. UvVOoD

KaZda tedria obyCajne vychddza z parametrov, ktoré
vznikli interpretdciou predchddzajtcich pozorovan{ a me-
ranf. Je v§ak mozné, Ze sa zle alebo nedostatoéne interpre-
tuji vysledky pozorovani, na zdklade ktorych sa uréujd pa-
rametre korondlnej hmoty. Sticasné hypotézy mechanizmu
ohrevu vychddzajd z magnetohydrodynamického pristupu,
ktory predpoklada Gplnd ionizdciu hmoty v koréne ako aj
vysoki vodivost. Ak by vSak ionizdcia nebola udpln4, t.].
v hmote by bol zastipeny aj neutrdlny vodik, vodivost by
sa rapidne zmensila. Tento fakt by mohol viest k revizii
MHD rieSenia pre slne¢ni korénu a novy pristup by mohol
viest k pochopeniu ohrevu korény a prenosu hmoty v ko-
réne. Pritomnost neutrdlnej hmoty méZe byt indikovana
zmenou farby korény, lebo v tom pripade by iglo
o Rayleighov rozptyl a nie o Thomsonov, ako pri tiplne;
ionizdcii.

Minulé pokusy uréit farbu korény viedli k zdveru (Sklov-
skij, 1962), Ze v rdmci moZnej presnosti merania je rovna-
kd, ako farba fotosféry, pokial ide o vnitorni korénu a so
vzdialenostou pribida podiel ervenej farby nésledkom
dzaju aj prace zaloZené na urCeni farby z farebného snimku
ziskaného pri zatmeni (Nikolskij a Nesmjanovi¢ 1983, Ale-
xejeva a spol. 1994). V tejto préci sa, na rozdiel od inych,
zaoberdme tak teoreticky ako aj prakticky tym, &i je predo-
81y predpoklad spravny alebo nie. V sti¢asnosti je presnost
merani farby korény pomocou CCD kamier minimélne
o rdd lep8ia ako pri merani pomocou fotografickej fotomet-
rie. Sme toho ndzoru, Ze problém farby korény mdZe byt
v stucasnosti vyrieSeny pomocou CCD kamier.

Této préca opisuje experiment na uréenie farby korény
pocas zatmenia a porovnéva jeho vysledky s vysledkami te-
oretického modelu. Uplné zatmenie Slnka sa pozorovalo
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3. novembra 1994 nedaleko mesta Cricitima v Brazilii
(A=49"22" 02", p=-28"43" 11"). Miesto pozorovania sa
nachédzalo presne na stredovej ¢iare pasu zatmenia, trvanie
tiplného zatmenia bolo v tejto oblasti 4 minity a 6 sektind.
Okamih 2. kontaktu nastal o 12"58™43% UT pri pozi¢nom
uhle 89,6°. Uprostred tdplného zatmenia bola slne¢nd koréna
zakrytd Mesiacom aZ do vysky 53".

Druh4 cast sa zaoberd experimentom vykonanym podas
zatmenia Slnka a popisom pozorovani. V tretej Casti je
opisand metdda redukcie udajov a ziskané vysledky.
V Stvrtej Casti si prezentované vysledky teoretického vy-
poctu farby slne¢nej korény. V piatej Casti diskutujeme
ziskané vysledky a pokdSame sa interpretovat rozdiel medzi
teoretickymi a experimentdlnymi vysledkami.

2. EXPERIMENTY, PRISTROJE A POZOROVANIE

Spektrdlna oblast od 420 nm do 820 nm bola zobrazova-
né hranolovym spektrografom na CCD kameru ST-4 s roz-
mermi 2,64x2,64 mm (192x165 pixlov). Sirka vstupnej
Strbiny bola 0,015 mm a spektrélna rozliSovacia schopnost
pri 600 nm bola okolo 1000, t.j. omnoho lep§ia ako rozlifo-
vacia schopnost CCD kamery. Boli napldnované expozi¢né
doby v rozmedzi 0,1 s a 3,4 s, aby sme si boli isti, Ze zvoli-
me sprdvnu expoziciu spektra v roznych Castiach slne¢nej
korény smerom od slne¢ného limbu.

Obraz korény bol na vstupnej §trbine spektrografu vy-
tvoreny astrokamerou Zeiss (D = 60 mm a f = 270 mm).
Spektrum bolo zaznamenané pomocou PC 486. Porovnd-
vacie spektrum fotosféry bolo ziskané tym istym pristrojom
tesne pred zatmenim. Intenzita svetla bola zoslaben4 na po-
Zadovant troven redukciou vstupnej apertiry (aby sme sa
vyhli pouZitiu neutrdlneho filtra).

Strbina spektrografu bola orientovand radidlne k slneé-
nému povrchu pri pozi¢nom uhle 24°. Pocas zatmenia bolo
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Obr. 1. Priebeh spektdlnej intenzity stredu sinecného disku (pre-
rufovand ciara) cez redukovanii apertiru objektivu a sineénej
kordny (spojitd ¢iara) vo vyske 3’ nad limbom na zdzname ¢. 4.

ziskanych 6 snimkov. Udaje o pozorovani sd v tab. [. Pred
1 po zatmen{ bol nasnimany temny prid ako aj spektrum fo-
tosféry cez redukovand vstupnd apertiru.. Okrem toho bolo
pred zatmenim nasnimané spektrum neénovej lampy pre
kalibraciu §kaly vlnovych dizok. Po analyze tejto $kaly
sme nasli vztah medzi polohou jednotlivych pixlov a vino-
vou dizkou.

UDAJE O POZOROVANI FARBY SLNECNEJ KORONY

Pora- Caszatiatku Doba Cas po Vyska
dové expozicie expozicie 2. zakryta
islo (UT) kontakte Mesiacom

1. 12h58m43s 0.1s Os 0"

2. 12h59M16° 0,2s 33s 14"

3. 12h59m47s 04s 64 s 27"

4. 13h00m20° 0,7s 97 s 40"

5 13%01786° 1,5s 173 s 72"

6. 13h02m29s 3,45 226s 94"

Tabulka ¢. 1

Na prvom snimku (€. 1 v tab. I) si zaznamenané vacsi-
nou chromosférické spektrilne Ciary a ostatné zdznamy
ukazuju isté spektrum korény.

3. METODA REDUKCIE A VYSLEDKY

Farbu slne¢nej korény definujeme ako pomer spektrdlne;
intenzity medzi modrou a &ervenou Eastou spektra. Tento
pomer vo fotosférickom spektre, urobeny pre porovnanie,
definujeme ako jednotku (biela farba). Test kamery vo ,,flat
field* ukdzal, Ze merania fotosférického spektra v rdznych
riadkoch sd v medziach presnosti ako to vyplyva z teoretic-
kej presnosti merani. Potom je moZné vytvorit iba jeden
priemerny zdznam z fotosférického spektra. Tento prieme-
rovany zdznam (z{skany zo 70 riadkov) je na obr. 1. (preru-
Sovand Ciara). Spojitd ¢iara na tom istom obrizku ukazuje

Farba a stuperi ionizdacie korény
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Obr. 2. Pomer spektrdlnych intenzit I, .. /I rotosfira PP medzi-
lahlé vysky v kordne (detaily — vid'v texte).

priebeh korondlneho spektra ziskany zo zdznamu ¢&. 4 (prie-
mer z riadkov €. 119-128, tj. z v§Sok 2°30*" — 4°30"’).

Korondlne spektrd zo vSetkych zdznamov, a rovnako aj
porovndvacie spektrum, boli redukované takym spsobom,
Ze¢ ich priemernd troven sme povaZovali rovnd 1,0 v spek-
tralnej oblasti 610646 nm. Udaje z oblasti nad 650 nm ne-
boli brané do dvahy. Dovody: 1.) Spektrilne pasy A (760 nm)
a B (690 nm), ktoré prislichaji atmosférickému O, , vyka-
zuji velké rozdiely medzi fotosférickym a korondlnym
spektrom. 2.) Absorp¢né pdsy H,O o (700-740 nm) a f3
(790-840 nm) sa mdZu menit vo velkych medziach v db-
sledku zmien teploty a vlhkosti po€as zatmenia.

Okrem toho, pre naSe ticely nemdZeme pouZit hodnoty,
ktoré st menSie ako 10 (najvysSia droveti je 256), aby chy-
ba v pomere intenzity neprekrocila 5%. Udaje zo zdznamoy
&. 3-5, ktoré spltiaju obe kritérid, boli zahrnuté do troch si-
borov podla vy§ky v slnecnej kordéne (3, 5 a 7 oblik. min.)
a vysledny pomer koréna/fotosféra je ukdzany na obr 2.
Podla tohto obrazku sa zd4, Ze slnecnéd kordna sa stava Cer-
venSou iddc smerom k slneénému povrchu (v spomenutych
vy§kach).

VysSie opisand metéda nemobZe byt pouZitd pre meranie
vo vniitornej koréne priblizne do 3°. Na to, aby sme urobili
analyzu tejto Casti nasho merania, potrebujeme urcit roz-
ptylovi funkeiu, ktord bude zavisld v nasom pripade nielen
od vysky v slnetnej koréne ale aj od vinovej dizky. Ak bu-
deme poznat rozptylovi funkciu, dekonvolicia ndm umoz-
ni pouZit idaje z vnitornej korény.

Na eliminaciu rozptylu blizko limbu je teda potrebné ur-
¢it funkeiu rozptylu. Podla Zwaan (1965) takto oznadujeme
vietko svetlo, ktoré je na obraze a nie je objektom vysiela-
né.

Na urcenie tejto funkcie vyuZijeme kalibradny zdznam
spektra slnedného disku. Priebeh spektrdlnej intenzity na
tomto zdzname v z4vislosti na vzdialenosti od stredu slnec-
ného disku pre urditd vinovd di*ku ozna&ime h(r). Ne-
skresleny ten isty priebeh okrajového stemnenia podla Pier-
ce a Slaughter (1977), ozna¢ime f(r). Potom plati

f(r).g(r) = h(r) M

&9



13. Celostainy slneény semindr, Upohlav 1996

ke Obr. 3. Pomer spektrdlnej intenzity 1640/1490
(v strede sinecného disku I640/1490 = 1)
A ako funkcia vzdialenosti od slneéného stredu.
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kde hviezdickou je oznacend konvolicia a g(r) je hladand
funkcia rozptylu. Integrdlnu rovnicu (1) sme rieSili metédou
Fourierovej transformdcie a ziskali sme takto funkciu roz-

FARBA SLNECNEJ KORONY V ZAVISLOSTI
OD R PRE OBDOBIE MINIMA (MIN.)
: A MAXIMA (MAX.) SLNECNEJ AKTIVITY

ptylu pre rdzne vinové dlzky. Jej aplikdciou na zdznam

spektra korény sme ziskali neskresleny preibeh spektralngj ~ Vzdialenst Rovnikovd  Rovnikova Polérna
intenzity v riadkoch tesne nad okrajom Mesiaca. odstredu  oblast oblast oblast
Na obr. 3 je ukdzany vysledny pomer spektrilnej intenzi- Slnka r ¥ A, v min. v min.
ty v cervenej a modrej oblasti korondlneho spektra. Aj na- 1,00 1,0665 1,0679 1,0722
priek pomerne velkej nepresnosti, ktori odhadujeme na 1,01 1,0639 1,0654 1,0698
2-3%, z obrazku moZno usudzovat, Ze farba korény je 1,03 1,0618 1,0635 1,0684
modrej8ia, ako farba stredu slenéného disku. Ak by sme 1,06 1,0602 1,0623 1,0681
cheeli rozdiel pripisatl na vrub rozptylu na neutrdlnych até- 1,10 1,0592 1,0616 1,0692
moch vodika, muselo by ich byt okolo 7 na kaidy volny 1,20 1,0586 1,0619 1,0747
elektrén. Teda stupeii ionizécie vo vnitornej koréne by bol 1,30 1,0590 1,0633 1,0827
pomerne nizky. 1,40 1,0599 1,0650 1,0881
1,50 1,0611 1,0671 1,0937

4. TEORETICKY MODEL PRE FARBU LEG  Lbgs L0673 Lalrid
SLNECNEJ KORONY 1,70 1,0640 1,0714 1,1013
1,80 1,0655 1,0735 1,1037

Farba korény zavisi od podmienok rozptylu Ziarenia pri- - 1,90 1,0670 LO75 L1055
chddzajiceho z fotosféry a ddva informdciu o mechaniz- 2,00 10685 LO733 L1deg
moch Ziarenia v koréne. Predpokladdme, Ze celkova spek- 2,10 1,0699 1,0790 Ll75
trilna intenzita korény je zapri¢inend prispevkom rozptylu 2,20 1.0712 10805 L1080
fotosférického Ziarenia na volnych elektrénoch v K-koréne 2,30 1,0725 1,0819 11084
(Thomsonov rozptyl) a prispevkom rozptylu fotosférického 2l LT h0532 L1057
2,50 1,0748 1,0844 1,1101

Ziarenia na pevnych Casticiach v F-koréne. Ak by bol v ko-

réne pritomny neutrdlny vodik, vimitorna koréna by sa stala
modrejSou v dosledku Rayleighovho rozptylu. Uplny vypo-
Cet rozptylu v bielej koréne je opisany v prici Dorotovié
a Rybansky (1996). Vysledky tohoto vypodtu si uvedené

Tabulka & 11

v tab. II. Farba je v tejto préci definovand ako pomer spek-
trdlnej intenzity pri 640 a 490 nm.

Na zéklade tychto vysledkov sa zd4, Ze slne¢n4 koréna
by mala byt vSade Cervensia ako stred slne¢néhio disku, a to
aj blizko limbu. S rasticou vySkou tdto cervenost najprv
klesd a potom rastie pod vlyvom F-korény.

5. DISKUSIA A ZAVERY

Merania ukazujd, Ze farba slnecnej korény je v silade
s vypoétom vo vyskach vySe 3’nad limbom. V niZ§ich vys-
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kach je sIne¢nd koréna modrejsia, ¢o modZe byt zapri€inené
pritomnostou neutrdlneho vodika. Této interpretécia je vSak
problematickd pretoZe redukcia meran{ blizko slne¢ného
limbu pomocou ziskania rozpotylovej funkcie Fourierovou
metddou transformdcie nie je jednozanéna.

Ak je pomer vodikovych atémov a volnych elektrénov
rovny I, potom sa pomer spektrilnej intenzity zmeni
0 0,12% (Unsold, 1968). To znamend, Ze aspofi na takej
tirovni by mala byt presnost merani. Stucasné CCD kamery
so 16-bitovym prevodnikom takito presnost umoZiujy.

V tomto obdobi zaciname vySetrovat vysledky podobné-
ho experimentu vykonaného na dvoch pozorovacich stani-
ciach (India, Neem Ka Thana a Thajsko, Nakhon Sawan)
podas zatmenia 24. oktdbra 1995. V tychto experimentoch
boli uZ pouZité CCD kamery ST-7 so 16-bitovym prevodni-
kom.

Myslienka vyuZit CCD kameru na meranie farebného
rozdielu korény a fotosféry sa ukdzala velmi dobra. Napriek
zloZitosti experimentu si myslime, Ze pri Grovni dnefnej po-
zorovacej techniky by mohli prispiet k rieSeniu tejto prob-
lematiky aj iné expedicie pri dal§ich Gplnych zatmeniach.
Pripadnym zdujemcom modZu svoje skdsenosti odovzdat
pracovnici SUH.

Farba a stupen ionizdcie korony

Podakovanie

Tato expedicia bola mozZnd len vdaka rozhodujicej fi-
nancnej a organizacnej podpore Ministerstva kulttry Slo-
venskej republiky. Této praca bola podporovand grantom
Slovenskej akadémie vied GAV 2004/95.

LITERATURA

Alexeyeva,l.V., Kroussanova,N.L. and Streltsova,M.V.: 1994, in it [AU
Coll. 144, Solar Coronal Structures,ed. V.Rugin, P.Heinzel and
J.-C.Vial, VEDA, Bratislava, 597.

Dorotovié,l. and Rybansky,M.: 1997, Solar Phys., 172, 207.

Nikolsky,G.M. and Nesmyanovich,l.A.: 1983, Astron. Zh., 60, 1179.

Pierce,A.K. a Slaughter,Ch., 1977, Solar Phys., 51, 25.

Sklovskij,1.S.: 1962, Fizika Solnecnoy Korony, GIFML, Moscow.

Unsold,A.: 1968, Physik der Sternatmosphaeren, Springer Verlag,
Berlin—Heidelberg—New York.

Zwaan,C.: 1965, Recherches Astronomiques de 1’Observatoire d’ Utrecht,
XVII4).

91



Vedecké prdce Ing. Stefana Pintéra, CSc.

L.Pastorek, SUH Hurbanovo

Z. Vords, Geofyzikdlny istav SAV, Hurbanovo

Abstrakt:

Pri prilezitosti 10, vyroia umrtia Ing. Stefana Pintéra je podany sihrn jeho celoZivotného diela
s dérazom na jeho prace v oblasti slneénej fyziky.

Ing. Stefan Pintér, CSc. vedici Geomagnetického obser-
vatdria SAV v Hurbanove zomrel 22. jiila 1986 vo veku 47
rokov. Jeho vedecké dielo vzniklo na rozhranf interpretac-
nych snéh experimentdlnych vyskumov a fenomenologic-
kého modelovania slne¢nych, medziplanetirnych a geo-
magnetickych tkazov, systémovo spojenych s makrosko-
pickym tokom slnecnej energie a hmoty. S. Pintér svoju
pozornost ststredoval predov§etkym na kratkodobd erup-
¢nt aktivitu Slnka a v sivislosti s tym zvIaStnu pozornost
venoval urceniu zakladnych parametrov §irenia sa velko-
Skdlovych medziplanetarnych portich iniciovanych slnec-
nymi erupciami. Hladanie vzdjomnych vztahov medzi
makroskopickymi, chromosférickymi, korondlnymi, me-
dziplanetarnymi a geomagnetickymi prejavmi slnecnej ak-
tivity mu umoznilo vytvorit neobycajne pestry, ale aj kom-
plexny obraz prenosu energie a slne¢nej plazmy v systéme
Sinko-Zem. Pocas 23 rokov svojej aktivnej vedeckej ¢in-
nosti Ing. S. Pintér opublikoval viac nez 80 vedeckych pric
v domdcich aj zahraniénych ¢asopisoch a svoje vysledky
prezentoval na réznych sympéziach a konferenciich. Ne-
moZe byt preto naSim cielom podat pedrobny a vycerpédva-
juci prehlad vysledkov viac neZ 20 ro¢nej vedeckej cin-
nosti. Pokdsime sa v8ak poukdzat na niektoré vysledky je-
ho préce, pri tvorbe ktorych sa podla nasho chdpania naj-
viac prejavila vedecka intuicia a erudicia zanieteného ¢lo-
veka. Spomernime jeho schopnost pre syntézu pri tvorbe
a upresnen{ globdlnych modelov a pri jednotnom interpre-
tovani experimentdlnych ddajov ziskanych z rozdielnych
zdrojov a z rdznych oblasti slnecnej atmosféry.

Na zdklade dokladnej analyzy S. Pintér zistil, Ze tzv.
Moretonove viny, koronélne nirazové viny a medziplane-
tdrne ndrazové viny maji spolocny prameii (erup&né ex-
plézia) ako aj spoloény mechanizmus generovania (S. Pin-
tér 1977 a). Moretonova vlna sa §iri naprie¢ slneCnym
chromosférickym povrchom a je viditelna v Ciare alebo
v kridlach ¢iary H, ako vinovy front, oscildcia alebo tur-
bulencia filamentu a niekedy ako chromosférické zjasne-
nie. VInovy front sa $iri cez povrch Sinka pri¢om zaprici-
fiuje depresiu a relax4ciu jemnej Struktiry chromosféry. Si-
ri sa na vzdialenosti rddove 10 km rychlostou 300-1500
knv/s (obrdzok 1). Front Moretonovej viny a korondlnej né-
razovej viny (identifikovanej podla rddiového Ziarenia typu

MAY 23,1967 , N
EXPLOSIVE PHASE AT 1837:10 |

Obr 1: Sirenie Moretonovej viny v sinecnej atmosfére. Jasny di-
[fitzny vilnovy front, ktory bol pozorovany 23. 5. 1967 v spojitosti s
mohutnou protonovou erupciou, sa vzdaloval pocas erupénej ex-
plozie do vzdialenosti 45x104 k

II) si v preciznej ¢asovej koincidencii. Zatial ¢o front Mo-
retonovej viny prechddza pozdlZ povrchu chromosféry,
korondlna ndrazov4 vlna sa pohybuje radidlne smerom ho-
re do korény. V Case zadiatku explozivne] fazy erupgie bo-
lo na rddiovom spektrografe zaznamenané radiové vzpla-
nutie typu III, takZe generovanie Moretonovej viny a koro-
nélnej ndrazovej viny pripada na explozivnu fazu erupcie.
Z obrdzku ¢. 2 vidiet, Ze pofiatognd stopa extrapolovanych
rychlosti Moretonovych ako aj korondlnych ndrazovych
vin spadé do okamihu erupénej explézie. Na zdklade toho
mdZeme usudzovat, Ze v dobe explozivnej fazy erupcie je
generovand narazova vina, ktord sa neskoér prejavi ako
Moretonova vlna, §iriaca sa anizotropne (efekt silnych
magnetickych poli) pozdiZ sine¢ného povrchu a tieZ ako
korondlna ndrazova vina generujiica radiové Ziarenie typu
II. Prameii radiového vzplanutia typu II pri dostato¢nej ki-
netickej energii a za vhodnych podmienok sa §iri do me-
dziplanetdrneho priestoru. S. Pintér na zéklade druZicovych
merani zistil (§. Pintér 1973, 1975), 7e medziplanetdrne né-
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Obr 2: Porovnanie rychlosti Moretonovych vin a rychlosti zdro-
Jov rddiového Ziarenia typu II svivisiacich s mohutnymi erupcia-
mi23.5. 1967 a 20. 9. 1963.

razové viny sa spomaluji a spomalovanie (d) je dmerné

druhej mocnine pociatoénej rychlosti medziplanetérnej né-

razovej viny (vy), L.
d~vy?

(L
boli v spojitosti s radiovymi vzplanutiami typu II, aby sa
mohli porovnat korondlne rychlosti (vy), vypoCitané
z driftu frekvencie tychto vzplanuti s pociatoénymi rychlo-
stami v, odvodenymi na zdklade $irenia medziplanetarnych
nérazovych vin na 0,75-1,35 AU (pomocou paru kozmic-
lostiam vy, patri vé¢8ia pociatoénd rychlost v, Uvedené
skutoénosti dokazuju, Ze expandujiica korondlna ndrazova
vlna méZe putovat do medziplanetdrneho priestoru, pri¢om
je vystavend znacnej decelerdcii. V tejto faze vyskumu sa
predpokladalo, Ze narazovy front ma kvézisféricki geo-
metriu. Numerické pocitatové modely svedia o tom, Ze
erupciou generovand ndrazova vina je v zaCiatoCnej fize
svojho vyvoja pohdnand (driven wave) a v dalSej faze sa
premeni na erupéni vinu (blast wave). Rychlost pohatianej
nérazovej viny (vy; = kon3t.) sa d4 urit opit z frekvencné-
ho driftu rddiového Ziarenia typu II a erup&nd vIna sa spo-
maluje podla vztahu

VB~R_0’5

)

RIR,

93

Vedecké prdce Ing. Stefana Pintéra, CSe.

Doba kym je ndrazova vlna pohdfiand zrejme siivisi s &a-
sovym intervalom, po¢as ktorého je erupcia schopnd doda-
vat energiu ndrazovej vine. Dobrymi indikdtormi pohana-
nej fazy (ktorej trvanie ozna¢ime ako TD) st dlhotrvajiice
staciondrne metrové vzplanutia typu IV, alebo mikké X —
Ziarenie. Priebeh obidvoch tychto vzplanuti je velmi po-
dobny. S. Pintér spolu s M. Dryerom predpokladali, Ze TD
je prave ,aktivna fdza“ erupcie, potas ktorej je narazova
vina pohdfiana. Tito myslienku podporuje pozorovanie
celkovej energie, vyZiarene] v frekvenénej oblasti vzplanu-
tia typu IV (200 Mhz) podla vztahu

AE = TIR2. (iiplny tok).AF (3)
(kde AF je §irka medzifrekvenéného pasma AF — 20 Mhz)
a energie ndrazovej viny, ktord méZeme odhadniif podla
vztahu

W =Aj[lgva—lg v”)dr (4)

ny - 2 2 A

kde A ~ 0,25 R% (R ~ 1 AU),  je hustota, v je rychlost
plazmy, € a v sd hodnoty zodpovedajice nérazovej vine,
{a» V4 charakterizujd neporueny slne&ny vietor (S. Pintér
1972 a). Na zdklade analyzy konkrétnych pripadov moZno
vyhlésit, Ze existuje linedmy vzfah medzi E a W . Pintér
a Dryer podobnym experimentalnym spdsobom tieZ zistili
(S. Pintér, Dryer 1985), Ze medzi energiou vyZiarenou
v frekvenénej oblasti mikkého X Ziarenia (W _g 2 x_ 1))
a tranzitnou dobou AT (R, v,,, = 0) ndrazovej viny do
vzdialenosti R od Slnka, plati linedrny vziah

AT (R’ Vs,w = O) = kl WI—S A, X —ray (5)

Podobny vztah plati medzi priemernou rychlostou néra-
zovej viny V (R, v, = 0) aenergion W ¢,

U (R, vy, =0)=k, Wi, -8AX (©)

Teda skutogne energia, tranzitnd doba a priemerna rych-
lost medziplanetdmej nirazovej viny stvisia so zakladnymi
charakteristikami vybraného druhu EM Ziarenia, a preto
ocakdvanie , Ze pohafiant fizu moZno charakterizovat pra-
ve na zaklade tohto Ziarenia, je opodstatnené. Ked pozna-
me Tp, (~Tyy alebo ~T| _g » ), vzdialenost D, kde sa po-
héafiana vina premeni na erupénii, méZeme vypocitat podla
vztahu

D=v; T, ¢))
a rychlost erupénej viny podla vzfahu
D 0,5
R)= (—) (8)
vy(R)= v, R

Na zdklade horeuvedenych faktov moZno predpovedat
aj tranzitni dobu nérazovej viny potrebnii na prekonanie
vzdialenosti R od Slnka.

T;nm:i( '_— i g (‘9)

Va

=T,+

kdeV, je priemerna rychlost poruchy (v,=vs+ V..) na lse-
ku (R — D), g je geometricky faktor z4visly od tvaru pred-
ného frontu nérazovej viny.

S. Pintér a Dryer vySetrili 39 dobre dokumentovanych
pripadov a zistili (§_ Pintér, Dryer 1986), Ze priememé hod-
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noty charakterizujice pohdfiani fdzu Sirenia si vy
= 1560 km/s, D = 0,12 AU, pre erupéni fazu vy
= 590 km/s , a vzhladom na to, 7e v, = 300 kim/h, potom
V4= Vg + Vgw = 890 km/s (obr. C. 3).

I

T T T 1 1T 1171 | T T T VT 1 I1
Average Characteristic of Flare-generated
Interplanetary Shock Waves
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Obr 3: Vypocitané priemerné charakteristiky erupciou genero-
vanych medziplanetdrnych ndrazovych vin.

Pri kvézisférickej geometrii Sirenia geometricky faktor g
vo vztahu (9) ma tvar

2(9) = cosf +1
kde % je uhol medzi erupénou normélou a smerom k pozo-
rovatelovi.

Geometria predného frontu ndrazovej viny ale pravde-
podobne nesplni rovnicu (10). Konkrétny tvar ndrazovych
vin sa d4 najlahsie zistit na zaklade experimentov. Studovat
smerové vlastnosti §irenia narazovych vin v medziplane-
tdrnom priestore sa d4 na zdklade pozorovani na kozmic-
kych sondéch, interplanetdrne] scintildcie radiovych pra-
menov a Forbushovych poklesov kozmického Ziarenia.

Pre urCenie uhlového rozloZenia rychlosti §irenia ndra-

.....

(10)

kych kozmickych sond série Pionier. Je zistené, Ze ndrazo-
vé viny sa v prevaznej miere neSiria izotropicky v medzi-
planetdrnom prostredi, tzn., Ze front viny sa pohybuje roz-
dielnou rychlostou v réznych smeroch. Najvicsia stredné
rychlost Sirenia nédrazovej viny je pozorovanid v smere
blizkom k rovine merididnu, ktory pretina erupciu a so
zvdCSovanim sa uhlovej vzdialenosti (heliocentricky) od
erupcie strednd rychlost nirazovej viny klesa (S. Pintér
1977 b, c). Najreprezentativnejsi priklad anizotropného
uhlového rozloZenia rychlosti Sirenia MNV generovane;j
erupciou predstavuje obrdzok 4. Ako vidiet na obrazku,
v rozpati viac ako 180" bolo moZné sledovat uhlové rozlo-
Zenie rychlosti §irenia MNV pomocou aZ §iestich kozmic-
kych sond nachéddzajtcich sa v réznych héliocentrickych
dlzkach (Pintér 1977 Tel Aviv)

Urcovat zékladné charakteristiky Sirenia MNV v rdz-
nych héliocentrickych df#kach aj §irkach, t.j. aj mimo ek-
liptikdlnej roviny sa dd na zéklade interplanetérnej scintila-
cie (IPS) rddiovych zdrojov. Vedomosti o trojrozmernom
tvare MNV st velmi doleZité pre urenie toku energie
z erupcne;j oblasti do medziplanetdrneho priestoru a pre po-

FLARE NORMAL

Obr 4: Priklad anizotropného uhlového rozloZenia rychlosti $i-
renia MNV. Spojitd krivka reprezentuje front ndrazovej viny ur-
Jeny velkostami strednej rychlosti §irenia viny od Slnka po 1 AU.

JUNE 15, 1972

3C48

Obr 5: Uhlové rozloZenie rychlosti §irenia ndrazovej viny v rovi-
ne ekliptiky uréené pomocou kozmickych sond a IPS pozorova-
ni.

chopenie dynamiky a procesov, ktorymi je ejektovand
erup¢nd plazma. S. Pintér, V. L. Vlasov a T. Watanabe boli
prvi vo svete, ktori pouZili IPS pozorovania diskrétnych ré-
diovych zdrojov k Stidiu geometrie erupciou generovanych
MNYV. Na zdklade dennych IPS pozorovani a ich kombino-
vanim s observdciami kozmickych sond sa zistilo, Ze stred-
na rychlost §irenia ndrazovej viny od Slnka po 1 AU je
vicSia v smere erupénej normély ako v inych smeroch, CiZe
so zvac¢§ovanim sa uhlovej vzdialenosti od erupénej nor-
maly rychlost klesa v ekliptikdlnej aj v mimoekliptikdlnej
rovine (S. Pintér 1982) .Gradient poklesu strednej rychlosti
MNYV od erupénej normaly je v rozmedzi 8—15 km/s na 1°
tak v héliocentrickej Sirke ako aj v diZke. Na obrdzku 5 je
znézornené rozloZenie normalizovanych rychlosti na 1 AU
pre MNV generovani erupciou z 15. jina 1972. Stredna
rychlost §irenia MNV od Slnka v smere erupcnej normaly
je 1300 km/s a v héliocentrickej dizke 60° zdpadne od
erup¢nej normdly rychlost klesa na 450 km/s. Z IPS pozo-
rovani uréené uhlové rozloZenie strednej rychlosti Sirenia
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Obr 6: Z IPS pozorovani urcené uhlové rozloZenie rychlosti mi-
mo ekliptikdlnej roviny pre ndrazové viny generované erupciami
15.6.1972 (@) a 7. 8. 1972 (b).

Vedecké prdce Ing. Stefana Pintéra, CSc.

MNYV mimo ekliptikédlnej roviny je ukdzané na obrdzku ¢
6a. Obrdzok 6b ukazuje uhlové rozloZenie rychlosti $frenia
MNYV v kolmom reze na ekliptiku v merididne erupcie.
Anizotropné rozloZenie rychlosti je evidentné v obidvoch
pripadoch, pricom gradient strednej rychlosti §irenia néra-
zove] viny nie je symetricky ani vo¢i norméle. MoZnost
sférického Eirerffa'crupciou generovanej MNV potvrdzuji
dva pripady zndzornené na obrdzku 7. Pri erupcii z 2. au-
gusta 1972 je rychlost Sirenia MNV kvdazi — izotropickd
v oblasti od 0" do 24" severne od ekliptiky, ¢iZe 12° od
erupcnej normaly, v druhom pripade zas mala vIna sféricky
charakter blizko ekliptikdlnej roviny v rozmedz{ héliocen-
trickych $irok 6°. S. Pintér sa domnieval, Ze vlastnost sfé-
rického §irenia MNV je pravdepodobne dand uZ v pocia-
to¢nych podmienkach generovania ndrazovej viny na Sln-
ku. S. Pintér ukazal, Ze IPS pozorovania umoZiujd nielen
lokalizovat, mapovat a sledovat medziplanetdrne ttvary,
ako ndrozové viny, plazmoidy a turbulentné plazmové
Struktiry, ale aj kratkodobo predpovedat pociatky nédhlych
geomagnetickych biirok. Pozorovanie nihlej zmeny v scin-
tildcii rddiového prameiia 3C161 svedéi o skutoénom zare-
gistrovani prechodu frontu ndrazovej viny cez stopu radio-
vého lic¢a a bolo moZné uréit $irku turbulentnej oblasti na
ele ndrazu (2,01 . 10° vo vzdialenosti 0,5 AU). Okrem
problematiky uréenia §irky frontu ndrazovej viny (S. Pintér,
Kecskeméthy 1981, S. Pintéra spol. 1982) rozobral S. Pin-
tér aj vzdjomny vzfah erupciou generovanych MNV a For-
bushovych poklesov kozmického Ziarenia (S. Pintér 1984).

Zaoberal sa tieZ problematikou vzniku plazmoidov po
vybuchu erupcie ( S. Pintér 1986 a) a popisal kvalitativny
model ich &irenia v slne¢nom vetre. Vysvetlil pulzécie ra-
diovych vzplanuti typu IV (S. Pintér 1986 b) a navrhol

AUGUST 2, 1972

3C
ECLIPTIC PLANE_
EARTH! “PIONEER
JANUARY 24, 1971 -

N p P 3C459
Obr 7: Stredné richlosti T 1% . 3C48 3C147
Sirenia erupciou gene- SUN 1 EARTH P-6.8
rovanej MNV ako fin- o s 2y

kcia heliocentrickej Sir-
ky, pre pipady ked'sa vI-
na §irila symetricky.
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plazmovy model na vypodet periodicity ich pulzacie. Stu-
doval zintenzivnenie galaktického kozmického Ziarenia
v blizkosti oblasti, kde dochddza k anihil4cii magnetickych
silo&iar (S. Pintér a spol. 1986) a odvodil tieZ intenzitu tvr-
dého X Ziarenia zo slnecnych erupcii v zévislosti od inten-
zity magnetického pola v okoli aktivnej oblasti (S. Pintér
1986 c)). Na zdver spomenieme jeho podiatoné préce
zhrnuté v publikicii obsahujiicej 14 titulov uverejnenych
v BAC (8. Pintér 1972 b), zaoberajlce sa réznymi geoak-
tivnymi prejavmi slneénych erupcii. Hodno spomeniit jeho
mySlienku o dvojkomponentnom Sfe ako moZného indiké-
tora slneného gama Ziarenia, ktort s koneénou platnostou
potvrdia aZ merania pomocou kozmickych sond s gama-ld-
Covymi dalekohladmi.
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Vychodo-zdpadné rozdelenie erupcii
na Sinkv a modvuldcia GKZ
(1969-1976 a 1988-1989)

M. Jakimiec, Astronomical Institute, Wroclav, Poland
M. Storini, Ist{tuto di Fisica dello Spazio Interplanetario, CNR, I-00185 Roma — Frascati
A. Antalovd, Ustav experimentdlnej fyziky SAV, KoSice

Abstrakt

Cielom tejto price je uviest zdkladné ddaje potvrdzujice skutotnost, Ze razové viny v medzi-
planetirnom priestore, ktoré siivisia s korondlnymi ejekciami hmoty (Coronal Mass Ejections -
CMEs) maji zhodné vlastnosti ako tie medziplanetirne réazové viny (MRYV), ktoré vznikaji
v priebehu erupcii. Pochybnosti 0 medziplanetirnom vyzname erupcii si dhrnne oznaované
v literatire terminom erupény mytus. Vysledky naSej interkoreladnej analyzy (galaktické koz-
mické Ziarenie versus erupény index) hovoria v prospech vzniku medziplanetarnych Struktir aj
pocas erupcii. Pravdepodobne to svedéi o uzSom vymedzeni platnosti erupéného mytu. Bud sa
erupny mytus nevztahuje na sprievodné erupéné procesy, ale iba na samotné erupcie, alebo do-
konca sa erupény mytus nevztahuje na niektoré typy erupcii. Nasa analyza bola uskutoénend
pre 9 sekvencii (kaZd4 s trvanim 1 rok ) dennych hodnét galaktického kozmického Ziarenia
a erupénych indexov FI(E), FI(C) a FI(W) zostavenych podla héliografickych siiradnic ,,mater-
skych® erupcii (E — vychodné, C ~ centrilne a W — zapadné pasmo slneného disku). Bolo ziste-
né, Ze erupéné medziplanetarne Struktiry maji podebnii vychodo-zdpadni asymetriu, ako bo-
la zistend priamym meranim v kozme od CME. Pre roky 1969-1976 sme jednoznacne indikova-
li vychodo-zapadmi asymetriu v moduldcii galaktického Ziarenia a to tak v hodnote amplitidy

ako aj v rozdielnom oneskoreni moduldcie GKZ.

1. UVOD

ZloZitost vzdjomného priradovania slne¢nych procesov
k medziplanetdrnym Struktiram je vSeobecne zndma
a je spbsobend predovietkym observaénymi faZkostami.
Zakladngé charakteristiky MRV boli v minulosti uréované
analyzou jednotlivych, obzvlast vyraznych pripadov For-
bushovych poklesov (FD) intenzity galaktického kozmic-
kého Zarenia (GKZ), alebo skiimanim proténovych ja-
vov. Vo vSeobecnosti, v ¢ase ked kozmicky vyskum me-
dziplanetarneho priestoru e§te neexistoval, za hlavnu pri-
¢inu slne¢no-zemskych vfahov beli pokladané erupcie,
a to najmi vdaka dobrej synchronizécii erupcii s nésled-
nymi medziplanetdrnymi javmi. Rozmery medzipla-
netdrnych Struktir (urené z multisatelitnych merani)
viedli k novému pohladu na problém. Modelovanie roz-
siahlych (od 60 do 180) medziplanetarnych $truktir z roz-
merovo malych erupcii viedlo k tomu, Ze v héliosfére bo-
1i hladané primerane rozsiahle dtvary. Korondlne tran-
zienty (objavené v tom case na druZicovych koronogra-
foch) sa stali zdkladnym, vhodnej$im a preferovanejSim
titvarom v héliosfére. Pre koronalne tranzienty bol neskér
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zavedeny termin Coronal Mass Ejection (CME), t.j. vy-
trysky hmoty z korény. Vztah CME k aktivite Slnka (pre-
biehajicej v slneénej chromosfére a v koréne) je v sticas-
tnosti Casto analyzovany tak v teoretickej ako aj v obser-
vacnej rovine. V tomto ¢ldnku hladdme odpoved na na-
sledovné otdzky:

1. Majt rdzové viny vygfdlané erupciami podobné vlast-
nosti ako CME?

2. Je vychodo-zapadnd asymetria medziplanetdrnych Struk-
tdr natolko vyraznd, Ze sa prejavi nielen na Stidiu vy-
branych pripadov CME, ale aj pri interkorelagnej analy-
ze jednoro¢nych homogénnych radov dennych hodndt
erupéného indexu (FI)?

V druhom odseku tohto &ldnku uvddzame prehlad
vychodo-zdpadnej asymetrie medziplanetdrnych rdzovych
vin. V odseku 3 sdi prezentované pozorovacie tdaje
a metoda ich spracovania. Vysledky interkorelalne;j
analyzy medzi GKZ a erupénymi indexami ako aj zhrnu-
tie vysledkov nalej analyzy sa nachddzaji v odsekoch
4.a5.
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Obr. 1: Schématické zndzornenie vychodo-zdpadnej asymetrie
MRYV (Soku). CM znamend centrdiny merididn, F je erupcia
(Flare). Pravy lic zndzoriiuje pozorovanie zo Zeme v pripade, Ze
MRV vznikla od E-lokalizovanej erupcie. Pri E-Soku je optimdl-
ne ku Zemi natocend dominanind zdpadnd hrana Soku, co sa
prejavi na markantnom poklese intenzity GKZ. V pripade W-lo-
kalizovanej erupcie W-Sok natdéa k Zemi nedominantnii E-hra-
nu, preto priebeh intenzity GKZ sa prili¥ nemeni. E-W asymetria
casového oneskorenia protdnov vyplyva z rozdielnosti éasov pot-
rebnych na to, aby ,,5ok“ dosiel k tej vetve Parkerovej Spirdly,
ktord prechddza Zemou. E-Sok potrebuje na dosiahnutie sekto-
rovej hranice prechddzajiicej Zemou 5-7 dni, zatial ¢o W-Sok iba
1-2 dni. Obrdzok je prevzaty z prace Sarris (1983).

2. PREHLAD VLASTNOSTI
MEDZIPLANETARNYCH RAZOVYCH VLN

2.1 Podstata vychodo-z4dpadnej asymetrie v héliosfére

Vychodo-zépadnd asymetria MRV je spOsobend tym,
Ze zdpadnd hrana MRV m4 vyrazni modulaénil a energe-
ticki dominanciu v porovnani s hranou vychodnou.
Vedica (zdpadnd) hrana MRV sa vyrazne podiela na se-
kunddrnom urychlovani medziplanetdrnych proténov
a preto je pri moduldcii GKZ najefektivnejSou &astou
MRV. Pri pozorovani zo Zeme najvicsie poklesy intenzity
GKZ. vznikajii od medziplanetirnych §truktir lokalizova-
nych blizko centrdlneho merididna a na vychodnej hemi-
sfére Slnka, lebo zdpadn4 hrana MRV je optimélne natode-
nd k Zemi. Ovela mensi (aZ o 50 %) pokles .GKZ je od
MRY lokalizovanych na zdpadnej hemisfére Slnka, lebo
difdzia GKZ nastdva iba na vyhodne natocenej vychodne;j
hrane MRV. Vychodo-zdpadna asymetria MRV je schéma-
ticky zndzornend na obr. 1 (ktory je prevzaty z prace Sarris
1983).

2.2 Vychodo-zapadn4 asymetria
Forbushovho poklesu GKZ

Ako je zndme, podstata vychodo-zdpadnej asymetrie
MRV bola objavens Stidiom Forbushovho poklesu GKZ
od erupcii. Bolo zistené, Ze amplitida, trvanie a priebeh

priemerného Forbushovho poklesu GKZ, st z4vislé od hé-
liografickej dizky ,jmaterskej” erupcie (napr. Tucci a i.
1979, Burlaga a i. 1981, Bavassano a 1. 1994).

2.2.1 Amplitiida Forbushovho poklesu GKZ

V stilade s touto schématickou predstavou o vlastnos-
tiach MRV bolo zistené (napr. Rana a i. 1996), Ze priemer-
nd amplitida poklesu GKZ je najvaé§ia pre vychodné
erupcie (tzv. kvéziperpendikuldrna cast rdzovej viny)
a najmensSia pre erupcie zdpadné (tzv. kvaziparalelnd Cast
razovej viny).

2.2.2 Oneskorenie (Casovy sklz)
Forbushovho poklesu GKZ

Medziplanetdrne razové vlny svojou vychodo-zdpadnou
asymetriou spdsobujii existenciu aj dalSieho fenoménu
a to rozdielneho €asu prichodu medziplanetirnych prot6-
nov k Zemi od vychodnych a zdpadnych zdrojov. Prichod
medziplanetdrnych proténov od vychodnych zdrojov
je viac oneskoreny v porovnani so zdpadnymi zdrojmi.
To spésobuje, Ze Forbushov pokles kozmického Ziarenia
na Zemi pre zdpadné erupcie nastdva 1-2 dni, zatial ¢o
pre vychodné erupcie za 5-7 dni. Podobné vlastnosti
oneskorenia boli zistené aj z multisatelitnych merani
medziplanetdrnych proténov (Reames 1994, Reames a i.
1996).

2.3 Hypotéza o siivise CME a dlhofrvajicimi rontgeno-
vymi erupciami

Uvodom je potrebné povedat, 7e v rade prac sa sivislost
medzi erupciami a CME zamieta (vid prehlad o erupénom
myte napr. Harrison 1996). V inych pricach za bezpros-
trednd pri¢inu vzniku MRV nie je povaZovanéd samotnd
erupcia, ale s Hou stvisiace iné, bliZ§ie neSpecifikované
velkoSkéalové zmeny v kordéne. Hypotézu o vzdjomnom su-
vise CME s dlhotrvajiicimi rontgenovymi erupciami pre-
verovali rézni autori. Pozitivny stivis obidvoch javov bol
ziskany z priameho pozorovania CME s dlhotrvajicimi
rontgenovymi erupciami pre rok 1986 (Burkepile a i.
1994).

2.4 Rozdiely medzi CME a erupciami

1. Ako vyplyva z ndzvu, CME reperzentuji najma Struktd-
ry so zvySenou hustotou litky v medziplanetirnom prie-
store, zatial ¢o zdkladnym rysom erupcie je urychlovanie
Castic a ich interakcia s okolitou atmosférou Slnka (chro-
mosférou a korénou). Komplexnost erupcii je nesporna.
Po€as erupciif dochéddza aj k réznym velkoskdlovym dy-
namickym eruptivnym dejom (spreje,aktivita filamentov
a iné), ktorych tnik do héliosféry bol mnohokrat pozo-
rovany.
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Vychodno-zdpadné rozdelenie erupcii na Sinku a moduldcia GKZ (1969-1976 a 1988-1989)

rok sklz GKZ-E sklz GKZ-C sklz GKZ-W sklz GKZ-LDE sklz GKZ-T
1969 -7 -0.08 -3 -0.09 -1 -0.08 -5 -0.04 -4 +0.05
1970 -7 -0.28 -3 -0.28 -2 -0.18 -6 -0.33 -6 -0.34
1971 -4 -0.11 -4 -0.11 -1 -0.08 -4 -0.17 -4 -0.16
1972 -8 -0.30 -3 -0.33 -2 -0.11 -4 -0.40 -3 -041
1973 -8 -0.15 -3 -0.38 -3 -0.08 -3 -0.33 -3 -0.38
1974 -7 -0.23 -3 -0.29 -1 -0.01 -4 -0.28 -5 -0.30
1975 -7 -0.24 -4 -0.20 -1 -0.02 -5 -0.17 -5 -0.16
1976 -6 -0.51 -4 -0.33 x -0.0x -6 -0.44 -6 -0.44
priemer -6.8 -0.24 -3.4  -0.25 -1.6 -0.08 -4.5 -0.27 -4.5 -0.27

Tab. 1. Extrémne hodnoty interkorelaénych funkcii GKZ versus FI pre roky 1969-1976. Pismend E, C, W oznaduji prisluiny index
erupcii 7 vychodného, centrdiného a zdpadného pdsma slneéného disku. Vijsledky interkoreldcie sii uvedené aj pre stihrnny index
vietkych pozorovanych erupcii typu LDE (E + C + W). Stthrnny index vypoditany pre impulzné a LDE erupcie je oznaceny T (total).
Pred hodnotami koeficientov interkoreldcie je uvedeny prisluiny casovy skiz (oneskorenie v diioch).

2. Nie vSetky velkoskalové zmeny v koréne vedu k vzniku
CME, ale ani nesiivisia s erupciami. Tri nasledovné
podstbory sa navzdjom neprekryvajii: 1) velkoSkalové
magnetické zmeny v koréne, 2) CME, 3) dynamické
erupcie. KaZdy podstibor samostatne prispieva k vzniku
MRV.

3. Na rozdiel od velkoSkédlovych zmien v koréne, pozoro-
vanie erupcii je ovela [ahSie a preto tplnejsie a skytd
moZnost vytvorit homogénny rad vyskytu erupcif ako
proxy tddaje CME a s nimi stivisiacich héliosférickych
Struktir. Ako je zndme, pozorovanie CME je obmedzené
iba na oblasti blizko okraja slnec¢ného disku, preto vy-
tvorenie homogénneho radu CME z celého slne¢ného
disku zatial neexistuje.

4. Utvary nachédzajiice sa blizko slnedného okraja (napr.
CME, alebo eruptivne protuberancie) si pre slne¢no-
zemské vzfahy nevhodne umiestnené, nesmeruji totiZ
k Zemi. V¥chodny CME a jeho MRV vznika pribliZne
uZ 7 dni predtym, ako oblast bude prechidzat cez cen-
tralny merididn. Podobne zdpadny CME vznikol 7 dni
po prechode cez centrdlny merididn.

2.5 Vychodo-zdpadna asymetria MRV
zistend z proténovych javov

Asymetrické vlastnosti MRV boli zistené nielen z For-
bushovho poklesu GKZ, ale aj z ¢asovych profilov proténo-
vych javov (Sarris 1983, Sarris a i. 1984, Sarris a 1. 1989)
ako aj zo stereoskopickych multisatelitnych merani medzi-
planetarnych proténov, (Reames 1994, Reames a i. 1996).

3. POZOROVACIE UDAJE
3.1 Klasifik4cia SXR erupcii

Pallavicini a i.(1977) a Kahler (1977) zaviedli klasifik4-
ciu SXR (1-8 A) erupcii, v ktorej boli vyrazne odliSené dve
kategérie: dlhotrvajiice koronélne erupcie (typ LDE, €o je
‘skratkové oznacenie z anglického Long Duration Event)
a kratko impulzné (I) erupcie.

1. Erupcie typu LDE (=> 2 hodiny), si totoZné s kateg6-
riou zndmou tieZz ako erupcie s pomalym poklesom
SXR, alebo erupcie gradudlneho typu (Kahler 1977).
LDE erupcie dzko stvisia s definiciou dynamickych
erupcif (Svestka, 1995) a ich charakteristickym rysom st
dlhotrvajiice arkddy koronélnych sluciek, ktoré si pova-
Zované za presvedCivy priznak magneticke]j rekonexie.

2. Erupcie impulzného typu (trvaji v SXR menej ako 2 ho-
diny) a ich rozmery st mensie v porovnani s typom-LDE.

3.2 Definicia erupéného indexu

Z4kladom nasho vypodtu SXR erupéného indexu je
existencia nepretrZitych merani Slnka v oblasti 1-8 A na
geostaciondrnych druZiciach (GOES). SXR merania Slnka
pre roky 1969 si publikované prevazne v Solar Geophysi-
cal Data a chybajtice obdobia si doplnené z Donnellyho
(1981). NepretrZité SXR merania Slnka ndm poskytuji
jednak globélnu informdciu o hodnote Ziarenia z neerupc-
nej korény v dany deii (tzv. XBG, z anglického X bac-
kground) ako aj SXR Ziarenie prislichajice erupcidm
v tvare maxim nad hladinou XBG.

Erupény index (FI) je vypogitany z GOES tried erupcii,
kde intenzita I je udédvana v jednotkdch W/m?2. Ako zvy-
&ajne trieda C: 1075 <= I< 1075; trieda M: 105<=1< 107
a trieda X: [ >= 107, Cislice 1.0 aZ 9.9 nasledujiice vyssie
uvedné pismend tried C, M, X sliZia ako nésobky. Napri-
klad erupcie tried €9.3 (M7,1,X3.6) maji erupny index
rovny 9 (71, 360). Podrobnosti o erupénom indexe ako aj
denné hodnoty pre roky 1969-1972 je moZné néjst v praci
Antalovia (1996).

3.3 Popis ¢asovych radov

Denné hodnoty vietkych erupnych indexov si uvedené
v logaritmickej Skéle. V préci sd pouZité nasledovné ozna-
Cenia:

CR - denné hodnota GKZ (korigovan4 na atmosféricky
tlak) namerand neutrénovym monitorom v Calgary (Ven-
katesan ai. 1989);
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E — dennd hodnota indexu dlhotrvajicich réntgenovych
erupcif (tzv. typ LDE, vid definiciu v odstavci 3.1) lokali-
zovanych od E90° do E45° na slnenom disku;

C — dennd hodnota indexu dlhotrvajicich rontgenovych
erupcii (typ LDE) lokakizovanych od E44" do W44° na sl-
neénom disku;

W — podobne ako vyssie, ale pre erupcie typu LDE lo-
kalizované od W45° do W90’ na slne¢nom disku,

LDE — dennd hodnota indexu vSetkych (tj. E+C+W)
dlhotrvajicich rontgenovych erupcii (tzv. typ LDE);.

I — dennd hodnota indexu impulznych réntgenovych
erupcii;

T — dennd hodnota indexu obidvoch réntgenovych typov
erupcii (total, T = LDE + I).

4. VYSLEDKY A ICH DISKUSIA

V tejto préci analyzujeme vztah modulicie GKZ k vy-
chodo-centralno-zédpadnému rozdeleniu erupcii na slned-
nom disku. Denné hodnoty GKZ nameraného neutréno-
vym monitorom v Calgary st korelované s vyskytom dlho-
trvajicich rontgenovych erupcii (typ LDE) na slne¢nom
disku. Vysledky boli ziskané pre roky 1969-1976 a to me-
tédou interkorelacnej analyzy. V sekvencii od 1.jila 1988
do 30.jina 1989 boli erupcie triedené iba do dvoch hemi-
sfér: vychodnej a zdpadnej. E-W triedenie nerozli§ovalo
pripady erupcii nachddzajdcich sa blizko, respektive daleko
od centrdlneho merididna, ¢o sa prejavilo na strate rozdielu
amplitid (vid' obr. 3). Porovnanie E-W met6dy s E-C-W
metédou bude prezentované v diskusii (odstavec 4.2).

4.1 Vysledky pre erupcie typu LDE

V désledku kvalitatfvnych zmien héliosféry v priebehu
11-ro¢ného cykla vo vSeobecnosti je moZné ofakévat, Ze
antikorela&né funkcie GKZ-FI budi mat v jednotlivych ro-
koch odli8ny priebeh. Dosial boli spracované dva slneéné
cykly a rozdielnost ro€nych antikorelagnych funkcii bola
viackrat prezentovand (Storini, Antalov4 a Jakimiec, 1993;
Jakimiec, Storini a Antalov4, 1995).

4.1.1 Vysledky interkorel4cie na dennej baze

Zikladné vysledky st prezentované v tab. 1 a na obr. 2

a obr. 3.

1. PoZas skiimanych obdobi bola zisten4 nizka GKZ-FI an-
tikoreldcia (najviac —0.45) na baze dennych hodnot, ¢o
je predovSetkym spOsobené Sumom, ktory je nemaly
pre denné hodnoty, ale aj r6znou troviiou erupénej akti-
vity v jednotlivych rokoch ako aj globdlnymi magnetic-
kymi zmenami Slnka a héliosféry pocas 11-ro&ného
cykla:

2. Casovy posun modulicie GKZ vzhladom na vyskyt
erupcif typu LDE je zdporny (obr. 2 a 3). Znamen4 to, 7e
modulacia GKZ je oneskoren4 za vyskytom erupcii typu
LDE ato v priemere o 4 aZ 6 dni.

3. Napriek tomu, Ze vyskyt LDE erupcii bol v rokoch 1969

a 1970 maximélny a navzdjom porovnatelny, interkore-
laéné funkcie maji v rokoch 1969 a 1970 odli$ny prie-
beh (v roku 1969 r(T)= +0.05). Tento negativny vysle-
dok sa da vysvetlif tym, Ze Slnko i héliosféra po¢as mag-
netického prepélovania Slnka v roku 1969 nadobudla
iné vlastnosti v porovnani so susednymi rokmi (Storini
a Pase 1995). Magnetické prepdlovanie nemd bezpros-
tredny vplyv na vyskyt erupcii, ale v héliosfére spdso-
buje zmeny v smere driftu GKZ. Prepélovanie trvd wréi-
té obdobie, potas ktorého sa zvySuje turbulentnost hé-
liosféry, &o vedie k atypickym hodnotdm GKZ-FI. Hé-
liosférické zmeny pocas roku 1969 sti predmetom po-
drobného skimania v praci Jakimiec, Storini a Antalova
publikované v tomto zborniku.

4, Najmensie hodnoty antikorelacie GKZ-FI boli njdené
v rokoch 1969 ((T) = +0.05), 1971 (x(T) = -0.16)
a 1975 (r(T) = -0.16). V rokoch 1971 a 1975 tento vy-
sledok méZe reprezentovat extrémne nizku hladinu vy-
skytu erupcii. Diskusia roku 1969 bola uvedend vysSie.

5. Antikorela¢nd funkcia GKZ—FI dosiahla najlepsie hod-
noty (na dennej baze) v roku 1972 (r(T) =-0.41 s Caso-
vym sklzom 4 dni) a v roku 1973 (r(T) = —0.38 s ones-
korenim 3 dni).

4.1.2 Interkorelacny test E-C-W
asymetrie erupcii typu LDE

N4S test vniitornej konzistencie medzi vyskytom erupcii

a néslednym vznikom MRYV je zaloZeny na tom, Ze od vy-

n4§ predpoklad spravny, potom v naich interkorelacnych

funkciich ocakdvame od vychodnych erupcii vicsie extré-
my ako od zdpadnych erupcii.

1. V rokoch 1970 a 1972 amplitida antikoreldcie s central-
nymi a vychodnymi erupciami je zretelne vy3Sia ako so
zdpadnymi, ¢o potvrdzuje existenciu E-C-W asymetric-
kych medziplanetdrnych $truktir, ktoré boli indukované
erupciami typu LDE. Casovy sklz m4 klesajiicu hodnotu
od vychodnych ku zdpadnym interkorelaénym funk-
ciém.

2. Modul4cia GKZ je oneskorend v priemere o 5-7 dni za
vyskytom vychodnych erupcif. Pre centrélne lokalizova-
né erupcie sii poklesy GKZ oneskorené o 3-5 dni, zatial
&o pre zapadné LDE erupcie pokles GKZ je oneskoreny
o1 aZ3dni.

3. Tabulka 1 uvadza ro¢né priemery extrémnych hodndt in-
terkorela¢nych funkcii pre roky 1969-1976. Okrem am-
plitidy je uvedena aj prislu$nd hodnota oneskorenia (¢a-
sovy sklz). E-C-W asymetria tak amplitidova ako aj
v Easovom sklze je zrejma4 tak pre jednotlivé roky ako aj
v priemernych hodnotich.

4.2 Diskusia

Pre zdporné krivky (obr 2, CR versus WSF) moZe
vzniknut falo¥ny predstihovy extrém vtedy, ked erupcéna
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— CR vs. ESF

— CRvs. CSE

Obr. 2: E-C-W interkorelacné

— CRyvs, WSF funkcie (pre roky 1969-1972).

+0.4

+0.2

Na osi x je uvedeny casovy
sklz medzi porovandvanymi éa-
sovymi radmi t.j. krdtkodobou
moduldciou GKZ a vyskytom
erupcii v prislu§nych E-C-W
pismach. Casovy sklz je ozna-
ceny slovom LAG a je vyjadre-
ny v diioch. Pre kazdy rok si
uvedené interkoreldcie medzi
GKZ (na obrdzku oznacenym
skratkou CR) a prislusnymi
eruplnymi indexami: vychod-
nym-ESE, centrdlnym-CSF

CORRELATION COEFFICIENT

-0.2

-0.4

a zdpadnym-WSF. Obidve
E-C-W asymetrie (amplitiido-
vd i ¢asovy skiz) sii v rokoch
1970 a 1972 vyrazné. V roku
1972 sa vysktuje pre zdpadné
pdsio falo§né predstihové mi-
nimum (predstih je +6 dni).
Redina hodnota koeficienta
interkoreldcie pre W-erupcie
je iba na zdpornej polose
LAG-u t. pri oneskoreni mo-
duldcie GKZ. V roku 1972 pre
W-erupcie je redina honota
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Obr. 3: Priebeh interkorelacnych funkcii (pre rok od 1.jiila 1988
do 30. jiina 1989). Ako zdkladny rad boli zvolené hodnoty GKZ
meraného v Calgary (oznacenie CR). Erupcie typu LDE boli
rozdelené iba do vychodnej (EF) a zdpadnej hemisféry (WF),
preto sa amplitidovd asymetria neprejavila. Casovy rad zostave-
ny zo vSetkych erupcii typu LDE je oznaceny skratkou TF. Zau-
Jimavé je, Ze asymetria casového sklzu sa af pri E-W distribiicii
erupcii zachovala. Sipkami sit vyznadené dni extrémov. Moduld-
cia GKZ v danom roku najlepsie antikoreluje s hodnotou ne-
erupénej SXR korény (XBG).

' ! ’ : I cie r =-0.30.

-0 0 +10 +20 +30

aktivita prebieha pocas celého E-C—W tranzitu cez slne¢ny
disk. Modulacia GKZ, za ktorii zodpovedaji vychodné
erupcie sa javi zdanlivo tak, ako keby pokles GKZ predsti-
hoval vyskyt zdpadnych erupcii. V roku 1972 falo$ny pred-
stihovy extrém ma hodnotu r = —0.28 s predstihom +6 dni,
zatial ¢o skutoéné minimum pre erupcie zo zdpadného
pasma md r = —0.14 pre sklz = 0. V roku 1970 falo¥né mi-
nimum md hodnotu r = -0.14 a predstih = +2 dni, redlne
minimum mé r =-0.18 a oneskorenie = -2 dni.

5. ZHRNUTIE

Vysledky kroskorelaénej analyzy rozdelenia erupcif typu
LDE do pasem E-C-W preukazuji v rokoch 1969-1976 ty-
picki vychodo-zdpadnii asymetriu tak v amplitide ako aj
v Casovom sklze krdtkodobej moduldcie GKZ. Tieto vy-
sledky poskytuji dékaz, Ze existuji MRV, ktoré Casove ko-
incidujd s vyskytom erupcii typu LDE. Pri E-W distribticii
LDE erupcii (roky 1988-1989), v ddsledku toho, Ze do jed-
ného pisma st zmie$ané tak erupcie blizke ako aj vzdiale-
né od centrdlneho merididna sa straca amplitiidova vycho-
do-zdpadnd asymetria kratkodobe] moduldcie galaktického
#iarenia. Casovy sklz sa i pri E-W distribicii erupcii typu
LDE zachovdva v plnom rozsahu.
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Abstrakt

Vztah intenzity Galaktického Kozmického Ziarenia (GKZ) a rintgenového, neerupéného Ziare-
nia Slnka (XBG) umozZiiuje identifikovat kratkodobé zmeny v §truktire héliosféry. Neerupéné
SXR Ziarenie z celého Slnka (merané v rozsahu od 1 do 8 A, na druZici SOLRAD) je oznacova-
né skratkou XBG (z anglického X-background). Nie je dévod pochybovat o tom, Ze priemerné
roéné hodnoty GKZ. antikorelujui s XBG, ale je otdzne, ¢i antikoreldcia plati aj pre denné hod-
noty, ¢o by potvrdzovalo fyzikdlny sivis obidvoch veli¢in. V nadej prici prezentujeme vysledky
kroskorela¢nej analyzy GKZ versus XBG pre sekvencie zostrojené z dennych, ale aj kratko
- a stredne — dobych kizavych priemerov (n = 3,7,15,27 dnf) obidvoch veli¢in. Prisluiné rezidu-
dlne sekvencie si definované ako rozdiel sekvencii zostrojenych z kizavého priemerun a dennych
hodndt. Aby sme mohli porovndvat rozne intervaly 11-ro¢ného cyklu vSetky sekvencie boli op-
ravené o roény trend. Podas rokov 70/71 a 71/72 hodnota antikoreldcie GKZ versus XBG sa
zviiéSuje s rastom intervalu, z ktorého je vytvoreny kizavy priemer. Z toho plynie, Ze vo vztahu
GKZ/XBG pocas rokov 70/71 a 71/72 sa najefektivnejSie prejavuji flukudcie s trvanim viac ako
7 dni a antikoreldcia GKZ/XBG dosahuje hodnotu —0.8, pri priemernom &asovom sklze 3 dni.
Otakivana antikorelicia kizavych priemerov neexistuje pre roky maxima cykla (roéné seg-
menty 68/69, 69/70). Hodnoty kroskorelacnych funkcii pre segmenty 68/69, 69/70 zostavaji bliz-
ko 0 bez ohladu na to, ¢i si analyzované denné alebo kizavé priemery. Novym vysledkom pre
segmenty 68/69 a 69/70 je fakt, Ze 7-,15- a 27-diiové rezidudlne sckvencie vykazuji signifikantnd
antikoreldciu s 3-diiovym ¢asovym sklzom. Z tohto vysledku plynie, Ze antikorelacia vo vztahu
GKZ/XBG plati aj potas maxima 11-rotného cykla, ale je spdsobovani kritkodobymi fluktui-
ciami (kratSimi ako 7 dni)

1. VoD

Aktivita Slnka a jej vplyv na Castice galaktického koz-
mického Ziarenia, ktoré s pohybuji v interplanetirnom
prostredi je velmi dobre zndmy (vid napr. Venkatesan and
Badruddin, 1990). Javy stvisiace s Coronal Mass Ejections
(CME) stistredili pozornost na uréenie parametrov aktivity
Slnka, ktoré mézu fyzikélne sivisiet s kritkodobymi, ale aj
cyklickymi zmenami heliosféry (vid napr.Gosling and
Hundhausen, 1995; Antalova, Jakimiec and Storini, 1994).

V tomto ¢lanku st uvedené vysledky kroskorelaénej ana-
Iyzy denngch hodnét intenzity galaktického kozmického Zia-
renia [I] a dennych hodnét réntgenového Ziarenia vyZarova-
ného neerupénou korénou Slnka [XBG] a ich porovnanie s
vysledkami z analyzy kizavych priemerov obidvoch veli&in.

2. POZOROVACIE UDAJE A ANALYZA

V prici analyzujeme nasledovné dve premenné:

x1 — [I], denné hodnota intenzity galaktického kozmic-
kého Ziarenia (opravend o atmosfericky tlak), merana neut-
ronovym monitorom v Calgary (N 51.1 W1l14.1, 1128 m
nad morom, Venkatesam et al.1989). Hodnoty st normali-
zované na 100% hladinu v m4ji 1965 (tj. pribliZne 285554
counts/h).

x2 - [XBG], denn4 hodnota rontgenového, neerupéného
Ziarenia Slnka (XBG), ako je publikovand in Solar Geo-
physical Data No.602, part II (26--39).

Podrobnejsi popis dét a vysledkov je moZné néjst v pré-
cach uvedenych v zozname literatdry. V tejto prici uvidza-
me vysledky z obdobia rokov 1968-1972. Zaljatok a ko-
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niec segmentov je uvedeny v tab. I, spolu s priemernymi
hodnotami obidvoch analyzovanych veli¢in (I a XBG).
Dita si rozdelené na 4 rocné segmenty. Obdobie je rozde-
lené na dve odlisné Casti a to maximum (segmenty 68/69,
69/70) a klesajicu vetvu 20. cykla (70/71, 71/72). Na obr.
I uvddzame priebeh dennych hodndt ako aj 15-diiové ki-
zavé priemery obidvoch veli¢in. Z obr. I vyplyva, 7e KZ je
navzajom velmi dobre antikorelované s XBG.

3. KROSKORELACNE FUNKCIE /XBG
V ROKOCH 1968-1972

Obrdzky 2-5 uvédzaji vysledky vypoctov kroskorelac-
nych funkcif pre denné hodnoty KZ a neerupénej SXR for-
mami. Kladné hodnoty posunu (lag) na osi x, znamenaji
oneskorenie extrémov KZ za prisluinym extrémom XBG.
V priemer GKZ je oneskorené o 3-5 dni za XBG, ¢o
sved¢i o ¢asovom sklze spdsobenom priemernou rychlo-
stou slnecného vetra. Celkom neo¢akdvany je vysledok, Ze
najhorSie hodnoty antikoreldcie z dennych ako aj kiza-
vych priemerov (n = 3,7,15,27 dni) pripadaji na segmenty
rokov 68/69 a 69/70. Naprick tomu, v segmentoch 68/69
a 69/70 existuje signifikantny I/XBG vztah a to pre rezi-
dudlne funkcie (kde sd vdc¢§mi odfiltrované chyby mera-
nia).

Tab. 1:
Zaciatok a koniec segmentov
a Statistika pre premenné I a XBG

Segment Statistika CR  XBG
68/69 Priemer 86.24 105.08
July 01.1968- Standard error . 0.118 5.242
June 30.1969 Stand. skewness -5.29 26.90
69/70 Priemer 86.59 111.47
July 01.1969- Standard error 0.078 8.642
June 30.1970 Stand. skewness -0.86 69.38
70/71 Priemer 89.36 86.70
July 01.1970- Standard error 0.157 8.349
June 30.1971 Stand. skewness -0.50 55.88
71/72 Priemer 96.14 48.60
July 01.1971- Standard error  0.085 2.409
June 30.1972 Stand. skewness -1.44 40.84

4. 7ZAVER

V préci belo zistené, Ze I/XBG antikoreldcia plati pre
denné hodnoty ako aj 3-, 7-, 15- a 27-denné kizavé prie-
mery, a to tam, kde hodnota antikorelacie presahuje hod-
notu — 0.15 (Co je chyba nasej kroskorelacnej analyzy). Vy-
sledok potvrdzuje fyzikédlny stivis obidvoch veli¢in. Hé-
liosférické zmeny pripadajtice na obdobie maxima 11-roc-
ného cykla sa prejavuji na rozdielnych charakteristikdch
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Obr. 2:

68/69 kroskorelacné funk-
cie medzi dennymi hodno-
tami kozmického Ziarenia
(I) a neerupcnou korénou
(XBG) sii na vietkych $ty-
roch paneloch ilustrovné
silnou Ciarou. Rezidudine
kroskorelaéné funkcie si
na vietkych §tyroch pane-
loch ilustrované bodkova-
ne. 3-driovd rezidudina
kroskorelaénd funkcia
predstavuje tzv. ,,biely
Sum* ktorého hodnota
0.15 je mierou signifikan-
cie kroskorelacnych funk-
cii. V segmente 68/69

»1 versus XBG* ostdvajii
neskorelované ani pre 3-,
7-, 15- a 27-diiové kizavé
priemery. Rezidudlne kros-
korelaéné funkcie vykazujit
signifikantni antikoreld-
ciu; pre 27-diiovy klzavy
priemer minimum rezidu-
dlnej kroskorelacnej funk-
cie md hodnotu —0.34 (pre
3-driovy casovy skiz).

Obr. 3:

Porovnanie 69/70 krosko-
relaénych funkcii dennych
hodndt kozmmického Ziare-
nia (I) a neerupénej kord-
ny (XBG) s kroskorelaény-
mi funkciami pre 3-, 7-, 15-
a 27-diiové klzavé priemery
(vlavo hore 3-, vpravo hore
7-, viavo dole 15- a vpravo
dole 27-diiové kizavé prie-
mery).
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Obr. 4:
I/XBG kroskorelacné funk-
cie pre segment 70/71.
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vztahu intenzity galaktického kozmického Ziarenia a ront-
genového, neeerupéného Ziarenia Slnka, v porovnani so
segmentami 70/71 a 71/72. Vzhladom na va¢3¢iu poletnost
aktivnych oblasti erupcii, poldrnych filamentov i rozsiah-
lych korondlnych dier, o¢akdvali by sme v rokoch 1968-69
najlepgie hodnoty antikoreldcie s KZ. Opak je pravdou. To
sveddi o tom, Ze v rokoch 1968-69 ma proces moduldcie
KZ odlisny priebeh. Pravdepodobne rozdielny pricbeh
vztahu I/XBG v segmentoch 68/69 a 69/70 je dbsledkom
nielen magnetického prepdlovania Slnka (rovnikovy drift
KZ sa meni na polarny), ale aj existencie vonkajiej helios-
férickej Struktiry (GMIR).
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Sineéna aktivita

a nizkodimenziondlny chaos
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Abstrakt

Detailna analyza ¢asovych radov korondlneho indexu, relativneho €isla sineénych $kven a erup-
¢ného indexu ukazuje, Ze slnecn4 aktivita je deterministicky nizkodimenzionalny chaos. Predpo-
vedatelnost koronalneho indexu je 4,8 roka a relativneho ¢isla slneénych skv¥n 3,0 roka .

1. UVOD

Existuje viacero prdc, ktoré sa zaoberajui slne¢nou akti-
vitou ako deterministickym chaosom.Medzi ne patria price
autorov: Karlovsky 1992, Kremliovsky 1994, Kurths
a Herzel 1987. Karlovsky 1992 ukdzal aplikovatelnost cha-
otickych atraktorov na slnecni aktivitu a upozornil na
fraktdlnu Struktiiru aktivity charakterizivanej ¢asovym ra-
dom relativneho &isla. Kremliovsky 1994 na ¢asovom rade
relativneho ¢isla ukdzal, Ze slne¢nd aktivita je determinis-
ticky nizkodimenziondlny proces.Vzhladom na to, Ze
okrem relativneho ¢isla sd k dispozicii aj ¢asové rady ko-
rondlneho indexu a erupéného indexu, urobili sme analyzu
aj tychto radov. Tym je moZné si urobit komplexnejsi obraz
o slneCnej aktivite.

2. CASOVE RADY SLNECNE]J AKTIVITY

Na analyzu boli pouZité Casové rady:

a) relativneho ¢isla slneénych $kvim
vyrovnané mesacné priemery, Waldmeier 1955, Neu-
bauer 1970

b) koronélneho indexu
priemerné denné hodnoty, Rybansky a Rudin 1983
Rybansky, Rugin, Dzif¢dkova 1988
Rybansky 1995

¢) eruptného indexu LDE erupcii
mesacné hodnoty, Antalovéd 1990,-Kucera 1995

3. ANALYZA DAT

VEetky ddta pre§li najprv fourierovskou analyzou, aby sa
zistilo,¢1 v ddtach existuji periodické kvaziperiodické ale-
bo aperiodické Eleny.Charakter fourierovského spektra je
indikdtorom procesov a mdZe naznadovat aj fraktalnu
Struktiru,Osborne a Provenzale 1989.

4, NELINEARNE METODY

4.1. RekonStrukcia fazového priestoru

Casové rady slneénej aktivity si vlastne jednorozmer-
nym signdlom.AvSak i takyto ¢asovy rad obsahuje v sebe
informécie o celom systéme,Voros 1994.Pomocou proce-
diiry vytvorenej Packardom 1980 a Takensom 1981, mdZe-
me rekonStruovat n-rozmernd dynamiku systému z jedno-
rozmerného signdlu (Casového radu). Vytvorme novy dyna-
micky systém dimenzie m tak, 7e zo skaldrnej Casovej série
X;=X(;) 1= 1, ... N pomocou ¢asového posunu T dostane-
me stavovy vektor X=( X (;),X (t+7) ..X(t;+ (m—1)7)).
Takensova veta hovori, Ze pri lTubovolnych hodnotach rea-
lizdcie radu X, a Casového posunu atraktor rekonStruova-
ného dynamického systému dimenzie m bude mat tie isté
vlastnosti ako povodny ak m = 2d;, + 1
kde dy; je Hausdorffova dimenzia povodného atraktoru.Cel-
kova stratégia zistovania fraktdlnej dimenzie bola rozpra-
covand Grassbergerom a Procaccia 1984.Na zdklade ziste-
nia dynamickych invariantov,ako sd fraktdlna dimenzia,
Kolmogorovskd entropia (K,), Ljapunovské exponenty,
moZno rozhodnif,¢i sa za signdlom skryva podivny atrak-
tor a ¢i sa jednd o deterministicky chaos alebo nie.

4.1.1. Metéda autokorelacnej funkcie (ACF)

Ked pouZijeme autokorela¢ni funkciu (ACF), moéZeme
néjst ¢asovy posun tam,kde autokorelaénd funkcia dosahu-
je hodnotu 1/e alebo kde je prvy nulovy bod tejto funk-
cie.PresnejSie je Casovy posun z intervalu <ACF(l/e),
ACF(0)>. T4to metdda nie je vhodnd pre systémy s vy3Sou
korela¢nou dimenziou D, .

4.1.2. Metdda pseudocyklu

Dalsim kritériom pre najdenie méZe byt hodnota 25 %
pseudocyklu (charakteristického ¢asu T), Buzug a Pfis-
ter1992. Vo vSeobecnosti korelaénd dimenzia by nemala
byf na T zdvisld. Pre nizkodimenzionalne systémy ddva
metdda pseudocyklu pribliZne tie isté hodnoty T ako meté-
da ACF.
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4.2. Redukeia Sumu

V pripade zaSumenych dt je moZné pouZit redukciu Su-
mu, Schreiber 1993.V naSom pripade nebolo potrebné uro-
bif redukciu Sumu, pretoZe boli pouZité v relativnom ¢isle
vyrovnané mesacné priemery, v korondlnom indexe prie-
merné denné hodnoty, a pri erupénom indexe mesacné
sucty. V tychto pripadoch si hodnoty Sumu bezvyznamné.

4.3. Korelacéna dimenzia

Jednym z dynamickych invariantov je aj fraktdlna di-
menzia systému (kapacita) D, DoleZita je korelalna di-
menzia D,, pretoZe bezprostredny vypocet fraktdlnej di-
menzie, alebo Hausdorffovej dimenzie je velmi zloZity.
Plati:

D210, 2 Dy
RIAC ®
=1lm
cwoln(e )
kde Iq(e) je entropia Renyi rddu g, Renyi 1970
D, je fraktdlna dimenzia, D, je informa¢nd dimenzia
D, je korela¢nd dimenzia, € je rozmer n-rozmernej gule
v n-rozmernom priestore, pricom tymito gulami pokryva-
me skiimani mnoZinu.

Korelaénd dimenzia D, sa urtuje pomocou korelaZného
integralu:

R
C,(e)=xx § EJGJ(E —{x}"—x}"|)=e‘”’(’”) 2)
JW il
a K= 2/((N-W)*(N-W+1)), Voros 1994
InC,
Dy = limn—’”(s) 3)
¢e—0 Ine

N je pocet dét, © je stupiiové funkcia Heavisidia, m je vno-
rend dimenzia, W je pocet vylicenych dat pre ktoré plati, Ze
li - ot

(8t =t,,, —t,) je mensi ako autokorelacny ¢as,je to korekcia
na nepravé koreldcie, Theiler 1986.

Vlastné vypoéty korelaénej dimenzie, Kolmogorovskej
entropie a najvadsich Ljapunovskych exponentov boli pre-
vedené pomocou algoritmov uvedenych Wolfom a dal§imi
1985 a pomocou programov ENTROPIA, Karlovsky
1995a, a TAU, Karlovsky 1995b. Niektoré podrobnosti

moZno néjst aj v knihe Neymarka a Landu 1987.
4.3.1. Test nahradnych dat

Teraz nghodne rozleZime fazy fourierovskej transforma-
cie originalneho &asového radu a vytvorime niekolko reali-
z4cii invertovanych ndhradnych dét, pricom pouZijeme ti
istii autokorelaéni metédu. Ked opét vypoéitame D, a vy-
sledky nie su signifikantne rozdielne od origindlneho ¢aso-
vého radu,ureniu dimenzie nemozno ddverovat, Roberts
1991.

4.3.2. Fraktalny test
Signdl (€asovy rad) je sebepodobny,
ak (X +980)- X (1)) = Q"X (0 +80)- X ()
pozri Osborne a Provenzale 1989, symbol < > indikuje ¢a-
sovy priemer, H je Skédlovaci exponent, & je Skalovac faktor.

Slneénd aktivita a nizkodimenziondlny chaos

Vytvorime graf log(<IX(t;+ Q 6t) — X(t,) [>versus logQ.
Ak v tomto grafe ndjdeme vodorovnd East krivky, si déta
vietky sebepodobné a jednd sa na danej asti o Sum
a v tomto pripade maji dita charakter farebného Sumu
a tiez kone¢nil dimenziu, ale urCeniu korelaénej dimenzie
nemoZno ddverovar.

4.4. Najvacsi Ljapunovsky exponent

VSetky trajektérie vytvarajiice chaoticky, alebo stochas-
ticky atraktor, sd nestabilné podla Ljapunova viedy, ak
majd apson jeden kladny Ljapunovsky exponent. Existen-
cia kladného Ljapunovského exponentu je zdkladnym kri-
téroim chaoti¢nosti pohybu. Maximélny Ljapunovsky ex-
ponent pre trajektériu na intervale t; < Ty, ST je

1 M Lz, ;
Cimax = (fM — fo) * Ellogz( y: (t,(t'—)l)) bitov/sek. (4)

Pozri Wolf a dal§f 1985. L(t,) oznauje vzdialenost
dvoch oddelenych blizkych trajektorii v rekonstruovanom
fazovom priestore, L(t,) je vzdialenost medzi dvoma po-
&iatonymi bodmi. Podiatoéna dlZka sa moZe vyvinif na
L°(t,) atd. PoCet krokov je M a ndhradné vektory su reorto-
gonalizované Gramm-Schmidtovou procedirou. Predpo-
vedatelnost méZe byt urcend ako:

log,2
T, =—2"=—

5. ANALYZA KONKRETNYCH
CASOVYCH RADOV

5.1. Analyza ¢asového radu relativneho ¢isla
slne¢nych skvin

Casovy rad relativneho Gfsla, mesaéné vyrovnané
priemery od roku 1750 po 1968, bol podrobeny autokore-
lacnej analyze. Autokorelaéni funkcin (ACF) vidime na
obr. 1.

Odtial t (Skvrny)=(ACF(1/e)-ACF(0)) =25-35 mesiacov.
Metdda pseudocyklu ddva T =134/4=33 mesiacov.
Fourierovské spektrum vidime na obr. 2.

Vysledna korelatna dimenzia pre tento rad je D,=3.62 £ 0.05

Graf zdvislosti D, na In € vidime na obr. 3

skvmy

Zavislost D, na Easovom posune T vidime na obr. 4, kde
sa ukazuje, Ze data s dostatogne robustné na ur€enie kore-
laénej dimenzie. Kontrolny test nédhradnych dat uddva di-
menzie D, aZ o 1.5 odli§né od origindlnych dat. Fraktalny
test, obr. 5, ukazuje,%e déta nepredstavuji Sum a urCenie D,
je vierohodné.Okrem toho vidime,ze vrcholy jednotlivych
maxim sii pribliZzne rovnako vysoké ,Co svedci o tom,Ze
Skvrnov4 aktivita m4 ur&itd fraktélnu Struktdru.

Fazovy diagram pre tento pripad je na obr. 6 s T=35 me-
siacov.

Najadsi Ljapunovsky exponent ako funkcia ¢asu a evo-
Juéného ¢asu vidime na obr. 7.
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13. Celostdtny slneény semindr, Upohlav 1996
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Najvicsi Ljapunovsky exponent vychadza:
€ ax = 0.028 + 0.003 bitov/mesiac

Predpovedatelnost:

Eyel 1/, ,,)=35.71 mesiacov=3 roky

5.2. Analyza casového radu koronalneho indexu

Casovy rad korondlneho indexu od roku 1947-1993 ob-
sahuje denné priemery koronédlneho indexu. Celkove je to
17167 tdajov. Bol podrobeny autokorelacnej analyze.
Autokorelagnii funkciu (ACF) vidime na obr. 8.

T (koréna) (ACF(1/e)-ACF(0))=450-760 dni=37-63
mesiacov

Metdda pseudocyklu déva: Ty =30 mesiacov.

Fourierovské spektrum vidime na obr. 9

Vysledn4 korela¢né dimenzia je D, = 3.96 = 0.05

Graf zévislosti D, na Ing ako priklad pre T = 120 dni je na

obrdzku 10. Zavislost D, na asovom posune T vidime na
obr. 11, kde sa ukazuje, Ze déta si dostatone robustmé na
uréenie korelaénej dimenzie. Kontrolny test ndhradnych
dat udéva dimenzie D, aZ o 1.4 odli$né od originlnych dat.
Fraktélny test, obr. 12, ukazuje, 7e déta nepredstavuji Sum a
uréenie D, je vierohodné. Okrem toho vidime, Ze vrcholy
niektorych maxim sd pribliZne rovnako vysoké, o svedZi o
tom, Ze koronalna aktivita mé4 tieZ uréitd fraktdlnu $truktiru
v Case, aviak nie takd vyraznd, ako Skvmov4 aktivita.

Fazovy diagram pre korondlny index je an obr. I3 s
T="760 dni.

Najvacsi Ljapunovsky exponent ako funkcia ¢asu a evo-
luéného &asu vidime na obr 14. Najvacsi Ljapunovsky ex-
ponent vychadza:
€ ax = 0.00058 = 0.00006 bitov/deit

=0.0174 + 0.0018 bitov/mesiac
Predpovedatelnost vychadza:
Tp (18, ) = 57.47 mesiaca = 4.8 roka
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13. Celostdtny slneény semindr, Upohlay 1996
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5.3. Analyza ¢asového radu erupéného indexu

5.3.1. Analyza casového radu erupéného indexu
LDE erupcii

Déta boli publikované: Antalova 1990

Korelaénd dimenzia D, sa pohybuje v intervale:

D,=29az4.0

Udaje nie sui dostatocne robustné, je ich iba 255. Potreb-
nych by bolo aspofi 103 a# 10* idajov. Kolmogorovsk4 en-
tropia K, je:

K,=0.02 % 0.02 bitov/mesiac

6. SUHRN A DISKUSIA

Kolmogorovské entropia K, mé (Voros 1994) tieto vlast-
nosti:
a)K,20
b) K2 s gmax
¢) K, <> 0 pre chaotické systémy

Ak K, je z intervalu 0 < K, <<% potom signalizuje de-
terministicky chaos. Ked zhrmieme vysledky do tabulky
mame:

lindex K, (hi/mesiac) € ., (hit/mesiac) D,
R 0.028 + 0.003 0.028+0.003 362005
Cl 0.016 £ 0.002 0.018+£0.002  3.96+0.05
LDE 0.02 £0.02 2723740

R - Wolfovo relativne &islo sinecnych Skvin
Cl - Korondlny index
LDE —erupény index LDE erupcif

Hodnoty K, a & ukazuji, Ze pri slne¢nej aktivite ma-
me do Cinenia s deterministickym chaosom, pri¢om na
charakterizovanie potrebujeme v pripade slne¢nych Skvin
a korondlneho indexu 7 a7z 9 parametrov. Kremliovsky
1994, tvrdi, Ze sa jednd o nizkodimenziondlny proces s pri-
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blizne periodickym ¢lenom, ktory beZne nazyvame slneény
cyklus. Kremliovsky 1994 sa zaoberal v§ak iba relativnym
¢islom. PretoZe slnecnd aktivita charakterizovand relativ-
nym cislom, kerondlnym indexom alebo erup&nym inde-
xom m4 takmer to isté chovanie,je naozaj prejavom nizko-
dimenziondlneho chaosu. Predpovedatelnost aktivity nie je
prili§ velkd, pri §kvmovej aktivite 3.0 roka a pri korondl-
nom indexe 4.8 roka. Dlhodobé predpovede aktivity preto
moZzu byt iba kvalitativne a maji len hodnotu odhadu.
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Hranie sa s ddatami a jeho dosledky
pre urcenie rofdacie zelenej korony Sinka

Jdn Rybdk, Astronomicky ustav SAV, 059 60 Tatranskd Lomnica

Abstrakt

Prispevok ukazuje, Ze v pripade dit pozorovani, ktoré si ovplynené mmohymi neZiadidcimi vplyvmi,
a kde nie je mnohokrit dodrZana ani podmienka pre aplikovanie optimalnych metdéd pre vypodet
hIadanych fyzikdlnych charakteristik, je nanajvys nevyhnutné podrobne zhodnotit kvalitu vstupnych
dét. Velmi vyhodnou je v tomto pripade moZnost uplatnit nezavislé kritérium pre odhad nepresnos-
ti. Na skiimanom materidli je dokumentované, Ze len takéto podrobné a zdanlivo ,,zbytoéné* spra-
covanie ddajov pozorovani moZe viest k neskreslenym vysledkom hoci i len z obmedzenej Casti ski-
manych dat. Efekty takéhoto spracovania dit ,,Homogénncho radu dt zelencj emisnej Giary slneénej
korény‘‘ na urcenie rotdcie slnefnej korény pomocou ,,metédy znackovacov* ako i niektoré vse-
obecné charakteristiky roticie zelenej korény si v praci stanovené pre ¢asové obdobie rokov
1947-1991 a rozsah héliografickych $irok —80" aZ 80°. Na zdver je diskutované mozné vysvetlenie zis-
kanej zdvislosti rotaénej doby zelenej korény na fize slneéného cyklu a héliografickej irke.

UvoD

Rotécia sinecnej korény uZ bola doposial uréovand viace-
rymi spdsobmi pouZitim pozorovani bielej ¢i emisnej korény
viacerymi autormi. Této charakteristika korény bola uZ i vy-
potitavand z pozorovan{ fotosférickych magnetickych poli.
Vysledky jednotlivych préc si v8ak Ciastogne odporuji a z4-
roveii su tieto vysledky relativne nepresné. Necudo, Ze i in-
terpretdcia takychto zisteni je prinajmenSom nejednoznacnd.

Tieto dévody nds viedli k snahe, preverit a prehodnotit do-
terajSie vysledky rotacie emisnej slne¢nej korény pomocou
dat uvedenych v novom, doteraz najrozsiahlejSom a najpod-

GREEN LINE INTENSITY [ACU]
60 T T T T T T T

50 F 1966 : 65°N 1
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30 8
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L L 5 1 1 L

50 100 150 200
DAY OF YEAR

250 300 350

robnejSom, rade pozorovani zelenej koronalnej Ciary Fe XIV
530.3 nm, pripravenom pracovnikmi Astronomického dstavu
SAV zo vietkych dostupnych pozorovani zelenej emisnej
Clary v obdobi rokov 1939 aZ 1991. Prvotné vysledky nepri-
niesli ani z tohoto zdroja dat upresnenie vSeobecnych cha-
rakteristik rotdcie zelenej slne€nej kordny (Rybak, 1994).
Podrobnejsie $tddium dat nds priviedlo k presvedceniu,
Ze nedostatocnd , kvalita ddt” ovplyviiuje v podstatne] miere
vysledky vypoctov pri pouZiti metédy autokoreladnej funk-
cie pre urcenie rotacnej periédy slnecnej korény (Rybdk
a kol., 1994). Této praca prezentuje vysledky, ktoré sa ndm
podarilo ziskat podrobnym Stidiom vplyvu nepresnosti-dat
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Obr.1: Priklady Casového priebehu emisie zelenej Giary pre obdobia roznej aktivity.

a) priklad nevyraznejsej emisie

b) priklad vyraznejsej a pravidelnejSej emisie 7 obdobia pred minimom slneénej aktivity, vytvorenej ojedinelou aktivnon oblastou.

Ddta z oboch limbov sii uvedené jednotlivo réznym typom Giar.
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Obr. 2: Priklad predbeZnej vipravy ddt a vypocitanej poradovej Spearmanovej autokorelacnej funkcie pre ddta roku 1966 a heliog-

rafickii §irku 650 z vjchodného limbu.

a) pévodné ddta (plnd Ciara) a upravené ddta so sniZenym Sumom a odéitanym dlhodobym trendom (&iarkovand Eiara)
b) autokorelacné funkcie pre pévodné ddta (plnd diara) a upravené ddta (Giarkovand diara)

a nedodrZania nevyhnutnych podmienok pre urlenie rotac-
nej periédy korény na vysledné vieobecné i jednotlivé cha-
rakteristiky rotdcie zelenej korény.

DATA

Réznost fotometrickych $kdl ako i viacero inych dévodov
vyZaduje pri priprave dlhodobého radu pozorovani zelenej
emisnej Ciary kordny previest podrobni analyzu pozorovani
Jednotlivych stanic a néslednd homogenizaciu pozorovacich
ddt. Takymto postupom bol vytvoreny ,,Homogénny rad dat
intenzit zelenej Ciary Rybanského a RuSina (1992, 1994) pre
obdobie rokov 1939 az 1991. Udéva pre kazdy dei uvedené-
ho obdobia integrdlnu intenzitu emisie tejto Ciary okolo celého
slnecného limbu s krokom 5°. Hodnoty si kalibrované a si
vyjadrené v absolitnych korondlnych jednotkach.

Déta dni bez pozorovani s linedrne interpolované. Pri-
klad priebehu tychto dét pre r6zne vyraznd emisiu Ciary
(obr. 1) ilustruje, Ze podmienka existencie dostato¢ne vy-
razného ,,znackovaca“ — periodicky sa objavujiicej zvySenej
emisie nad limbom Slnka, nie je splnend vZdy a nie stéle
rovnako kvalitne v rdznych miestach skiimanej ¢asovo-§ir-
kovej oblasti. Tento fakt je podstatnym pre optimélne urce-
nie rotacie kordny z tychto dat.

METODIKA

Motodika uréenia synodickej rotaénej periédy zelenej
korény je zaloZena na predpoklade pravidelného opakova-
nia zvySenej emisie (znakovaca) v €asovom rade dét na-
meranych v danej héliografickej §irke na vychodnom, &i z4-
padnom slneénom limbe. KedZe tdto podmienka nie je spl-
nend vZdy rovnako, podrobne sme testovali viaceré vypo-
¢tové metddy ako i ich vplyv na urCenie rotacnej periédy
pri danych ddtach. Najvy$§ia odolnost a presnost vysledkov
bola ziskand pomocou Spearmanovej autokorelacnej funk-
cie, ktorej vysledky st porovnatelné navzdjom bez pred-

chadzajucich predpokladov o ich Statistickom rozdeleni
(Press a kol., 1986).

Pred vypoétom tejto funkcie bol odstrdneny dlhodoby
trend dét a ich §um bol zniZeny kizavym priemerom z 3 po
sebe iddcich dét, o podstatne zpresnilo dosahované vy-
sledky. Z autokorelaénej funkcie boli vypocitané optimali-
zovanou procedirou poloha a vy§ka prvého autokorelaéné-
ho rota¢ného maxima, ktoré boli priradené hodnote rota¢nej
periédy a ,.kvalite* sledovaného znackovaca (obr. 2).

Vyskyt znackovacov je v skiimanej oblasti ndhodny a tak
sme pouili pre vyberacie okno s diZkou 1 roka a §irkou 5°
posun len o 0.1 roka, ¢o umozZnilo dostatoéne podrobne hla-
danie znackovacov. Tento postup uZ bol pouZity na tento
ucel v prdci Letfusa a Sykoru (1982), no vysledky z ta-
kychto navzdjom EiastoCne zdvislych tdajov boli nami dalej
vytriedené tak, Ze pre kazdy kalendarny rok sme vybrali pre
dalSiu analyzu len ddaje s najvy§§im korela¢nym koefi-
cientom — kvalitou znackovaca. Z numerickych dovodov
sme tieto vysledky ortogonalizovali pre stredy kalenddar-
nych rokov interpolaénym algoritmom. Takto ziskané rady
vysledkov z kaZzdého limbu osobitne pre roky 1947-91
v rozsahu —80° aZ 80" s krokom 1 roka a 5° sme podrobili
elte dalSej analyze. ZlepSenie kvality vysledkov je doku-
mentované na obr. 3, kde uvedeny postup podstatne upravil
kvalitu znackovaCov a odstrdnil vysledky s extrémnymi
periédami. Napriek tomu je relativne velkd Cast vysledkov
len s korelaénym koeficientom velmi malym, o znamend,
Ze tieto vysledky nie sd pouZitelné, pretoZe pre ich segmen-
ty dét nie je prevdepodobne splnend nevyhnutnd podmienka
existencie znackovaca. Tieto vysledky sa vyskytuji hlavne
v poldmych oblastiach a ich 3irka klesd vynimo&ne i do kré-
Tovského pasu.

TEST SPOLAHLIVOSTI

Rozdelenie dit pozorovani na vychodny a zdpadny limb
a ich samostatné spracovanie umoZiiuje porovnanie vysled-
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Obr. 3: Vyber vysledkov rotacnej periody podla kvality.
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Obr. 4: Test spolahlivosti. Zdvislost hodnoty korelacndho koefi-
cientu znackovacov na rozdiele Peast-Pwest. Znackovace s dos-
tatocne vysokym koeficientom (viscim ako 0.3) ui dosahuji
hodnotu rozdielu mensiu ako 3 dni a tdto sa so zvySovanim ko-

eficientu efte znizuje.

kov rotdcie korény uréené z oboch limbov nezédvisle. Ak je
pouZitd metdda aplikovatelna vo v8etkych miestach skima-
nej oblasti, mali by sme dostat skoro rovnaké vysledky, t.j.
minimélny rozdiel dP=Peast-Pwest medzi nimi. Medzi roz-
dielom dP a droviiou korelaéného koeficientu viak existuje
zdvislost, zndzomena na obr. 4. Napriek uvedenej dprave
dat ete existuje nezanedbatelné mnoZstvo vysledkov s ne-
prijatelne vysokym rozdielom dP, ¢o sved¢i o neexistencii
dostato¢ne vyrazného znackovaca a tym o nemoZnosti urdit
dostato¢ne presne roticiu korény v tomto mieste.

Ako kompromis medzi dostate¢nym pokrytim skiimane;
plochy a dostatoéne presnymi vysledkami sme zvolili li-
mitnd droven korela¢ného koeficientu 0.2 a dalej sme pra-
covali len s tymito vysledkami, hoci sme takto vylicili aZ
17.5% skimanej plochy. V intervale rozdielu dP do 1 diia je
potom 64.9 %, 2 dni 84.5 %, 3 dni 92.0 %, 4 dn{ 96.3 % a 5
dni 97.6 % ponechanej oblasti skiimanej gasovo-Sirkove;

plochy. Rozdelenie rozdielu dP po ploche sii zndzornené na
obr. 5, kde miesta s korelatnym koeficientom men3im ako
0.2 nie st uvedené.

P(east)-P(west) [days]

TIME - 1900 [years]

80 6 40 20 -0
LATITUDE [degrees]

-20 40 -60
Obr. 5: Test spolalivosti. Casovo-§irkové rozdelenie rozdielu
dP=Peast-Pwest. Jeho maximdlne hodnoty si vistinou na hra-
niciach vyznaéenej plochy, kde hodnota korelacného koeficientu

klesd k limitnej hodnote 0.2.
VYSLEDKY
Definitivne vysledky synodickej rotaénej periédy Pme-

an=(Peast+Pwest)/2 sme vypoditali pre kaZzdy kalendarny
rok v obdobi 1947-91 pre rozsah —80° aZ 80" s krokom 5°.
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Hranie sa s datami a jeho désledky pre uréenie rotdcie zelenej korény Sinka

MEAN PERIOD [days]
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Obr. 6 : Priemernd rotacnd perioda. Zdvislost perddy na fdze sl-
necného cyklu je viditelnd i na obmedzenej ploche dostatoéne
presnych vysledkov s korelaénym koeficientom lepSim ako 0.2.

Z doévodov znaénej nepresnosti niektorych vysledkov viak
pripominame, Ze je potrebné sledovaf sicasne i hodnoty
rozdielu dP=Peast-Pwest a korelacnych koeficientov CCe-
ast a CCwest. Casovo-§irkové rozdelenie priemerne;j rotad-
ne periédy je uvedené na obr. 6 len pre miesta, kde korelac-
ny koeficient oboch limbov je vacsi ako 0.2. Napriek tomu
je jasne viditelnd zavislost peridédy na slne¢nom cykle, ked
v ich miniméch je rotécia skoro rigidnd a poas maxim vel-
mi diferencidlna s podstatnym ndrastom jej hodnoty aZ na
viac ako 32 dni vo vys§Sich héliografickych Sirkach.

NAOZAJ SA TO VSETKO OPLATILO?

Odpovedat na tito otdzku sa dd okrem S§tatistiky vysled-
kov i na viacerych prikladoch v§eobecnych charakteristik ro-
tacie zelenej korény. Z priestorovych dévodov tu uvedieme
len td najfrekventovanejsie prezentovani zdvislost — asovo
priemerovand z4vislost rotaénej periédy na héliograficke;
Sirke. Tito sme vypocitali samostatne pre oba limby z pd-
vodnych dét bez vyberania v kalenddrnych rokoch, s dét
s vyberanim maximadlne kvalitnych znatkovacov v rokoch,
z ortogonalizovanych dit pre stredy kalendarnych rokov
a okrem toho i z tychto ddt ale len pre vysledky s korelac-
nym koeficientom va&§im ako 0.2 (obr. 7). Vysledné priebe-
hy jasne ukazuji, 7e vyberom dét sa dosiahla podstatné
zlepSenie, ktoré vyrazne upravuje vysledni zavislost, zniZu-
je jej nepresnost a upravuje pokles periédy vo vdcSich Sir-
kach ako pribliZne 50°. Zérove je ukdzand nepresnost spo-

20 MEAN ROTATIONAL PERIOD (days]

SELECTIVE SETs

27 ¢
26 1

25 F
Levels 1,2,3 : East + West Limbs

24 1 1 A 1 1 L 1 1 L
-80 -60 -40 -20 4] 20 40 60 80
LATITUDE [degrees]

Obr. 7: Sirkovd zdvislot rotainej periédy. Graf uddva vyslednii
zdvislost pre vietky vysledky bez vyberania (tenkd sivisld iara),
vybrané vysledky v kaZdom kalenddrnom roku podla maximdl-
neho korelacného koeficientu (éiarkovand Ciara), ortogonalizo-
vané vybrané vysledky (bodkovand &iara) a pre vybrané ortogo-
nalizované vysledky s korelacnym koeficientom lepsim ako 0.2
(hrubd sivisld ¢iara). Ddta z vychodného limbu sk zndzornené
so strednymi kvadratickymi odchylkami.
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Obr. 8: Sirkovd zdvislost rotaénej periddy podla viacerych auto-
rov. Obrdzok ukazuje porovnanie vysledkov inych préc (hrubé
iary) s nagimi vysledkami pre dané epochy (vychodny limb -
tenkd Ciara, zdpadny limb — &arkovand &iara). Uvedené chyby
st strednymi kvadratickymi odchylkami od priemernych hodnot.
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sobend ortogonalizaciou vysledkov. Uprava dét sa teda nao-
zaj ,,oplatila®, pretoZe vyber vyraznejsich znackovacov pod-
statne zmenil a upresnil vyslednu irkovd zdvislost rotanej
periédy zelenej korény.

DISKUSIA

Pre porovnanie uvedenej Sirkovej zavislosti rotdcie s pré-
cami inych autorov o rotécii zelenej korény uvédzame obr. §,
v ktorom sd porovnané vysledky naSich vypoctov pre epo-
chy, skiimané inymi autormi s ich zavislostami. Je zrejmé, Ze
uveden4 $irkovd zdvislost podlieha okrem vplyvu nekvalit-
nych znackovaCov i vyberovému efektu, ktory zavddzame,
ked sa snaZime eliminovat prive takéto znackovace. Preto
i porovnanie tychto zdvislosti je ovplyvnené tymto vybero-
vym efektom. Praca Trellisa (1957) v8ak déva podstatne iné
vysledky, ¢o mbzZe byt spdsobené nielen trochu inymi epo-
charni dat ale i inou metodikou, ktord bola v tejto praci pou-
Zitd. Prica Simea a kol. (1989) uZ poskytuje velmi podobné
vysledky do Sirok 50°. Naopak prica Dermendjieva a kol.
(1990) ddva velmi nepravidelné vysledky, ¢o by mohlo byt
vysvetlené tym, Ze v ich epoche je velmi Casty vyskyt nepra-
videlnych znackovacov 1 podla naSich vypoctov. NajlepSiu
zhodu s nafimi vysledkami ale ukazuje praca Letfusa a Sy-
koru (1982), ktory previedli aspofi delenie skimane] oblasti
na podintervaly a tak na§li i kvalitnej§ie znackovace, hoci zo
stiboru vysledkov nevyli¢ili ndsledne tie nepresnejsie.

INTERPRETACIA

Uréend ¢asovo-3irkova zavislost priemernej rotacnej pe-
ri6dy so slneénym cyklom (obr. 6) vedie k hladaniu stivis-
losti medzi vyraznymi zmenami rota¢nej periddy vo vic-
§ich Sirkach a fazou slne¢ného cyklu. Prirodzenym vysvet-
lenim by bol vplyv magnetického pola na rotdciu korondl-
nej plazmy, Ziariacej v zelenej Ciare, pretoZe v skiimanej
vyske nad slneénym povrchom by mal byt pohyb plazmy
ovlddany skoro vylu¢ne len tymto polom.

Preto sme oblasti s prediZenou rotéciou porovnali s vy-
skytom protuberancii v poldrnych oblastiach v epoche
1947-91 ako i s fotosférickym magnetickym polom v epo-
che 1975-91.

Poldrna vetva vyskytu protuberancii ako i presun polari-
ty fotosférického magnetického pola pri prepdlovani slnec-

ného telesa ukazuji hrubt ¢asovid zhodu s predlZenim rotd-
cie zelenej korény v tychto oblastiach. To potvrdzuje vy-
svetlenie, Ze zistend rotécia zelenej kordny je v obdobiach
okolo minima cyklov vlastne rotdciou relativne volnej ko-
ronélnej plazmy a naopak v &ase zvySenej aktivity je zistend
rotdcia prejavom rotaéného pohybu plazmy, ktord je silnej-
Sie viazand povrchvym magnetickym polom k fotosfére, ro-
tujlicej o poznanie diferencidlnejsie.

ZAVER

Podrobné spracovanie Homogénneho radu dat intenzil ze-
lenej korondlnej ¢iary ukazuje, Ze metdda znackovacov nie
je aplikovatelnd v celej skimanej Casovo-§irkovej oblasti,
pretoZe jej nevyhnutnd podmienka — existencia relativne
stabilnych a dostato&ne dlhoZijicich korondlnych Struktdr
v zelenej iare — nie je splnend v celej oblasti.

Vyber dostatoéne spolahlivych vysledkov podla kvality
znaCkovacov rotécie bol navySe podrobeny nezévislému
testu spolahlivosti vysledkov, ktory umoZnil odhadnit ne-
presnost ziskanych rotaénych periéd. Len takto preverené
vysledky boli pouZité pre urCenie &asovo-§irkovej zdvislos-
ti rotdcie zelenej korény na slnefnom cykle, ktord ma vy-
raznd suvislost periédy s mierou aktivity cyklu pre vySSie
héliografické Sirky.

Sirkova zavislost rotatnej periédy priemerovand v ase
ukazuje len omnoho meni pokles v poldrnych oblastiach
ako bol doteraz prezentovany, no i tento moZe byt len vy-
sledkom vyberového efektu rozdelenia dostatocne dobrych
znatkovaCov v skiimanej oblasti.
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Rontgenové Ziarenie Sinka

a korondlny index

M. Minarovjech, V. Rusin a M. Rybansky, AU SAV, Tatranskd Lomnica

Abstrakt:

Prispevok sa zaober4 suvislestou medzi rontgenovym Ziarenim Slnka, meranym v dvoch kana-
loch (0,05-0,4 a 0,1-0,8 nm) na druziciach GOES a Ziarenim kordny v ¢iare 530,3 nm, z ktorcho
je odvodeny korondlny index. V prvej Casti sa hovori o korondlnom indexe, ktory je doplneny az
do aprila 1996, v druhej sa hovori o siivislosti jeho priebehu s meranim X-Ziarenia. Z rozdiel-
neho charakteru priebehu sa d4 usudzovat, Ze pouZitie teérie ionizacnej rovnovahy na urcenie
fyzikdlnych podmienok v koréne méZe viest k viplne nespravnym interpreticidm pozorovani.

Na minulom semindri sme predstavili korondlny index
do roku 1992. Dnes ho mdme vypocitany aZ do aprila
1996. Je to vdaka Internetu a ochote Dr. Altrocka zo Sac.
Peak-u, ktory ndm poskytol ich najcerstvejSie merania. V
sti¢asnosti uZ Kislovodsk korondlnu sluZzbu nevykondva,
ani Norikura (NO), takZe mdme k dispozicii merania iba od
nds (LS) a zo Sacramento Peak (SP).

Pri vypodte za 1995 sme pouZili 150 poz. dni SP, 15 NO
a 38 LS. Za 4 mesiace 1996 sme mohli pouZit iba SP (41
dnf) a LS (47 dni). Vysledky sd na obr: { od r. 1992. Pripo-
jené st aj ob rdzky s priebehom indexov za obdobie od r.
1939 a za 22 cyklus, obr. 3 a obr. 2.

Vo viacerych pracach o CI (napr. Rybansky a kol.
(1994)) sme ukdzali, Ze s pouZitim urcitych predpokladov
sa da skon§truovaf obrizok korény pred diskom, ktory je,
odhliadnuc od mensieho rozligenia, ekvivalentny s podob-
nymi obrdzkami, ktoré ziskava X-teleskop na druZici Yoh-
Koh v makkom X-Ziareni.

Aby sme fundovanejsie poznali z ¢oho vyplyva tto zho-
da, rozhodli sme sa preskiimat koreldciu medzi CI a X-Zia-
renim podrobnejsie.

K dispozicii sme mali CD s tdajmi X-fotometrov na
druZiciach GEOS 5,6 a 7 za obdobie od janudra 1986 do
aprila 1994. Casové rozliSenie dat je 1 min. a 5 min. v dvoch
kandloch 0,05-0,4 nm (X,) a 0,1-0,8 nm (X, ).

Pre nafe ucely sme vybrali dita s 5 min. rozliSenim
a ur¢ili sme z nich denné priememé hodnoty. Predtym sme
vietky déta previedli na troveiit GEOS 6, lebo z nej mame
k dispozicii déta za celé §tudované obdobie. Zaplnili sme
medzery v meraniach a vyli€ili zjavne chybné merania.

Pre kaZdy defi sme preloZili cez lokl4lne minima obélku
pomocou splinovych funkcii, pri¢om sme do tivahy brali
iba minima s hodnotou mengou, ako je dvojndsobok den-
ného priemeru. Tak sme uréili hodnoty pozadového Ziare-
nia a denny priemer z nich je oznaceny X  Xgp. Rozdiel

X - Xip» resp. Xg - Xgp 0znaCuje impulzni zlozku X ;
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Obr. 1: Denné hodnoty korondlneho indexu slnecnej aktivity.
Jednotkou je 1016 W/ster.
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Obr 2: Korondlny index sineénej aktivity, rddiove Ziarenie Slnka
na frekvencii 2800 MHz a Wolfove Cislo za 22. cyklus (mesacné
priemery).
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Obr. 3: Mesacné priemerné hodnoty korondlneho indexu sineé-
nej aktivity, radiového Ziarenia Slnka a Wolfoveho Cisla za celé
obdobie merania zelenej kordny.
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Obr. 4: Priebehy réznych zloZiek X-Ziarenia v pdsme 0,1-0,8 nm.

a Xg. Priebehy dennych hodndt si uvedené na obr. 4
aobr. 5.

PouZitie metéd matematickej $tatistiky na zistenie vz4-
jomnej suvislosti by bolo v tomto pripade samoticelné.
Priebeh CI a X m4 velmi rozdielny charakter. Vyplyva to aj
z toho, Ze v X Ziareni je zlozka, ktord pochddza z éiar i6-
nov s vyS§im stupfiom ionizéacie (nad 2000 eV, oproti
390 eV u FeXIV), av§ak hlavnou zlozkou v X Ziareni je
brzdné Ziarenie (bremsstrahlung), ako zhodne uvadzaji
Tucker a Koren (1971) a Gaetz a Salpeter (1983).

Z porovnania priebehov méZeme tisudzovat :

1. Impulz X-Ziarenia pochddza z velmi malého objemu,
lebo doba trvania impulzu je kratka.

2. NemoZno pochybovat, Ze zvySenie CI nasleduje po
impulze v X-Ziareni. Odozva v CI je pomeme dlh4, priklad
je na obrédzku z detailnej$ich priebehov v rokoch 198688,
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Obr. 5: Priebehy réznych zloZiek X-Ziarenia v pdsme 0,05-0,4
nm (podrobnosti v texte).
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Obr. 6: Poroviianie éasového priebehu dennych hodndt koro-
ndlneho indexu a impulzného X-Ziarenia v réznych pdsmach za
obdobie 1986-1988.

(obr. 6). Doba odozvy rontgénového pulzu v zelenej kord-
ne zdvisi pravdepodobne od konfigurdcie magnetického
pola. MéZeme tieZ vidief, Ze niektoré pulzy v tvrdSom
rontgene nemaji odozvu v zelene] koréne.

3. Procesy ionizicie a rekombindcie neprebiehaji v tom
istom objeme. Preto nie je korektné pouZivat pri interpre-
tdcii korondlnych pozorovani tedriu ionizacnej rovnovahy.
Pre formul4ciu hypotézy o ohreve korény bude nutné vziat
tito skutocnost do tivahy.
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Proménnd délka sluneénich cyklo
jako frekvenéné modulované oscilace

Jaroslav Strestik, Geofyzikdini vistav AV CR, Praha

Je zndmad skute€nost, Ze kazdy sluneéni cyklus je jiny.
Cykly se 1isi velikosti svého maxima a také délkou. Ob-
vykle uvddéna délka 11 let je pouze primér z dosavadnich
pozorovani. U jednotlivych cyklt se obvykle pohybuje me-
zi 10 a 12 lety, v¥jimecné a7 v rozmezi 7-17 let. Nékdy se
mluvi o tzv. bimodalitg slune¢nich cykli, tj. Ze délky se
soustieduji kolem dvou hodnot, kolem 10 a 12 let (tak tomu
i napovidé Cetnostni rozdéleni), pricemz v uréitém obdobi
prevladaji cykly kratSi a v jiném zase delsi. Pfed Gasem
jsme nalezli 180-letou periodu v délce sluneénich cykld,
kterd souvisi s ob&hem Slunce kolem barycentra, spolecné-
ho t€ZiSt€ celé sluneéni soustavy (Charvatovd, Stiestik,
1991a,b). Pfitom plati, Ze cykly krat§i maji maxima obecné
vy$si nez cykly del§i. Napf. v minulém stoleti prevladaly
cykly delsi s nizkymi maximy (Daltonovo dlouhodobé mi-
nimum sluneéni aktivity), zatimeco ve 20. stoletf byly cykly
krat8i a vysoké. Podle této zédkonitosti v soucasné dobg ob-
dobi kratkych cykli konéi a dal$i cykly by mély byt opét
delSi a nmiZ§i.

Mesi¢ni hodnoty Wolfovych €isel sluneénich skvrn jsou
k dispozici od r. 1749. Roé¢ni hodnoty byly postupné dopo-
¢itavany na zékladé nepiimych dat dile do minulosti, po
etapdch s klesajici piesnosti: do r. 1700, 1610 a 1500. Pro
dal$i postup zvolime kompromis a omezime se na fadu roc¢-
nich hodnot Wolfovych &isel od r. 1610 do soucasnosti. Po-
uZijeme pivodni fadu bez jakéhokoli vyhlazeni, které by
pochopitelné zménilo polohy maxim a minim jednotlivych
cykld.

Ve spektru celé této fady (obr. 1) oviem uvadime velké
hlavni maximum odpovidajici periodé kolem 11 let (to je

onen uvddény primér), doprovdzené menSimi maximy
v periodach kolem 10 let. Naproti tomu v okoli periody 12
let jsou hodnoty nizké. Nejde zde o bimodalitu (10 a 11 let).
Musime si uvédomit, Ze 12-leté cykly jsou celkové niZsi
(do tohoto obdobi spad4 téZ Maunderovo minimum) a pro-
to i jejich odraz ve spektru bude nizky.

Nabizi se moZnost jistého ,,narovndni* slune¢nich cykld
tak, aby hodnoty v maximu byly u v8ech cykld stejné. Sta-
novime tedy u kaZdého cyklu vlastni méfitko (u kaZzdého
cyklu jiné) tak, aby hodnota v minimu byla rovna nule
a v maximu dosahovala 200. Jednoduchy algoritmus pak
spocivd v tom, Ze se kaZd4 ro¢ni hodnota ndsob{ urditym
koeficientem. Ten se v roce minima rovnd nule, v roce ma-
xima je volen tak, aby vyslednd hodnota byla 200, a pro
ostatni roky je jeho hodnota linedrné interpolovdna mezi
touto maximalni hodnotou a nulou. Pribéh takto uprave-
nych Wolfovych &isel pro vybrané krat$f obdobi je uveden
na obr. 2 spolu s plivodnimi hodnotami.

perioda (rokd)
12 11 10 9 8

_________

11.05

T
0.6
omega

Obr. 1. Spektrum roénich hodnot Wolfovych Cisel 1611-1994.
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Obr. 2. Pritbéh Wolfovych Cisel ve 20. stoleti (Cdrkované) a tatdz
Fada po narovndni (plne).

Ve spektru takto upravené fady (obr. 3) pozorujeme v po-
rovndni s pfedchozim spektrem zvy3eni podruZznych maxim
kolem periody 12 let, takZe jsou srovnatelnd s maximy ko-
lem 10 let. To bylo ostatné idelem provedené transformace,
aby se piispévek nizkych dlouhych cykld vyrovnal s piis-
pévkem vysokych krétkych cykld. Spektrum je symetrické
vzhledem k hlavnimu maximu, jednotlivé vrcholy leZi
v pravidelnych odstupech. Svym vzhledem pfipomind spek-
trum frekvendné modulovanych kmitd.

Frekven&né modulované kmity obecné jsou dany vztahem

y = A sin (x t + z), kde frekvence X je prom&énnd
Xx=x0+Dx cos(X t+ U).
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13. Celostdtny sineény semindr, Upohlav 1996
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Obr. 3. Spektrum narovnané rady roénich Wolfovych &isel
1611-1994.

V téchto rovnicich Xo je nosna frekvence, X je frekvence
modulujici funkce, Dx je frekvenéni zdvih, pomér b =
Dx/X se nazyvd index modulace.

ProtoZe se frekvence plynule méni od xo-Dx do xo+Dx ,
zdélo by se na prvni pohled, Ze ve spektru frekventné mo-
dulovanych kmit bude jeden Siroky a plochy vrchol zabi-
rajici celé toto pasmo. Ale tak tomu neni. Ve spektru se na-
chdzi hlavni vrchol ve frekvenci xo a ddle men3i vrcholy po
dvojicich se stejnou vyskou (amplitudou) ve frekvencich
xo+X a x0-X , x0+2X a xo-2X atd. Vyska téchto vrchold
klesd se vzdalenost! od xo. Spektrum Ize spoditat analytic-
ky, je to v8ak dosti komplikované a je tfeba znalost specidl-
nich funkci. Vy$ky podruZnych maxim jsou dény Besselo-
vymi funkcemi a § rostouci vzdélenosti od hlavniho maxi-
ma klesaji, tak jak roste fid Besselovy funkce JO(b), J1(b),
J2(b) atd. Takeé fize prisluiejici jednotlivym vrcholiim mu-
si spliiovat urc€ité podminky, dané vstupnimi hodnotami z a
U .Soucty a rozdily fazi pro dvojice xo+X a xo-X , x0+2X
a x0—2X atd. zdviseji pouze na U (podrobnéji Stiestik,
1985; Charkevié, 1971).

Vratme se ke spektru na obr. 3. Je ziejmé, Ze vystadime
s péti vrcholy, tedy do druhého Fidu Besselovych funkci.
Pies pomérné znaény podil Sumu vychézi odstup mezi jed-
notlivimi vrcholy pomémé pravidelny. ProtoZe hlavni vr-
chol vysoce pievySuje viechny ostatni, miiZeme jemu piis-
luejici hodnoty povaZovat za minimalné zkreslené. Tak do-
jdeme k hodnoté xo = 0,5682 rad/rok, coZ odpovidd periodé
T = 11,06 let, a fazi z = -2,8. Tyto hodnoty jsme jeSt& ové-
fili pomoci korelaci. Sestavili jsme sinusové funkce s para-
metry, které v malych mezich kolisaji kolem x0 a z a pro
kazdou takovou kombinaci jsme spoditali korelaéni koefi-
cient mezi takto vytvofenou funkei a narovnanou fadou
Wolfovych ¢isel. Nejvy§¥i dosaZend hodnota byla 0,640 pro
frekvenci 0,5682 rad/rok a fazi —2,75. To je vysledek velmi
dobry, uvdZime-li, Ze pribsh Wolfovych ¢isel neni zcela si-
nusovy (obvykle je vzestupnd ¢dst krat8i neZ sestupnd), dé-
le jsme dosud neuvazovali proménnou periodu, v niZ jsou
navic ¢etné nepravidelnosti.

Hodnota X spoétend jako prosty primér odstupi mezi
jednotlivymi maximy ve spektru vychézi 0,0332 rad/rok,
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Obr. 4. Narovnand rfada Wolfovych Eisel ve 20. stoleti (Sdrkova-
né) a frekvencné modulovany sinusovy kmit, ktery s ni vykazuje

nejtésnéjsi korelaci (plné).

coZ odpovidd Tm = 189,2 let. Vezmeme-li odstupy bliZsi
hlavnimu maximu s dvojndsobnou vidhou (protoZe poloha
niZ§ich maxim miZe byt ddna s men§i pfesnosti), vychdzi
X =0,0321 rad/rok, coZ odpovidd Tm = 195,8 let. V obou
piipadech jsou to hodnoty pomémé presné se shodujici
$ hodnotami uvddénymi diive (napf. Charvitovd, Strestik,
1991a,b), kdy také vychdzely periody o néco del§i nez
predpoklddanych 180 let (az ke 200 let). Z fazi piisluSeji-
cich podruZnym maximim a § vyuZitim vztahd mezi nimi
(StreStik, 1985) urcime priblizné U = 0,8 , coZ je asi 24 let.
To je ovSem hodnota jen velmi pfibliznd, protoZe faze jsou
velmi citlivé na malou (tieba i zanedbatelnou) zménu ve
frekvenci a tato miZe snadno nastat vlivem Sumu. Rozptyl
mezi hodnotami ziskanymi z riznych vrchold ve spektru je
aZ n€kolik desetin radidnu. Spolu s jiZ zndmou hodnotou
periody Tm nalezneme maxima dlouhoperiodické viny, tj.
nejkratsi cykly okolo let 1584, 1777 a 1970. Koneéné po-
rovndnim velikosti jednotlivych maxim pak s pomoci tabu-
lek Besselovych funkef uréime index modulace b = 0,10.

Také tyto vysledky si miZeme ovéfit pomoci korelaci.
Sestavili jsme mnoZinu modulovanych sinusovych funkcf,
jejichZ parametry mirné€ kolisaly kolem hodnot uvedenych
vySe, a pro kazdou kombinaci zvolenych parametrli jsme
spocitali korelaéni koeficient mezi takto vytvotenou funkci
a narovnanou fadou Wolfovych Cisel. Nejvetsi korelace do-
sdhla hodnoty 0,727 pro xo = 0,5682 rad/rok, z=-2,7, X =
0,0320 rad/rok (Tm = 196,3 let), U=0,3 (9 let) ab =0,10
.To jsou hodnoty velmi blizké hodnotdm odvozenym ze
spektra. Korelace je v tomto piipad€ vyznamné vyssi neZ
pro samotnou sinusovou funkci. A to jsme 1 tentokrat zane-
dbali nesymetricky tvar sluneéniho cyklu s rychlej§im
vzristem a pomalej$im poklesem. PouZitd aproximace pro-
to vykazuje minima o néco mdlo diive a maxima o néco
malo pozdéji neZ skute¢ny pribéh slunedni aktivity. Porov-
ndnj je nakresleno pro krat¥{ asové obdobi na obr. 4.

Obé kiivky na obr. 4 by si byly je§t8 bliZsi, a korelace
mezi nimi vy§§i, kdybychom vhodnyrg zpisobem matema-
ticky podchytili rychlejii vzrist a pomalejsi pokles Wolfo-
vych &isel v pribéhu cyklu, napt. neekvidistantni digitali-
zaci. Také dlouhodobd variace nemusi mit pfesné sinusovy
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Proménnd délka sluneénich cyklt jako frekvenéné modulované oscilace

priibéh, jenZ je zde popsin jako cos(X t + U), miZe mit tie-
ba tvar bliZici se obdélnikovym kmitim (to by spife odpo-
vidalo bimodalit€), a to by pak zna¢né ovlivnilo tvar spektra
na obr. 3, zvla§t€ velikosti a fdze podruZnych maxim.
K rozhodnuti o tvaru dlouhodobé variace by vSak bylo tieba
mit k dispozici mnohem delsi ¢asovou fadu Wolfovych ¢i-
. sel. Samotné narovndni fady Wolfovych &isel by bylo moZ-
né jesté zlepsit tim, Ze mezni hodnoty v minimu a maximu
kazdého cyklu (tj. zde 0 a 200) by se pfiradily prislu§nému
mésici a ne roku, protoZe pouZiti pouze ro¢nich hodnot mii-
Ze byt piece jen mdlo piesné. Ale pak by bylo nutné stano-
vit polohy minim a maxim podle jinych prament, napf. Vi-
tinskij, Kopecky, Kuklin, 1986. Kone¢né v Zadné varianté
asi nebude moZné podchytit zfejmé anomadlie v pravidelné
zméné délek cykll, jako napf. velmi krdtké cykly druhy
a tfet{ (1766-1775, 1775-1784) ndsledované velmi dlou-
hym cyklem (1784-1798) apod.

Jak je vidét z pribéhu dlouhoperiodické funkce cos(X t +
+ U), dosdhly jiz délky slunecnich cykll svého minima a
nyni se postupné prodluZujf, coZ by mélo trvat pfiblizn€ do
poloviny piistiho stoleti. ProdlouZime-li nejlépe vyhovujici
modulovanou vinu (plnd &4ra na obr. 4) déle do budouc-
nosti, dostaneme minima slune&nich cyklt spolu s nékolika
poslednimi v letech 1943, 1953, 1964, 1974, 1985, 1996,

2007, 2018, 2030, 2042 a 2054 (pozorovino 1944.2,
1954.7, 1965.4, 1976.5, 1986.9), a maxima pak v letech
1948, 1959, 1969, 1979, 1990, 2001, 2013, 2024, 2036,
2048 a 2060 (pozorovano 1947.9, 1958.2, 1969.2, 1979.8,
1990.6 — tyto tdaje jsou pfevzaty z Vitinskij, Kopecky,
Kuklin, 1986, a doplnény do soucasnosti). Vzhledem k ne-
symetrickému priibéhu slune¢niho cyklu mohou (ale nemu-
sf) nastat skute¢nd minima aZ o rok pozdéji a maxima aZ
o rok dfive, neZ uvddi modulovand sinusovi vlna, coZ pro
polohy poslednich péti cykli (tj. prvnich pét letopoctii uve-
denych vySe v fad€) veelku dobfe souhlasi.
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Dihodobé varidcie radiovych tokov

v 20. sineénom cykle

1. Korcovd, Vysokd Skola pedagogickd Nitra

Abstrakt

V praci sii uvedené niektoré vysledky $tatistického vyhodnocovania dlhodobych varidcif radio-
vych tokov v 20. slneénom cykle (hodnotenom podla relativneho ¢isla R slne¢nych $kvin), a to
na 7 frekvencidch od 500 MHz do 9400 MHz. Sticasne je venovana pozornost metodike spraco-

vania podkladovych materialov.

UVOD A METODIKA RIESENIA

Pri $tadiu varidcii slneénej aktivity v atmosfére Slnka sa
pouzivajui rozne indexy ako napriklad Wolfovo relativne
¢islo R, slneénych Skvrn, celkové plocha slnecnych Skvin
na viditelnej Casti disku, atd. Pri §tatistickom vyhladdvani
stvislosti medzi réznymi javmi meniacej sa slne¢nej akti-
vity je potrebné zvaZit, ktory index pri §tudovanych javoch
pouZivame. Pomerne jednoduchou charakteristikou pri §tu-
diu variécii slne€nej aktivity si merania radiového Ziarenia
Slnka. Zemskd atmosféra ho prepusta, takZe i prostrednic-
tvom pozemskych pozorovani moéZeme ziskat vhodné tidaje
k vyskumu. Vznikd v ionizovanych vrstvach atmosféry
Sinka a tvori milimetrovi aZ metrovi oblast elektromagne-
tickych vin. Pri slne¢nej radiovej emisii rozliSujeme 3 zloZ-
ky, a to: zloZku kludného Slnka, pomaly premenni zlozku
(S-komponent) a rychlo premenné zlozky [1-3]. Rddiové
toky merané pozemskymi observatériami sd integrdlnymi
tokmi, ktorych denné hodnoty podla teoretickych predstiv
tvoria : zloZku rddiového Ziarenia kludného Slnka a pomaly
premennd zloZka [2]. Predstavuji vlastne spektrdlne husto-
ty tokov F [10-22W m-2 Hz~1]. Znaénym prinosom pre
vyhodnocovanie radiovych tokov bola praca Tanaku a kol.
[4], ktord sdvisi s kalibriciou meranych hodnét radiovych
tokov na réznych frekvencidch. Zlo7ka rddiového Ziarenia
kludného Slnka sa meni v intervale od niekolko mesiacoy
do niekolko rokov (stvislost s 11-roénym cyklom sinednej
aktivity). Je pozorovand na metrovych, decimetrovych vl-
novych dfzkach. Zdrojom podla vinovych dfzok je hlavne
koréna a chromosféra. Pomaly premenni zloZka radiového
Ziarenia sa meni v intervale od niekolko dni aZ niekolkych
tyZdiiov (sdvislost s 27-dennou rotéciou Slnka). Je pozoro-
vand najmi v centimetrovej oblasti a vznikd tepelnou emi-
siou pri teplotdch 2.10°K-3.10°K. V oblasti metrovych
vin je pravdepodobne netepelného pévodu. Nazyva sa tieZ
S-komponentom — zloZkou spojenou so slneénymi §kvrna-
mi preto, lebo silne koreluje s poftom $kvin, ktoré existuji
na slne¢nom disku. Predpokladd sa, Ze zdroje pomaly pre-
mennej zloZky rddiového Ziarenia Slnka sa nachddzaji nad

oblastami $kvrn, t.j. v oblastiach korény s velkou elektro-
novou hustotou (korondlne kondenzicie). Ich hustota sa
moZe zvysif 10-krét, teplota 5-krdt a rddiové Ziarenie
o niekolko rddov. Pomeme malo publikécii sa zameriava na
§tidium dlhodobych varidcif radiovyich tokov v SirSom frek-
vencom intervale. Napriklad Zieba a Gula [5] skimali frek-
venény interval od 200 MHz do 9400 MHz za roky
1957-1967. Periddy v Casovych radoch rddiovych tokov
pocas 20. slne¢ného cyklu Studoval Karlicky [6], a to na
frekvencidch od 600 MHz do 9400 MHz. Vo vyskume po-
pisanom v préici sme venovali pozornost Statistickému vy-
hodnocovaniu rddiovych tokov vo frekvencom intervale
500 MHz-9400 MHz poc¢as 20. slne¢ného cyklu (hodno-
teného podla relativneho ¢isla R slne¢nych Skvin). Pri spra-
covdvani Uudajov rddiovych tokov sme pouZili idaje z ob-
servatorii : 500 MHz (Hiraiso Radio Wave Observatory, Ja-
pan), 600 MHz za roky 1964 a 1965 (Observatoire Royal
de Belgique Ucle, Belgium), 606 MHz od r. 1966 do
(Sagamore Hill Radio Observatory Bedford, USA)
2800 MHz, (National Research Council Ottawa, Canada),
1000 MHz, 2000 MHz, 3 750 MHz, 9 400 MHz (Nagoya
University Toyokowa, Japan). Podkladové materidly sme
ziskali z Quartely Bulletin on Solar Activity, roky
1964-1975 [7]. Nevyhnutnou podmienkou k $tidiu bola
Uprava podkladovych materidlov. Rddiové toky, merané
pozemskymi observatériami si zvidcSa publikované ako
denné hodnoty kludovych tokov s vylidenim radiovych
vzplanuti. Normalizdciu radiovych tokov bolo potrebné
urobit z nasledovnych dévodov. Pri priamych meraniach ra-
diovych tokov existuje nezanedbatelny sezénny chod, dany
premenlivou vzdialenosfou Zeme od Slnka. Preto tidaje ré-
diovych tokov sme prepoditali na vzdialenost 1AU (astro-
nomickej jednotky). Dalej sme toky od 500 MHz do 9400
MHz kalibrovali podla ndvodu, vypracovaného Tanakom
a kol. [4] &im sme zohladnili stabilitu prijmu rddiového sig-
nélu. Radiovy tok, merany na frekvenciu 500 MHz, md ka-
libréciu urobent a7 od roku 1966, preto jeho zékladné §ta-
tistické charakteristiky pre roky 1964 a 1965 si orientaéné-
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Dlhodobé varidcie rddiovych tokov v 20. sine¢nom cykle

’7 Obr. 1: Priemerné roéné hodnoty rddiovych tokov
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ho charakteru. V niektorych odbornych publikicidch byva-
Ji uvedené mesacéné a roéné hodnoty rddiovych tokov (naj-
mi na frekvencii 2 800 MHz (vInovej dizke 10,7 cm — na-
merané tdaje observatéria v Ottawe (OTTA)) prepocitané
iba na vzdialenost 1AU. Nie je uvedené, ¢i publikované
hednoty st kalibrované podla Tanaku a kol. [4]. Uvadza sa
pritom, Ze pri porovndvani ¢asovych varidcii rddiovych to-
kov a Casovych varidcii relativneho ¢isla R slne¢nych §kvin
sa chody ro¢nych priemernych hodn6t navzdjom prili§ ne-
odlisujd. Upozoriiuje sa iba na skutoZnost, Ze odli$nosti sa
prejavuji iba v kratSich intervaloch, a to v diioch a tyZ-
drioch. Bez kalibricie rddiovych tokov vzhladom na stabili-
tu rddiového signdlu pri vzdjomnom porovnivani ¢asovych
varidcif rddiovych tokov v Sirfom frekvenom intervale
pocas ktoréhokolvek sInecného cyklu (hodnoteného podla
R), by sme mohli dospief ku chybnej interpretécii prebieha-

Jucich chodov ¢asovych variacii tokov. Podobne pri skiima-
ni rdéznych prejavov meniacej sa aktivity nielen na Slnku,
ale i v medziplanetdrnom priestore, v blizkosti Zeme i na
zemskom povrchu. Pri Statistickej analyze Studovanych
dlhodobych variacidch radiovych tokov v slnecnych cyk-
loch (hodnotenych podla R) sa méZu zo zakladnych $tatis-
tickych charakteristik uvéddzat vy¢lenené maximdlne a mi-
nimdlne hodnoty za zvoleny ¢asovy interval, variaéné roz-
pétie, suma kvadratov, strednd hodnota, chyba strednej hod-
noty, rozptyl, smerodajnd odchylka a variaény koeficient.
Akt rozdielnost v interpretdcii vysledkov Studovanych
dlhodobych variacii rddovych tokov SirSieho frekvencného
intervalu pocas 20. slne¢ného cyklu (hodnoteného podla R)
mbZeme ziskat, si ukdZne na porovnan{ skimanych cho-
doch roénych priemernych hodnét jednotlivych tokov
a skiimanych chodov variaénych koeficientov tychto tokov.
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Obr. 2: Hodnoty koeficientoy varidcie rddiovych tokov
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ZISKANE VYSLEDKY dobych varidcii radiovych tokov pouZili grafy vykreslené

Na obr. I st pre jednotlivé skiimané frekvencie radio-
vych tokov vykreslené chody ich ro¢nych priemernych
hodnét pocas celého 20. slne¢ného cyklu (hodnoteného
podla R). Na zdklade ziskanych vysledkov by sme mohli
konstatovat, Ze pri frekvencidch od 606 MHz do 9400 MHz
sa postupne priemerné roné hodntoy réddiovych tokov od r.
1965 zvySovali a najvyraznejSie maximum na uvedenych
frekencidch vzniklo v roku 1970, podruZné vyraznej$ie ma-
ximum v roku 1972. V dalgich rokoch cyklu sa postupne
priemerné roéné hodnoty radiovych tokov zmengovali. Ci-
Ze, ak by sme pri interpretacii vysledkov $tudovanych dlho-

na obr. I, mohli by sme konstatovat, Ze v skiimanom frek-
ven¢nom intervale sa dlhodobé varidcie rddiovych tokov
pocas 20. slneéného cyklu sti¢asne rovnako menili. Treba si
uvedomit, Ze ak mame k dispozicii stibory s vd¢Sim potom
tdajov na pozorovanie variability siborov je najvhodnejSie
pouZif variaény koeficient (dany podielom smerodajnej od-
chylky a priemernej hodnoty krit 100 %). Ak by sme za
mieru variability, teda i najvacSej porusenosti rocnych hod-
ndt tokov brali variaéné rozpitie, zanedbali by sme variabi-
litu v8etkych hodn6t nachidzajicich sa medzi dvoma
extrémnymi hodnotami. Na obr. 2—4 si vykreslené ro¢né
zmeny variaénych koeficientov skimanych radiovych to-
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Obr. 3: Hodnoty koeficientoy varidcie radiovych tokov
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kov, podla ktorych sa d4 tieZ usudzovat ako sa menili dlho-
dobé varidcie rddiovych tokov a podmienky pre vyZarova-
nie jedntolivych tokov. Z vykreslenych vysledkov zmien
variaénych koeficientov na obr. 2 zistime, Ze zmeny prebie-
hajiice pri jednotlivych frekvencidch nenastdvali v rokoch
20. slne¢ného cyklu sicasne, ale sa menili vzhladom na
existujice fyzikdlne prostredie, ktoré ich vyZarovalo.
Je to moZné zistit vz4jomnym porovndvanim s grafmi na
obr. 2—4. Na obr. 2 vyrazné zmena variability pre frekven-
ciu 500 MHz nastala v roku 1970 o nieco niZia v roku
1968. Pre frekvenciu 606 MHz je moZné zistit 3 vyraznejsie
pulzy zmien variability, a to v rokoch 1968, 1971-1972. Pre
frekvenciu 1000 MHz vy§iel zaujimavo najvyraznejsi pulz

1 T 1

1971 1872 1973 1874 1975 Roky

zmeny variability v roku 1966, men§ie pulzy v rokoch
1972, 1974 a 1971. Pre frekvenciu 2000 MHz na obr. 3 naj-
vyraznej§ie pulzy vznikli v rokoch 1966, 1972 a 1969. Na-
proti tomu pre ferekvenciu 2800 MHz vyrazné pulzy zmien
variability sa prejalvili v rokoch 1969 a 1972 (skoro rovna-
ké), 1967. Pre frekvenciu 3750 MHz a 9400 MHz najvicSia
zmena variability hodn6t pripadd na rok 1969, menSie v ro-
koch 1972 a 1967. Ak porovndvame grafy zmien variac-
nych koeficientov pre frekvencie 2800 MHz, 3750 MHz
a 9400 MHz moZeme usidit, Ze maximum prejavujice] sa
slne¢nej aktivity nastalo v r. 1969. Vetky 3 frekvencie s
vyZarované chromosférou s pribliZzne rovnakym prostre-
dim so skoro zhodnymi fyzikdlnymi podmienkami. Zave-
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Stav a vyvoj akfivity v zone strednych
héliografickych sirok je pravdepodobne
rozhodujuci pre vziahy Sinko-Zem

J. Sykora, Astronomicky tistav SAV, Tatranskd Lomnica
M. Storini, Instituto di Fisica dello Spazio Interplanetario, Roma-Frascati, Taliansko
M. Parisi, Dipartimento di Fisica, Terza Universitd, Roma, Taliansko

Abstrakt

Je nepochybne ddlezité skimat ¢asovo-priestorové rozloZenie aktivity na slne€nom povrchu ak
chceme dobre pochopit kvalitu a kvantitu vplyvov slne¢nej ¢innosti na deje v medziplanetirnom
priestore a geosfére. Na fenoméne jasnosti (t.j. aktivity) zelenej emisnej korény ukazujeme, Ze
zona strednych héliografickych Sirok je pravdepodobne rozhodujiicou pre intenzitu vztahov Sln-
ko-Zem. Tito zéna sa javi najdynamickejSou a javy v nej prebichajiice najlepSie koreluju s fy-
zikdlnymi prejavmi (odozvami) v héliosfére (slne¢ny vietor, geoaktivita, a pod.).

1. UVOD

Je zndme, Ze slnecnd aktivita priamo, alebo nepriamo,
vplyva na mnohé javy v zemskej atmosfére a zrejme aj
v biosfére Zeme. V dosledku slnecnej ¢innosti sa aj v ne-
ddvne] minulosti vyskytli izolované drastické naruSenia
chodu technickych a technologickych zariadeni v kozmic-
kom priestore a na Zemi. Bez zachddzania do podrobnosti
moZno preto tvrdit, Ze vplyvy slneénej aktivity na Zem st
dnes zaujimavé nielen z vedeckych, ale aj z narodohospo-

- ddrskych hladisk. Prirodzene, prave z tychto dévodov exis-
tuje zdujem a snaha prognézovat vplyvy slnecnej ¢innosti
na deje v medziplanetdrmom priestore a na Zemi. K tomu je
treba, v prvom rade, Studovat slnedni aktivitu, jej variabi-
litu a periodicitu. K Stidiu zvldstnosti slne¢nej cykli¢nosti
je nutné nielen poznanie celého komplexu javov na Slnku,
tvoriacich slnecnu aktivitu, ale je treba tieZ definovat také
¢iselné charakteristiky (alebo indexy), ktoré by umozZiiova-
li kvantitativne hodnotit stav celého Slnka podIa niektorého
z existujicich prejavov slneénej aktivity (jednd sa napri-
klad o slne¢né Skvrny, erupcie, rddiovy tok, svietivost ko-
rény v emisnych ¢larach, a niekolko inych).

VZilo sa presvedcenie, Ze vplyvy 150 miliénov kilomet-
rov vzdialeného Slnka na Zem, s jeho polstupiiovym prie-
merom na oblohe, méZu byt len globalne, Ze si to vplyvy
Slnka ako hviezdy (ako hmotného bodu), a Ze tak treba tie-
to vplyvy aj Studovat. K Statistickym analyzam slneénej
¢innosti a jej premennosti s ¢asom sa postupne vytvérali
rozne globdlne ¢iselné indexy, odrdZajice vlastnosti a €a-
sovy priebeh toho-ktorého fenoménu slneCnej aktivity.
Okrem beZnej absencie priestorového rozliSenia (treba po-
vedat, Ze aktivita pre i¢ely tvorby indexov sa globalizova-

la zdmerne, aj ked bolo a je redlne §tudovat jej prejavy na
Slnku Casto s vybornym priestorovym rozlifenim), existuje
aj ohrani¢ené Casové rozliSenie v pozorovaniach fenomé-
nov slnecnej aktivity. Napriklad, slne¢né Skvrny, rddiovy
tok, Ziarivost korény, a pod., sa pre patrolné potreby (sta-
novenie indexov) pozoruji na danom observatériu iba raz
za deii. Casto sa vyskytuji medzery v pozorovaniach (aj
niekolko dni), indexy sa priemeruju a stanovujui pre obdo-
bie jednej slnecnej rotéicie (27,275 diia), mesiaca, roka, sl-
ne¢ného cyklu, a pod. V zdujme elimindcie chyb a vplyvu
kvality pozorovacich podmienok sa indexy Easto réznym
spdsobom matematicky vyhladzuji. Vietky podobné hla-
diské a postupy vedi ako k pozitivnym vysledkom (v in-
tencidch procesu pozndvania od jednoduchSieho k zloZitej-
Siemu), tak aj k negativnym dosledkom — k urc¢itému ,,za-
hmlievaniu® redlnych fyzikélnych vizieb pri Stidiu slne¢-
no-zemskych vzfahov.

V poslednych 1-2 desatrociach sa pri §tidin vplyvov sl-
nednej ¢innosti na medziplanetdrny priestor a Zem stéle na-
stojéivejSie presadzuje potreba ,odglobalizovat” Slnko
a indexy jeho aktivity. Ukazuje sa, 7e rozhodujica va¢§ina
prejavov slnenej aktivity a nasledné Sirenie portich z nich
héliosférou, nie je gulovo symetrické. Naopak, slnecny
vietor, ejekcie korondlnej plazmy a pod., st priestorovo
smerované hlavne v ddsledku toho, Ze héliosférické mag-
netické pole je nerovnorodé, Struktirované a nesymetrickeé.
Smer §irenia poruchy medziplanetdrnym priestorom naj-
viac z4visi od aktualneho rozloZenia magnetickych poli na
Slnku a od miesta, kde porucha na slne¢nom povrchu
vznikla (na vychode, v okoli centrdlneho merididnu, alebo
na zdpadnom limbe, pokial ide o héliografickd dizku, res-
pektivne na péloch, v strednych Sirkach, ¢i na rovniku, po-
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kial sa jednd o héliograficku Sirku). Aj z dlhodobejSieho
hladiska hovorime potom o diskrétnom rozloZeni aktivity
na povrchu Slnka (napriklad, o aktivnych oblastiach, ,,ak-
tivnych dizkach®, o prestivani aktivity od vy§gich k niZ&im
§irkam v priebehu slne¢ného cyklu, o severo-juZnej asy-
metrii slnecnej aktivity, a pod.). Niekedy, s ohladom na
rézne dosledky pre héliosféru, sa potom uZ v nizve feno-
ménu aktivity odrdZa jeho lokalizdcia na povrchu Slnka
(napriklad, poldrna korondlna diera, rovnikové koronélna
diera, vysokoSirkova aktivna oblast, ,kralovské® padsmo
slne€nych Skvrn, polarny pés protuberancii, a pod.).

Na3 ¢ldnok chee byt prispevkom zdéraziujicim prave
priestorovi analyzu rozloZenia aktivity na Slnku pre lepsie
pochopenie jej dosledkov v héliosfére. Z dennych merani
intenzity slne¢nej korény v emisnej ¢iare FeXIV 530,3 nm
(tzv. zelend koréna), prevadzanych malou celosvetovou
siefou korondlnych stanic, sme vytvorili databazu, obsahu-
jlicu za obdobie 1943-1993 pre kaZdy defi 72 hodnét in-
tenzity uvedenej korondlnej iary vo vyske 40 oblikovych
sekiind, po 5° dookola slne¢ného disku (Sykora, 1971,
1992; Sykora a Parisi, 1996). Po transformdcii takych me-
rani na systém héliografickych diZok (centrdlny meridin)
a heliografickych Sirok (+90 ), sa jedni o matricu
18628%37 bodov s rozli$enim 13,2° v di#ke a 5° v §irke na
povrchu Slnka. Z takejto databdzy sme potom mohli po¢i-
tat kvédzi-index slnecnej korondlnej aktivity pre fubovolny
z vy§8ie uvedenych ¢asovych intervalov (deii, roticia, me-
stac, rok, slneény cyklus, a pod.) a aj pre lubovolny Sirkovy
interval (individudlne §irky, rovnikové, stredne-§irkové,
vysoko-Sirkové a poldrne zony roznej §irky, severnt a juz-
ni pologulu Slnka oddelene a samozrejme, stanovit aj glo-
bélny index pre celé Slnko.

Aby sme dokumentovali istd komplikovanost a potrebu
opatrnosti pri §tidiu vplyvov slne¢nej ¢innosti na medzi-
planetdrny priestor a Zem aj za pomoci nasho indexu in-
tenzity zelenej korondlnej €iary, uvedieme nasledovné. Ne-
sta¢i obmedzit sa na jednoduchi korelaciu lubovolného in-
dexu slne¢nej aktivity s indexami medziplanetdrnej a geo-
fyzikélnej aktivity a analyzovat takito koreldciu. Vobec
neobstoji, napriklad, zjednoduSeny predpoklad a nasledov-
ny my$lienkovy postup: intenzita zelenej korény je priamo
umernd hustote a teplote prostredia, v ktorom tito Ciara

.....
.....

e

tym vacsi ofakdvany vplyv na medziplanetdrne prostredie.
Takyto scendr sa Casto nerealizuje jednoducho preto, 7e na
Slnku existuje fenomén tzv. korondlnych dier. Korondlne
diery si pomerne velkorozmemé oblasti korény, charakte-
ristické nizkou hustotou a teplotou plazmy. Zelen4 &iara
530,3 nm je v nich preto ,,budend* len slabo a m4 mali in-
tenzitu. Napriek tomu, s ohladom na zvl4Stnu topolégiu
magnetického pola, si korondlne diery velmi vyznamnym
zdrojom vysokorychlostnych pridov slneéného vetra
a vyznamne ovplyviiuji procesy v héliosfére. Na druhej
strane, pre medziplanetdrne prostredie rovnako vyznamné
oblaky (nie pridy) korondlnej plazmy — coronal mass ejec-
tions — si v dosledku eruptivnych procesov emitované

z aktivnych oblasti, charakteristickych vysokou intenzitou
zelenej kordény (korondlne kondenzdcie) a ich vplyv na me-
dziplanetdrne prostredie je takisto velmi vyznamny.

Cielom tohoto ¢lanku je struéne sumarizovat a obrazovo
dokumentovat skuto¢nost, Ze aktivita v héliografickych
zdnach strednych Sirok (priblizne 20°-50° na oboch polo-
guliach) sa podla naSich vysledkov prejavuje najdynamic-
kejSie a je pravdepodobne najvyznamnejSou pre intenzitu a
kvalitu vplyvov slneénej ¢innosti na héliosféru.

2. VYSLEDKY

Na obr. 1 (hore) moZno porovnat priebeh celkovej in-
tenzity zelenej korény (TGl pre | = £90°, t.j. Slnko ako
hviezdu) s priebehom tzv. relativneho ¢isla slne¢nych Skvin
(Rz). Je vidiet, Ze vy$ka maxim svietivosti zelenej korény
je v jednotlivych slne¢nych cykloch pomerne vyrovnana.
Rozdiel je prekvapujici najmi pre slne¢ny cyklus ¢.19, ke-
dy hodnoty Rz dosahovali dramaticky vysoké hodnoty

s

(bol to najvys§i cyklus pocas takmer 300-ro¢nej histérie
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Obr. 1: Priebeh celkovej intenzity zelenej korény TGl v porovna-
ni s priebehom relativneho Cisla sinecnych skvin Rz (horny pa-
nel obrdzka) a priebeh pomeru korondlnej intenzity nameranej
v zone strednych Sirok MGI k intenzite v rovnikovej zone EGI
(dolu).
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Obr. 2: Priebeh intenzity zelenej kordny, priemerovanej za jed-
notlivé mesiace v obdobi 1943-1993 je vykresleny pre vybrané
zony héliografickych Sirok.
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Obr. 3: Priebeh priemernych polroénych maximdlnych (horné
krivky) a minimdlnych (dolné krivky) intenzit zelenej kordny v
rovnikovej (Eq-belt), strednosirkovej (Md-belt a poldrnej (H-belt)
zéne korény. Intenzity si vyjadrené v absoliitnych korondlnych
Jjednotkdch (a.c.u.). Prevzaté zo Storini a Sykora (1995).

spolahlivych pozorovani slneénych $kvin). Ak viak vez-
meme do tvahy, Ze vyskyt slne¢nych Skvin sa koncentruje
do zény +40 , priom v priamej blizkosti rovnika sa §kvrny
vyskytujii dost zriedkavo a ak analogicky tomu zndzormime
asovi varidciu pomeru intenzity zelenej korény (Gl —
green line) v strednych (middle) Sirkach (MGI: aritmeticky
priemer intenzit v zénach 40°- 20° na oboch pologuliach
k intenzite v rovnikovej zéne (EGIl: 15 okolo rovnika),
dostaneme aj pre koronélny cyklus €.19 vyrazne vysSie
maximum neZ pre ostatné cykly (obr. 1, dolu). Zéver je evi-
dentny': k intenzite a vySke korondlneho cyklu najviac pri-
spieva aktivita v strednych héliografickych Sirkach a glo-
balizécia korény pre celé Slnko (vratane poldrnych oblasti)
len zakryva skutoéni podstatu javu.

Relativne zanedbatelny prispevok obrovskej asti slnec-
ného povrchu (oboch polarnych oblasti 55°- 90°) k celko-
vej svietivosti slnecnej korény a jej cykli¢nosti moZno de-
dukovat aj z obr. 2. (Zanedbatelny prispevok sa pravda ne-
vzfahuje na tilohu poldarnych korondlnych dier ako zdroja
slneéného vetra — vid predposledny odstavec tivodnej Casti
tohoto &ldnku). Variabilitu svietivosti korény v jednotli-
vych Sirkovych zénach moZno dobre ocenit, ak zndzornime
priebeh maximélnych a minimélnych hodndt intenzity ko-
rény v nich. Na obr. 3 je vidno, Ze premenlivost korény je
najvicsia v strednesirkovych zénach (MGI: +20°-407), za-
tial o rovnikova zéna (EGL: £15°) a vysokoSirkové zény
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Obr. 4: Casovy priebeh poslednych Styroch korondinych slnec-
nych cyklov pre zonu strednych Sirok (zaSrafovany profil, suma-
rizovany z N a S pologule) a rovnikovii zénu 15N — 158. Verti-
kdina §kdla intenzit je v pripade strednosirkovej zény poloviénd v
porovnani s rovrikovou zénou.
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Obr. 5: Severo-juind asymetria intenzity zelenej kordny.
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Obr. 6: Priebeh relativnych Gisiel sinecnych §kvin, nakresleny
osobitne pre severnii a jufnil pologulu v 22. cykle slneénej akti-
vity. Asymetria je v¥raznd, maximd nastdvajii vo velini odliSnom
Case a odpovedajii zhruba fiktivnemu primdrnemu a sekunddr-
nemu maximu slneénych cykiov, ako ich zaviedol Gnevyshey

(1967).

(HGI: +45°-90°) vykazujt znacne mensi stuperi variability.
Premenlivost korondlnej svietivosti (aktivity), a svojim
spdsobom aj jej dosledky v héliosfére, si viac-menej kvan-
tiftkované velkostou zasrafovanej plochy v jednotlivych
zénach zndzormnenych na obr. 3. Je skutoénostou, 7e Casovy
priebeh koronélneho cyklu je vyznamne odli$ny, ak skii-
mame priebeh cyklicity v jedotlivych zénach (obr. 4). Roz-
diel v ¢ase maxima cyklu je, napriklad, dva a viac rokov
v pripade strednej a rovnikovej Sirkovej zony. Takito sku-
toénost nemozno nebrat do dvahy pri Stddiu vplyvu slnec-
nej ¢innosti na héliosféru.

Celkom evidentny je aj rozdiel v priebehu cyklu slne¢-
nej aktivity, ked skimame oddelene jednotlivé pologule
Slnka. Dobrym kvantitativnym indexom takéhoto rozdielu
moZe byt tzv. severo-juzna asymetria A=N-S/N+§
akéhokolvek prejavu slneCnej aktivity. Na obr: 5 je napri-
klad zndzorneny priebeh asymetrie intenzity zelenej kor6-
ny. Vysoka kladnd asymetria v priebehu druhej polovice
19. cyklu a najmé v minime medzi 19. a 20. cyklom slnec-
nej aktivity (rok 1966) boli spésobené dlhodobym prevla-
danim aktivity na severnej pologuli a ,,nekoordinovanym®
nistupom 20. cyklu — ten na severnej pologuli zacal asi
o 1,5 roka skor ako na juznej pologuli. Podobn4 prikra asy-
metria sa vyskytla aj v prave skon¢enom 22. cykle aktivity
(obr. 6). P. Cugnon a kol. (1996) publikovali tento priebeh
relativneho ¢isla slneénych Skvin oddelene pre severnii
a juZni pologulu Slnka (na prekvapenie kreslenie Skvrno-
vej aktivity relativne k pologuliam Slnka, hoci velmi jed-
noduché, je zdroven velmi maélo pouZivané v literatire)
a zistil, Ze maximum 22. cyklu nastalo na severnej polo-
guli o celé tri roky skor ako na pologuli juznej. Taktto sku-
to€nost naznacujui aj naSe priebehy korondlnych intenzit
{obr. 7), nakreslené oddelene prave pre z6ny strednych Si-
rok (25°- 60°) severnej a juZnej pologule, ¢o sa prejavilo aj
na obr.6 ako negativna N/S asymetria v obdobi 1988-1993.
A tak, aj v tomto odstavci komentované rozdiely medzi se-
vernou a juznou pologulou Slnka musia byt samozrejme
vyznamné pre diferencované odozvy v héliosfére.

Existuji aj dalSie dovody ,,0dglobalizovat” slnecné in-
dexy a skiimat dalSie aspekty cykli¢nosti slnecnej aktivity.
Ak vyhladené relatine ¢isla sIne¢nych $kvin usporiadame
do dvojic parny-neparny cyklus (podla ziiri§ského cislova-
nia 11-roénych slne¢nych cyklov, ked v sticasnosti sme

80
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Obr. 7: Priemerné roéné intenzity zelenej kordny, ako sme ich
urcili pre zony 25-60". Nesiilad priebehu tohoto indexu na
oboch pologuliach je skor beZny ako vynimocny. Tak tomu bolo
aj v prdave skonéenom 22. cykle aktivity.
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Stav a vyvoj aktivily v zénetrednych héliografickych Sirok je pravdepodobne rozhodujuci pre vzfahy Slnko-Zem

i netnej aktivity. Nédjdend zdkonitost (Gnevyshev a Ohl,
1947; Storini a Sykora, 1997) sved&f o existencii a vy-
znamnosti 22-ro¢ného, tzv. magnetického cyklu slnecne;j
aktivity, kedy polarita a rozloZenie globalneho magnetic-
kého pola na Slnku vykonaji svoj uzavrety cyklus prave za
22 rokov (Hoeksema, 1993). Pritom susedné 11-ro¢né cyk-
ly si charakterizované opanymi polaritami pozadového
magnetického pola na tych istych pologuliach. Pre posled-
nych péft cyklov korondlnej aktivity sme podobnii paritu
cyklov v zdnach strednych héliografickych $irok potvrdili
v neddvnej praci Storini a Sykora (1997).

Na vyznamné rozdiely medzi pricbehom intenzit korény
na stipajtcich a klesajicich castiach 11-rocnych slnec-
nych cyklov a aj na rozdielne sprévanie sa korel4cie medzi

0

Az 7 prave na zaciatku 23. cyklu slnecnej aktivity), dostaneme
200+ zaujimavi zédkonitost (obr. 8), kedy s vynimkou dvojice
175 F 4 22| 4-5 a Ciastocne dvojice 8-9 vo vietkych ostatnych pripa-
150 & | | doch je nepdrny cyklus vy$8i ako parny cyklus. Pritom,
o1 ﬁ . 1 || uvedené dve dvojice si vynimoéné tym, Ze sa nachddzaji
e 2 0 B " .. - - . X
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Obr. 8: Absoliitne rocné maximd, odvodené z vyhladenych rela-
tivnych disiel sineénych §kvén, pre pdrne a nepdrne cykly. Sipky
oznacuji jeden vyraznef§i pripad (4-5) a jeden mdlo vyrazny pri-
pad (8-9), kedy pravidlo Gnevy§eva-Ohla bolo porusené.
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Obr. 10: Hore: Zdvislost rotdcie Slnka na héliografickej Sirke pod-
la Letfus a Sykora (1982a,b). Tenkd hladkd krivka predstavuje di-
Sferencidlnu rotdciu sineénych §kvin. Dole: Sinodickd peridda ro-
tdcie versus sinus héliografickej Sirky podla Stenflo (1989), urce-
nd z pozorovani tracerov magnetického pola Sinka polas 26 ro-
kov. Zlomy na sin = 20.75 odpovedajii héliografickym Sirkam
40— 45", podobne ako ukazuje nds vysledok v hornej asti obrdz-
ka. Pre ostatné detaily dolnej casti obrdzka pozri Stenflo (1989).

Jjasnostou korény v strednesSirkovych a rovnikovej zdne
Slnka v parnych a nepdrnych cykloch sme poukézali uZ
v skor8ej préci (Storini a Sykora, 1995). Z obr. 9 vyplyva,
Ze:

- \{'priébehu stipajucich (A) faz je zdvislost medzi mi-
nimami (L)) a maximami (H) zelenej korény v oboch z6-
nach (L-Md versus L-Eq alebo H-Md versus H-Eq) prak-
ticky rovnakd v parnych aj neparnych cykloch.

— V priebehu fiz poklesu (D) aktivity existuje podobny
vztah pre maxima korény v oboch zénach, ale pomer mi-
nimalnych intenzit je v pdrnych cykloch odli$ny od podob-
ného pomeru v neparnych cykloch, o naznacuje, Ze v ne-
parnych cykloch je v stredneSirkovych zénach vyssia akti-
vita v porovnani s rovnikovou zénou.

— V priebehu stipajiicich f4z korondlnych cyklov je
pomer medzi opaénymi extrémnymi hodnotami bliZ§i

k H-Md versus L-Eq pomeru neZ k 1.-Md versus H-Eq po-

meru, ak vzdjomne porovndvame pirne a neparne cykly.

V stvislosti so $pecifickym spravanim sa zony stred-
nych héliografickych $irok hodno eSte pripomentt aj nas
star§i vysledok (Letfus a Sykora, 1982), kedy na Sirkach
45°- 50" dochéddza k vyraznej nespojitosti (zlomu) v chode
diferenciélnej rotdcie Slnka, navodzujicej my§lienku
o dvoch médoch rotécie slnecnej atmosféry — prvom, pre-
javujicom sa vyrazne diferencidlnou rotdciou a plathom
pre §irky niZ8ie ako +50° a druhom, charakteristickom kva-
zi-rigidnou rotéciou vo vysokych héliografickych Sirkach.
Takyto vysledok bol neskér potvrdeny aj inymi autormi
(obr. 10).

3. ZAVERY

(a) Pokdsili sme sa zosumarizovat niekolko na$ich vysled-
kov, hlavne z neddvnej minulosti, ktoré nds opraviiuju
poukézat na skutoénost, Ze globédlne indexy slnecnej ak-
tivity st pri siasnom stave poznania nendleZité pre
moderné $tidium vplyvov slne¢nej ¢innosti na medzi-
planetdme prostredie a geosféru.

(b) V tychto sivislostiach nachddzame niekolko Specific-
kych vlastnosti zény strednych héliografickych §irok
a anticipujeme odraz aktivit predovetkym na tychto
Castiach slnefného povrchu vo fyzikdlnom stave hé-
liosféry.

(c) Napriek uvedenému, pokladdme za potrebné zdéraznit
fakticki zloZitost naznacenej problematiky a vztahov
a poukézat aj na nespochybnitelnd dlohu ,,neaktivnych®
korondlnych tdtvarov (korondlnych stredne$irkovych
dier, ale aj dier v blizkosti p6lov Slnka) ako pre rychlost
a trvanie vysokorychlostnych pridov slne¢ného vetra,
tak aj pre intenzitu geomagnetickych portich a birok
(Sykora, 1992).
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Plocha poldrnych korondlnych dier
a predpoved aktivity Sinka

L Dorotovi¢, SUH Hurbanovo

Abstrakt

V préci bola skiimana koreldcia medzi plochou polarnych koronalnych dier (PKD) a Wolfovym
¢islom slnecnych Skvin (W) pocas cyklov slne¢nej aktivity ¢. 18.-22. Plocha PKD bola ziskana
z pozemskych pozorovani zelenej koronalnej ¢iary 530,3 nm (Fe X1V). Diskutovana je presnost,
resp. vierchodnost predpovede maxima slnecnej aktivity v ¢ase jej minima.

1. UVOD

reluje s ¢islom slneénych §kin, vac§im pocas maxima.
V pracach Bravo a Otaola (1989), Bravo (1992), Bravo
a Stewart (1994) bola porovnivand velkost PKD uréend
z obrazkov zhotovenych pomocou K-koronometra s ¢islom
slne€nych Skvin. V tejto praci skimame koreldciu medzi
plochou PKD uréenou pomocou tzv. homogénneho stiboru
tidajov (HSU) o intenzite zelenej koronélnej diary (Ryban-
sky, 1975; Rybansky a RuSin, 1992; Rybansky a spol,,
1994a), vytvoreného na zdklade meranf v celosvetovej ko-
ronograficlej sieti a Wolfovym ¢islom W podas cyklov sl-
necnej aktivity ¢. 18.-22.

Existenciu korondlnych dier predpokladal uz Waldmeier
(1950), ked sa pomocou tzv. M-oblasti na Slnku, resp.
dier snaZil vysvetlit opakujiice sa poruchy geomagnetické-
ho pola s periédou 27 dni. Podla rontgenovych slne¢nych
obrazkov je korondlna diera definovan4 ako oblast nizke;j
intenzity. V rontgenovej korondlnej diere je pozorovand
niZ§ia hustota a teplota v porovnani s kfudnou korénou. Po-
dobne intenzita zelenej koronélnej Ciary zdvisi hlavne od
hustoty a menej od teploty a preto predpokladdame, Ze plo-
chu PKD moZno vypoditat pomocou merani intenzity ko-
rondlnej ¢iary. Podobnd metéda pre urenie polohy a plo-
chy rovnikovych korondlnych dier bola pouZitd v préci
(Letfus a spol., 1980).

2. VYPOCET PLOCHY POLARNE]J
KORONALNE] DIERY

Podla vy$§ie uvedeného predpokladu bol pre vypocet
plochy PKD pouzity HSU. Intenzita zelenej kordny (Siara
Fe XIV pri 530,3 nm) je v koron4lnej stanici na Lomnic-
kom Stite meran4 vo vyske 40" nad sine¢nym limbom (fo-
tosférou) okolo celého Slnka s krokom 5°, poénic pri se-
vernom slnednom péle. Ked%e korondlne diery sa vyvijaji
pomaly, predpokladdme, 7e obraz slne¢nej korény pred

diskom méZe byt modelovany podla ddajov z 15 dni (to
znamend z idajov daného diia a tidajov zo 7 dni pred tym-
to diiom a 7 dnf po fiom). Intenzity daného diia ukazuji ob-
raz okolo limbu. Obraz pozdl# merididnov (kaZdy vo
vzdialenosti 13,2° od predo$lého) nachadzajicich sa vy-
chodne od centrilneho merididanu (CM) je rekon$truovany
pomocou tidajov zo 6 dni pred danym diiom. Intenzity
pozdl# CM st urené ako priemery intenzit z dvoch okra-
jovych dnf (-7. defi a +7. defi). Obraz pozd{? meriddnov
nachddzajicich sa zdpadne od CM je rekonStruovany po-
mocou tidajov 6 dni po danom dni. Dva susedné merididny
pri CM sii vo vzdialenosti 10,8" od CM. Definujeme, Ze
koronélna diera vo svetle zelenej korondlnej Ciary je pri-
tomnd, ak intenzita ¢iary nepresahuje 15 korondlnych jed-
notiek (KJ). Tymto spdsobom sme ur¢ili hranicu koronal-
nej diery (s presnosfou 5°) a pocitali jej velkost ako sucet
ploch sférickych trojuholnikov ohrani¢enych merididnmi
a hranicou kde intenzita uZ prekracuje 15 KJ. Do algoritmu
pre uréenie plochy PKD sme zaviedli podmienku, Ze in-
tenzita musi prekro€it tito hodnotu aspoii v troch bodoch
po sebe, aby sme vylucili moZnost mylne uréenej hranice
v oblasti nejakého lokdlneho zjasnenia v zelenej koréne. Je
doleZité poznamenaf, 7e¢ nie kaZzd4 oblast s nizkou jas-
nostou zelenej kordny je zretelnd ako réntgenova alebo
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EUV korondlna diera. Preto velkost diery ur€end z intenzi-
ty zelenej korondlnej Ciary a z X-lGcov alebo EUV obrdz-
kov mdzZe byt rozdielna. Tymto postupom boli teda ziskané
denné hodnoty velkosti PKD (ako ju vidime pred viditel-
nou pologulou Slnka). Potom boli poéitané mesaéné prie-
mery velkosti a boli porovnané s mesacnymi priemermi
Wolfovych ¢isiel W, ktoré sme prevzali zo Solar Geophy-
sical Data. Obr. I ukazuje priebeh mesaénych priemerov
velkosti poldrnych korondlnych dier spolu s priebehom
mesacnych priemerov W Cisiel.

Priebeh krivky velkosti dier vykazuje vyraznd antikore-
ldciu vodi priebehu krivky Wolfovych relativnych éisiel. Je
viditelny postupny nérast velkosti do maxima a po maxime
strmy pokles velkosti po minimum. Vy§Sia intenzita zelenej
Clary v koréne je merand nad slneénymi $kvrnami a aktiv-

Korelatny koeficient
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0br. 2 (2.a-2.e): Korelaény koeficient (spajitd ¢iara) medzi plo-
chou poldrnych korondlnych dier a relativiiym Cislom ako funk-
cia posunu v mesiacoch pre cykly SA ¢. 18.-22. Zobrazené si aj
99 % medze spolahlivosti (preruSovand ciara).

nymi oblastami. Ked pocet slneénych Skvrn klesd, velkost
koronalnych dier narastd. DalSie informécie o vzfahu me-
dzi tymito dvoma indexami by sme mohli ziskat pomocou
skimania koreldcie dennych ddajov. To bude téma dal3ej
vyskumnej préce.

3. KORELACNA ANALYZA
MEDZI KORONALNYMI DIERAMI
A SLNECNYMI SKVRNAMI V CYKLOCH 18.-22.

Mesacné priemery PKD a Wolfovych €isiel slne¢nych
$kvrn boli korelované pre poslednych pit cyklov (jednotli-
vo v kaZdom cykle). Obrdzky 2.a)-2.e) ukazuji korelaéné
koeficienty a medze spolahlivosti pre cykly 18.-22. ako
funkeiu posunu krivky velkosti poldrnych korondlnych
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Tabulka 1: Vysledky korelacnej analyzy pre jednotlivé cykly slnecnej aktivity (CSA). Porovnanie vysledkov Bravo

a Stewart (1994) (BS) a Dorotovic (1996) (D) pre cykly ¢. 21 a 22.

CSA PMP (BS)  PVMP (BS) PMP (D) KK (D) IS (D) PVMP (D)
18 - = 76 077 60 - 89 38
19 = o 67 090 56-75 41
20 - < 75 0,70 67 - 91 55
21 76 54 59 0,81 48 - 60 43
22 65 54 59 090 52 - 60 33

dier voci krivke ¢isiel slneénych Skvim. Medze 99 % spo-
[ahlivosti boli uréené pomocou §tandardnej Fischerovej
transformécie r na z. Pre najlep§iu koreldciu medzi slnec-
nymi §kvrnami a dierami boli nijdené posuny v mesiacoch
(PMP) a im zodpovedajlice korela¢né koeficienty (KK).
Urcili sme tieZ interval spolahlivosti (IS) (tabulka I).

Zistili sme, Ze sa vObec neprekryvaji intervaly spolahli-
vosti v 20. av 21. cykle, v 20. a v 22. cykle. V ostatnych
cykloch sa intervaly prekryvaju.

Dalej boli vyhladené krivky velkosti dier a &isiel slne&-
nyich §kvin vypottom patmesa¢nych kizavych priemerov pre
kaZdy mesiac. Na zdklade toho sme zistili posuny v maxime
oboch indexov (PVMP) pre vietky skiimané cykly (tabulka
7). Dalej sme urili &asy vrcholu velkosti poldmych koro-
nélnych dier v zelenej ¢iare nasledovne: maximum velkosti
predchddzajiice 18..cyklu slneénych Skvin nastalo v jini
1944, predchadzajiice 19. cyklu v méji 1954, predchadzajui-
ce 20. cyklu v auguste 1964, predchadzajice 21. cyklu
v marci 1976 a predchddzajice 22. cyklu vo februdri 1987.

4. DISKUSIA A ZAVERY

Na zédklade vysledkov prace mdZeme konStatovat, Ze
existuje silnd koreldcia medzi velkostou poldrnych koro-
nélnych dier a Wolfovym &islom slneénych Skvrn (¢o zis-
tiili skér aj ini autori). Vysoka uroveni maximalne] koreld-
cie potvrdzuje, Ze pre odvodenie plochy PKD mdze byt po-
uzity HSU pozemskych pozorovani zelenej koronalnej &ia-
ry na 530,3 nm, ako aj to, Ze hrani¢nd hodnota intenzity ze-
lenej Ciary 15 KJ vyuZita pre definiciu plochy koronalnej
diery bola vhodne zvolend. Analyza ¢asovych radov tychto
dvoch slneénych indexov v8ak na rozdiel od price Bravo
a Stewart (1994) neodhalila Ziadny vSeobecny posun
v maxime indexov. Korela¢nd analyza ukazuje, Ze v cyk-
loch 21 a 22 je rovnaky posun v mesiacoch ked bola do-
siahnutd najlep$ia koreldcia. V cykloch 18 a 20 bol néjdeny
cykloch). Cas medzi vicholmi vyhladenych velkosti polér-
nych dier a vyhladenych slnednych &isiel je rozdielny
v kaZdom cykle a je v rozmedzi od 33 do 55 mesiacov. To
znamend, Ze evolicia velkosti poldrnych koronélnych dier
uréenej zo zelenej korondlnej Ciary nemoZe byt jednoznag-

ne pouZitd ako ndstroj pre predpovedanie maxima nasledu-
juceho slne¢ného cyklu, ako aj to, Ze presnost predpovede
maxima slnecnej aktivity uz v éase minima zodpveda tym-
to medziam.

Porovnanim na$ich ¢asov vrcholu s ¢asmi vrcholu urce-
nymi z pozorovani pomocou K-koronometra (Bravo a Ste-
wart, 1994) pre cykly €. 21 a 22. sme nasli, Ze ¢asy vrcho-
Iu z obrazkov z K-koronometra nastali skér v oboch cyk-
loch a posun je 10 mesiacov pre cyklus 21 a 21 mesiacov
pre cyklus 22, Tieto rozdiely by mali byt spdsobené roz-
dielnou definiciou plochy korondlnej diery, teda rozdielnou
metodikou vypoctu.

Je doleZité poznamenat, Ze kvoli nizkemu poctu pozoro-
vacich dni v sieti korondlnych stanic pocas rokov 1939-
1946 bola nutnd vysoka miera interpoldcie ddajov v proce-
se homogenizicie tidajov o intenzite korény (Rybansky
a spol.,, 1994b). Preto nie je HSU pred rokom 1947 natolko
spolahlivy, aby sme mohli robit korelacni analyzu medzi
spomenutymi indexami v cykle 17.
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Proiuberancie a zelend emisnd korona
v priebehu cyklov sinecnej aktivi

M. Minarovjech, M. Rybansky, V. Rusin, AU SAV, Tatranskd Lomnica

Abstrakt

V prici sa zaoberdame ¢asovo-Sirkovym rozloZzenim vyskytu zelenej emisnej korény (Fe XIV,
530.3 nm) a protuberancii. Protuberancie ako forma prejavu slnecnej aktivity sa vyskytuji vo
vSetkych héliografickych Sirkach a pocas celého cyklu slnecnej aktivity. Polohy zdon vyskytu pro-
tuberancii su z4vislé na faze cyklu slnecnej aktivity. Analyzuje sa ¢asovo-Sirkové rozloZenie vy-
skytu protuberancii v rokov 1967 aZ maj 1996, pricom poukazujeme na zmeny ich Sirkového
rozloZenia v priebehu cyklu slne¢nej aktivity a ich spojitost s inymi prejavmi slne¢nej akfivity.
Diskutovany je vztah medzi rozlozenim maximalnych intenzit zelenej kordny a protuberanciami

a ich casovym vyvojom.

1. UVOD

V sti¢asnosti pdvod slnecnej aktivity zostdva neznamy.
Pojem slnecnej aktivity je zaloZeny na pozorovaniach pre-
mennych javov v slneénej atmosfére ako Skviny, protube-
rancie, erupcie, koréna, atd. V poslednej dobe boli deteko-
vané varidcie slnecného Ziarenia prakticky v celej oblasti
elektromagnetického spektra.

2. OBSERVACNE DATA A METODA ANALYZY

Casovo—priestorové rozloZenie maxim intenzit Ziarenia
emisnej korény 530.3 nm je zobrazené na obrazkoch /a)
az Ic) a 2a)az 2c).

CASOVO-SIRKOVE ROZLOZENIE LOKALNYCH MAXIM INTENZIT ZELENEJ EMISNEJ KORONY
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Pre konstrukciu obrazkov sa pouZili iidaje z homogén-
neho radu intenzit zelenej korény z rokov 1939 a7z mdj
1996. Bol vytvoreny kizavy priemer pre a) 13 dni, b) 27
dnf a c) 81 dni zo skutoéne pozorovanych (bez interpolo-

vanych) déit v kaZdom pozi¢nom uhle s krokom 5 stupiiov.
Pre kaZdy defi v takto vzniknutom rade kizavych prieme-
rov st vypocitané poziéné uhly maxim intenzit. Vypo&itané
polohy st zndzomené na obr. la aZ Ic bez priemerovania
v poziénych uhloch a na obr. 2a az 2¢ s pouZitim kizavého
priemerovania cez tri poziéné uhly (15°), spolo¢ne pre vy-
chodny a zapadny okraj a obe hemisféry.
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Obr. 2

Ako je vidief na obrazku 1b., polarne vetvy na kaZdej
hemisfére pozorujeme obycajne dve. Jedna smeruje k polu
a za¢ina asi jeden rok v §irke okolo 45° po tom, ked hlavné
vetvy z predchadzajiceho cyklu zanikaji v blizkosti rovni-
ka. Druhd vetva zac¢ina v Sirke okolo 40° asi dva roky po
vzniku prvej poldrnej vetvy. Téato sa prestiva aZ do Sirok
70°-80° a tvori zaciatok hlavnej vetvy nasledujiceho cyk-
Tu.

Vo vyskyte poldrnych vetvi zvySenej intenzity zelenej
korény sa pozoruje zardZajica pravidelnost. Od oddelenia
prvej poldmej vetvy zo §frok okolo 45° po dosiahnutie
maximalnej irky druhej vetvy uplynie 5 rokov (v kazdom
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z pozorovanych 5 cyklov) a 17 rokov trvad pohyb hlavnej 3. ZAVER

vetvy k rovniku. MdZeme tak hovorit o 22-roénom cykle
v kordne.

Ak st naSe predpoklady spravne, v tychto mesiacoch, od
juina 1996, sa v §irkach okolo 45° zaéne oddelovat prvé po-
larna vetva. Tieto zdvery vyplyvaju z obrazkov, ktoré s
zloZené (ako bolo uvedené vy3Sie) z priemerovanych dat
na oboch okrajoch Slnka (E a W) a oboch hemisférach (N
a S). Situdcia pri zobrazovani dét bez skladania je v samot-
nej severnej a juZnej polarnej oblasti rozli¢na.

Pozorovaci rad protuberancif bol spracovany tym spdso-
bom, Ze kaZdej protuberancii bol priradeny bod, poloZeny
v pozi¢nom uhle, zodpovedajicemu stredu protuberancie
s hodnotou rovnou jej irke ndsobenej jasom. Z takéhoto
radu bol rovnakym postupom ako v pripade zelenej koro-
ny, vypocitany 8]-diiovy kizavy priemer, ktorého maxi-
mélne hodnoty st zobrazené na obr. 3b a pre porovnanie 4j
polohy max{m intenzit zelenej emisnej korény na obr. 3a.

Jasne vidime poldrne vetvy protuberancii. V niz8ich Sir-
kach mdZeme sledovat ,retiazky", ktoré vécsinou maju
tendenciu presivat sa do vy§§ich §irok, kde okolo 60° za-
nikajii (s vynimkou polarnych vetiev). Zivotnost , retiazok*
je rozna, ale d4 sa pozorovat aj dlhsiu dobu nez 11 rokov.
Poldrna vetva protuberancii sa v cykle 21 pozoruje medzi
dvomi polarnymi vetvami zelenej korény.

Napr. v 20. cykle pozorujeme na sevemej pologuli dve
polédrne vetvy protuberancii a vtedy sa nedaji dobre odliSit
dve polérne vetvy zelenej korény.

Domnievame sa, Ze na konci obr. 3b pororujeme ,,re-
tiazky*, ktoré budu tvorit poldrne vetvy nasledujiiceho
cyklu.

Z uvedeného vyplyva potreba utvorenia dlhodobych ra-
dov ddajov od najstarSich pozorovani aZ do sticasnosti
a tieto rady pravidelne dopfﬁat o sti¢asné pozorovania (tak
ako homogénny rad zelenej emisnej kordny (HR) a koro-
nélneho indexu (CI) aj pre protuberancie a cervent emisni
kordnu. Tejto tlohy by sme sa mohli podujat ak ndm budid
dodané tidaje z inych observat6rii.

Na zdklade predpokladaného priebehu cyklu sa pokiisit
o predpoved Sirkového vyskytu rozloZenia emisnej korény
a protuberancii.
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Dlhodobeé varidcie sineéného vetra

v rokoch 1964-1982

T. Korcovd, Vysokd Skola pedagogickd Nitra

Abstrakt

V prdci sii uvedené niektoré znidme i menej zndme vysledky Statistickej analyzy dlhodobych va-
ridcii zvolenych parametrov sineéného vetra za roky 1964 — 1982, t.j. pocas 20. a neiiplného 21.
slnecného cyklu (hodnotenych podla relativneho ¢€isla R slnec¢nych Skvfn).

UVOD A METODIKA RIESENIA

Stidium problémov sivisiacich s celkovym vyskumom
slne¢ného vetra mozno zaradit do vedného odboru vztahy
Slnko—Zem z toho dévodu, Ze slneény vietor je jednym
z hlavnych prenosovych Cinitelov pri procesoch vplyvov sl-
necnej ¢innosti na naSu Zem. ZloZenie a §Struktira hmoty
v medziplanetdrnom priestore viak nie je ovplyvnend iba sl-
ne¢nymn vetrom. Problematika vyskumu je znane roz-
siahla. Cielom §tatistickej analyzy, ako jednej z moZnych
metdd rieSenia Ciastkovych problémov vyskumu bolo ziskat
z pristupného materidlu ¢o najviac informécii, poukazat na
potrebu dalSieho spresfiovania experimentdlneho vyskumu
a pokusit sa néjst pre ziskané vysledky aspon pravdepodob-
nd fyzikalnu interpretciu. Pocas dlhoroéného vyskumu sa
ukdzalo, Ze doteraz najvhodnej§im materidlom vzhladom na
poCet, nadvédznost a normalizédciu ziskanych ddajov o na-
meranych charakteristikich slne¢ného vetra si katalogy
Kinga [1-4]. Je potrebné si uvedomit, Ze s to ddaje ziskané
vyskumom prostrednictvom umelych druZic a sond (pohy-
bujicich sa mimo zemskii magnetosféru), ktoré si obme-
dzené na oblast blizku k rovine ekliptiky. V katalégoch
Kinga sii ddaje druZic korigované na rozdiely v kalibrécii
pristrojov a rézne dalsie efekty s pouZitim regresnych vzta-
hov. Touto normalizdciou sa dosiahla vzdjomnd porovna-
telnost udajov z jednotlivych umelych objektov. Publikova-
né udaje v katalégoch st 3-hodinové a hodinové. Vy-
skumom sme zistili, Ze pri §tidiu dlhodobych varidcii zvo-
lenych parametrov slne¢ného vetra je moZné miesto 3-ho-
dinovych a hodinovych ddajov pouZit denné hodnoty [5].
Vypocitané spriemernené denné hodnoty uvedenych para-
metrov slneéného vetra sme mohli vyuZif v dalSom vy-
skume, napriklad pri skiiman{ vzdjomnych vztahov dlhodo-
bych varidcii slnecného vetra s dlhodobymi varidciami réa-
diovych tokov, atd. Z dennych hodnét rychlosti V a hustoty
N sme vypogitali tok proténov F, hustotu kinetickej energie
Ek a hustotu toku kinetickej energie Fk (V préci podobne
ako napriklad v literatire [6] sa pod pojmom proténova
hustota Np chédpe koncentr4cia proténov N [cm-3], pricom
sa predpokladd, Ze Np je imerné koncentrdcii elektrénov

Ne). Dlhodobé varidcie zvolenych parametrov slne¢ného
vetra sme Studovali z chodu ich maximélnych, priemernych
a minimélnych ronych hodnét a vysledkov ro¢nych zmien
varia¢ného koeficientu. Nutnost preverovania ziskanych
vysledkov vyskumu bola potrebnd z toho dévodu, Ze roné
hodnoty neboli homogénnymi, 1i§ili sa poftom udajov.
V pripadoch netplnych roénych tidajov sme brali do dvahy
pribliZne rovnaké &asové obdobie s malym rozdielom den-
nych hodndt porovndvanych parametrov slne¢ného vetra,
preto vysledky tykajice sa dlhodobych zmien moZno pova-
7ovat za dostatoéne reprezentativne. Pre rok 1964 maji iba
informativny charakter, lebo boli ziskané z 50 dennych
hodn6t a nemusia byt typickymi pre cely rok. Pre potvrde-
nie spravnosti vysledkov §tudovanych dlhodobych variécii
sledovanych parametrov slne¢ného vetra z rocnych hodnot,
sme za skiimané obdobie sti¢asne sledovali dlhodobé varia-
cie ich mesaénych hodn6t a varidcie dennych hodnét para-
metrov v niektorych Bartelsovych rotdcidch. Ro¢né , me-
sacné i denné hodnoty skiimanych parametrov si vlastne
filtrovymi ddajmi, kde vo vicSej alebo mensej miere st po-
tladené vplyvy extrémnych hodnot, stvisiacich s porucho-
vymi javmi v slne€nom vetre. Maximélne rocné hodnoty
parametrov predstavujii najvi¢siu priemernd dennd hodnotu
v danom roku a suvisia s poruchovymi javmi, vznikajicimi
poCas zmien slneénej aktivity v slne¢nom cykle (hodnote-
nom podla relativneho ¢isla R slneénych §kvrn). Minimélne
ro¢né hodnoty predstavuji najmengie priemerné denné hod-
noty v danom roku a poskytuji obraz o tomn, ako sa menia
v porovnani s hodnotami publikovanymi pre slnecny vietor
v kfudnom obdobi. Vzhladom na to, Ze neboli publikované
vysledky §tidia dlhodobych varidcii dennych hodndt sku-
manych parametrov slneéného vetra, vybrali sme z vysled-
kov $tatistickej analyzy iba niektoré, ktoré viak moZu pri-
spiet k dal§iemu vyskumu ¢iastkovych problémov.

ZISKANE VYSLEDKY

Porovnajme v prvom rade vysledky dlhodobych varidcif
skimanych parametrov slne¢ného vetra, ziskané $nidium
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varidcif ich ro¢nych hodn6t a ktoré sd najmi pre priemerné
rofné hodnoty zrovnateIné s uZ publikovanymi hodnotami.
Maximalne, priemerné a minimélne rotné hodnoty sti¢asne
meranych parametrov slnecného vetra si zndzornené pre
rychlost V na obr. 1) ana obr. 2 pre hustotu N. Pri priemer-
nych roénych hodnotdch, ziskanych z dennych hodnot
oboch parametrov, si vykreslené smerodajné odchylky.
Chody maximalnych roénych hodn6t Vmax a Nmax si
orientaného charakteru, pretoZe sdvisia s poruchovymi
javmi slne€ného vetra. Pri $tddiu poruchovych javov sa po-

né hodnoty hustot

uZivaji priame namerané hodinové (3-hodinové) tdaje
rychlosti a hustoty. Minimélne roéné hodnoty Vmin preja-
vujd za skimané obdobie pomere nizku varidciu. Chod
minimédlnych ronych hodnédt Nmin sleduje chod priemer-
nych roénych hodndt hustoty, ale s velmi malou varidciou.
Chody priemernych ro¥nych hodnét V a N st zndzornené
ina obr. 3 spolu s chodmi priememych roénych hodnét to-
ku proténov Fp, hustoty kinetickej energie Ek i hustoty toku
kinetickej energie Fk (pre lep$iu prehladnost obrdzku bez
smerodajnych odchyliek). Chod priemernych roénych hod-
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Obr. 3: Roéné priemerné hodnoty parametrov sineéného vetra

not rychlosti V nejavi vyrazni podobnost s chodom rog-
nych hodndt relativneho €isla R slnenych $kvin. Za skad-
mané obdobie md najvyraznej§ie maximum v r. 1974, po-
druZné maxima v r. 1968, 1971, 1978. V odborne] literatire
prevlada ndzor, Ze zvySovanie hodnét rychlosti ku koncu
20. slne¢ného cyklu sdviselo so vznikajicimi vysokorych-
lostnymi pridmi, unikajicimi koronélnymi dierami do me-
dziplanetdrneho priestoru. Chod krivky v 21. slne¢nom
cykle sivisi s podrobnej§im vyskumom rdznych prejavov
slnenej aktivity. Chod kriviek priemernych roénych hodndt
N, Fp, Ek a Fk pripomina obrdteny tvar krivky spdjajicej
ro¢né hodnoty relativneho &isla R slneénych §kvin, pricom
v 20. sIne¢nom cykle (1969-1970) je pokles vyraznejsi, nez
pre 21. slne¢ny cyklus — pokles N v r. 1979, pre Fp, Ek, Fk
v 1. 1979-1980. Pokles priemernych hodnét N, Fp, Fk, kto-
1y sme ziskali vyskumom za 20. slne¢ny cyklus je v stlade
s vysledkami, ktoré uvadza napriklad Kovalenko [6]. Prave
zo $tidia chodov kriviek priemernych roénych hodndt skii-
manych parametrov slneéného vetra mdZeme potvrdit hy-
potézu Kovalenka a Malyshkina [7], Ze pri zniZenej slnec-
nej ¢innosti na zaciatku 20. slne¢ného cyklu a v rokoch pre-
linania sa 20. a 21. slne¢ného cyklu prevladali v slnecnej
koréne otvorené magnetické Struktdry, ktoré usnadnili tinik
sine¢ného vetra do medziplanetdmeho priestoru. So vzras-
tajlicou slnecnou aktivitou sa zvdcSoval pocet uzatvore-
nych magnetickych Struktdr a tie zabranovali tniku slnec-
ného vetra do medziplanetdrneho priestoru. Zo zdkladnych
Statistickych charakteristik je pre porovnanie variability

Udajov sledovanych parametrov slne¢ného vetra najvhod-
nejSie volit variaény koeficient (dany podielom smerodajne;j
odchylky a strednej hodnoty krat 100 %). Na obr: 4 su vy-
kreslené hodnoty variaénych koeficientov skimanych para-
metrov slneéného vetra za roky 1964-1982 a si vypocitané
z normalizovanych dennych hodn6t skimanych parametrov
(ako bolo uvedené, hodnoty pre rok 1964 si iba informa-
tivneho charakteru). Pofas skimaného obdobia v oboch
cykloch (hodnotenych podla relativneho &isla R slne¢nych
§kvrn) variabilita V postupne od r. 1965 vzrastala a dosiah-
la najvyraznejsie maximumr. 1973. Potom postupne klesa-
la i na vzostupnej vetve 21. slne¢ného cyklu po rok 1981.
Podruzné maxima sa prejavili v rokoch 1967, 1970-1971,
1978. MozZno preto predpokladat, Ze dlhodobé varidcie
rychlosti V slne¢ného vetra sa menia vzhladom na 22 roény
magneticky cyklus prejavujiicej sa slneénej aktivity. Co je
novym zaujimavym vysledkom — Ze krivky spéjajiice hod-
noty variaénych koeficientov hustoty N, toku proténov Fp,
hustoty kinetickej energie Ek a hustoty toku kinetickej
energie Fk prejavuji urcitil podobnost s chodom ro¢nych
hodnét relativneho ¢isla R. Znamena to, Ze pre vietky 4 pa-
rametre sa v oboch cykloch prejavuje jedno vyrazné maxi-
mum. Vyrazné pulzy vznikli v rokoch 1968, 1978 &ize pred
zacinajicim maximom oboch cyklov, hodnotenych podla
relativneho ¢isla R slneénych $kvin. Mohli by sme to inter-
pretovat tak, Ze variabilita dosahovanych hodndt odvode-
nych parametrov slne¢ného vetra bola v oboch cykloch
viac ovplyvilovand variabilitou hustoty N neZ rychlostou V.
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Obr. 3: Rocné hodnoty variaénych koeficientov

V oboch cykloch variabilita dosahovanych hodnét N, Fp,
Ek a Fk stvisela s cyklami slneénej aktivity. Pri sledovani
chodov kriviek varia¢nych koeficientov mdzZeme u tychto 4
parametrov zistit I podruZné maxim4, ale vykazuji uréité
rozdielnosti v dosahovanych trendoch i v podruZnych ma-
ximdch. Tieto rozdielnosti pravdepodobne stiviseli s preja-
vujicimi sa poruchovymi javmi slne¢ného vetra. Reédlnost
ziskanych vysledkov Stidiom chodov variadnych koefi-
cientov skiimanych parametrov sa potvrdila i pri overovani
vzdjomnych vzfahov parametrov pomocou polynomickej
regresie, ktord umozZiiuje vyjadrit pripadnd nelinearitu vzta-
hov medzi skiimanymi parametrami.Zdverom moZno kon-
Statovat, Ze na zdklade vysledkov $tatistickych vyhodnoteni
a vysledkov skiimania vzdjomnych vzfahov medzi para-
metrami slne¢ného vetra vyplynula potreba sicasného me-
rania rychlosti a hustoty slneéného vetra umelymi objekta-
mi vzhladom na to, Ze obidva parametre si rovnomerné,

1976
1977
878
99

maji rozli¢né varidcie vplyvom meniacej sa slnecnej akti-
vity v cykloch.
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Alternativha metoda uvréenia periodocity
sinecnej a geomagnefickej aktivity

I Dorotovic, SUH Hurbanovo

Z. Voros, Geofyzikdlny tistav SAV, Hurbanovo

Abstrakt

Dynamiku otvorenych, nelinedarnych a komplexnych systémov mozno popisat aj z hladiska
samoorganizacie, ktora speje ku kritickému stavu (Self Organizing Criticality — SOC). Forma-
lizmus teérie SOC ndm umoZiuje urcit bazu dlhodobych varidcii tak slneCnej ako aj geomag-
netickej aktivity. Na zdklade toho rieSime v prispevku staronovii problematiku uréenia periodi-

cit v aktivite Slnka a magnetosféry Zeme.

1.UvVOD

Velké dynamické systémy sa prirodzene vyvijaji (samo-
organizujii) do kritického stavu, ked mald porucha méze
viest k lavinovitej nestabilite. V takychto systémoch sa ob-
dobia relativneho kludu striedaji s odbobiami zvySenej ak-
tivity, resp. nestability (punctuated equilibrium behaviour).
Dynamiku ich vyvoja moZno popisat z hladiska formaliz-
mu tedrie samoorganizicie spejicej ku kritickému stavu
(Self Organized Criticality — SOC), ktord vypracovali Bak
a'spol. (1987, 1988). Pre vysvetlenie tejto teérie vypraco-
vali jednoduché modely: kopa piesku (sand-pile model)
a bunkovy automat (cellular automata model). Pri sypani
zrniek piesku na nejaki podloZku sa pri istej kritickej vy§-
ke kopy zrnkd lavinovite zosund. Systém, ktory mal pred
lavinou prakticky nekonecny pocet stupriov volnosti, sa
zmenil na systém s nizkym poctom stupiiov volnosti. To is-
t€ plati pri §ireni poruchy v bunkovom automate. Prejavom
SOC v blizkosti kritického stavu je i to, Ze velkorozmerové
systémy s velkym poctom subsystémov s malymi rozmer-
mi sa usporiadaji do systému, ktory ma menej subsysté-
mov so vietkymi moZnymi rozmermi (aj s rozmermi po-
rovnatelnym s celkovym rozmerom systému). Charakteris-
tickou ¢rtou systémov s SOC je negaussovské rozdelenie
pravdepodobnosti prejavov ich aktivity a §kdlovanie funk-
cie spektrdlnej hustoty. Rozdelovacia funkcia spfﬁa tzv.
»power law*, tj. §kdlovanie rozdelenia pravdepodobnosti
vanie kritického stavu. Vynimka, aké je napr. §kdlovanie
rozdelovacej funkcie v dosledku tzv. ,sweeping of an in-
stability* je diskutovand v préci Sornette (1994).

MoéZeme n4jst aj magnetohydrodynamické systémy, kto-
ré sa spravajii podobne. Kozmickd plazma sa vyvija tak, ze
energia sa nazhromazduje v nejakych rezervodroch (mag-
netické konfiguricie prederupénych §tidii, konvektivna
z6éna Slnka, chvost magnetosféry Zeme, a pod.) a potom sa

S

v dosledku nestability plazmy uvoliiuje (erupcie, magne-

tické burky). Ak skimame meratelné veliCiny takychto ja-
vov (tok energie, tok Castic, Wolfovo relativne ¢islo slnec¢-
nych §kvin, plocha slne¢nych Skvin, fluktudcie magnetic-
kého pola, a pod.), mbZeme o€akdvat, Ze pravdepodob-
nostné rozdelenie zodpovedajicej aktivity nebude gaus-
sovské. Formalizmus SOC pripusta aj extrémne javy (napr.
v aktivite Slnka maximd a minim4, extémne minimd ako
Maunderovo, Spérerovo).

Tito tedriu aplikovali na slneénd aktivitu (SA) Vlahos
a spol. (1995) a Georgoulis a spol. (1996); na geomagne-
tickd aktivitu (GA) Voros a spol. (1991).

V tejto prici navrhujeme alternativnu metédu urcenia
periodicity SA a GA, pri¢om sme sa zamerali na dlhodobt
aktivitu (nie 11-ro¢né cykly).

2. METODA URCENIA PERIODICITY
Z DENNYCH HODNOT INDEXOV SA A GA
A VYSLEDKY

Predpokladdme, Ze Wolfovo relativne ¢islo slnecnych
Skvin, plochu &kvin a index GA C9 moZno povaZovat za
SOC charakteristiku. Ak filtrujeme (vyhladzujeme) hod-
noty indexov aktivity vo velkom okne (napr. mesa¢né
priemery), stracame Cast fyzikélnej informdcie o systéme
(o extrémne velkej aktivite). Ak zanedbdme (vynechédme)
intenzivne prejavy SA a GA, (napr. pouZijeme udaje
z kritkeho obdobia), tak rozdelenie pravdepodobnosti mo-
Ze byt napr. gaussovské. Preto z fyzikdlneho hladiska ne-
mozZno priemerovat indexy aktivity a tym vylucit aktivitu
$ vysokou intenzitou, lebo také priemerovanie nemusi
odrédzat skutoény stav systému. Niekolko dni v mesiaci
mesiaca nizka.. Podobne celkovd energia niekolkych
velkych geomagnetickych biirok mdZe prevy§it celkovi
ro¢ni disipovant energiu zodpovedajicu kludnym stavom
magnetosféry. Preto sa v tejto prdci snaZzime urcit
periodicitu SA a GA z dennych hodnét indexov anie z vy-
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Obr. 1. Rozdelenie pravdepodobnosti s ,,power law* charak-
teristikou pre index C9, Wolfovo relativne Cislo R a korondiny
index CI.

hladenych hodnét, ako je to zauZivané pri doterajsich me-
tédach.

V prvom kroku sme skiimali rozdelenie pravdepodob-
nosti Wolfovho relativneho ¢isla §kvin R za obdobie 1849
— 1989 a indexu GA C9 za obdobie 1890-1990 (obr. 1).
Na tomto obrazku je pre porovnanie tieZ rozdelenie prav-
depodobnosti korondlneho indexu (Rybansky a spol.
(1994) za obdobie 1939-1993. KedZe Skilovanie tohoto
rozdelenia je linedrne v log-log $kdle (aspofi pre vicsie
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Obr. 2a

hodnoty indexov), moZno tieto indexy povaZovat za SOC
charakteristiku. Pre SOC systémy méZeme zostrojif potom
tzv. krivku akumulovanej aktivity, rep. sumacni krivku
(,,punctuated equilibrium behaviour*), pricom hodnota 1.
bodu na krivke sa rovna hodnote indexu v 1. defl skiimané-
ho obdobia a hodnota nasledujiicich bodov je vZdy stcet
hodnét z daného dita a vSetkych predchddzajicich dni.
Sumacni krivka pre index SA R je na obr: 2a a sumacnd
krivka pre index GA C9 na obr. 2b. Ak predpokladdme, Ze
»aktivita® systému sa dlhodobo nemeni, méZeme v su-
maéne] krivke ndjst linedrny (pripadne iny) trend. Potom
pocitame odchylky aktivity od akejsi priemernej aktivity
(preloZenie priamky cez jednotlivé body). V tychto kriv-
kach odchylok (obr. 3a pre SA a obr. 3b pre GA) sa okrem
kratkoperiodickych dejov (28-dennd peridda, 11-rony
cyklus) prejavuje aj dlhodobd periéda. Na zédklade tejto
analyzy sme pre oba indexy dostali takmer rovnaki hod-
notu poslednej dlhodobej periédy a to pribliZne 65 rokov
(presnej§ie z indexu R je to 65,2 rokov a z indexu C9 je to
65,7 rokov).

3. DISKUSIA A ZAVERY

PouZitd metdda je univerzdlna pre systémy, ktoré sa
samoorganizaciou vyvijaji ku kritickému stavu (SOC).
Zistend periodicita preto viac zodpoveda fyzikdlnym po-
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Obr. 2. Krivky akumulovanej aktivity (sumované indexy) pre Wolfovo relativne ¢islo R za obdobie (a) a pre geomagneticky index C9 (D).

3000+
3 .21
20003
a  toood
>
= °
a
~
g
~1000]
—20003
~3000 3+ .
0 10600 20060 20000 40600 50000 80000
Obr. 3a EAS (dnl)

40009 .19
cl3
20000
o
g c.20
§ R c.14 c.18
z o VE
Q 1 cl5 cl6
o 4
200007
O T s 10000 18000 BoGos | 25000 | acboo | asbod
€As (dnl)
Obr. 3b

Obr. 3. Krivky rozdielov krivky akumulovanej aktivity od linedrnej aproximdcie dihodobého trendu aktivity pre Wolfovo realtivne Cis-

lo R (a) a pre index C9 (b).
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znatkom a redlnym makroskopickym fyzikdlnym proce-
som v systéme Slnko—Zem. Pri krivke akumulovanej akti-
vity sme sice uvaZovali linedrny dlhodoby trend aktivity
systému, o je do istej miery tieZ priemerovanie hodndt, ale
moZno konStatovat, Ze vplyv toho na vysledni periédu je
podstatne mensi ako je to pri filtrovani vo velkom okne
(mesacné priemery). KedZe pomocou tejto metédy sme
zistili velmi podobné vysledky pre obidva indexy, moZno
ju pouZit na skiimanie periodicity SA a GA.

Podla obr. 1 sa ukazuje, Ze koronélny index by bol lep-
Sou SOC charakteristikou pre slne¢nii aktivitu, pretoZe
Skdlovacia funkcia pre tento index a pre index C% m4 pri-
bliZzne rovnaky sklon. Podobnii analyzu prevedieme v bu-
didcnosti i pre plochu slneénych Skvin.
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0 vzfahvu dynamiky

magnefosférickej porusenosti
s roznymi prejavmi sinecnej aktivity

A. Prigancovd, Geofyzikdlny tstav SAV, Bratislava

Abstrakt

Predkladaji sa vysledky analyzy vztahu dynamiky magnetosférickej poruSenosti s roznymi pre-
javmi slne¢nej aktivity. Podrobnej$ia porovndvacia analyza sa vztahuje na 22. slne¢ny cyklus.
Zvlastna pozornost sa venuje nihlej zmene celkovej hladiny slnecnej aktivity v r. 1988
(CR 1807), ktora sa ndzorne prejavuje v priebehu viacerych ukazovatelov porusenosti na inter-

vale CR 1794-1821.

UvOoD

V sticasnosti disponujeme rozsiahlou databankou experi-
mentilnych (pozorovacich) ddajov o variabilite slnecne;j
¢innosti a jej prejavoch v medziplanetdrnom a okolozem-
skom priestore. Ich detailnd analyza je zdkladom pre hlbSie
pochopenie dynamiky magnetosférickej porusenosti vo
vztahu k viacerym parametrom slneénej irradiancie. Histo-
ricky ustdlend predstavu cyklickej varidcie v skimanom
vztahu potvrdzuji aj charakteristiky slneCnej €innosti po-
stupne zavddzané na zéklade novich metéd monitoringu
variability Slnka. Vzdjomné porovnanie dlhodobych tren-
dov vybranych parametrov viedlo k zisteniu viacerych
zvlastnosti, ktoré sa prejavuji aj na kratSich casovych 8ka-
lach.V predkladanej préci sii zhrnuté niektoré vysledky po-
rovndvacej analyzy v rdmci najmé 22. cyklu a pre krat8i &a-
sovy interval Carringtonovych rotécii (CR) 17941821 spa-
dajdcich do obdobia od oktébra 1987 do novembra 1989.

UDAJE

Pre porovndvaciu analyzu dynamiky magnetosférickej
porudenosti sa uvaZovali rézne prejavy slne¢nej aktivity. Na
ilustrdciu dlhodobych trendov sa pouZili roéné priememé
hodnoty frekvencie vyskytu viacerych aktivnych dkazov na
Slnku, v medziplanetdrnom a okolozemskom priestore.

Vysledky ich monitoringu sa tradiéne publikuji v Solar
Geophysical Data (SGD). Na zéklade tejto informdcie boli
vygenerované Casové rady frekvencie vyskytu

— erupcii sprevédzanych rontgenovym (XR) Ziarenim
o importancii C (FLXR)

— aktivnych protuberanci{ APR (active prominence)

~ eruptivnych protuberancii na okraji EPL (eruptive pro-
minence on limb)

— korondlnych slu¢iek LPS (loops)

— néhle miznicich filamentov SDF (sudden disappering fi-
laments)

— jasnych vytryskov na disku/okraji BSD/BSL (bright sur-
ge on disk/limb)

— vzplanuti typu II v pdsme metrovych a dekametrovych
vn ako zlozky sineénej radiovej emisie.

Okrem uvedenych tkazov slnenej variability sa v SGD
tieZ pravidelne publikuji analégové zdznamy pozorovani
slneéného XR Ziarenia v pdsme 1-8 A pomocou druZic
GOES. Z tychto zdznamov sa identifikovali dlhotrvajiice
(viac ako 4 hod.) pripady (LDE4) zdbleskov XR, pre ktoré
je charakteristicky ndhly nérast intenzity XR a ndsledny jej
pomaly 1tlm trvajici najmenej 4 hodiny. Ziskany Casovy
rad LDE4 nie je identicky s Katalégom LDE [napr. Antalo-
v, 1991], v ktorom sa pre LDE pouZilo menej prisne krité-
rium ich trvania. Na zdklade vyskytu LDE4, klasifikova-
nych podla ich importancie do tried C, M a X, bol tieZ vy-
potitany index tranzientnej aktivity EI4 (podobne ako
erupény index LDE [Antalovd, 1991, 1994]). Pri jeho vy-
potte sa zohladnili nielen triedy C, M a X, ale tieZ zodpo-
vedajlice maximalne amplitidy uvaZovanych portich, a to
podla vzorca: '

El4= Z n LDE4 (C),, (C);+10 Z n LDE4 (M),, (M),+
+100 Z n LDE4 (X),, (X),.

Dynamika magnetosférickej poruSenosti sa kvantifiko-
vala frekvenciou vyskytu — ndhlych za¢iatkov SC charakte-
rizujicich tranzientnd odozvu magnetosféry na sporadicky
vonkaj$i impulz
— néhlych ionosférickych portich sprevddzanych (SID) a ne-

sprevddzanych (SID*) erupciami
— poruSenych podmienok v magnetosfére (pouZitim lokal-

neho Z K indexu geomagnetickej aktivity).
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Vyskyt protuberancii (APR, EPL), korondlnych sluciek
a ndhle miznicich filamentov SDF ako sprievodnych javov
CME (coronal mass ejections) poskytuje celkovy obraz
dlhodobych zmien tranzientnej aktivity.
denych tikazov sa uvaZzovali na zdklade priemernych hod-
nodt pre ro¢né intervaly a na kratSej Casovej Skéle pre jed-
notlivé CR. Vygenerované casové rady sa vztahuji na 22.
slne¢ny cyklus so zaciatkom v r. 1986. Pre porovnanie sa
vyuZili analogické tdaje uvddzané inymi autormi pre sku-
mané intervaly a tieZ pre pripad §irSich asovych sdvislosti
[napr. Webb a Howard, 1994; Cliver et al., 1994].

ANALYZA A DISKUSIA

Na obr: 1 si zdokumentované cyklické zmeny v rdmci
cyklov 21 a 22, menovite za obdobie 1978-1994. PouZité
kvantitativne charakteristiky zohladfiuji v ostatnom Case
rozliSované zdroje sporadickej aktivity, a to aktivne oblasti
(AQ) a oblasti tranzientnych vyronov koronalnej plazmy
(CME). Relativne &islo slneénych Skvin odzrkadluje AO
aktivitu, Ako nepriame ukazovatele CME aktivity sa pouZi-
li ddaje o dvojsmerovych tokoch elektrénov BDE (bidirec-
tional electrons) [Gosling, 1993] a o rddiovych vzplanutiach
typu II [Webb a Howard, 1994]. Je vidiet, Ze vyskyt tychto
tikazov v priebehu cyklu si navzdjom v dostatoénej miere
kore$ponduje.

{1} BDE — (2)R---- 3)SC------ (4) type Il — - — -—
(1 3 (2) (4
P - g 5
120
1043 s 10
. 2 y 80
w40 °

78 80 82 B4 85 68 90 92 94

Obr. 1. Dihodoby priebeh (1978-1994) sineénej aktivity na zd-
klade relativineho cisla sine¢nych §kvin R a nepriamych ukazo-
vatelov CME aktivity (vyskyt BDE tokov a rddiovych vzplanuti
typu II) v porovnani s priebehom vyskytu ndhlych zaciatkov (SC)
biirkovych poridch v magnetosfére. Krizik na sivislej krivke
oznacuje chybajiici iidaj.

(1) R —

(1 (3
40

(2) CME - - - -

Obr. 2. Ako obr. 1, ale profil R sa porovndva s priebehom pozo-
rovaného denného vyskytu CME a mesacného vyskytu DF
a EPL. Hodnoty pre jednotlivé roky boli prevzaté 7 (Webb and
Howard, 1994) a doplnili sa pre 22. cyklus na zdklade vidajov zo
SGD.

(1) FLXR —— (2) type Il - - -

(3) BITS « o n o o (4) SID* — . —
(1) 3) (2) (4)
Tg 3.0
g 104 =
- 1.8
=13 54 1.2
1 06

[ E I 1 I ! T ! 1
g6 88 90 392 94
Obr. 3. Vyskyt ndhlych ionosférickych porich nadvézujiicich na
pritomnost (SID) a nepritomnost (SID*) sinecnych erupcii vo
vztahu k energeticky vydatnej sporadickej aktivite Sinka kvanti-
fikovanej vyskytom FLXR, a k vzplanutiam typu 11, dokumentu-
Jiieim (proxy data) CME aktivitu. PouZili sa priemerné denné
a mesaéné (type II) hodnoty pre jednotlivé roky 22. cyklu.

Pre porovnanie dlhodobého priebehu sporadickej aktivi-
ty rdznych zdrojov sa pouZili idaje pre denny vyskyt CME
(len 1978-1989), ziskané v ramci viacerych kozmickych
experimentov (Helios, Solwind, SMM), ako aj mesacny vy-
skyt DF a EPL [Webb a Howard, 1994]. Z obr. 2 st zrejmé
zvl4stnosti dlhodobych zmien aktivity uvaZovanych zdro-
jov, najmi €o sa tyka fizy maxima cyklu. VSimnime si
dlhodoby priebeh dynamiky magnetosférickej poruSenosti
v ostatnom slne¢nom cykle. Ak porovndme efekty odozvy
magnetosféry podla vyskytu SID a SID* vo vztahu k ener-
geticky vydatnej eruptivnej aktivite (FLXR) a CME aktivi-

1Y B ——

(2) 225----
(4) 2 45—~ -

96 88 90 92 94

Obr. 4. Frekvencia vyskytu ndhlych zaciatkov biirkovych poriich
SC v porovnani s celkovou poruSenostou magnetosféry na hla-
dindch lokdlneho indexu Z K (observatérium Hurbanovo) 25,
35, 45 v priebehu 22. slneéného cykiu.
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te (pouZitim tdajov o vzplanutiach typu Il dokumentujticich
vznik korondlnych ejekcif), vidime ich relativny prispevok
na tvorbe uvaZovanych pordch (obr. 3). Aj vyskyt ndhlych
zaCiatkov biirkovych portich v magnetosfére sa dobre zho-
duje s dlhodobou dynamikou celkovej tranzientnej aktivity
Slnka, a to najmi v 22. cykle.

Dvojité maximum krivky SC je v stlade s celkovou hla-
dinou magnetosférickej aktivity, kvantifikovanej na obr. 4
indexom Z K z observatéria v Hurbanove. Zvysend aktivita
(bez SC) v blizkosti minima nadvézuje na slnecné rekurent-
né zdroje pordch, pre ktoré mimoriadne intenzivna poruse-
nost magnetosféry (£ K 45) je zriedkavd, €o je ndzome vi-
diet na obi: 4. Analyza priebehu korondlnej aktivity na aso-
vej Skéle CR vykazuje nahly nérast celkovej hladiny v 2. po-
lovici 1988. Poukézali na to Cliver et al. [1994] pri $tidiu
dynamiky vyskytu CME aktivity na zdklade tidajov o §irko-
vom rozloZeni dennych vyskytov CME.

Je pozoruhodné, Ze tesnd suvislost vyskytu CME a ra-
diovych vzplanuti typu II je ndzornd v priebehu tychto pa-
rametrov aj na Casovej §kéle CR (obr. 5). Zarovei mdZeme
si v8imnat, Ze narast R a radiového toku F 10.7 prebieha
v uvaZovanom intervale bez ndhlej zmeny hladiny a vyzna-
¢uje sa postupnym prechodom na zvy$end hladinu.

Pre porovnanie uvddzame tieZ priebeh frekvencie vysky-
tu n LDE4 | variability energeticky vydatnej eruptivnej ak-

(1) CME —  (2) typell---- (3} R-+:-+ (4) Flog -+ = —
(n (2) (4
75 20
200
50
10+ 160
25 120

795 1800 1805 810 1815 1820
Obr. 5. Nihla zmena celkovej hladiny vyskytu CME aktivity
Sinka v okt6ébri 1988 (CR 1807) v porovnani s vyskytom vzpla-
nuti typu II (ithrnny polet pre CR) a s priebehom Standardnych
indexov slneénej aktivity R a F 10.7 (denné priemery pre jednot-
livé rotdcie).
) B oo

(1) nppgs ——  (2) mpLxr-- - -

m © (2) (4
1576 ;

0--0

T 1
1820

1815
Obr. 6. Priebeh sporadickej aktivity v obdobi oktéber 1987 — no-
vember 1989 (CR 1794-1821) podla vyskytu FLXR a LDE4
itkazov v porovnani s priebehom lokdlnej geomagnetickej aktivi-
ty Sigma X index ako denny priemer pre jednotlivé rotdcie) a vy-
skytom SC.

1795 1800 4805 1870

tivity n FLXR a dvoch parametrov odozvy magnetosféry —
vyskyt SC a stupeii porudenosti podla Z K (Hurbanovo). Na
obr. 6 je identifikovateInd zmena hladiny fluktudcii pre Ca-
sové intervaly pred a po CR 1807.

Charakteristickd kvazi-diskontinuita celkovej hladiny
priebehu aktivity a sprievodnych efektov odozvy je zrejma
aj z tab. 1.

Tab. 1.

Kvazi-diskontinuita priebehu tranzientnej aktivity Slnka
a sprievodnych efektov odozvy

Parameter
Hladina pred skokom  po skoku Pomer
CME (>45 o) 1.6 12.5 7.8
El4 2.4 24.5 10.2
type Il 6.5 12.9 2.0
SC 1.7 3.2 1.9
SiD* 0.4 2.8 7.0

Vzhladom na to, Ze ndhle zmeny tranzientnej aktivity nie
sti ojedinelé a obvykle sa vyskytuji v blizkosti extrémnych
faz cyklu (napr. r. 1982, r. 1991), zasliZi si pozornost ich in-
terpretdcia ako zmeny celkového reZimu Einnosti zdrojov
slne¢nej aktivity [White et al., 1994].

ZAVER

Predkladané vysledky analyzy poukazuji na zvl4§tnosti
dlhodobého priebehu roznych prejavov slneénej aktivity.
Pre ich variabilitu na Gasovej $kdle CR sa vyznamne preja-
vuje ndhly skok viacerych parametrov na zvySenu hladinu v
blizkosti maxima 22. slne¢ného cyklu. Této kvazi-diskonti-
nuita je preukazatelnd aj v kvantitativnych charakteristikdch
dynamiky magnetosférickej porusenosti.
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Dynamika cyklickej varidcie
pre rézne urovine geomagnetickej aktivity

M. Bielekovd, A. Prigancovd, Geofyzikdlny vstav SAV, Bratislava

Abstrakt

Pri aproximacii frekvencii vyskytu geomagneticky pokojnych Q, miernych I a poruSenych D dni
v slneénych cykloch 9 aZ 20 (obdobie 1843-1976) kosinusoidou sa zistili rozdiely pre ihrnny ko-
relaény koeficient vypocditany na zaklade jednak sezénnych, jednak ro¢nych vstupnych ddajov.
Tieto rozdiely sii najmenej vyrazné pre D dnj, a to v neparnych slne¢nych cykloch. PredloZena
prica nadvizuje na predchadzajice prace z problematiky dlhodobych trendov heliogeomagne-
tickych ddajov. V jednej z nich (Bielekova, 1990) je popisana metodika analyzy cyklického prie-
behu C9 indexu a Wolfovko ¢isla W, ktora v predloZenej praci je pouZita pre vyhodnotenie cyk-
lickej varidcie frekvencii vyskytu geomagneticky pokojnych Q, miernych I a porusenych D dni
definovanych podla C9 indexu (Zosimovié, 1981). V dalsich pricach (Bielekova a Prigancova,
1994; Bielekova, 1995) sd skiimané morfologické zvlastnosti rocnej varidcie uvedenych kvanti-
tativnych parametrov vzhladom na slneéné epochy.

Dynamika cyklickej varidcie sa skiima tieZ podla vyskytu
dni s odliSnou droviiou geomagnetickej aktivity (GA).
V silade s terminolégiou zavedenou v (Zosimovi¢, 1981)
a vysledkami vy$§ie spominanych pric je stanoveny sthrnny
pocet jednotlivych Q, I, D dni pre roky a sezény (w — zima:
Jjanudr, februdr, november, december; e — jar/jesefi: marec, ap-
ril/september, oktdber; s — leto: méj, jun, jdl, august) rokov sl-
necnych cyklov 9 aZ 20 v obdobi 1843-1976.

Chybaji denné ddaje C9, Q, I, D &iasto¢ne v 3 rokoch
(1861 — 17 dni, 1864 — 2 dni, 1925 — 27 dnj) a tplne v 8 ro-
koch (1865-1872).

Ro&né a sezénne hodnoty frekvencii vyskytu Q, I, D dni
st vyrovnané za predpokladu kosinusoidédlneho priebehu
v Case t

Q=AQcos 2mtT-1-®p) +Q,, (h
analogicky I(t), D(t)

pouZitfm metédy linedrnej dvojpremennej regresnej analy-
zy; A Q predstavuje amplitidu (analogicky A I, A D), Q,,
Iy» Dy — stredné hodnoty, <IJQ, P, Oy — fazy, T — periddu
skiimanych harmonickych periodickych zavislosti Q(1), I(t),
D(t) v jednotlivych 11-roénych slnednych cykloch.

Z dbdvodu sezénnych zmien v roénom chode skimanych
frekvencif (Bielekov4 a Prigancovd, 1994; Bielekovd, 1995)
vyrovndvajl sa, ako uZ bolo vy$sie uvedené, okrem roc-
nych hodnét aj sezénne hodnoty. Sezénne zmeny tychto
_frekvencif sd preukédzatelné aj v cyklickych varidci4ch,
napr. pre 19. slneény cyklus (obr. 1).

Vyiskyt Q, I, D dni v obdobi zimnom (vyznaleny plnou
Ciarou), ekvinokcidlnom (prerugovana Siara) a lemom (bod-
kovand ciara) sa v priebehu uvedeného cyklu 1i8i: najviac
pre Q dni (obr 1, 1. panel) v 1. 1954 (s rozptylom 60 dni),
pri€om v rdmei cyklu jednotlivé hodnoty Q, I, D su do istej

miery vzdjomne ekvivalentné; najmenej pre D dni (obr. I,
3. panel) v r. 1961 (rozptyl 7 dnf) a v rdmci cyklu uvaZova-
né hodnoty s zna¢ne ekvivalentné.

Sezénne zmeny frekvencie vyskytu 1 dni (obr. 1, 2. pa-
nel) v priebehu cyklu si pozoruhodné pre ekvinokcidlne
a letné obdobie tym, 7e si protichodné (minimum pre
e hodnoty v r. 1958 aZ 1959, maximum pre s hodnoty v r.
1958) a pre zimné obdobie tym, Ze v rdmci cyklu st menej
vyrazné (v priebehu 1954-1964 maximdlny rozptyl 20 dni).

Z porovnania celkovej hladiny vyskytu Q, I, D dni ozna-
¢enych $ipkami k OY osi pre jednotlivé ro¢né obdobia vy-
plyva, Ze pokojné podmienky v geomagnetickom poli
(GMP) sa vyskytujd Castejsie v obdobi letnom a zimnom,
porusené podmienky — v obdobi ekvinokcidlnom a vyskyt
miernych podmienok v GMP vykazuje nepatmé rozdiely
pre jednotlivé sezdny.

Uvedené vysledky o celkovych hladinich vyskytu Q, I,
D dni v ronych obdobiach 19. cyklu platia aj pre celé ob-
dobie 9. aZ 20. cyklu a st v silade s (Brown G. M., 1984;
Bielekova a Prigancovd, 1994; Bielekova, 1995).

Analyzuji sa veliCiny charakterizujice ¢asové z4vislosti
frekvencii vyskytu Q, I, D dni podla vzfahov (1) a ich §ta-
tistické parametre — dhrnny korelaény koeficient R v konfi-
dentnom intervale Gy, Standardna odchylka ¢ pre rofné
(yr) a sezénne (w, e, s) tdaje frekvencii vyskytu Q, I, D dnf
v 9. aZ 20. slne¢nom cykle (tab. 1-3) a porovnavaji sa s od-
povedajicimi parametrami W a C9.

Z uvedenej analyzy vyplyva:

Pre aproximdciu Casovych zdvislosti skimanych frek-
vencii podla ronych ddajov je vhodnd kosinusoida
(R = 0,48-0,96) vo vietkych uvedenych cykloch okrem
cyklu 4. 17 a pre aproximdciu I(t) aj okrem cyklov 4. 15,
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Obr. 1. Zmeny frekvencii vyskytu Q, I, D dni v zimnom (plnd ia-

ra), ekvinokcidlnom (preruSovand Ciara) a letnom (bodkovand
Ciara) obdobi 19. slneéného cyklu.

20. PodTla sezénnych ddajov hodnoty Ghimného korelaéného
koeficientu sd niZsie aj v dal§ich cykloch.CiZe cyklické va-
ridcie pre rozne drovne GA st menej zretelné ako cyklické
varidcie Wolfovho ¢isla a C9 indexu. Fézovy posuv zdvis-
losti Q(1), I(t), D(t) vzhladom na W(t) je nepravidelny, ale
vzhladom na C9(t) sa ukazuje znacn4 fazov4 zhoda, pocho-
pitelne Q(t) je v protifaze. Je zistené, Ze variabilita asovych
profilov frekvencii vyskytu Q, I, D dni od cyklu k cyklu

Analyza umoziiuje stanovit vyrovnané hodnoty frekven-
cif vyskytu Q, I, D dni pre tie roky, kedy neexistuji tdaje
C9 pre urcenie tychto frekvencii (neuvédzaju sa tu).

Je urobeny vyber cyklu zo skiimanych cyklov 9 aZ 20,
v ktorom hodnota R pre rocné hodnoty Q, I, D dnf je naj-
vy§Sia. Ukézalo sa, Ze takému vyberu odpovedajd hodnoty
0.92+0.05 pre Q(t), 0.93+0.04 pre D(t) v 19. cykle a
0.91+0.05 pre I(t) v 9. cykle.

Priemerné ro¢né hodnoty frekvencii vyskytu Q, D a I dni
a ich vyrovnané krivky podla vztahov (1) sd znédzornené na
obr. 2 a 3. Je vyznadend strednd hodnota kosinusoidy, §tan-
dardnd odchylka ako aj rok maxima M Wolfovho &islaa C9
indexu v prislusnom cykle. (V 19. cykle maximum C9 sa
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Obr. 2. Priemerné roéné hodnoty frekvencii vyskytu Q, D dni
a ich vyrovnané krivky podla vztahov (1) v 19. sinecnom cykle.
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Obr. 3. Priemerné roéné hodnoty frekvencie vyskytu I dni a ich
vyrovnand krivka v 9. slnecnom cykle.

1854

vyskytuje 3 roky po maxime W a v 9. cykle vyskyt maxim
oboch charakteristik pripadé na ten isty rok.) Vidiet, Ze Ca-
sovy priebeh D(t) (6br. 2, dolny panel) kulminuje po maxi-
me slne¢nej aktivity, asovy profil I(t) (obr. 3) — v maxime
slne¢nej aktivity, Casovy profil Q(t) (obr. 2, horny panel)
m4 opa¢ny priebeh, t.j. minimum Q(t) sa vyskytuje pribliZ-
ne rok po maxime slne¢nej aktivity.
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5T Q@ T A0 Qs [ 3o REer [ =
-9 yT 57.9 | 174.2 9. | 0.8840.06 | 22.6
W 14.7 82.2 15. | 0.74+0.13 9.9

e 23.6 50.3 7. | 0.904+0.05 8.5

8 19.8 41.6 6. | 0.78%0.11 | 11.5

10 yr | 113.9 | 233.7 333. | 0.89+£0.07 | 37.4
w 17.1 93.0 339. | 0.854+0.09 6.7

e 47.1 73.9 329. | 0.88+0.08 | 16.6

8 49.9 66.8 334. | 0.8940.07 | 16.5

11 yr | 103.6 | 151.3 348. | 0.95+0.04 | 24.2
w 20.7 52.6 0. | 0.794£0.15 | 12.2

e 37.7 49.5 352. | 0.99+40.01 3.2

] 46.2 49.1 340. | 0.95%0.04 9.7

12 yr 63.8 | 163.0 9. | 0.7940.11 | 36.6
w 15.3 53.8 12. | 0.59+0.20 | 15.4

e 241 52.7 5. | 0.844+0.09 | 11.7

8 24.5 56.5 12. | 0.834£0.10 | 12.4

13 yr 54.9 | 163.0 340. | 0.82+0.09 | 28.3
W 17.1 55.1 351. | 0.81+0.10 9.1

e 19.5 49.2 336. | 0.794£0.11 | 11.3

8 18.8 58.8 334. | 0.78+0.12 | 11.3

14 yr 38.9 | 189.6 31. | 0.76+0.12 | 24.4
w 11.6 63.3 30. | 0.73+0.14 8.1

e 12.0 60.7 38. | 0.6940.15 9.4

8 15.4 65.6 26. | 0.77+0.12 9.3

15 yr 26.6 | 172.1 1. | 0.75+£0.14 | 17.5
w 9.0 58.5 351. | 0.91+0.05 3.0

e 12.3 52.2 18. | 0.79+0.12 7.1

8 6.3 61.4 343. | 0.43+0.26 9.8

16 yr 23.7 | 1734 75. | 0.76+0.13 | 15.0
w 7.2 60.4 86. | 0.68+0.17 5.8

e 10.2 50.7 79. | 0.69+0.16 8.0

s 6.7 62.3 56. | 0.44+0.25 | 10.2

17 yr 4.9 | 180.2 187. | 0.21+£0.30 | 17.3
w 3.0 59.9 291. | 0.21+0.30 | 10.3

e 7.5 54.4 149. | 0.691+0.17 5.9

8 1.7 65.9 287. | 0.11£0.31 | 11.5

18 yr 43.6 | 165.2 79. | 0.68+0.17 | 35.3
w 15.4 58.9 79. | 0.754£0.14 | 10.0

e 11.9 45.3 86. | 0.5540.22 | 13.5

8 16.4 61.0 74. | 0.6140.20 | 15.8

19 yr 55.1 | 174.5 358. | 0.92+0.05 | 17.9
w 20.3 62.1 352. | 0.91+0.05 7.1

€ 11.8 49.8 329. | 0.634+0.18 | 10.8

8 25.6 62.5 15. | 0.884+0.07 | 10.0

20 yr 30.1 | 202.3 107. | 0.51£0.22 | 38.0
w 11.9 6e7.7 130. | 0.56£0.20 | 12.9

e 12.2 61.3 89. | 0.554£0.20 | 13.7

s 7.6 73.3 99. | 0.3440.25 | 15.5

All cycles yr 51.4 | 178.5 156. | 0.74+£0.13 | 26.2
{mean values) w 13.6 64.0 170. | 0.7140.14 9.2
e 19.2 54.2 152. | 0.75+0.13 | 10.0

s 19.9 60.4 160, | 0.65+0.16 | 12.0

Odd cycles yr 50.5 | 169.2 207. | 0.75+0.11 | 21.3
(mean values) w 14.1 61.7 227. | 0.73£0.13 | 8.6
e 18.7 50.9 199. | 0.80%0.11 7.8

s 19.7 56.5 221. | 0.66+0.15 | 10.6

Even cycles yr 52.3 | 1879 106. | 0.73+0.14 | 31.1
(mean values) w 13.1 | 66.2 113. | 0.694+0.15-| 9.8
e 19.6 57.4 104. | 0.704+0.15 | 12.2

s 20.1 64.2 100. } 0.65+0.16 | 13.3
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Dynamika cyklickej varidcie pre rézne drovne geomagnetickej aktivity

SC I(¢) AT Io T 9/(°) Ritop o Tabulka 2

9 yr [ 51.3 | 175.4 185. | 0.91£0.05 | 17.1
12.1 34.4 192, | 0.7440.13 8.1
23.0 66.4 183. | 0.931+0.04 6.7
16.3 74.6 181. | 0.8140.10 8.8

w
e
s
10 yr | 96.8 | 118.4 151. | 0.881+0.07 | 33.1
w | 15.7 25.2 158. | 0.85+0.09 6.2
e | 37.8 42.6 144. | 0.86+0.09 | 14.8
s | 43.8 50.6 154. | 0.88+0.08 | 15.2

11 yr | 54.4 | 148.2 195. | 0.91+0.07 | 19.6
w | 12.7 46.7 243. | 0.57£0.27 | 10.3
e | 20.5 51.9 186. | 0.9840.02 3.4
s | 26.5 49.6 181. | 0.9240.06 8.3

12 yr | 42.3 | 163.9 192, | 0.76+0.13 | 27.2
54.4 197. | 0.5240.22 | 11.2
56.1 183. | 0.7940.11 9.8
53.5 197. | 0.80+0.11 8.9

126.7 164. | 0.65+0.17 | 15.8
39.2 166. | 0.3440.26 7.5
43.4 183. | 0.51+0.21 6.6
44.1 1583. | 0.71+0.14 7.1

103.9 176. | 0.55+0.20 | 14.1
33.8 198. | 0.6540.15
34.1 107. | 0.4440.23
36.1 193. | 0.62+0.18

100.0 326. | 0.261+0.29 | 10.
33.1 335. | 0.18+0.31
33.0 274. | 0.31+0.29
33.9 24, | 0.2040.30

90.0 202. | 0.48%+0.24
30.2 184. | 0.3240.28
32.5 243. | 0.3840.27
27.3 176. | 0.57+0.21

— et et
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17 yr 90.4 118. | 0.26+0.30 | 14.
w 33.1 139. | 0.351+0.28
e 27.8 326. | 0.164+0.31
8 29.5 109. | 0.431+0.26
18 yr |1 92.2 207. | 0.7940.12
w 31.3 202. | 0.814+0.11 4.5
e 30.5 153. | 0.29£0.29 4.4
5 30.4 227. | 0.7440.14 4.4
19 yr 9.9 91.0 134. | 0.6440.18 8.8
w 5.7 27.4 134. | 0.754+0.13 3.8
e 7.2 32.0 45. | 0.63+0.18 8.5
s 8.3 31.6 194. | 0.754+0.13 5.5
20 yr 4.8 86.8 114. | 0.274+0.27 | 12.4

w 2.9 29.8 351. | 0.36%0.25 5.5
e 3.7 28.6 148, | 0.4610.23 5.3

s | 33| 283 121. | 0.314+0.26 | 7.5

All cycles yr | 26.8 | 115.6 180. | 0.61+0.17 | 16.0
(mean values) w | 68| 34.9 208. | 0.54+0.21 | 6.5
e | 106 | 399 181, | 0.56+0.19 | 6.8

s | 12.1 | 40.8 159. | 0.65+0.16 | 7.3

Odd cycles yr | 23.8 | 121.9 187. | 0.6040.18 | 14.4
{mean values) w 6.5 35.6 202. | 0.4940.23 6.9
e | 100 | 424 199. | 0.59£0.17 | 5.8

s | 11.0 | 43.9 141. | 0.644+0.17 | 7.0

Even cycles yr | 29.9 | 108.2 174. 1 0.6240.17 | 17.8
(mean values) w 7.2 | 341 215. | 0.5940.19 | 6.0
e | 11.3 37.4 163. | 0.54+0.20 7.7
s | 13.3 37.7 178. | 0.6640.16 7.6
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13. Celostatny sinecny semindr, Upohlav 1996

SC D(t) T AD Dy | $p(°) Riog o
9 yr 7.8 15.7 217. | 0.53%£0.20 9.1
w 2.7 3.6 209. | 0.4740.22 3.8

e 1.7 5.3 254, | 0.3310.25 3.6

s 3.8 6.8 208. | 0.53%0.20 4.4

10 yr | 145 | 11.7| 154. | 0.86+0.09 | 5.5
w 1.7 1.9 160, | 0.54+0.24 1.7

e 6.7 4.3 153. | 0.8140.11 3.1

s 6.1 5.6 153. | 0.654+0.19 4.6

11 yr | 59.5 65.3 145. | 0.9640.03 9.8
w | 18.2 20.4 144. | 0.93+0.06 4.0

e | 184 20.5 157. | 0.9610.03 3.3

s | 23.6 24.3 136. | 0.9440.04 4.0

12 yr | 21.6 38.4 184. | 0.731+0.14 | 14.8
w 6.2 12:1 184. | 0.644+0.18 5.5

e 6.9 13.2 189. | 0.73+0.14 4.8

s 8.5 13.1 181. | 0.7740.12 5.2

13 yr | 37.1 75.5 158. | 0.861+0.07 | 16.1
w | 13.6 25.9 172. | 0.93+0.04 4.0

e | 15.0 29.4 147. | 0.7940.11 8.5

] 9.2 20.2 154. | 0.734+0.14 6.4

14 yr | 29.6 71.8 225. | 0.8440.08 | 13.8
w 6.7 23.2 220. | 0.73£0.13 4.6

e | 14.1 27.3 234, | 0.82+0.10 7.3

] 8.1 21.3 215. | 0.80%0.11 5.1

15 yr | 29.8 93.1 177. | 0.814£0.11 | 16.2
w | 10.3 28.6 170. | 0.8140.11 5.6

e | 12.0 36.8 187. | 0.74+0.14 8.2

s 7.8 27.7 172. | 0.7740.13 4.9

16 yr | 25.3 99.2 268. | 0.724+0.15 | 18.0
W 7.3 29.7 284. | 0.6940.17 5.7

e 7.3 38.8 266. | 0.484+0.24 | 10.1

s | 11.2 30.7 259. | 0.71£0.16 8.2

17 yr 8.3 94.6 330. | 0.33+£0.28 | 17.6
w 14 27.2 26. | 0.1340.31 8.1

e 6.1 39.8 330. | 0.4840.24 8.3

s 1.9 27.6 291. | 0.1240.31 | 11.1

18 yr | 36.1 | 107.9 279. | 0.68%0.17 | 28.7
w | 12.8 30.1 292. | 0.83%£0.10 6.5

e | 12.7 46.2 273. | 0.63+£0.19 | 11.6

s | 11.0 31.6 270. | 0.544+0.22 | 12.9

19 yr | 48.4 99.8 186. | 0.934+0.04 | 14.0
w | 16.2 30.8 185. | 0.8840.07 6.4

e | 153 40.2 176. | 0.87£0.07 8.5

s | 17.3 28.8 196. | 0.884+0.07 6.9

20 yr | 34.8 76.3 288. | 0.65+0.17 | 29.8
w 9.9 22.8 299. | 0.66+0.16 8.3

e | 14.5 32.1 282. | 0.65+0.17 | 12.5

s | 10.8 21.4 285. | 0.584+0.19 | 11.2

All cycles yr | 29.4 70.8 218. | 0.744+0.13 | 16.1
(mean values) W 8.9 21.4 195. | 0.69+0.15 5.3
e | 10.9 27.8 221. | 0.6940.15 7.3

s | 10.0 21.6 210. | 0.6710.16 Tl

Odd cycles yr | 31.8 74.0 202. | 0.74+0.12 | 13.8
(mean values) w | 10.4 22.8 151. | 0.6940.13 5.3
e | 11.4 28.7 209. | 0.70+0.14 6.4

s | 10.6 22.6 193. | 0.66+0.15 6.3

Even cycles yr | 27.0 67.5 233. | 0.7540.13 | 18.4
(mean values) w 74| 19.9 240. | 0.684+0.16 | 5.4
e | 10.4 27.0 233. | 0.69%0.16 8.2

s 9.4 20.6 227. | 0.674+0.17 7.8
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Dynamika cyklicke varidcie pre rézne Urovne geomagnetickej aktivity

Rozdiely parametrov kosinusoidy podla vztahov (1)
spriemernenych pre 6 neparnych a 6 parnych cyklov sku-
maného obdobia si analogické vzhladom na parametre ko-
sinusoidy C9 indexu (Bielekovd, 1990) najviac vo vyskyte
D dni.

ZAVEROM

Cyklickd varidcia pre 3 drovne GA, charakterizovanej
vyskytom Q, I, D dni, sktimand v stvislosti so slne¢nou
a GA preukazuje tieto zvl4Stnosti:

Vhodnym pribliZenim uvaZovanej varidcie je kosinu-
soiddlna zavislost vo vi&§ine skiimanych 11-roénych slnec-
nych cyklov.

Cyklicka varidcia frekvencie vyskytu Q dni ma opacnui
fdzu ako cyklickd varidcia frekvencii vyskytu I, D dni,
resp. ako cyklicka varidcia W, C9.

Sezénne zmeny cyklickej varidcie $i vyznaéné pre frek-
venciu vyskytu I dnf tym, Ze v letnom obdobi maji znacne
charakter cyklickej varidcie frekvencie vyskytu D dni

a v ekvinokcidlnom obdobi charakter cyklickej varidcie
frekvencie vyskytu Q dni.
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Historia geomagnetickych merani

na vzemi Slovenska

Magdaléna Vdczyovd, Geomagnetické observatérium Hurbanovo

Na povrchu Zeme a v priestore okolo nej existuje mag-
netické pole. Prvym vedeckym dielom o zemskom magne-
tizme je kniha Williama Gilberta, ktord vysla v roku 1600
v Londyne. Autor v tomto diele priSiel k zdveru, Ze Zem je
magnetom.

S vyvojom nduky o zemskom magnetizme sa spdjaji
mend najvacsich vedcov. Zemské magnetické pole podlie-
ha neustidlym Easovym zmenam, ktoré majui prave taky
vyznam, ako samotné pole. Magnetické pole na povrchu
Zeme je polom velmi slabym (asi 50 pT) v porovnani s
magnetickymi polami, ktoré sa pouZivaji v priemysle. Pre-
to na urenie geomagnetického pola boli vyvinuté Specidl-
ne pristroje a vypracované §pecidlne metddy. Pristroje roz-
delujeme podTa tielu na pristroje na absoliitne alebo na re-
lativne merania a na pristroje, ktoré sa zaznamenévaji ¢a-
sové zmeny pola. Absolitne merania sa uskutociiuji v
geomagnetickych observatériach, relativne v teréne.

Materidl na Stiidium zemského magnetizmu sa ziskava
najmi v geomagnetickych observatéridch. Prvé geomag-
netické observatdrid boli vybudované v roku 1838. V si-
Casnosti existuje vo svete asi 200 trvalo pracujicich geo-
magnetickych observatérii. Zakladnou tilohou observatéria
Jje, aby bolo schopné pre kazdy okamih udat hodnotu Tubo-
volného geomagnetického elementu. Na tento tGcel je vy-
bavené varianymi pristrojmi a pristrojmi na absolitne
merania, ktoré si inStalované v $pecidlne vybudovanych
pavilénoch.

Geomagnetické observatérium je zédkladnou stanicou, o
ktord sa opieraji vSetky magnetické merania uskutochiova-
né mimo observatdria. Na tizemi Slovenska je geomagne-
tické observatérium v Hurbanove. Observatérium bolo ofi-
cidlne otvorené 30. 9. 1900, ked bola dand do prevadzky
novostavba hlavnej budovy, vybudovand §tétnym usta-
vom pre meteorol6giu a zemsky magnetizmus v Budapesti.
No uZ predtym pracovalo v Hurbanove stikromné observa-
térium, ktoré zaloZil Dr. M. Konkoly-Thege na svojom ma-
Jjetku.

Zaciatky observatéria spadajti do konca minulého storo-
¢ia. Su spojené s menom M. Konkolyho, ktory sa stal v r.
1900 riaditefom Statneho meteorologického a geomagne-
tického tistavu v Budapesti. V tom Case rast velkomesta na-
tolko ru$il geomagnetické pozorovania v Budine, Ze
M. Konkoly ho dal preloZif v roku 1890 na svoju hvezda-
refi v Starej Dale (dnes Hurbanovo).

V roku 1894 ziskalo observatérium nové magnetické va-
rialné pristroje Mascartovho typu, vyrobené firmou Car-

pentia. V 1898 bola dokon&end stavba nového variaéného
pavilénu. V tomto paviléne boli indtalované Carpentierove
magnetografy, a to jedna siprava na fotograficka re-
gistraciu a jedna na vizudlne Citanie. Absolitne merania
sa robili malym Lamontovym teodolitom a absolitnym
teodolitom Mayersteinovym v malom drevenom pavilé-
ne.

V r. 1903 dostalo observatérium Wildov teodolit, ktoré-
ho konstanty uréil Biiky v Mnichove. Sticastou teodolitu
bol aj zemsky induktor, takZe pristroj bol vybaveny na ur-
¢enie troch magnetickych elementov D, H, I. Merania Ha I
sa mohli merat si¢asne. Takto sa meralo do roku 1911, ked
zéznamy vertikdlneho variometra sa stali nespolahlivymi
a meranie inklindcie sa stratilo vyznam. Meranie a regitra-
cia deklindcie a horizontdlnej intenzity pokracovalo do
konca prvej svetovej vojny. Vysledky magnetickych mera-
ni v tomto obdob{ sa publikovali v mesaénych alebo v roc-
nych spravach. Na magnetickych meraniach sa zii€astnili
L. Steiner, G. Marczel A. Biiky, M.Konkoly-Thege ml.

Po roku 1918 sa Hurbanovo nachddza na tizemi Ceskos-
lovenska. Observatérium prevzalo do svojej starostlivosti
Ministerstvo Skolstva a nirodnej osvety v Prahe. Geomag-
netickymi pradcami po prvej svetovej vojne bol povereny
A. Dittrich. V roku 1924 boli obnovené merania deklind-
cie. V roku 1938 prevzal magnetické price J. Bougka.
Statny geofyzikalny tstav v Prahe zapoZial novy polny
magneticky teodolit Askania, ktorym sa merala deklindcia
a zaCalo sa meranim horizontalnej intenzity. Vysledky po-
zorovani publikoval Sttny tstav geofyzikdlny v Prahe
ako periodicku publikéciu ,,Bulletin magnetique®,

Po viedenskej arbitrdZi v novembri 1938 Hurbanovo
pripadlo na tzemie Madarskej republiky. Observatérium
preslo pod spravu Stitneho meteorologického a geomag-
netického tstavu v Budapesti. V roku 1939 navstivil ob-
servatérium dénsky geomagnetik La Cour, ktory sa vy-
znatne podieval na Uprave a rekon$trukcii magnetickych
pristrojov. Kokdnové vldkna na Carpentierovych magneto-
metroch boli vymenené kremennymi, velké magnety ma-
I¥mi a bola prisposobend optika. Stard Lloydova védha bola
nahradend La Courovou vihou. Bol zakipeny zemsky in-
duktor Askania s mikrogalvanometrom, torzn4 skrifika As-
kania na meranie deklinicie a tri pristroje QHM. V roku
1942 bol postaveny novy variaény pavilén. Magnetickym
pracam sa venovali G. Bartha a J. Bucsy. Pred koncom
druhej svetovej vojny vSetky pristroje boli odvezené do
Budapesti, ostali len variaéne pristroje. Po oslobodeni v ro-
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ku 1945 boli odtrhnuté tizemia vratené Ceskoslovenskej re-
publike, medzi nimi aj Hurbanovo.

V roku 1947 prevzalo starostlivost o observatérium Po-
verenictvo $kolstva, vied a umeni v Bratislave, ktoré vyvi-
nulo vetko tsilie, aby geomagnetické observatérium moh-
lo &o najlepsie plnit svoje tlohy. Vedenim bol povereny S.
Ochaba, ktory do r. 1960 zastdval tito funkciu. V priebehu
roku 1948 bola zrekonStruovand a inStalovana vo variac-
nom paviléne stiprava na registriciu geomagnetickych ele-
mentov D, H, Z. Pre absoliitne merania ziskalo observaté-
rium v roku 1948 zemsky induktor a astaticky galvanome-
ter, vyroby Mating-Wiesenberg a Stitny tstav geofyzikal-
ny v Prahe zapoZi¢iavalo polny teodolit Askania €. 116. Zo
stistavnymi a kompletnymi geomagnetickymi meraniami
sa zaCalo 1. januara 1949. V roku 1950 podla névrhov
Ochabu bol postaveny novy absolitny pavilén. 18. jina
1933 bola zaloZend SAV, ktora prevzala aj Geomagnetické
observatérium v Hurbanove.V dalSom roku sa stalo toto
observatérium sicastou novoutvoreného Geofyzikilneho
tistavu SAV.

V roku 1955 dostalo observatérium normélny magnetic-
ky teodolit Mating- Wiesenberg, ktory sa dodnes pouZiva
ako observatérny Standard na meranie magnetickej dekli-
nicie. V roku 1958 bola zakipend novd variaénd siiprava
Mating-Wiesenberg, ktord bola inStalovand v roku 1959 do
novej magnetiky. Na meranie vertikalnej zloZky geomag-
netického pola od roku 1960 sa pouZival pristroj BMZ (ba-
lance magnetometrique zero).

Od roku 1960 do roku 1965 vedicim observatéria bol E.
Csitneki. V roku 1964 bola inStalovana dal§ia variacnd
stanica na rychloregistraciu typu La Cour.

V roku 1965 poverenym vedidcim sa stal S. Krajéovic,
geomagnetickymi pracami sa zaoberal M. Németh.

V rokoch 1966, 1967 observatérium ziskalo dalSie pri-
stroje na meranie vertikdlnej a horizontdlnej zloZky geo-
magnetického pola — BMZ ¢.273,282, QHM 640,641,642.
V roku 1969 Carpentierovu variaénd sistavu nahradila
prenosnd variaéna stanica Bobrov, vyrobend v dielitach
[ZMIRAN (SSSR).

V septembri 1970 doslo k zmene v §truktiri GFU, bolo
vytvorené oddelenie elekromagnetického pola Zeme, si-
Zastou ktorého sa stalo Geomagnetické observatérium
v Hurbanove. Prvou vediicou bola P. Ochabovd, ktord od
roku 1949 do 1959 mala na starost zostavovat vysledky
geomagnetickych pozorovani v Hurbanove, ktoré sa vyda-
vajii odvtedy v nezmenenej forme. Vedicim observatéria
bol v tom ase do roku 1986 S. Pintér. Geomagnetickymi
meraniami od roku 1972 do roku 1991 sa zaoberal J. Pod-
sklan. Od roku 1986 do roku 1988 vedicim observatdria
bol J. Podsklan, potom do roku 1990 J. Kiss a od 1991
Z. Voros.

Histéria geomagnetickych merani na Uzemi Slovenska

Podla ndvrhov M. HvoZdaru v roku 1970 bol postaveny
geomagneticky variatny pavilén 10 km od Hurbanova,
v §robérovej, kde sa od roku 1971 do 1990 zaznamenavali
geomagnetické elementy D,H,a Z pomocou variacnej sta-
nice Bobrov.

V roku 1973 dostalo observatérium proténovy magne-
tometer typu ELSEC 520/480, ktorym sa dé okrem totéalnej
intenzity geomagnetického pola meraf aj vertikalnu a hori-
zontélnu zloZku. Do roku 1993 sa pouZival tento pristroj
ako observatérny $tandard pre zloZky H a Z. V roku 1986
bol zaktipeny digitdlny proténovy magnetometer ELSEC
820 M2, ktory je dnes observatémym §tandardom pre zloz-
ky H a Z, dalej bol zakdpeny na meranie deklindcie kre-
menny deklinometer QD ¢.20 a ¢.21 a na meranie horizon-
talnej intenzity QHM ¢€.1049, 1050 a 1051. V mdji tohto
roku sme dostali polski digitdlnu variacnd stanicu, ktora je
teraz v skuSobnej prevadzke.

Rad po sebe idicich priemernych ro¢nych hodndt mag-
netického pola nameranych na tom istom mieste ukazuje,
Ze geomagnetické pole sa pomaly meni v jednom smere, a
to nie stdle rovnakou rychlosfou. Tieto zmeny sa nazyvaji
sekuldrne varidcie geomagnetického pola. V dosledku se-
kuldrnej varidcie maji geomagnetické mapy platnost len
pre urditi epochu. Z toho vyplyva, Ze nevyhnutne treba ob-
novovat geomagnetické mapy a uskuto&iovat geomagne-
tické merania.

Prvé geomagnetické mapovanie na tizemi Slovenska
uskutodnil Kéroly Kreil v rokoch 1843-1851. V rokoch
18641880 dr. Guidd Schenzl, riaditel Meteorologického
a geomagnetického dstavu uskutodénil dalSie merania. Dal-
Sie merania, uZ s lepSimi pristrojmi, ktoré boli porovndvané
v Nemecku, sa uskutocnili v rokoch 1892-1895 pod vede-
nim Ignécza Kurlindera. Na izemie Slovenska pripadalo 7
bodov: Hurbanovo, Ludenec, Bansk4 Stiavnica, Trenéin,
Liptovsky Mikula$, KeZmarok a KoSice. Zdkladnym bo-
dom uZ vtedy bolo Hurbanovo.

Prvé kompletné geomagnetické mapovanie sa uskutoc-
nilo aZ po 2. svetovej vojne v rokoch 1951-53 a bolo redu-
kované pre epochu 1952.5. Merania boli urobené v 93 bo-
doch. Na jeden bod pripadalo 520 km?, priemernd vzdiale-
nost medzi bodmi bolo 23 km. Daliie mapovanie sa usku-
to¢nilo v rokoch 1967-1968 a bolo redukované na epochu
1967.5. Vtedy bolo 132 bodov, na jeden bod pripadalo 400
km?2. Doteraz posledné mapovanie bolo v roku 1984-86,
redukované na epochu 1985.5.

Okrem tychto geomagnetickych merani od roku 1958
boli zaznamenané v Hurbanove aj zemské pridy, ale velké
umelé poruchy od roku 1964 neumoZnia registraciu.
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Zobrazeni poldarnich zari
v minulych stoletich ve stfedni Evropé
a zvidsté na Slovensku

L. K¥ivsky, Astronomicky vistav Akademie véd Ceské republiky, OndFejov

Obrazové zachyceni poldrnich zafi v dobé€ pied 19.stole-
tim i v evropském méfitku bylo velmi vzacné. Obvykle vét-
§i poldrni zéfe byla zachycena nerealistickym popisem ve
velkyc kronikdch nebo pisméky v mistnich kronikédch, po-
zd€ji po objeveni knihtisku ¢asto v novinovych letécich a
pozdgji 1 v kalendafich a novindch. Anomalnim pfirodnim
tikaztim se v informacni sféfe vénovala vétsi pozornost re-
lativné k ostatnim udalostem, neZ je tomu dnes. Je to po-
chopitelné, protoZe pievdznd ¢ést spolecnosti byla spjata Zi-
votné s piirodou daleko vice, bylo tomu tak je$té v prvni
Ctvrtin€ 20. stoleti, kdy ve méstech i na venkové byli po-
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Obr. 1 Zobrazeni poldrni zdre z 11. X. 1527 od P. Creutzera /l/.
V popisu je jev mylné nazvdn kometou.

nocni a mnohde na véZich byly sluZby hlasici vyskyt poZza-
rl.

Za prvni obrazové a ti§téné zachyceni poldrni zafe se po-
vazuje jev z 11. X. 1527 (obr. 1). V legendé je uvedena
zprdva o kometé, ale byla to ve skutecnosti polami zéte po-
psand na jiném misté. Autor Peter Creutzer byl Zdkem véh-
lasného astrologa Johanna Lichtenberga, autora spisu Prog-
nosticatio in Latina (1488). Jev byl interpretovdn astrolo-
gicky, usuzovalo se na pfichdzejici zkdzu na hiiné lidstvo.

Tehdejsi obrazy a slovni popisy poldrnich z4f{ obsahova-
ly fantastické prvky, malokdy umélec zachytil jev realistic-
ky, obraz poldrni zife byl pfedstavovan hrliznymi vyjevy
z tehdej§tho Zivota, tvdfemi lidi, velmi Casto bojujicimi
vojsky s kopimi a meci, malokdy byla pfipojena krajina.

Prvni zachované zobrazeni poldrn{ zédfe v naSich kraji-
néch pochdzi z 12. 1. 1570 a to z Kutné Hory (obr. 2). Po-
ldrni zére byla pozorovéna ziejmé& mezi oblaky, sama zare
je zndzornéna svicemi, hvézdicemi a krvavymi sloupy. Le-
genda je v némeckém jazyku Svabachem a v piekladu zni:
»~INeslychané zazratné znamenti, které bylo spatfeno na Ho-
rdch Kutnych v krdlovstvi Ceském, jakoZ i v dalsich okol-
nich méstech a mistech 12. ledna, ve ¢tvrté noéni hodiné a
trvajici do osmé. Stdlo na nebi mezi oblaky, v roce 1570.%
Je to zdroven prvni zobrazeni v ném?Z realita pfevaZuje nad
fantasii. Nejsou zde bojujici vojska, ani draci, ani poZary
hradi.

Litvnerhorees Lunderscichenvelhesit gefchenwoden

auff Suttenberg/tn ber Kron Bobemsaudy fonftin anden Stdttan end §lecen ferumby
e 12, Janearg/vier ftund o bie Qady g ond genvehiet bif nady 5, Jom e Weolda
bes Suncls fichan/ alf ndijem Jar. + 5 7 o,

= ':"'im.
N7 :‘T_-‘“,';‘ijw

Obr. 2 Tisk drevorezu s poldrni zdfi 12.1. 1570 nad Kutnou Ho-
rou (Cechy).
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Obr. 3a Tisk drevorezu fantastického zndzornéni poldrni zdre
z 13. na 14. 111. 1562 stfetnutim vojsk.
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3b Realistické zachyceni téZe poldrni zdre tvaru draperii z 13. na
14. III. 1562. Oba tisky jsou na letdku vyddavaném Melantrichem
z Aventyna pod ndzvem Welmi diwnaa y hroznd widienij a zd-
zracy /2/.

Dalsi zobrazeni poldrni zéfe podhz’tzi v nasich krajindch
z 13.-14. III. 1562 (Jul. kalendéie) publikované v letdku
,»Welmi divnaa y hroznd widienij a zdzracy*, zdrodku to no-
vin Melantricha z Aventina v Praze 1562 (obr. 3a, b).
V tomto letdku je zachycena polarni zédfe z dievofez jed-
nak ztvinénim zcela realistickym ve formé draperie
s méstskou krajinou (obr: 3b). Toto zachyceni je pravdépo-
dobné prvni dochované v realistickém vyjadfeni vibec.

Toto dvoji obrazové znazorméni dokumentuje, jak rozdil-
né miZe byt viimdni a popsani mimofadného pfirodniho je-
vu. Dnesni vjem obdobné poldrni zafe u nékterych lidi vy-
volavé fantastické predstavy o pristdvani mimozemskych
bytosti z vesmiru. Bojujici kiestanskd a tureckd vojska jiz
nejsou dnes moderni.

V roce 1591 5. X. byla ztvaména umélcem poldrni zéie
nad méstem Niirnbergem (obr. 4). Existuje realisticky slov-
ni popis vyvoje jevu v prib&hu noci, ale s ndboZenskym
a astrologickym vykladem. Ocekdvaly se pohromy z viile
boZi.

Nasleduje prvni obrazové zachyceni polarni zéfe z Gzemi
dnes$niho Slovenska a to z Bratislavy (Pressburg), obr. 5.
Obraz je s legendou psanou némecky $vabachem s latin-
skym datem 10. inora podle nového kalendére. Zate byla
v 1. 1681. Text zni (pfeloZeno): ,,Zprava o jednom paméti-
hodném zdzraéném hriizném vyjevu v ovzdus$i. Tak se uké-
zal a jevil v Uhrdch 10. dnora nového kalenddre vecer ko-
lem zdpadu slunce. Jev na obloze pozoroval pan Paul Urba-
no Pronotario, vznedeny obyvatel téhoZ mista, coZ ozndmil
a vérohodné vypovédél cely jeho dim.™

Z roku 1604 24. X. existuje fantastické zobrazeni polarni
zéte z Uher (Szepesvaralja, ném Kirchdorf) s hoficimi slo-
upy a plameny kolem hradu (obr. 6).

Vyznamny astronom té doby Maximilian Hell (t6Z Mik-
sa, 1720-1792) se zabyval poldrnimi zdfemi na podkladé
vlastniho pozorovéni pfi pfileZitosti expedice pro pozoro-
vén{ pfechodu Venuse pies slunecni disk v r. 1769 v Norsku
(Vardd). Hella pozval dédnsky kral Christian VII. v r. 1770
mél Hell v Akademii v&d v Kodani 5 pfednések o poldrnich
zaiich. Vydal préci ,,Theoria nova lucis borealis® v r. 1777

201 yu Brefburain kI ngarnden 10, Febr. Styl. Nov. Ubenbs umdic Sonnen Entergang

antemHunmel dafelbt crivfefen and fchen nfTen/auch bon Hi.Panl Urbano Pronetario/elem vorncgmem
i 7 ausgefagl worhen.

Eipmohner [elbigen Drtds famt (¢ il

AN P e :
Obr. 5 Rozsdhlé zobrazeni poldrni zdve z 10.11. 1681 nad Brati-
slavou (Pressburg). Zachyceni tehdej$i Bratislavy se zdmkem od
Jihu je velmi rediné, pouze Feka Dunaj byla tviircem umisténa
chybné za Bratislavu pFed Karpaty.
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13. Celostatny sineény semindr, Upohlav 1996

’ \

Obr. 6 Perokresba poldrni zdre z 24. X. 1604 polofantastickym
stylem od C. Fejérvdryho 7 Uher.

v Ephemerides, Appendix Vindobona, kde je ako prvni ob-
razova typisace zari, obloukovité struktury a paprskovité
struktury (obr. 7).

Hell 1 francouz J. D. de Mairan byl pfiviZzenec vykladu
elektrické podstaty poldrnich zari, pozdéji se priklonil na
zdkladg pozorovani v Laponsku k optickému vykladu. Myl-
né se domnival (z vyskytu cirri po poldrnich zarich), Ze za-
fe je odraz sluneéniho zdfeni na ledovych krystalech. Zdu-
raziioval jako prvy vztah vyskytu poldrnich zaii k ndsled-
pivodem z rodiny ptist¢hovalci z Bavorska do Uher, kde
se narodil 15.V. 1720 a kde pracoval téZ dspé$né v oboru
bariské techniky v Banské Stiavnici. Zemiel ve Vidni 14.
IV. 1792, kde byl od r. 1755 universitnim astronomem jako
Astronomus Caesario Regius jmenovany cisafovnou Marif
Theresii ve funkei feditele c.k. hvézdarny ve Vidni. Publi-
koval pozorovéani poldrni zéie 25. II. 1778 v Pressburger
Zeitung Nr 18, 4. 111. 1778.

Na obr: 8 je kopie titulni strany ,,vypravéni* o ohnivém
jevu vzniSejicim se v ovzdusi (...meteorum igneorum...),
ktery byl pozorovan v Helmstadtu 17. II1. 1716 a pfipodob-
fiovan k blyskani od vzddlené bourky. Jev mél mit podle
autora Rudolpha Christiana Wagnera piirozenou podstatu.
Popis je v néméiné psan Svabachem s latinskym hlavnim
nazvem. Wagner byl profesorem na université, coZ doku-
mentuje asi historicky prvni zdjem universitni védy o tento
jev.

V &asové posloupnosti ndsleduji barevné realistické ak-
varely poldrnich zafi provddéné na université v Trnavé
(1768, 1769, 1710, 1778), obr. 9. Popis u zobrazenych jevi
v kartusich je latinsky, jsou uvedeny orientace obrazu s kra-
Jjinou a souhvézdimi. Je pouZita rud4, modrd, hnédavd a fia-
lovd barva pro ttvary poldrn{ zdi'e, zelend a modra pro kra-
jinu. U n€kterych obrazi jsou popisy v néméiné, autorem
byl Joh. Nep. Fierer S. J., nékteré pochézeji od Pal-a Maké

Obr. 7 Tvary Poldrnich zdri publikované M. Hellem v r.1777 v
prdci Theoria nova lucis borealis. Nalevo zdre obloukovité, na-
pravo s previddajicimi paprskovitymi tvary.

Srsehhung
3 Helmtide
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Sibgetofchenen 17£en Martii von 7. 6if nach 2. Upren
5 g Nadts gefehenen

METEORORUM
IGNEORUM

aBeldhe beftanden ‘
&n ciner ftavden Helle und

Fufft Frleudtung)
Breiten lichten Strablen/ und einem e
SBctterleuchten abnlich geoefenen 3(iGen.

Beneb(t cince Dedudion, daf Ddiefe Ex(dyeinungen
aug natirlichen Ubrfachen entftanten,
QAuffgefeft

ron
Sudolph Soviffian TWagnern/
Chil, und Medic. D. Mathem. und Naturalium Profeffore
Ordinario auf der Julius Univerftde,

Helmftade/
@edructbep Hirmann Daniel Hamm/ UniverfitdtsABuddr.
ANNO MDCCXVL

Obr. 8 Titulni list popisu poldrni zdre z 17.711. 1716. Tehdejst
védcky pFistup k vysvétleni jevu pochdzi od profesora university,
filosofa, lékaFe, matematika a pFirodovédce R.Ch. Wagnera z
Helmnstadtu (Némecko).

AVERIDIES.
" s

Obr. 9 Akvarel poldrni zdre z Trnavy (Slovensko) s latinskym nd-
pisem Aurora borealis prout observaiae Tyrnaviae An.
MDCCLXVIII V. Decembris (5.XII. 1768), provedeny Joh. Nep.
Fierer-em S. J.
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von Kerekgede, ktery byl autorem némecky alatinsky psa-
nych spist (1781), kde byly uvedeny asi prvni pokusy o ur- exre 7€ éAte 179
Ceni vy8ky poldrnich z4f1 (800 km).Tituln{ strana némecky
psaného spisu je na obr. 10.

Kopie barevnych obrazi poldmich z4f z Trnavy uveiej-
néné v barvé v monografii Réthlyho a Berkese /3/ jsou
pravdépodobné prvnimi obrazy poldrnich z4fi v barvé vii-

bec, jsou mimofddné zdaiilé, provedené i s uméleckym %ﬂ b b ﬂn b 1 &3 ﬁ @
vkusem. Nami uvedeny piiklad poldmnf zéte z 25. XII. 1768
Zil o vyzkum poldrnich z4¥i, zpracoval jejich spektra ziska-

Lze soudit, Ze sledovani polarnich z4ff v minulych stale- Berfafict von

na obr. 9 je bohuZel jen éerno-bilou xeroxovou kopii. pom
Malo je zndmo, Ze 67 Mikl6s Konkoly-Thege se zaslou- E »
nd na observatofi Ogyalla (Hurbanovo) 2, 3, 5, X1. 1871 a 5 ﬁ B i
11. 11. 1872.
tich na vizemi Slovenska v rdmci Uher bylo pfi porovndni s Y rer Der m rbtm atifchen
Jinymi okolnimi zemémi na mimofddné vysi a v nékterych %}Qﬁi Fiako £ E@b . g {é)

ohledech piineslo prioritni poznatky, o SemZ sv&d¢i i obra- Wifenfchaften on dem L, £ Therefionum.
zové realistické zachyceni poldrnich z4fi v barvéch. 17 L x R 2000
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Obr. 10 Uvodni strana spisu o poldrnich zd¥ich od P. Mako-a,
uverejnéného ve Vidniv r. 1775.
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Multifrakidlové fazoveé prechody
a samoorganizdcia magnetosféry

Z. Voros, Geofyzikdiny ustav SAV, 947 01 Hurbanovo

Abstrakt

Predstava o $kalovej invariancii nelinearnych magnetosférickych plazmovych procesov viedla
k postupnému prechodu od lokédlno-analytického ku globdlno-synergetickému pohladu. Pri po-
uZiti multifraktalového formalizmu v prispevku sii prezentované experimentilne vysledky,
ktoré sveddia o samoorganizacii magnetosféry ako makroskopického systému sivisiacej s mul-
tifraktalovym fazovym prechodom prvého druhu.

1. VoD

V roku 1872 matematik K. Weierstrass Sokoval nemec-
ki akademicki verejnost, ked vo svojej prednaske uviedol
spojitd funkciu, ktord nemala v Ziadnom bode derivéciu.
NeskorSie bol objaveny cely rad takychto matematickych
monstrov, ale aZ Mandelbrot ukdzal [1], Ze si to vlastne li-
mity postupnosti mnoZin, ktoré sa vyznacuji opakovanim
istého vzoru v stdle menSom meritku. Postupne sa ukézalo,
Ze mnohé tzv. fraktdlne ttvary prirody s viac menej inva-
riantné vo&i zmene meritka. Mapy réznych pobreZi zobra-
zenych v ur€itom meritku vykazuji Statistickd podobnost
50 zobrazeniami v inom meritku [2]. To isté moZno pove-
dat o Brownovom pohybe Eastic, hydrodynamickej a MHD
turbulencii, o distribicii galaxii vo vesmire, atd.

Mandelbrotov pristup k matematickym monstrom, ktoré
akoby sa prebiidzali k Zivotu v okolitej prirode, bol skutoc-
ne revoluény, pretoZe umoznil jednoduchy geometricky
popis zloZitych fraktdlnych objektov (ale aj fyzikéalnych
poli) pomocou necelo&iselnych (fraktdlnych) dimenzif Dy
Vo vSeobecnosti dimenzia, pre mnoZinu A, je definovani
pomocou Hausdorffovej D-dimenzionélnej vonkaj$ej mie-
ry ako [3]

uP(4) = Eiiréinf{Z(diamA,.)"}

i

¢y

kde A, je € pokrytie mnoZiny A (V i je diamA,; + ¢€). Ked
chceme napr. pokryt $tvorcovii plochu 5cmx5cm = 25 cm?
Stvordekmi 1 cm? (diamA,; =lcm a (diamA,)? = 1 cm?)
potrebujeme i = 25 tvoréekov (25x1 cm?=25 cm?). To isté
plati aj o merani napr. dizky tseky, objemu valca, atd.
V tychto pripadoch vystacime s celodiselnymi dimenziami,
tj.D=1,23.

V pripade fraktdlnych objektov zmysluplni Hausdorffovu
mieru dostaneme len pre necelo&iselni dimenziu, pretoZe

DF(A)zsup{D:ﬂD(A):OO}=inf{D:p.D(A)=0} (2)

Pojem fraktdlnej dimenzie najlepSie pochopime ked si
uvedomime, Ze napr. plocha (D=2) dse€ky (D=1) sa rovna
nule, ale dizka (D=1) §tvoréeka (D=2) je nekoneénd, atd.
Takisto, zmysluplnd mieru pre fraktélne objekty dostaneme
iba vtedy, ked uvaZujeme fraktdlnu dimenziu D;. Spome-
nutd invarianciu vo&i zmene meritka (A—> A~ A) moZno
pomocou Hausdorffovej miery zapisat takto

pPr (2 d) = 7% P (4) 3)
tj. ADF AuPF (A1A) veliginy s invariatné vodi transfor-
mécii (3).

V tejto prdci nas zaujima Skélovacia invariancia geo-
magnetickych fluktudcif. Na¥im cielom je ziskaf podro-
bnejiu a presnejsiu informéciu o makroskopickych mag-
netosférickych procesoch na zédklade lokalnych merani
s vyuZitim koncepcie invariancie vo&i zmene Skaly. Této
problematika je velmi rozsiahla a z matematického hladis-
ka ndro¢n4, preto sa v &ldnku budeme zaoberat len parcial-
nou otdzkou multifraktilnych fazovych prechodov. PouZity
matematicky aparét sliZi skér demon§tracnym cielom ako
dbkazovym snahdm.

2. MULTIFRAKTALOVE SKALOVANIE, J
FAZOVE PRECHODY A SAMOORGANIZACIA

Zikladnt ideu o Skélovej invariancii bolo moZné Tahko
vysvetlif na zaklade vzfahu (3). Ako sa ukézalo, §kdlovanie
redlnych geofyzikélnych poli sa li§i od (3) hlavne v tom, Ze
je potrebné uvaZovat vSeobecnejSiu transforméiciu. Na-
rpiesto operatora T.=2" (vo vzfahu (3) T, A ) operétor,
T=4"° kde G je teraz neSpecifikovand matica [4]. Okrem
toho, zvycajne nevystatime s jednou diskrétnou hodnotou
dimenzie Dy, ale je nevyhnutné uvaZovat celé spektrum di-
menzii D(q) (multifraktilové pole) [5].

V tejto préci nie je na§im cielom urdif spektrum dimen-
zif pre geomagnetické fluktudcie. Vychéadzajic zo Skdlovej
invariancie preskiimame vlastnosti empirickej distribu¢-
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nej funkcie pravdepodobnosti a divergenciu vy$§ich $tatis-
tickych momentov. Predpokladdme pritom, Ze analyzované
Casové rady su reprezentdciami stochastického procesu.
Vlastnosti stochastickej premennej x je vo vieobecnosti
moZné rovnako dobre charakterizoval zodpovedajticou
distribu¢nou funkciou pravdepodobnosti P(x), ako aj
Statistickymi momentmi <x%>. Platia transformacné vzta-
hy [6]

(xq”) = Ix""P(x)a’x 4)

1

Plx)=—

q-1 ~q

M <x >x dg &)

Bez ddkazov uvedieme, Ze pri zohladneni spomenutych
zovSeobecneni, kombinicia vztahov (3,5) vedie k 8kélova-
nin P(x) a <x% [6,7]. Predtym ale ako sa k tomu dostane-
me zavedieme vhodné oznaCenie. Chceme vyuZif multi-
fraktalovy formalizmus aj v pripade turbulentnych geofy-
zikdlnych poli, prikladom Coho st geomagnetické fluktua-
cie, atmosféricka turbulencia a pod. V naSich tivahach vy-
chidzame z tzv. ,kaskddneho modelu turbulencie [8,9].

V tomto modeli sa energia zavedend do nejakého kom-
plexného systému na makroskopickej tirovni kaskddovite
rozptyli a tok energie € na priestorovej Skdle | = L/A" (kde
L je makroskopicky charakteristicky rozmer a A>1) je
moZné vyjadritf ako [6]

En = HE . 84

(6)
kde p€ je od $kély nezdvisld premennd. UvaZujeme tzv. ka-
nonicky sibor, t.j. systém, ktory si mdZe vymienat so svo-
jim okolim energiu i astice, ale podet Castic zostiva kon-
Stantny. Vtedy plati, Ze

<ue>=1 @)

Ked'je napr pe= A+ a v, > 0, tak pravdepodobnostné
funkcia 8kaluje podla vztahu (tzv. alfa model) [6,9]

P(ue =)= (3)
aked pe=1" a y <0 plati vztah
Plue=A")=1-1" ©®)

kde ¢ je tzv. kodimenzia, A+ a A~ st rddy singularity.
Z uvedeného vyplyva, Ze v limite 1,—0, g,— Vv priestoro-
vych oblastiach kde plati vztah (8) a £,—0 kde platf vzfah
(9). Z fyzikdlneho hladiska to znamen4, Ze v uvaZovanom
priestore disipdcia energie nie je homogénna, ale st ostrov-
Zeky, kde tok energie je nenulovy (A+) a na inych miestach
je zanedbatelny (A-).Vztahy (6,9) zabezpecuju, Ze na vet-
kych priestorovych 8kalach 1 , kde platia uvedené vztahy,
ostrov&eky tvoria sebapodobné (od §kdly nezévislé) geo-
metrické Struktiry so zmie¥anymi radmi singularity ako
napr. A+A-A+A+A+A—, ... a pod.

Multifraktalovému polu zodpovedd §kdlovaci vztah [6]

P(er 2 Ay ~2° (10)
tj. pravdepodobnostnd miera definovand v Casti pravdepo-

Multifraktdlové fazové prechody a samoorganizdcia magnetosféry

dobnostného priestoru so singularitou rovnou alebo vic3ou
neZ A je dand vztahom (10). Multifraktdlovému §kdlovaniu
zodpovedd spektrum kodimenzif c(A).

Samotn4 fraktdlna kodimenzia bola zavedend, pretoZe je
vhodn4 aj na popis stochastickych procesov v nekone¢no-
rozmernom pravdepodobnostnom priestore, kym fraktdlna
dimenzia nie. Kodimenzia je definovand vztahom (8), ale
kvoli ndzornosti uvediem aj geometrickd definiciu fraktdl-
nej kodimenzie Cr.

Nech mnoZina A fraktdlnou (Hausdorffovou) dimen-
ziou dim(A) = Dg(A) je vnorend do priestoru E. Nech
A < E A dim(E) = D. Fraktalna kodimenzia

Cg(A) je potom definovand ako [6]

Cp(A) =D - D(A)

(ked je napr. E=E +E, =>codim(E ) = dim(E,) ).
KedZe vztahy (4,5) ddvaji do stivislosti pravdepodob-
nostnii rozdelovaciu funkciu a vySSie Statistické momenty,

zo vztahov (4,5,10) je moZné odvodit dalsi $kalovaci vzfah
[6,7,10]

(11)

{£7) = 2"0) (12)
kde exponent K(q) je definovany ako
K(g) = max{gy - ()} (13)

Kaskddovity proces disipdcie a prenosu energie méze
v zédsade prebiehat od makroskopickej §kély (~L) do mik-
roskopickych rozmerov (I, — 0, n — ).

V skutoénosti vSak vZdy existuje aj dolnd hranica
pre 1, kde uZ neplati vzfah (6). TakZe v hraniciach
] = T 1, > lnmi“ mdZeme uvazovat o energetickej
kaskdde pre ktorii platia horeuvedené vztahy (oboznamili
sme sa s tzv. alfa modelom; existuji aj iné modely ktoré
napr. zovieobeciiuji koncepciu energetigkej kaskddy pre
vektorové a tenzorové procesy — Lie cascades [6]). Pre na-
Crtnuty modelovy pripad sa zaviedlo oznacenie tzv. ,,bare
cascade® (,,hold* kaskdda). Vzhladom na kone¢né Casové
a priestorové rozliSenie sa viak vo fyzikdlnej praxi vidy
zaoberdme priemernymi hodnotami fyzikélnych veliCin.
Spriemernenym hodnotédm fyzikalnych velié¢in zodpoveda
tzv. ,,dressed cascade (,,zahalend” kaskdda). Zodpoveda-
jice fyzikédlne veli¢iny oznalime ako C4 Ky Vg €4
atd.

UvaZujme napr. strednd hodnotu vySSich momentov to-
ku energie na mnoZine A dimenzie D

(e1(4)) = <[ Jd”EgAD

Uké4zalo sa, Ze v limitnom pripade Y = o= (v diskrétnom
pripade 1 = L/y* —0), ak rozdelovacia funkcia od istej
hodnoty s vykazuje mocninové $kdlovanie (,,power law*),

tj.

(14)

P (x> S) A~ S-qD (15)
tak [7,10]

_ f-axt0) 9(qp (16a)

GIHER (16b)

t.j. na zdklade vztahu (12)
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13. Celostdtny slnecny semindr, Upohlay 1996

K _ [ 9{q, (17a)

4(q) {ua g2q, (17b)
alebo na zdklade transformacie (13)

— febn y<y (18a)

C:f(yd) {71;(‘/.1*7;))“‘(70) yDS;)/([ (18b)

kde y, = L Jje hodnota kriticke;j singularity,
9p

pri ktorej momenty <£‘1,{,> zacnu divegovat (16b). Ked

Y= Yp » potom
(e3.0) =(e1)
V praxi médme k dispozicii vidy koneény pocet realizécii

sledovaného stochastického procesu Ng a preto zmapova-

nim stdle vi&Sej casti pravdepodobnostného priestoru

(Ng =) maximdlna hodnota singularity Yy, narastd (di-

verguje). Namiesto (17b) pre K (q > q)— o

preto navrhli linedrny vztah [10]

(19)

Kd(q 2 QD) SV Nead— AS (20)
kde
AS=D+ M
log A

Preto derivicia K (q) v bode g=q, nie je spojitd (17a,b,
20). V analégii s termodynamikou (kde derivécie termody-
namickych potencidlov st nespojité) nespojitost prvej deri-
vécie Ky(q) v bode q=qp, nazjvame multifraktdlovym fa-
zovym prechodom prvého druhu.

Je nutné poznamenat, Ze nezavisle od multifraktdlového
pristupu Bak a kol. [11,12] navrhli model bunkového auto-
matu, t.j. nelinedmy, komplexny modelovy systém, v kto-
rom, rozdelovacie funkcie pravdepodobnosti meratelnych
fyzikdlnych veli¢in (ako napr. charakteristické rozmery la-
vinovitych portich §iriacich sa pozdiZ mriezkovej Struktiry
bunkového automatu, alebo ¢asové intervaly medzi zaciat-
kami lavin, a pod.) v dosledku samoorganizécie spejicej ku
kritickému stavu (Self Organized Criticality — SOC) vyka-
zuji mocninové Skélovanie (15). Funkcia spektrdlnej hus-
toty Skdluje podobne. V blizkosti kritického stavu je ,,stred-
né pole’ (mean field) udrZiavané extrémne velkou aktivitou
(energetickymi vybuchmi, lavinami) v8etkych moZnych
rozmerov, dosahujticich aZ rozmer uvaZovaného systému.

Pri pouZiti multifraktilového formalizmu $kédlovania
(koncepcia SOC je rovnocennd [13]) chceme ukazat, Ze
magnetosféra Zeme sa neustéle nachidza v blizkosti kritic-
kého stavu (podla terminolégie SOC ,,punctuated equilib-
rium™), preto ,,stredné pole* alebo ,stredny tvar” magne-
tosféry je vysledkom procesu samoorganizicie stochastic-
kého systému.

3. SAMOORGANIZACIA MAGNETOSFERY

Elementirnym prejavom samoorganizicie magnetosfé-
ry ako stochastického systému v blizkosti kritického stavu
je koherentnost fluktudcii merateInych fyzikdlnych veliéin
vo vzdialenych oblastiach magnetosféry podas geomagne-
tickych burok [14,15].

V tejto prici vychddzame prave z tejto fyzikélnej pred-
stavy. V prvom pribliZzeni predpokladdme, Ze Iubovolny
proces sivisiaci s disipaciou energie a pohybom hmoty
v magnetosféricko-ionosférickej ststave v kone€nom do-
sledku vedie k zmene celkovej energie systému. Na strane
druhej, ked celkové energia dosahuje urciti prahovi hod-
notu, kaskddovity prenos energie a hmoty bude charakte-
risticky pre vietky podsystémy. Nie sme schopni presne ur-
¢it hodnotu celkovej energie obsiahnuti v magnetosféric-
kom systéme, nepozndme ani hodnotu prahovej energie,
ale podla principu samoorganizacie (SOC) ofakavame 8ka-
lovanie empirickej rozdelovacej funkcie pravdepodobnosti
(ERFP) meratelnych fyzikdlnych veli¢in s viac-menej to-
toZznym Skdlovacim exponentom qp, (15). Neporovndvame
teda Statisticky oCakavané stredné hodnoty roznych mera-
telnych fyzikdlnych veli¢in (tie si fazko porovnatelné), ale
chceme identifikovat nelinedrnu systémovii odozvu podla
predpokladu pritomni aj v lokdlnych procesoch na prvy po-
hlad fyzikdlne nestivisiacich. V rdznych podsystémoch
magnetosféry nemusi byt prahova hodnota energie alebo
inej fyzikdlnej veli€iny rovnakd. Vychddzajic zo §kdlovania
ERFP a na zédklade vztahov (16, 20) potom dokdZeme, Ze
Statistické momenty vy88ieho radu ako gy, diverguju.

3.1 EMPIRICKA ROZDELOVACIA FUNKCIA
PRAVDEPODOBNOSTI (ERFP)

Fyzikilne veli¢iny, pomocou ktorych otestujeme pred-
poklad o systémovej samoorganizicii, mdZeme rozdelit do
dvoch skupin:

a) Casové rady geomagnetickych indexov C9 a Kp (vy-
hodou je df#ka tychto Easovych radov);

b) fyzikalne velidiny sivisiace so zdanlivo rozdielnymi
javmi:

(AO): Jemnd §trukturalizdcia aurordlnych oblikov (au-
roral arcs). (Ziariace plo§né §truktiry v auroralnej ionosfé-
re s charakteristickym rozmerom 100 m. Jav vObec nevy-
svetleny.

Bolo navrhnutych niekolko generujiicich mechanizmov,
chvoste magnetosféry [16]. K dispozicii s pozorovania
Maggsa a Davisa (1968) [17] o hribke AQ);

(MULTI): Multiplicita vyskytu periodickych auroral-
nych Struktir ,,surges”. (Stvisia s aktivitou v oblasti ,,Ha-
rang discontinuity* pocas subbirok. K dispozicii st pozo-
rovania Kidda a Rostokera (1991) [18] o celkovom pocte
sicasne sa vyskytujicich pripadov);

(AUR): Aurordlne ttvary pohybujiice sa k geomagnetic-
kym pélom na dennej strane magnetosféry (dayside pole-
ward moving auroral forms). (Pravdepodobne stivisia s re-
konekciou na dennej strane magnetopauzy. K dispozicii si
data Fasela a kol. (1995) [19] o nameranych ¢asovych in-
tervaloch [min] medzi ndslednymi AUR);

(SUB): Opakovany vyskyt magnetosférickych subbtirok
(Substorm recurrence time). (K dispozicii st ddta Borov-
ského a kol. [20] o nameranych ¢asovych intervaloch me-
dzi subbirkami pomocou troch geosynchrénnych druZic).
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Obr. 1 Emipirickd rozdelovacia funkcia pravdepodobnosti ziska-
nd z casového radu C9 a Kp indexov.

Na obr. 1 vidime ERFP ziskani z asového radu C9
a Kp indexov. Nami analyzovany ¢asovy rad 10-stupiiové-
ho kédu C9 indexov predstavuje 100-roény &asovy rad
dennych priemerov (1890-1990). Vzhladom na to, Ze Bar-
telsom (1951) [21,22] zavedend §kéla C9 indexov nie je li-
nedrna ani homogénna (vid. tab. 1), ERFP sme poditali
podla vztahu

P(&x, =x,—x,) = NE9, 2D

 NC9.Ax,

kde NC9, je poczetnosf hodnot C9, a NC9 je celkovi po-
>°€9, | v priebehu 100-ro¢ného obdobia.

Planetarny troj'linodinovy Kp index predstavuje 28 stup-
flovi 8kdlu od 0, do 9, (k &islam od 0 do 9 sa pridajd inde-
xy —, 0, + [23]). Z 13-roéného &asového radu Kp indexov
(1968-1980) sme ur¢ili ERFP obdobnym spdsobom ako
v pripade C9 indexov. Skdlovanie podla mocninového z4-
kona (15) v obidvoch pripadoch je velmi podobné. Hodno-
ty exponentov si q(C9)=2.73 a qp,(Kp)=2.58.

ERFP pre fyzikélne veli¢iny z b.) skupiny sme zndzor-
nili na obr. 2. Kv6li prehladnosti sme zndzornili len hod-
noty pre ktoré plati vztah (15). Zistené hodnoty mocnino-
vych exponentov si nasledovné: q,(SUB)=2.66;
qp(AUR)=2.43; q,(MULTI)=2.34; q,(AO)=2.1.

Vidime, Ze podla ofakdvania hodnoty exponentov sd si
blizke, a ddvaji priemernd hodnotu qp, = 2.5 + 0.2. Prav-
depodobni chybu * 0.2 [24] je moZné zniZif zvySenim
podtu reprezentacii. Z obr. 2 je jasné, Ze pre extrémne velké
eventy rozptyl okolo strednej hodnoty je v&cEi, Co moZno
eliminovat dlh§im pozorovacim radom danej reprezentécie.

Cetnost hodnot

3.2 DIVERGENCIA STATISTICKYCH
MOMENTOV

Podla vzfahu (16b) pre hodnoty q 2 gy, Statistické mo-
menty < £9,, d> diverguji. To znamend, Ze Skélovanie
vys§ich Statistickych momentov meratelnych fyzikdlnych
veli¢in s charakteristickym exponentom K ,;(q>qp,) opisuje
linedrny vztah (20) a pre g<qp K4(g<gD) = K(q) funkind
zavislost (13). Ako sme uZ spomenuli multifraktdlovému

Multifraktélové fézové prechody a samoorganizdcia magnetosféry

O(SUB)=2.66
Bw(AUR)=2.43
Q(MULTI)=2.34

] a(A0)=2.1
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Obr. 2 Empirickd rozdelovacia funkcia pravdepodobnosti pre ja-
vy: (AO) - jemnd Strukturalizdcia aurordinych oblitkov; (MUL-
TI) — multiplicita vyskytu periodickych aurordglnych Struktir
“surges”; (AUR) — aurordlne vtvary pohybujice sa k geomag-
netickym pdélom; (SUB) — opakovany vyskyt magnetosférickych
subbuirok.

polu zodpovedd spektrum kodimenzif c(A) a podla vztahu
(13) je K(g<qp,) nelinedrnou funkciou q.

DokdZeme, Ze pre hodnoty q<gp = 2.5 + 0.2 plati ne-
trividlny vztah (13) a pre hodnoty q>qp = 2.5 + 0.2 linedr-
ny vztah (20), tj., Ze v bode q = qp,

K(q) nemd spojitd derivdciu (multifraktdlovy fdzovy
prechod prvého druhuy).

UvaZujme Skdlovanie momentov vytvorenych z Casové-
ho radu mindtovych priemerov fluktudcii zloZzky X geo-
magnetického pola (tzv.$truktirne funkcie) [5]

(ke + 2= x)f )~ <@ 22)

kde 7 je tzv. asovy posun. Predpokladdme platnost Tayle-
rovej hypotézy [5,6], podla ktorej A~1. TieZ predpoklada-
me K*(q)~K(q).

Casovy rad minitovych priemerov X(t) z Tihanyského
observatéria (Madarsko) je zndzorneny na obr: 3. DiZka Ga-
sového radu je 55752 minit, t.j. 39 dni (zaciatok roku
1991).

Na obr. 4 vidime §kdlovanie momentov v zdvislosti od T
a q. Pri © =300[min]=5[h] je v Struktdrnych funkcidch
zlom, ktory siivisi s rozdielnym Skélovanim vysokofrek-
venénej (<5[h]) a nizkofrekvenénej (>5[h]) Casti spektra.
V naSich dvahéch sa obmedzime na vyskofrekvencnd ¢ast
spektra.

Na zdklade vzfahu (22) sme vypocitali K(q) v zévislosti
od g. Na obr. 5 vidime, Ze v ramci chyb K(q<qp = 2.5+0.2)
je nelinedma funkeia q (multifraktal) a K(q>qp = 2.5+0.2)
je linedma. Podla vztahu (20) to signalizuje, Ze momenty
rddu vySSieho ako qp, diverguji.

4. ZAVER

Zhoda medzi vysledkami odvodenymi pomocou ERFP
niekolkych meratelnych fyzikdlnych veli¢in a pomocou
Statistickych momentov vy$iieho rddu naznacuje opod-
statnenost predstavy o samoorganizicii magnetosféry ako
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Tab. 1
Bartelsom zavedend §kdla C9 indexov (X, je dolnd X, je hornd
hranica intervalu v [nT]).
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nelinedrneho stochastického systému. Termin ,,samoorgani-
zdcia® je pouZivany aj v inom kontexte a zvyc€ajne sa vzta-
huje na deterministické procesy [25, 26,27]. Komplexnost
interakeif v systémovom refazci ,,...— slne¢ny vietor — mag-
netosféra — ionosféra —...” v§ak nevylucuje ani jeden pristup
k problematike samoorganizécie. Pradve naopak, znidme si
komplementdrne fyzikalne mechanizmy pre systémy na-
chédzajuce sa v blizkosti kritického stavu a je vypracovany
aj zodpovedajtici matematicky formalizmus umoZiiujici
transformovat stochasticky pristup na deterministicky a na-
opak (samozrejme len v zdvislosti od fyzikdlnej situdcie)

10
TAU [min

TB nej funkcie.
[26,28]. Tento poznatok nie je vo fyzike vztahov
Sinko—Zem v dostato¢nej miere rozpracovany a rozvinuty.
Podla vysledkov tejto prdce zmenou zomého uhla je
moZné docielif v tomto smere postup. Centrdlnou otdzkou
je interpreticia a metodolégia spracovania nameranych
dat. Kym Skdlovanie ERFP je odzrkadlenim systémovych
vzfahov, Statisticky oCakdvané (stredné) hodnoty fyzikal-
nych veli¢in charakterizujd sledovany proces skor lokalne.
Multifraktdlovy fazovy prechod prvého druhu (diver-
gencia $tatistickych momentov) vysvetluje Skalovanie
ERFP a samoorganizdciu magnetosféry (SOC).
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Obr. 5 Divergencia §tatistickych momentov.
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Mvultidimesional approach to non-LTE
modeling of solar isolated atmospheric
sfructures: How and why?

A.B. Gorshkov, Sternberg Astronomical Institute, Moscow
P Heinzel, Astronomical Observatory, Ondrejov

Abstract

Necessity of multidimensional non-L.TE modeling of solar atmospheric structures (such as pro-
minences, post-flare loops, spicules etc.) and basic methods for its realisation are considered. So-
me results of two-dimensional (2D) calculations are presented in comparison with 1D approach

and further applications are discussed.

1. EXAMPLES OF ATMOSPHERIC STRUCTURES

In the figures presented here we can see some solar at-
mospheric structures which are essentially to modelled as
multidimensional. These structures are:

1. Surges);

2. Prominences (filament) of all types;

3. Post-flare loops;

as well as mottles, spicule, Coronal Mass Ejections
(CME) etc. which are not shown here.

These structures have some common properties, namely

1. A finite size (at least in one or two directions);

2. They are externally irradiated by the Sun;

3. Because of their density and temperature conditions,
they can be observed in Halfa filtergramms in non-LTE sta-
te.

2. WHY WE NEED IN 2D AND 3D MODELS?

The 1D approach to non-LTE modeling of solar isolated
structures was thoroughly examined during the last decade
(see, for example, Gouttebroze et.al., 1993). But one-di-
mensional approach has several drawbacks which follow
from the above mentioned properties.

On these figures we show 1D and 2D treatment of the
same isolated structure. In a former case the structure is re-
presented by a 1D vertical or horizontal slab located above
the solar surface (chromosphere).

a) Plasma properties are constant along every plane, pa-
rallel to the slab surface.

b) Incident radiation is assumed to be independent on
the azimuth angle ¢, so we have to perform some avera-
ging procedure for the real solar irradiation to obtain boun-
dary conditions for our models.

Transition to 2D representation allows an inportant im-
provement in our treatment of plasma properties and the in-
cident radiation. Namely, in 2D case

a) Plasma properties are identical for different crossec-
tions of the model;

b) We can define the incident radiation in each point at
the boundary as a function of p and ¢, so we can precisely
take into account the anisotropy of solar radiation and
limb-darkening effects; and

¢) It is very important to note that now photons have an
ability to income and to escape through the upper and low
boundaries. Since we have a strong chromospheric irradia-
tion below the structure, the plasma properties can be hig-
hly affected.

Transition from 2D to 3D representation is not so much
dramatic, but doing it we obtain following improvements:

a) definition of plasma proterties in every point of the
structure;

b) the photon transport through all structure boundaries.

Hereafter we will be concerned only with 2D modeling,
since its 3D modification is rather straightforward.

3. HOW WE CAN PERFORM EFFICIENT MULTI-
DIMENSIONAL NON-LTE CALCULATIONS?

3.1 Introduction to ALI technique

The usual (restricted) non-LTE problem implies a si-
multaneous solution of Equations of Statistical Equilibrium
(ESE) and the Equation of Radiative Transfer (RTE):

s TN (Rij + Cij) = T ni(Rji + Cji)
Z;‘Y-:l 7j = Niot

(V) = kn(Sn — In)
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where n; — an atomic level i population, R;; and C;; are,
respectively, the radiative and collisional probabilities for i-
J transition, I — specific radiation intensity in direction n,
k, — absorption coefficient and S - source function.

The main difficulties here are

a) non-linearity (since n, through Rij depends on I which
depends on n, through k and S )

b) non-locality -because the intensity of radiation in a gi-
ven space point depends on level populations in all points
of the model. A detailed discussion on this question can be
found in Mihalas (1978).

We can rewrite the RTE in an operator form:

[=A[S]

or in a matrix representation

I, = Z Aka.'

where A is the so-called Lambda-operator. Each term Ay S,
represents a contribution from point I to the radiation in-
tensity at point k.

Since the problem is non-linear, we can try to find the
solution by iterations like:

"= Als™]

where m is the number of current iteration. It means that
for radiation field calculation we use source functions, ob-
tained from the previous iteration step, assuming some
initial guess of S for m = 1 — in many interesting cases the
LTE initial populations are satisfactory. But this iteration
scheme converges very slowly so the number of iterations
we hawe to perform is approximately equal to the optical
depth in the centre of an optically thickest transition. For
Lyman lines in prominences this optical thickness can
achive the value of 106,

To improve the convergency, Cannon (1973 a,b) has in-
troduced so-called Approximative Lambda Operator
(ALO) technique:

=Nl (a- A s ]

where A* is an ALO. The properties of ALO are

a) it should be easy to inverse and

b) it should be a good approximation of true operator.

In multidimensional case we have no another choice
then to use as A* the diagonal of A*. Indeed, this choice is
the optimal one (for review of A* operators see Puls and
Herrero, 1988). Introducing a current (unknown) source
function in to the iteration scheme greatly improves con-
vergency. It may become more clear if we note that for op-
tically thin transitions Lambda operator is practically dia-
gonal one.

3.2. MALI approach

Rybicki and Hummer (1991,1992) applied the ALI tech-
nique to a multilevel atom problem by means of precondi-
tioning of ESE. The main idea of their Multilevel ALI met-
hod (MALLI) is a direct incoroporation of expression for I_
in ESE. So we obtain a set of preconditioned ESE. For line
transition i-j, with assuming a Complete Frequency Redis-

tribution of photons (CRD), the terms in original ESE are
looking as follows (i<j):

Gy +Buju')=”/ Cp+ BTy + 4;)

il
where
Iy =fdwfdvq:viﬁv
0
Substituting here the expression for I and taking into
account that
SCDR _ Ayn,

Bn — Bj,.nj

iyt
we obtain a set of preconditioned ESE:

n(C, + B,77 Y=n,(C, + B, T + A[1-K))

where
A =fdo(d g
§ m_nf Vo, As,
and N
JT = §dw (dve, (15, = Ar S
- oo, (1~ K25

It is important to note that the preconditioned ESE look
very similar to the original ESE system, so the MALI cal-
culation scheme is nearly the same as that for ordinary A —
iterations. On each iteration step we 1) perform a formal so-
lution of RTE using an estimation of atomic level popula-
tions from the previous iteration, calcuating simultaneous-
ly radiative integrals, appearing in MALI equations, and 2)
solve a linear system of preconditioned ESE. These steps
are repeated until the overall convergency is achieved.
Previous work using MALI technique, undertaken in last
years for 1D geometry, confirmed its good convergency
properties. It meams that this method should be suitable al-
so for 2D and 3D calculations, where we have a dramatic
problem of saving the computer time.

Finally, we can note that the effects of Partial Frequency
Redistribution (PRD) can be easily incorporated in MALI
equations.

4. EXISTING 1D AND 2D CODES AND
COMPARISON OF RESULTS FOR 1D AND 2D
CALCULATIONS '

1D MALI - PRD codes for isolated solar structures
was created by Heinzel (1995) and Gorshkov (unpublis-
hed). Paletou (1995) developed a 2D MALI code. This co-
de takes into account PRD effects and it is suitable for per-
foming 2D multilevel calculations for hydrogen in promi-
nence — like structures. Here we show some of his results
in comparison with 1D calculations. A similar 2D code
was created by Gorshkov (in preparation). A review of
multidimensional codes for other problems can be found in
Auer et.al.(1994).
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5. FUTURE PROSPECTS

With developing of 2D modelling of solar isolated struc-
tures it is become possible to model some intersting phe-
nomena in solar atmosphere. For examples it may be:

a) A non-rectangular treatment of structure’s crossec-
tion.

b) Effects of X-ray irradiation of prominences and post-
flare loops.

c¢) 2D modeling of 3D structures (e.g. spicules).

d) Radiative magnetohydrodynamical approach to mo-
delling of solar structures.
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Poznambky k pouziti MacCormackova
numerického schematv v malych
heliocentrickych vzddlenostech

Jan Zicha

Abstrakt

Pri numerickém modelovini ¢asového vyvoje fyzikalnich procesi probihajicich v blizkosti slu-
neéniho povrchu je tfeba eliminovat nepfesnosti, popf. nestability, které byvaji v této oblasti vy-
volany velkymi gradienty jednotlivych fyzikdlnich veli¢in a pFitomnosti kritického bodu. Nisle-
dujici prace se zabyva nékterymi vihodami, které v této souvislosti pfin4si pouZiti zobecnéného
MacCormackova numerického schematu. V praci je feSena viloha numerického modelovani sfé-
ricky symetrického jednorozmérného hydrodynamického slunecniho vétru, ale nékteré po-

wavs

znatky lze snadno aplikevat i na dalSi obecnéjsi vypocty.

Viechny vypoclty a vysledky uvddéné v nasledujicim
textu se vztahuji k modelovani relaxace k ustdlenému stavu
jednorozmérného hydrodynamického sluneéniho vétru, kte-
Iy je popsdn zndmou soustavou tif parcidlnich diferencial-
nich rovnic:

o__116r) ()
a  rt or

av v lap GM,

-67=_va____.£__2_3 (2)

r por r

ap op v 2ypv

LovE T 3
at vdr Ypﬂr r ( )

Ve viech modelech podkritického sluneéniho vétru je
pfirozené vénovdna velkd pozornost ofetfeni okrajovych
podminek na vnitfni hranici. Nejedna se pfitom pouze o z4-
kladni skute¢nost, Ze hrani¢ni hodnotu (v naSem piipad€)
jedné z veliCin p, v, a p (hustota, rychlost a tlak) je nutno
dopocitdvat podle hodnot ziskanych vypodétem v sousednich
bodech prostorové sité a realizovat tak prenos informace
z proudového pole zpét na hranici (Nakagawa, Steinolfson
1975). Nepfesnosti v blizkosti vnitini hranice mohou byt
zpisobeny také velkymi gradienty jednotlivych veli€in v té-
to oblasti, pro jejichZ dostate¢né presné zachyceni je tfeba
pracovat s pom&mé hustou prostorovou siti.

Z béiné pouZivanych numerickych schemat Lax-Wen-
droffova typu, kterd se pro tyto vypocty pouZivaji, je pfiro-
zené zvolit v malych heliocentrickych vzdalenostech sche-
ma MacCormackovo (viz obr 5), které ma tu vyhodu, Ze
v jednotlivych Casovych krocich nenf tieba extrapolovat ne-
bo interpolovat Zddnou z hodnot v tésné blizkosti vnitiniho
okraje uvaZované oblasti, ale pouze hodnoty pomocného
kroku! v bod& na vné&ji hranici.

Mirou nepfesnosti konkrétntho numerického modelu mi-

Ze byt napt. pfesnost, se kterou je v jednotlivych bodech
prostorové sité splnéna rovnice kontinuity. Tok hmoty kte-
roukoli heliocentrickou kulovou plochou by mél byt po
ukonceni relaxace k ustdlenému stavu konstantni. Na obr. [
je zndzornéna zdvislost relativni odchylky vypo&tené ze
vztahu
B, = pfv[rlz - 9211’1"}2 @)
PviA

na heliocentrické vzdilenosti. Dolni index oznacuje krok
v prostoru. Pocéte¢ni okrajové podminky jednotlivych fy-
zikélnich veligin byly nécledujfci:’

Py, =376¥10 " kg.m™ , T, =14*10°K , v, = 8km.s™".

Z-O_l!l{l!ll\['11Ii|l|i|ILI\\!l}}illll\lT?l[lllllllll_
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Obr. 1: Relativni odchylka pFi pouZiti MacCormackova schema-
tu s ekvidistantni prostorovou siti 0 200 bodech.

Okrajova hodnota rychlosti v dalSich ¢asovych krocich
byla dopoé&itdvéna linedrn{ extrapolaci z hodnot v soused-
nich dvou bodech prostorové sité r, a r;. UvaZovand oblast

LV textu je tfeba rozligovat termin ,,pomoceny krok" oznacujici prv-
ni krok dvoukrokového numerického schematu a terminy ,.krok
v ase™ a ,.krok v prostoru* pouZivané pii popisu fegeni v jednotli-
vych bodech ¢asoprostorové sité,
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2.5 R, —22.5 R, byla rozdélena prostorovou sitf o 200 bo-
dech, hodnoty uvedené v grafu odpovidajf situaci po ukon-
¢enf relaxace k ustilenému stavu po 8000 &asovych kro-
cich. Velikost kroku v ¢ase byla volena 50 s.

Z grafu je patmé, Ze pfi dané hustoté ekvidistantn{ pros-
torové sit€ dojde v blizkosti vnitini hranice vlivem umélé
difuze zavddéné kvili potladeni oscilaci feSenf v kritickém
bodg, ke vzniku velké relativni chyby, kterd bude mit vliv
na feSen{ v celé zbyvajici oblasti.

Zminéna uméld difuze byla zavedena podminénym pfi-
kazem

2 K * s = = S )+ (= s (5)

ur—il +{ui+l -

kde u je n€kterd z veliCin p, v a p, u_, je maximdlni hod-
nota u v daném &asovém kroku a koeficienty k a d jsou vo-
litelné parametry vypoctu spliiujici zdkladni podminky

k>0, d€(0]). (6)

V praxi to znamend, Ze v pfipadg, Ze hodnoty gradientu
nékteré veliciny v i-tém bodg prostorové sité prekrodi k-né-
sobek maximalni hodnoty této veli¢iny v uvaZované oblas-

nahradi se plivodni hodnota u; vdZenym priimérem hod-

not v nejbliz§ich tfech bodech prostorove sité.
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Obr. 2: Relativni odchylka po zavedeni umélé difuze v zdvislosti
na oscilacich reSent.

Z obr. 1 je patmé, Ze tento piistup se neosvédCuje v ma-
Iych heliocentrickych vzdélenostech, kde jsou velké gra-
dienty vSech tif uvaZovanych veliéin Zadouci a odpovidaji
spravnému feSeni. Pfirozenym oSetfenim tohoto problému
je zména podminky pro zavadén{ umélé difuze tak, aby toto
opatfeni bylo pouZito v pfipadé, 7e se v feSeni vyskytnou
oscilace, t.j.

~—u,,|z|u u-l\=ui

|ua =U_ l[ |u i+l T b

i+l

= e 10 )+ (= (7)

Z obr. 2 je videt, Ze tato jednoduchd zména pfi zavadéni
umélé difuze mé zdsadni vliv na chovdn{ relativni chyby
v priibéhu celého vypoctu. Presto vSak v blizkosti vnitini
hranice oblasti dochdzi ke vzniku systematické chyby, kterd
souvisi s malo hustou prostorovou siti pouZitou pii vypoctu.

DalSi vyraznd chyba se objevuje na vnéjs{ hranici uvaZo-
vané oblasti, kde je priubéh jednotlivych veli¢in zkreslen do-
pocitdvanim hodnot v poslednim bodé prostorové sité ex-
trapolaci z bodu predposledniho. Tato chyba miZe byt
snadno eliminovéna, jestliZe okrajovou podminku

du

— =0.
ar|, ®
b
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-1E-018F 3
~1E-003E E
-2E-003E =
_3E__OO-E\|1HM1|J1H|l\1|1|4|r1||r1|[|HlIHIlILILLLLlll;
o] 5 10 15 20 25

r [R]

Obr. 3: Relativni odchylka pFi extrapolaci hodnot na vnéjsi hra-
nici podle vztahu (11).

vyjddfenou numericky vztahem
u, =iy | €))

kde horni idex oznacuje krok v &ase, dolni index krok
v prostoru, m je celkovy pofet uzll prostorové sit€ a r,
v rovnici (8) oznaCuje vnéjsi okraj uvaZované oblasti, na-
hradime presnéjsi podminkou

ar
Ty

= const .

(10)

s numerickou interpretaci
=2, - (11

Viyisledek vypoctu po zavedeni této dpravy je uveden na
obr. 3

VEnujme nyni pozornost zminéné systematické chybé
vznikajici pfi vngjsi hranici v disledku pfili§ velkého kroku
v prostoru. Pokud bychom chtéli tuto chybu sniZit pouhym
zhu§ténim prostorové sit€, bylo by tfeba volit takové hod-
noty kroku v prostoru, které by znamenaly nékolikandsobné
zpomalen{ vypodtu a zvySeni ndrokd na operacni pamét po-
¢itace.

Idedlnim feSenim by pfirozené bylo vzdat se pozadavku
na ekvidistantni prostorovou sit a pouZit maly krok v pros-
toru pouze v blizkosti vnitfni hranice uvaZované oblasti.
Pfed zavedenim takového opatfeni pro numericka schemata
Lax-Wendroffova typu, kterd jsou zaloZena na dvoukroko-
vém vypoctu hodnot pro n + prvn{ krok v Case na zakladé
hodnot v sousednich bodech prostorové sit€ v n-tém €aso-
vém kroku, by vSak bylo nutné zvazit, jak se zména veli-
kosti kroku v prostoru projevi v jednotlivych ¢asovych kro-
cich v bod€ prostorové sit€, ve kterém hustsi sit prejde
v fidsi. Cely problém je dobfe patry z nasledujiciho sche-
matického zndzornéni prislusnych diferenénich rovnic.

[F( n)-FUL)] 02

Fus ,1)] (13)

n
mel ~ U

Un-rl ___( (4 +Unl G(Un

P=

G Un+l )%:T[ (U’n:ll

n+2
Ui
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Poznamky k pouziti MacCormackova numerického schematu v malych heliocentrickych vzddlenostech

At A==

P

Obr. 4: Jeden krok v éase pFi pouZiti Richtmyerova nuinerického
schematu.

Vyjimku z tohoto pravidla v§ak pfedstavuje pravé Mac-
Cormackovo schema zndzornéné na obr. 5, které v kazdém
Casovém kroku v bod€ r; prostorové sité€ pouZivd v dife-
rencnich rovnicich

[F ( J+l )]

n+ A n+ n+
U1+11)A_[F(Ui+ll [j;+ll)] (15)
vidy pouze jednu hodnotu kroku v prostoru, totiZ
At =1, —1; PouZijeme-li tedy pro toto schema cbecné
neekvidistantn{ sit, miZeme na ni pohliZet jako na nékolik

nezdvislych na sebe navazujicich modelli, pouze s tim ome-
zenim, Ze zdkladni podminku pro stabilitu schemat tohoto

typu
Ar=zV_ Af

U g —G(U (14)

Un+l

i+l

= 2 [UH-] <k U'Hl

(16)

kde V.. je maximdln{ rychlost §ifeni informace v daném,
je tieba vztahovat k nejmenS§imu pouZitému prostorovému
kroku. Vzhledem k tomu, Ze hust3{ sit je tfeba pouZit v bliz-
kosti vnitin{ hranice, kde jsou v hydrodynamickém pfipadé
hodnoty rychlosti V zpravidla, je i tato podminka splné-
na lépe, nez kdyby byl miniméln{ prostorovy krok pouZit
ekvidistantng v celé oblasti.

At A

At

Obr. 5: Jeden krok v ase pii pouZiti Mac Cormackova schema-
tu.

Z podrobné analyzy podloZené Fadou vypocth s riznymi
prostorovymi sitémi plyne, Ze velikost priméru absolutnich
hodnot &,

(In

%215,[

je rostouci funkci poctu zmén hustoty prostorové sité
a velikosti téchto zmén. Pro danou tlohu tedy napf. neni
piili§ zajimav4 sit generovand podle exponencidlniho vzta-
hu. (NeuvaZujeme moZnost zavedeni logaritmické transfor-
magce heliocentrické vzdalenosti do ptivodnich rovnic (1-3),
viz Usmanov, 1993.)

L, =05 (18)

Ke zmen$eni chyby vypodtu nepfispéje v daném piipadé
ani zavedeni adaptivni sit&, kterd se mén{ pfi kazdém Caso-
vém kroku v zdvislosti na pribéhu relativni odchyly &,
i=1,...,m, kde m je pocet bodli prostorové sité. Dalsi opti-
malizace prostorové sité tedy spocivé v hleddni vhodného
kompromisu mezi pouZitim rizné husté sité v riznych he-
liocentrickych vzdélenostech, minimdlnim poftem zmén
velikosti prostorového kroku a minimalnim celkovym poc-
tem uzld sitg.

Velmi dobrych vysledki (viz obr: 6) bylo dosaZeno pri
pouZiti sité s Sesti rizné velkymi kroky v prostoru s para-
metry uvedenymi v nésledujici tabulce.

Tab. 1: Parametry neekvidistanini prostorové sité

interval [R] |2.5-2.75]|2.75-3.5|3.5-4.5[4.5-6.5|6.5-85(85-225

A[Rs] 1/48 1/40 1728 1/18 111 1/5
2E=003 Crr T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
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Obr. 6: Relativni odchylka pii vhodném rozdélent prostorové si-
té na 6 infervalil s riigné velkym krokem v prostoru.

Chyba A definovand vztahem (17) klesne v tomto piipa-
dé po 8000 ¢asovych krocich na hodnotu

A=249*107" . (19)

Pozoruhodné je, Ze absolutni hodnota aritmetického pri-
méru relativnich odchylek v jednotlivych bodech

Lxg

Hn

§ = (20)

T

je pfi této volbé sité na rozdil od jinych propo&itdvanych
piipadi vice neZ 10x niZ8i neZ soucet absolutnich hodnot
pouZity pii vypoctu A,

§=12%10" . @2n

Znameni to, Ze chyba A vznikd pfevdzné v disledku os-
cilaci v okoli bodf, ve kterych se méni hustota sité, zatimco
systematickd chyba zpisobend neplesnostmi v t€sné bliz-
kosti vnitin{ hranice oblasti, je téméf eliminovéna.

Pokusme se jesté vyjadiit zdvislost chyby A na paramet-
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13. Celostdtny sine¢ny semindr, Upohlay 1996

ru umélé difuze d pouZzitém ve vztahu (7) a na velikosti ¢a-
sového kroku.
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Obr. 7: Zdvislost relativni chyby A na parametru umélé difuze d.

Je-li d=0, znamen4 to, Ze se Z4dnd um&l4 difuze nezavé-
di. Z grafu 7 je patrné, Ze v tomto piipadé dochdzi k po-
mérné prudkému, nicméné nepfili§ vyznamnému zvySeni
relativni chyby vypoétu. Pfi konstatovani této skute&nosti je
rozmérnych tiloh nebo pii vypodtech s méné hustou prosto-
rovou sit{ miiZe opomenuti tohoto opatfeni ohrozit stabilitu
numerického vypoctu.

Hodnota d=1 naopak znamend, Ze vdZeny primeér, kte-
rym je nahrazena vypoCtend hodnota u; veli¢iny u v i-tém
bod€ prostorové sité, je pouhym aritmetickym primeérem
hodnot v sousednich dvou bodech. Za optimdlni hodnotu
parametru d volime pro dalii vypocty d=0.2.

Na obr. 8 je zndzornéna zdvislost chyby A na velikosti
¢asového kroku. A je zfejmé klesajici funkei A t, a to aZ do
hodnoty A t = 50 s, u které se zaCind projevovat omezen{
velikosti ¢asového kroku shora podminkou (16) a vypocet
se rychle stavé nestabilnim.
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Obr. 8: Zdvislost relativni chyby Delta na velikosti éasového
“kroku.

Velikost Casového kroku, pfi kterém jiZ vypocet nepro-
béhl, je uvedena v tab. 2. Ukazuje se, Ze Casovy krok Delta
t=50s pouZivany v pfedchozich vypoctech pfiblizné odpo-
vid4 optimdlni hodnoté tohoto parametru.

Tab. 2: Zdvislost chyby na velikosti éasového kroku.

At [s] 10 (20 |25 |30 [40 |50 |60 |65 |70
Ax10™ [7.62]2.79 {2.71 [2.53 [1.96 |1.49 |1.67 | 1.74 |Error

ZvétSovani relativni chyby vypoctu s klesajicim &asovym
krokem je zplisobeno s&itinim zaokrouhlovacich chyb
v kaZdém kroku pouZité numerické metody. Obr. 9 zndzor-
fiuje priubéh 6, po uplynuti relaxaéniho &asu 40 000x10s.
Z grafu je patrné, Ze zvySeni chyby A je zplisobeno piede-

v8§im v&tS§im ,,rozkmitdnim* v okoli bod{, ve kterych se mé-
ni hustota sit€. Objevuje se také urcitd systematicka chyba,
ale v podstaté ndhodné rozloZené hodnoty priimémné rela-
tivnf odchylky 8 (viz tab. 3) pfi riizné velkych &asovych
krocich nepotvrzuji zdvislost tohoto druhu chyby na veli-
kosti kroku v Case.
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Obr. 9: Relativni odchylka pFi Casovém kroku At = 10s

Tab. 3: Zdvislost priomérné relativni odchylky na velikosti ¢aso-
vého kroku.

At [s 10 20 25 30 40 50 60 65 70
Sx 107 [-71.7 |3.98 [9.37 [10.0 |[491 |-1.20 |-7.78 |10.9 |Emor

Za zminku stoji, Ze na pribéh feSeni maji vliv jeste dalsi
parametry, jejichZ analyza neni v této praci uvaddéna bud
proto, Ze se jednd o parametry, jejichZ hodnota je standartng
pouZivdna a z riznych diivodd neni obvyklé ji ménit (napr.
heliocentrickd vzddlenost vnitiniho okraje uvaZované ob-
lasti), nebo proto, Ze jejich nastaveni je povaZovdno za
samoziejmé (napf. extrapolace rychlosti na vnitfni hranici
zplsobem analogickym ke vztahu (10). Extrapolace podle
vztahu analogického k (8) by vedla ke zvySeni systematické
chyby o nékolik tadi.)

Vysledky analyzy zavislosti pritbéhu numerického feSeni
na jednotlivych parametrech mohou byt uZite¢né zejména
pii porovndvani vypoctenych hodnot s analytickym feSe-
nim, popf. s experimentalné zjiSténymi daty, kdy je dileZité
rozliit vliv pouZité numerické metody od dalgich faktord.

Na zévér jeSté¢ uvedeme grafy jednotlivych fyzikdlnich
veli¢in ziskané pfi vypoctu s parametry nastavenymi opti-
malné ve smyslu vySe uvedené analyzy, t.j. s prostorovou
sitf danou tabulkou Tab. 1, parametrem umélé difuze d=0.2
a relaxadnim casem 8000x50s.
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Pozndmky k pouziti MacCormackova numerického schematu v malych heliocentrickych vzddlenostech

hustota rychlost
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Obr. 10: Numericky model sluneéniho vétru. V grafu ,,rychlost* je édrkované zndzornéna rychlost zvuku.
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0 projekie merania rotdacie plazmy
v okoli sinecnych skvrn
pomocou optickych vidken

Ales Kucera, Jan Rybdk, Astronomicky vstav SAV, Tatranskd Lomnica
Peter a Zdeno KodySovci, Magurskd 15 a Krivdriska 30, Banskd Bystrica
Hubertus Wohl, Kiepenheuerov istav pre slnecni fyziku, Freiburg, SRN

Abstrakt:

Prispevok popisuje zdkladnid myslienku, ndvrh technickej realizdcie, vysledky doteraz prevede-
nych testov a siucasny stav projektu merania rotdcie slnefnej plazmy v okoli slne¢nych Skvin na
Horizontalnych slneénych dalekohladoch so spektrografom (HSDS) AsU SAV na observatériu
v Starcj Lesnej i Slovenskej istrednej hvezddrne v Hurbanove. Predpokladanym vysledkom to-
hoto projektu pravidelného pozorovania $kvin pocas podstatnej ¢asti budiiceho slnecného cyk-
lu by mali byt poznatky o rotaénom pohybe plazmy v blizkom okoli slne¢nych Skvrn, ktoré ro-
tujui okolo slneénej osi, ako je znadme, o poznanie rychlejsie ako pokojna slneéna fotosféra. Pro-
Jjekt je v §tddiu vyroby potrebnych zariadeni a po testovacej faze by pravidelné pozorovania ma-

li zacat na jar 1997,

UvoD

Snaha o optimlne vyuZitie HSDS na AsU SAV a v SUH,
opierajiica sa o naSe poznatky o ich kladnych i negativnych
vlastnostiach, nds priviedla k navrhu projektu merani rotdcie
plazmy v blizkom okoli slneénych §kvin. Do tdvahy sme
brali i predoslé zameranie tychto pristrojov (Dorotovic a Lo-
renc, 1995), nale skiisenosti s vyuZitim optickych vldken pre
spektroskopické pozorovania (Kodys a kol., 1995), moZnos-
ti spoluprdce uvedenych pristrojov a spominanych institicif,
ako 1 mnoZstvo otvorenych otdzok o evolicii magnetického
pola, vyndrajiceho sa z konvektivnych vrstiev vo forme
§kvin na slne¢nom povrchu (napr. Stix, 1991).

Slne¢né Skvrny rotuji okolo osi slneéného telesa o po-
znanie rychlejSie ako okolita fotosféricka plazma. Hoci je
rozptyl rotaénych rychlosti $kvin znaény, predsa len $tatis-
ticky plati, Ze Skvrna sa vlastne prediera dopredu pri svojom
pohybe vodi relativne ,.stojacej* plazme s rozdielom ich ro-
tatnych rychlosti. NavySe je tento efekt komplikovany
vlastnymi pohybmi §kvrny v smere, ¢i proti smeru jej roté-
cie ako i v meridiondlnom smere. Uplne nezndme je zatial
rotacné spriavanie sa plazmy vo velmi blizkom okoli $kviny,
kde by jej rychlost mala byt (turbulentne?) ovplyvnena
rychlejou rotéciou skvmy. Predpokladany rozptyl rychlosti
vyZaduje dostatocne velky Statisticky sibor meran{ na to,
aby bolo moZné §tudovat ofakdvané zdvislosti roticie bliz-
kej plazmy na type $kvin, polohe Skvin, ich magnetickych
vlastnostiach, atd. Podobné merania uZ boli previdzané na
malej vzorke Skvin (Lustig a Wohl, 1993).

ZAKLADNA MYSLIENKA

Pre meranie rotaénej rychlosti plazmy sme navrhli pozo-
rovanie Dopplerovského posunu slne¢nej spektrdlnej Ciary
Fe 1 557.6nm, necitlivej na magnetické pole, v takych polo-
héch $kvrny na zdanlivom slne¢nom disku pri limbe, ked sa
do vzdjomne] rychlosti pozorovatela a plazmy premieta
podstatnd Cast rotaného pohybu. Ziroven sme s pouZitim
optickych vldken (OV) navrhli sicasné merania vo viace-
rych miestach v okoli §kvrny, ¢o by malo spresnif a zrychlit
proces merania. Laboratémy zdroj referenéného spekira
bol navrhnuty pre dosiahnutie dostato¢nej presnosti merania
posunov slnecnej spektréilnej Ciary.

NAVRH TECHNICKEJ] REALIZACIE

Projekt predpoklada vyrobu Specializovaného optovldk-
nového pridavného zariadenia pre HSDS, ktoré by umoZni-
lo: umiestnenie vstupov viacerych OV v ohniskovej rovine
dalekohladu v okoli slneénej Skvrny, sledovanie obrazu sl-
necnej Skvmy a jej okolia spolu s polohami vstupov OV po-
¢as pozorovani, optimalne nasmerovanie vystupnych kon-
cov OV do vstupnej §trbiny spektrografu, justovanie vldken
paralelne s optickymi osami dalekohladu a spektrografu,
otacanie vstupnou konfiguraciou OV okolo osi dalekohladu,
vytvorenie dodatoného absorb&ného spektra par jédu a jeho
sirultdnny prechod spektrografom so svetlom inych vldken
po skoro totoZnej drdhe, ale mimo ,,meracich® vldken.
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Obr.1 : Optimdine usporiadanie vstupov OV. Pre pozorovania bola vybrand relativna poloha 15 miest vodi stredu Skvrny (graf viavo
hore). Kvoli meraniu vo vSetkych kvadrantoch disku bola konfigurdcia linearizovand z 23 vidken, optimdine pre polohu I = 500,
b =200 (graf vpravo hore). Nepresnosti takéhoto usporiadania vidken v polohdch I = 600, b = 300 a l = 400, b = 100 si ukdzané
v strednom rade grafov. Priklady vplyvu parametra B a nepresnosti nastavenia parametra P sii zndzornené v spodnom rade grafov
pre optimdlnu polohu Skvrny a pre B = +70 a dP = 2o.
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Detekénd Cast zariadenia by mala zabezpecit sledovanie
spektralnej Giary Zeleza s vlnovou dizkou 557.6 nm z jed-
notlivych ,,meracich® vldken sucasne s ,kalibracnymi*
vldknami. Zdznam obrazu okolia §kvrny s polohou OV
a obrazu spektier svetla, preneseného jednotlivymi vldkna-
mi by mal byt prevéddzany v redlnom case pomocou TV
CCD kamier a pridavného zariadenia persondlneho politaca
pre digitalizdciu TV obrazu do pamite pocitaca a na mag-
netické zdznamové médium.

VYSLEDKY PREVEDENYCH TESTOV

Néjdenie optimélnych OV bolo prevedené z 18 dostup-
nych testovacich vzoriek vldken, ktoré boli upravené do tes-
tovacieho pripravku, umiestneného do sistavy teleskop-
spektrograf. Najvhodnej$imi vldknami potrebnych rozme-
rov a najmensej rozbichavosti vystupného svetelného zviz-
ku boli nédjdené vlakna firmy Polymicro Technology radu
CMS s parametrami 202/242/269 mikrometrov pre prieme-
ry jadra, obalu a ochrany vidkna.

Pre testovacie dcely boli pouZité TV CCD kamery ETS
1000 firmy Elvia (CR) s tymito zdkladnymi parametrami :
604x588 citlivych prvkov, rozmery 6.5x4.0 mm, preklada-
ny obraz s normou CCIR-B s pomerom signélu k $umu lep-
§im ako 46dB.

Pre optimalne zobrazenie oboma TV kamerami bola po-
uZita rézna doplnkové optika pre zmenSenie/zvicSenie ob-
razu tak, aby dosiahnuté priestorové a spektralne rozlifenie
zodpovedalo nasim poZiadavkdm.

Najvhodnejdia konfigurdcia spektrografu pre pozorova-
nie ¢iary 557.6 nm bola ndjdena vo 4. rdde spektra (uhol =
=315"00"15") s linedrnou disperziou 2.9 nm/mm. Odsepa-
rovanie prekryvajicich sa radov spektra bolo dosiahnuté
pouzitim farebného filtra GA48 (Carl Zeiss, Jena, SRN) pre
kratkovinné rady a interferencného filtra Ealing, Nr.25-
5453 (Ealing,VB) pre dlhovinné rady.

Pocas testov boli obrazy okolia §kvrny a spektrier svetla,
preneseného vldknami, zaznamendvané komercnymi VHS
videorekordérmi.

Presnost merania Dopplerovského posunu meranej ¢iary
bola testovana ndsledne po pozorovani zo spektier s labora-
térnym vlnovym normdlom j6édovych €iar na Kiepenheue-
rovom Ustave. Videozdznam bol digitalizovany 8-bitovym
prevodnikom. Z viacerych riadkov ziskaného obrazu bola
urden4 kalibra¢n4 krivka vinovych di%ok z 8 absorbénych
Ciar jédu. Hoci bol negativny vplyv anal6gového videozdz-
namu vyrazny a na 1 pixel obrazu pripadd spektralne rozli-
Senie aZ 590 m/s, s¢itanim 10 obrazov bol um z4znamu
potlaceny natolko, Ze presnost kalibraénej krivky a z nej od-
vodenej polohy jadra ¢iary 557.6 nm bola uZ 20 m/s pri ap-
likovani $tandartnej procediiry pre vypodet polohy spek-
trdlnej &iary. Ziadna oprava o temny tok & maticu citlivosti
detektora/prenosového média nebola pritom prevadzand.

Vyisledky testov ukazali, Ze je moZné s podobnou apara-
tirou prevadzat merania z viacerych miest slne¢ného disku
s priemerom asi 1" siéasne s presnostou merania rychlosti
20 m/s s ¢asovym rozli§enim 1/2 sekundy.

NAVRH VSTUPNEJ] KONFIGURACIE
OPTICKYCH VLAKEN

Pre intepretdciu by bolo optimdlnym poznat Dopplerov-
skii rychlost v presne stanovenych miestach v okolf Skviny
— napr. v 15 miestach danych relativnym posunom voci
stredu $kvrny v héliografickych sdradniciach dl=0°,6°
a db=0",1°,2° (pozti lavy horny graf obr. I). Pri merani
v okoli kvrny, nachadzajicej sa v réznych miestach na sl-
nenom disku to ale vyZaduje rézne umiestnenie vldken
v chniskovej rovine dalekohladu. Z finan¢nych ddvodov
bola pre tento projekt navrhnutd minimélna varianta s pev-
nymi polohami vstupov vldken, optimalizovand pre vybra-
ni typickd polohu $kvrny na disku 1 = 50°, b = 20°, naj-
vhodnejSiu pre meranie rotaénej rychlosti pomocou jej pro-
jekcie do Dopplerovskej rychlosti. KedZe predpokladdme
merania vo vietkych kvadrantoch disku, minimélna va-
rianta pre meranie v 15 bodoch musela byt navrhnutd so
zvy$enym po&tom vldken na 23 a s linearizovanymi polo-
hami (graf vravo hore na obr. I).

Takéto konfiguracia vstupov vldken vak pochopitelne
vedie pri meraniach v inych miestach slne¢ného disku k ur-
Covaniu rychlosti v inych ako navrhnutych héliografickych
polohdch voéi centru Skvrny. Chyby poléh pre merania
s polohou $kvrny v miestach 1 = 607, b = 30" a | = 407,
b = 10° st zndzornené na grafoch v strednom rade obr. 1.

Vplyv sklonu roviny héliografického rovnika voli rovine
ekliptiky (parameter B) m4 tieZ vplyv na polohu vstupov
vldken na disku (B=+7", graf vlavo dole na obr. I). Takisto
nepresné natoenie vstupnej konfigurdcie vldken voci prie-
metu rotadnej osi Slnka (parameter P), dokumentované pre
dP=2" na grafe vpravo dole na obr. 1, spésobuje podobny
efekt.

TECHNICKY NAVRH OPTOVLAKNOVEHO
ZARIADENIA

Navrhnuté, a v stcasnosti realizované, OV zariadenie
(obr. 2) vyZaduje presun ohniskovej roviny dalekohladu asi
0 25cm pred jej stcasnu polohu, ¢o bude dosiahnuté stista-
vou 4 rovinnych zrkadiel. Cast obrazu z ohniskovej roviny
o rozmeroch 2x3 bude takto premietnutd do roviny, ktord
bude obsahovat vstupné konce 23 vldken, ktoré bude moZ-
né natdCat okolo osi dalekohladu. Obraz §kvrny s jej okolim
a polohou vstupov OV bude zaznamenédvany TV kamerou.
Vyistupné konce OV budd umiestnené tesne pred vstupnou
§trbinou spektrografu. Vymedzujice filtre budd hned za
Stbinou spektrografu. TV detektor spektier svetla OV, bude
umiestneny vo vedlajSom ohnisku kamerového zrkadla
spektrografu.

Pre natoCenie vstupnych koncov OV do smeru priemetu
zemského rovnika bude shiZif projekéna plocha pre sledo-
vanie pohybov Skvrny v rektascenzii. Dodato€né natoCenie
do smeru priemetu héliografického rovnika bude robené po-
mocou pootocenia o dany uhol P.

Snimanie obrazov bude zabezpecené TV CCD kamerami
ETS 1000 v manudlnom reZime nastavenia citlivosti.
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Obr.2: 3D model optovldknového zariadenia pre HSDS. Na op-
tickej lavici pred vstupnou §trbinou spektrografu je wmniestnené
zariadenie pre posun ohniskovej roviny dalekohladu (4 zrkadld),
TV CCD kamera pre snimanie obrazu Skvrny v ohniskovej rovi-
ne, vstupnd konfigurdcia OV, natdcéaci mechanizmus OV, pevné
umiestnenie vystupov OV pred §trbinou spektrografu, banka
s parami jodu pre vytvorenie kalibracného spektra.

Pre zdznam televizneho signdlu bola vybrand cesta digi-
taliz4cie priamo do opera¢nej pamite persondlneho pocita-
¢a. Zvoleny digitizér TV obrazu firmy Matrox — Meteor
mono — umoZiluje preved signdlu do 8bitovej informécie
v redlnom case, t. j. 25 snimkov za sekundu, spolu s preno-
som tejto informécie do pamite pocitaca. Pre simultdnne
sledovanie obrazu Skvrny s polohou vldken s obrazom
spektier bude zvolené striedavy zdznam po jednom snimku
z kazZdej kamery. Zaznamenané obrazy poldh vldken budi
pouZité pre moZny vyber obrazov podla kvality obrazu tak,
aby skladané obrazy spektier si navzdjom zodpovedali.

Spracovanie dét sa bude uskutogtiovat po skonéeni pozo-
rovani. Obrazy Skvrny a poldh OV budd vyhodnotené tak,
Ze budd vybrané len snimky potrebnej kvality a z nich bude
odcitand poloha jednotlivych OV voéi skvme. Pre tieto oka-

mihy budi fotometricky redukované obrazy spektier o tem-
ny tok, nerovnomern citlivost prvkov kamery a sklenutie
obrazu. Jednotlivé obrazy spektier budii z viacerych riadkov
spektra rekon$truované do 1-rozmerného radu dét. V , kalib-
raénych* spektrach budd uréené pre dany snimok vinové ka-
libratné krivky aproxima&nym algoritmom z polh centier
jédovych Ciar. Pomocou tychto kriviek budii uréené i posuny
skimanej slne¢nej &iary vo vinovej dizke. Vysledkom spra-
covania by mala byt tabulka dét pre dand §kvrnu v danom
case : relativna poloha merani vo¢i stredu §kvmy a Dopple-
rovské rychlosti v tychto miestach. Pre nevyhnutné odstré-
nenie vplyvu 5-mintitovych oscilécii predpokladdme mini-
malny €as pozorovania jednej $kvmy aspofi 1/2 hodiny.

SUCASNY STAV PROJEKTU

Projekt je dnes za Stddiom ndvrhu a technickych testov
prototypu, ktorych podstatn4 Cast je v tomto prispevku zhr-
nutd. Technickd dokumentdcia optovldknového zariadenia
Jje pripravend a predpokladdme, Ze jeho vyroba, zjustovanie
a odovzdanie do previdzky by mali byt prevedené do zimy
roku 1996. Simultdnne by mal byt pripraveny Specificky
softvér pre vedenie pozorovani a automaticky zdznam dat.
V priebehu jesene predpokladdme dplne odladit postup po-
zorovani do patrolnej podoby, ktord by mohla byt preva-
dzand pozorovatelmi. Do jari 1997 by mala byt dokonena
celd procedira zpracovania obrazov tak, aby redukcia po-
zorovan{ mohla takisto prebiehat rutinne.

Od méja 1997 olakdvame, Ze bude moZné zacat na
oboch pristrojoch, umiestnenych na observatériach AsU
SAV v Starej Lesnej a SUH v Hurbanove, pravidelné pozo-
rovania.
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Neavrh spoloéného pozorovacieho
programu spektrografov VIT a SOHO

pre sledovanie pohybov plazmy v réznych
vrstvdach sinecnej atmosfeéry

Ales Kucera, Jdn Rybck, Astronomicky tistav SAV, Tatranskd Lomnica
Hubertus Wihl, Kiepenheuerov ustav pre slnecni fyziku, Freiburg, SRN

Abstrakt:

Na zéklade technickych parametrov vybranych pozorovacich pristrojov — Vakuového VeZového
Teleskopu (Observatorio del Teide, Tenerife, Spanielsko) s jeho echelle spektrografom a spek-
trometra SUMER druZice SOHO (Lagrangeov bod L1 sistavy Slnko-Zem) su diskutované po-
zorovacie moznosti tychto pristrojov z pohladu simultdnneho koordinovaného pozorovania pro-
filov spektralnych diar, tvorenych v roznych vrstvich slneénej atmosféry. Navrhovany pozoro-
vaci program — kompromis medzi viacerymi obmedzeniami, snaZiaci sa vyuZit maximum moz-
nosti pristrojov — umoZni zistit sdvislosti rychlosti plazmy v réznych vrstvach atmosféry pokoj-

ného Slnka od fotosféry po korénu.

UvVOoD

Slne¢ny semindr nds zastihol prave v cCase, ked sa
7 mnoZzstva diskusif konecne zacal ¢rtaf definitivny ndvrh
spolo¢ného pozorovacicho programu pre pozemsky 1 koz-
micky pristroj, zamerany na uréenie rychlostnych pomerov
pohybov plazmy vo velkom rozsahu slneénej atmosféry od
fotosféry po vniitorni korénu.

Program je logickym pokracovanim naSich predoslych
pozorovani a price o dynamike slnecnej fotosféry (Kudera
a kol., 1995a, b, 1996). Ich roz§irenie i na vys8ie vrstvy at-
mosféry je zas prirodzenym pohybom do oblasti eSte ne-
zndmejSej a neprebddanejsej, s mnoZstvom otvorenych z4-
kladnych otdzok, v§eobecne nazyvanych problémami ohre-
vu a dynamiky slnecnej korény (Narain a Ulmschneider,
1990, Hammer, 1994). Toto roz§irenie je dnes technicky
mozné — od aprila 1996 su vedeckej komunite k dispozicii
pozorovacie pristroje sondy SOHO (Domingo a kol., 1995,
Rybansky, 1996) s viacerymi pristrojmi na diagnostiku sl-
nefnej plazmy, vratane nami vybraného spektrometra
SUMER (Wilhelm, 1995).

NAS ZAMER

Po zvéZeni doteraz prevedeného vyskumu inymi autormi
a poznatkov, ktoré dnes mame, sme sa rozhodli zamerat na-
Se pozorovania na simultdnne a koordinované merania
v tych miestach slnecnej atmosféry, ktoré sa nachddzaji nad

sebou od fotosféry cez chromosféru, prechodovi oblast az
po vnttornd korénu. SnaZime sa vyhniit zavadzaniu teore-
tickych predpokladov pri interpretovani pozorovacich dét
(ako je napriklad asto pouZivany predpoklad lokdlnej
termodynamickej rovnovéhy) a preto je ndvrh zamerany na
meranie Dopplerovského posunu spektralnych €iar z mera-
nia celych profilov absorpénych/emisnych Ciar. Pozorova-
nia by mali byt uskutoéiiované v pokojnej slnecnej fotosfé-
re v okol{ stredu slne¢ného disku. NaSim cielom je pokisit
sa dosiahnut najlepSie moZné priestorové a Casové rozlise-
nie merani na dostatoCne velkej ¢asti slne¢ného disku. Za-
rovefi sme sa snaZili réznymi variantami merani ,,pokryf™
rézne predpokladané prejavy rychlostnych pomerov
v atmosfére pokojného Slnka ako i maf moZnost skimat
plazmu pomocou inych integrdlnych charakteristik spek-
tralnych Ciar. )

CODOKAZE VTT ?

Pre pozorovania sme vybrali jeden z najlepSich pozem-
skych pristrojov pre spektroskopicky vyskum slnecnej plaz-
my vo fotosfére a chromosfére s vysokym priestorovym
1 Casovym rozli§enim — Vikuovy VeZovy Teleskop na Ob-
servatorio del Teide (Soltau, 1989). S tymto pristrojom
sme uZ pracovali, no teraz uZ planujeme vyuZit i jeho pod-
statné vylep$enie — pristroj pre stabilizaciu obrazu (Balles-
teros, 1996). VTT poskytuje v zornom poli obraz Casti sl-
ne¢ného disku so zvicSenim 4.6".mm™ a rozliSenim 0.2".
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Obr. 1: Schéma spektrometra SUMER. Mimoso-
vy dalekohlad s pohyblivym zrkadlom vytvdra
obraz slnecného disku o priemere asi 26 mm na
vstupnej Strbine samotného spektrografu. Po-
hyblivé rovinné zrkadlo osvetluje konkdvnu dif-
rakénii mriefku s 3600 vrypmi na milimeter. Ob-
raz spektra je zachytivany dvoma detektormi
v ohniskovej rovine mriezky.

InStalovany pristroj pre stabilizdciu obrazu dnes umoZiiuje
s frekvenciou 65 Hz podstatné eliminovanie seeingu ako
i chvenia konStrukcie teleskopu a navySe umoZiuje efek-
tivne skanovanie zvolenej oblasti disku.

Echelle spektrograf VTT umoZiiuje ziskat sii¢asne obra-
zy spektralnych Ciar vo viacerych rddoch spektra s linedr-
nou disperziou okole 0.7 nm.m™ a rozli§enim 105-106. Pre
zdznam spektra je k dispozicii viacero chladenych CCD ka-
mier s 1024x1024 prvkami a s 16-bitovym vystupom. Tak-
to je moZné zaznamendvat spektrd s rozmermi asi 0.15 nm
a 80" s rozliSenim 0.0002 nm a 0.1" na prvok kamery. Ob-
raz Slnka v okoli §trbiny spektrografu je moZné zachytit
analdgovo (S-VHS video) alebo digitdlne pomocou CCD
kamier v bielom svetle a ¢iarach CaIl K a H alfa.

VTT - CO CHCEME

Pre zostladenie merani VTT a SUMERu sme navrhli pre
VTT pravidelné skanovanie 2 rozmernej plochy v okoli
stredu slne¢ného disku pomocou posunu 1 rozmernej §trbi-
ny. Plocha o rozmeroch §x35" so skanovacim krokom 0.4"
by mala byl merand sekvenénymi expoziciami v 4 interva-
loch spektra s vyslednym rozli§enim 0.2" a 0.0005 nm.

Pre pozorovanie boli vybrané 2 kombindcie spekirdl-
nych &iar (fab. 1). Prva obsahuje spektrdlne Ciary, tvoriace
sa vo fotosfére i chromosfére a druhd vylucne ¢iary foto-
sféry aZ po oblast teplotného minima. Ciary boli vybrané

tak, aby viac drovni vyS$ok v atmosfére bolo pokrytych Do-
pplerovskou a Zeemanovskou &arou. Di7ka jedného skanu
by mala byt 40, resp. 24 sekitind. Meranie by malo byt pre-
viadzané v Case najlep§ich pozorovacich podmienok s naj-
kvalitnej$im obrazom v dopoludiiaj§ich hodindch.

Tub. 1 : Parametre vybranych setov Ciar pre pozorovanie s echel-
le spektrografom VIT

Set Prvok  Vinova dizka Landé faktor  VySka tvorenia

(nm (km))
1Fel 557.6 0.0 300
Fel 522.5 2.25 350
CallK 393.3 1.33 2000
Ca kont. 3923 - 0
2Fel 557.6 0.0 300
Fe 543.4 0.0 550
Fel 630.1,630.2 1.667,2.5 300,250
Fel 649.4 1.025 500

€O DOKAZE SUMER ?

Sicastou druZice SOHO je i spektrometer SUMER, §pe-
cidlne navrhnuty pre pozorovanie UV oblasti spektra od 60
do 160 nm (obr. I). Jeho teleskop umoZiiuje pozorovanie
s rozlifenim 1" a skanovacim krokom 0.38" po celom sl-
necnom disku. Spektrograf vytvéra spektrum s linedrnou
disperziou priblizne 0.1 nm.mm™ a rozliSenim aZ 30000 pre
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SOHO/SUMER preliminary atlas of quiet Sun UV spectrum
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Obr. 2: Atlas UV sineéného spektra 68—160 nm. Predbeiny atlas
UV spektra pokojného stredu sinecného disku, ziskany spektro-
metrom SUMER v janudri 1996 dr. P. Brekkem. Spektrum je su-
perpoziciou dvoch difrakénych rddov a éiara Lyman alfa je za-
znamenand cez zoslabovac Ziarenia.

$trbiny do dizky 300 oblikovych sekind. Pouzity detektor
so zosilovac¢om obrazu (Wilhelm, 1995) umozZiiuje doteraz
najcitlivejSiu detekeiu UV slneéného spektra, pri¢om prvy
a druhy rdd spektra sa navzdjom prekryvaji (obr. 2).

Najvacsim obmedzenim pristroja je rychlost prenosu je-
ho dét na Zem telemetriou — 10 kbitov.s™. Této niiti kazdého
pozorovatela k zmenSeniu objemu zaznamenanych dét: vy-
berom len malych intervalov spektra, kompresiou dt, ap-
roximdciou profilov ¢iar, zniZenim frekvencie merani. Z4-
roveti je nevyhnutné zladif doby exponovania spektra, vy-
Citania dét z detektora, ich kompresie a telemetrie.

SUMER - CO CHCEME

Pre naSe pozorovanie sme vybrali konfigurdciu spektro-
metra so Strbinou 1x120" a chceli by sme pozorovat po-
stupne 2 intervaly spektra hlavne v prvom réde na najcitli-

Tab. 2: Vybrané spekirdine ciary UV oblasti slneéného spekira,
vybrané pre pozorovanie spekirometrom SUMER. Uvedeny pa-
rameter teploty, pri ktorej by sa za modelovych predpokladov ma-
li uvedené Ciary tvorit najvyraznejsie je prebraty z prdace Wilhel-
ma (1995).

Set Prvok Vinové dizka (nm) Teplota (K)
1HI 102.54 2x104
0l 102.74 <104
oVl 103.76 3x105
Cll 103.63, 103.70
3x104

SiXll 52.66 2x106
28Sill 130.43 2x104
0l 130.48,130.60 <104
Cl 131.59 <104
S 131.65 <104
Ni Il 131.72 2x104
NI 131.89 <104

vejlej Casti detektora (fab. 2). Prvy set Ciar pokryva najvéc-
§ie mo7né rozpitie vrstiev slneCnej atmosféry, zatial o
druhy set obsahuje len &iary tvoriace sa v chromosfére
a prechodovej vrstve. Boli sme miten{ kvoli telemetrii ob-
medzif sa len na 6 intervalov spektra so §irkou 25 spekirél-
nych prvkov detektora — asi 0.1 nm — a vySkou 24, resp.
120 prvkov (obr. 3). Spekird s expoziciami od 5 do 15 se- -
kiind budi komprimované a dopravované na Zem.

SOHO/SUMER preliminary atlas of quiet Sun UV spectrum
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Obr. 3: Sety vybranych UV spektrdlnych ciar. UkdZky intervalov
UV spektra s vybranymi spektrdinymi ciarami a oznacenim ich
identifikdcie. Priebeh spektra je prevzaty z atlasu z obr. 2. Vodo-
rovné Ciary v spodnej Casti grafov zndzorriujii vybrané intervaly
spektra. ktorych ddta budi dopravované na Zem.

a) set éiar SUMERI (H1, 0 I, O VI, C 11, Si XII)

b) set Giar SUMER2 (Sill, OL, CI, SI, NiIl, NI)

Vietka fotometrickd redukcia bude uskutoCfiovand po
pozorovaniach na Zemi. To umozZni i skladanie postupnych
expozicii a tym i sledovanie slabSich spektralnych Ciar
s podstatne hor§im pomerom signélu k Sumu, hoci aj za ce-
nu hor¥ieho ¢asového rozliSenia (obr. 4).

NaSou snahou je pozorovat o najpodrobnejsie priesto-
rové a Casové vlastnosti rychlostnych poli v slne¢nej atmo-
sfére. Preto sme $pecifikovali predbezne 5 réznych re-
Zimov merani, li§iacich sa pevnou &i pohyblivou polohou
Strbiny, velkosfou pozorovanej plochy na disku, hustotou
skanovania, poétom skanov, diZkami expozicii. Tieto pld-
nujeme radif v potrebnom poradi tak, aby vytvdrali ucelené
sekvencie merani. Pre zladenie pozorovani s VTT
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Obr. 4: Efekt expozicnej doby merani UV spekira. Set ¢iar SU-
MERI a vplyv expozi¢nej doby na zaznamenané ddta, doku-
mentované na:

a) atlasovej 300 sekundovej expozicii s logaritmickou Skdlou im-
pulsov na 1 prvok detektora (0.004nmx1") za 1 sekundu

b) upravenej ,,expozicii“ s casom 3 sekind v linedrnej Skdle

¢) upravenej ,,expozicii‘ s casom 30 sekiind.

Skutoéné expozicie budi navySe zataZené vplyvom Sumu signd-
.

predpokladdme v ¢ase koordinovanych pozorovani umies-
tnenie Strbiny SUMERu v strede oblasti, kde bude VTT
skanovat.

KedZe dnes nemdme presnd predstavu o ddtach, ziska-
nych takymito pozorovaniami, predpokladdme najprv usku-
tocnenie testovacich merani so skrdtenym priebehom. Po
ich vyhodnoteni by mali byt uréené definitivne vSetky pa-
rametre pre pozorovanie SUMERu.

VTT + SUMER - CO OCAKAVAME

Ako produkt tychto pozorovani predpokladdme déta pl-
nych spektralnych profilov &iar, tvorenych v réznych vys-
kach v slne¢nej atmosfére, ale v presne uréenom mieste
(X,Y) a Gase (t). Planujeme sa v prvom rade zamerat na $td-
dium Dopplerovskych posunov &iar. Ako by tieto ddta mali
vyzeraf v hornej chromosfére, prechodovej vrstve a vnitor-
nej koréne je dnes nemoZné odhadnit, kedZe ani predolé
merania v prechodovej vrstve (Cheng, 1991) ani teoretické
modely, neposkytuji dostatoéné voditko.

VTT + SUMER - ZOSULADENIE POZOROVANI

Prekvapivym problémom sa ukdzalo zosiladenie pozo-
rovani pristrojov s presnostou aspoii 1", kedZe musime re-
alne predpokladat neparalelnost pol6h $trbin spektrografov
a nepresnost umiestnenia $trbiny SUMERu v skanovane;j
oblasti VTT.

Prvou moZnostou je na zostladenie dét vyuZit pridavné
zariadenie SUMERu — RSC kameru, ktord poskytuje s roz-
lifenim 1.5-2" v bielom svetle fotometricky rez po vyske
120 oblikovych sekiind dlhej vstupnej Strbiny SUMERu
s fotometrickou presnosfou 8 bitov. Tito informéciu je
moZné dopravit na Zem, no ziskat ju nie je moZné sticasne
s pozorovanim UV spektra. NavyS§e priestorové rozliSenie
neposkytuje detaily mengie ako 1".

Druhd mozZnost je dand tym, Ze niektoré ¢asti UV konti-
nua, pozorovatelné SUMERom, st tvorené v relativne hl-
bokych vrstvich slnecnej atmosféry. Brekke a kol. (1994)
prisli k zdveru, Ze kontinuum spektra okolo autoioniza&né-
ho zlomu kremika (Si I) v 152.1 nm sa vytvéra po oboch
strandch teplotného minima v atmosfére (okolo 500 km).
Pozorovanie dostato¢ne §irokého tseku tohoto kontinua by
malo umoZnit ziskat dostatocne rychlo 2D obraz, ktory by
mal zodpovedat 2D obrazu, vytvorenému zo zbytkovej in-
tenzity Ciary, tvoriacej sa vo vySke okolo 500 km, ktory
mozme vytvorit z pozorovani VIT.

Tretou moZnostou je spolahnit sa iba na ddaje pointac-
nych mechanizmov VTT a SUMERu o polohe §trbin pocas
pozorovani. SUMER v§ak dokdZe nastavif vybrand polohu
na disku Slnka len s presnostou asi 5", €o nie je dostacujice
a mdZe spdsobit vaZne problémy pri pouZiti matematickych
metdd pre hladanie zostiladenia pozorovani.

Dnes sa prikldfiame k pouZitiu prvej metédy. Bola by ale
vykonand s opakovanim aspoii 10 merani na jednom mies-
te pre zlepSenie intenzitného rozlifenia a na relativne velkej
ploche 38x120" s minimdlnym moZnym skanovacim kro-
kom 0.38", ¢o by malo trvat asi 3 mindty. Tieto merania by
mali byt prevedené viackréit pocas jedného pozorovania.
Druhy sposob nepredpokladdme pouZit, pretoZe toto mera-
nie vyZaduje tiplné prestavenie spektrometra SUMERu po-
Cas pozorovani.

VTT + SUMER - SPOSOB SPOLUPRACE

Zvaziac sifasnd kvalitu a priepustnost spojeni medzi
riadiacim strediskom SOHO (USA) a Observatério del Te-
ide sme sa rozhodli minimalizovat naSe poZiadavky na vza-
jomny prenos dét a tym i moZnost interaktivneho riadenia
SUMERu priamo z VTT, resp VTT z riadiaceho strediska
SOHO. Nakoniec sme navrhli pozorovania tak, aby pristro-
je polas vlastného pozorovania pracovali nezdvisle a vietky
potrebné parametre pozorovani budd uréené uZ defi vopred
a do riadiaceho strediska SOHO budi pracovnikovi timu
SUMERu dorugené do 16 hodiny SLEC. Tento ich v&leni
do vopred pripraveného stiboru povelov pre vykonanie po-
zorovani a po¢as priameho kontaktu so sondou vecer pred
dfiom naSich pozorovani ich dopravi do pamite palubného
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pocitaca, ktory bude uskutociiovaf pozorovania podla to-
hoto programu dplne nezévisle. Pred pozorovaniami vSak
bude ndvrh pozorovacieho programu testovany na pocita-
¢ovom simuldtore SUMERu asi mesiac pred vlastnym po-
zorovanim a tak bude predmetom upresnen{ vlastne len po-
loha merani na disku a integraéné ¢asy detektorov.

Kolektiv autorov pozorovacieho programu v tomto ¢ase
bude nazdvisle od sondy riadit pozorovanie VIT podla ur-
¢enej polohy §trbiny SUMERu v ¢ase pozorovani, beric do
Gvahy kompenziciu rotdcie pozorovaného miesta ako bude
prevddzand SUMERom.

COESTE ?

Prirodzenou snahou by samozrejme malo byt rozsirit
predpokladany pozorovaci program i o pozorovanie po-
mocou dalSieho spektrometra CDS na druZici SOHO, ktory
umoZiuje diagnostiku typicky koronélnych Ciar dalekého
UV spektra (Harrison, 1995). Toto roz$irenie pozorovani,
ktoré je mimochodom robené mnohymi autormi, pldnujeme
doplnit len v pripade opakovanych pozorovani, a tentoraz
sa zamerat na dostato¢né presné zosiladenie pozorovani
VTT a SUMERu.

Nadim zdujmom je viak ziskat dodatoéné pozorovania
magnetogramov z pozorovanej oblasti. Tu prichadza do
tvahy bud priame poZiadanie o simultdnny pozorovaci as
na dalSom pristroji na SOHO — MDI (Scherrer, 1995) alebo
o simultdnne pozorovanie na Zemi. Pre toto pozorovanie
sme sa rozhodli neZiadat o merania MDI, ale radi vyu-
Zijeme ponuku na podporu pozorovaniami ondiejovského
magnetografu, ktord vzi§la priamo v priebehu diskusie na
semindri, od dr.Bumbu a Ing Klvaiiu.

ZAVEROM

N4¥ ndvrh pozorovacieho programu ziskal 10 dni pozo-
rovacieho &asu na VTT v septembri 1996 a v Case pisania
tohoto prispevku pripravujeme podklady pre simulacné tes-
ty merani na SUMERI. Po ich tspe$nom absolvovani by
mal byl nd$ ndvrh definitivne zaradeny Riadiacim vedec-
kym tfmom SUMERu do programu pozorovani.
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Spektrdini a obrazovd diagnostika
ve slunecnich erupcich

Pavel Kotrc, Astronomicky istav AV CR, 251 65 Ondrejov

Abstrakt:

Jsou presentovany prostiedky a cile projektu navrZeného k pozorovini, detekci a interpretaci
rychlych zmén ve spektrech a na snimcich sluneénich erupei. Obsah zamysleného vyzkumu tés-
né souvisi s probihajicim teoretickym projektem numerické simulace ohfevu plazmy ve sluneé-
nich erupcich. Na$im zimérem je pokusit se detekovat piedpovézené subsekundové rychlé zmé-
ny v pozorovacich datech pofizovanych mnohokamerovym erupénim spektrografem v Ondre-
Jjové. Detekee rychlych zmén je nezbytna k ovéfeni modeli sluneénich erupei a vymezeni role su-

perrychlych elektronii ve shuneéni plazmé.

SHRNUTI PROBLEMATIKY

Studium mechanismu sluneénich erupci umoZiiuje zko-
umat plazma v extrémnim stavu, ktery je v laboratornich
podminkéch obtiZné realizovatelny. Vysoké teploty, vysoky
stupen ionizace chemickych prvki, nizké hustoty plazma-
tu, ohromné mnoZstvi uvolilované energie, geometrické
rozméry a délka trvani procesu na Skile desitek minut aZ
hodin tvofi zdkladni ramec fyzikalnich podminek, pfi nichZ
dochézi k nejmohutngj§im energetickym procestim v at-
mosféfe nasi nejbliz&i hvézdy. Slunecni erupce jsou v cen-
tru pozornosti i proto, Ze jejich ptimé disledky hrajf jednu
z primarnich roli ve fyzice slunecné-zemskych vztahd.
V posledni dob€ je studiu erupci vénovina pozornost
i z diivodu detekce podobnych energetickych procesi na
vzdalenych hvézdéch.

Z literatury (napf. Dennis et al., 1986) je zndmo, Ze jed-
notlivé mechanismy ohfevu plazmatu v erupcich, stejné ja-
ko jiné erupéni procesy, nelze povaZovat za staciondrni dg-
je. Rada novych pozorovani v oboru tvrdého rentgenov-
ského zéreni a v na radiovych frekvencich identifikuje celé
série kratkodobych, neziidka subsekundovych zableski.
Tyto rychlé variace z&Feni jsou interpretovany jako primy
dtsledek impulsivniho ohfevu slune¢niho plazmatu nadte-
pelnymi nabitymi Casticemi. Jde o svazky elektroni, pii-
padné protonil, které se pohybuji smérem z korony do
chromostéry. Pii zabrZdéni svazkid nadtepelnych &astic
v niZe poloZeném hust€j§im prostfedi dochézi k ohfevu
spodnich vrstev sluneéni atmosféry a k emisi v tvrdém ren-
tgenu. To vede k intenzivnimu ohfevu chromosféry. Dis-
ledkem je zvySeni hustoty a teploty v téchto vrstvach at-
mosféry a ndsledné silné zdten{ v optickém a ultrafialovém
(UV) oboru spektra, predev§im ve spektrdlnich ¢drdch.
Pred nékolika léty byly k popisu téchto jevil vytvéfeny po-
uze staciondrni modely, nebo dokonce statické modely

erupénich smycek. Dynamika plazmatu, pokud se viibec
brala v dvahu, se omezovala pouze na delsi ¢asové 8kély,
a7 o nékolik 14dl delsi neZ charakteristické €asy pulzniho
ohfevu plazmatu pomoci svazkll nadtepelnych elektront.
Ze zavér teoretickych praci, publikovanych v posledni do-
b& napt. Heinzelem a Karlickym (1992) vyplyv4, Ze pulzni
svazky nadtepelnych elektront, které jsou pravdépodobnou
pii¢inou ohfevu plazmatu pfi erupci, zplisobuji subsekun-
dové variace optického zéreni, detekovatelného v &afe
H-alfa a v jinych ¢arach optického oboru.

METODICKE A EXPERIMENTALNI
ZAZEMI PROJEKTU

Kvalitativn{ pokrok v moZnostech studia fyzikdlnich
podminek v plazmatu slunednich erupci byl dosaZen po-
moci pozorovéni na ondfejovském mnohokamerovém
erupénim spektrografu (MFS), popsaném v prici Valni¢ka
et al., (1959). MFS je dosud svétové unikatn{ tim, Ze umoz-
fuje simultdnni detekei spekter v takovych diagnosticky
vyznamnych &aréch, jako jsou &ary Balmerovské série vo-
diku (v&etn& vysokych ¢lentt aZ do Balmerovského konti-
nua), a déle napt. ary sodiku, hélia a vapniku. DileZité je,
7e MFS md vysokou svételnost pii velké spektrélni rozli¥i-
telnosti (ve druhém radu 120 000!).

V poslednich létech byl MFS modermnizovéan (Kotr€ et al.
1993) a o jeho data je zvySeny zdjem pii koordinovanych
pozorovacich kampanich s kosmickymi i s jinymi pozem-
skymi $pickovymi piistroji. Pii spolupréci pfi mezindrodné
koordinovanych kampanich FLARES 22, MAX’91 jsme
pfimo na MFS v Ondiejové ziskali unikdtn{ spektra erupcei.
Jejich anal§zou a interpretaci jsme dospéli k novym po-
znatkiim tykajicim se napf. modré asymetrie profilii spek-
trélnich ar Balmerovské série. Modrou asymetrii ar na-
méfenou po zatdtku erupce dne 4. ffjna 1991 se ndm poda-
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filo vysvétlit s pouZitim vysledkl numerickych simulaci
hydrodynamickych procesii v erupénim plazmatu se zpét-
nym proudem (Heinzel et al., 1994). Na rozdil od dosa-
vadnich interpretaci je moZné modrou asymetrii vysvétlit
opacitnimi efekty pfi pohybu plazmatu, ktery se po nahfit
superrychlymi ¢asticemi pohybuje smérem dolil. Toto nové
vysvétleni je v souladu s konzistentnimi erupénimi modely
a nepotiebuje neredlny predpoklad kréatkotrvajiciho pohybu
erupcniho plazmatu smérem vzhiru.

V soucasné dobé jsou spektra v mnohokamerovém
erupcnim spektrografu registrovana na filmovy pds. To sice
umoZznilo zrychlit frekvenci snfmki oproti pivodnimu sni-
mén{ na fotografické desky o vice ne7 f4d a dostat se na ¢a-
sové rozliSeni ve Skale sekund a jejich zlomkd. Detekovat
predpovézené subsekundové zablesky ve spektru slunec-
nich erupci, jak zamySlime v naSem projektu, vyZaduje
nutn€ vybavit registraci spekter modernimi CCD chipy.
Rychlé snimani spekter videokamerami pracujicimi s frek-
venci do 25 snimki za sekundu je schopno detekovat pro-
fily ¢ar pIi pfedpovézenych kratkotrvajicich zdblescich.
Kromé& CCD chiptl v sou¢asné dobé neexistuje jind rychld
detekéni technika, kterd by byla schopna snimat tak rychlé
zmény ve spekiru.

Nezanedbatelnou okolnosti pro zavedeni sniménf a za-
znamu videosignélu pritom je, Ze pocite¢ni zna¢nd investi-
ce do zakoupeni kamer s CCD chipy se vrati jiZ b&hem
dvou sezdn na tspofe drahého materidlu. Ten bude nahra-
zen obnovitelnym médiem k op&tovnému nahravani analo-
govych, resp. pozdéji digitdlnich dat. Pro srovndni: krabice
filmu b€Zné uzivaného filmu Kodak Technical Pan stoji
cca 4000 K&. V zévislosti na vybéru ¢ar je teoreticky moz-
no poridit na tento fotomateridl kolem 500 spekter. Hrubé
vydaje na jedno spektrum cini 8 K¢&. Exponovanim na
CCD kamery pofidime cca 300 000 spekter na material za
cca 200 K&. Vydaj na jedno spektrum je mensi neZ desetina
halére, tedy klesne o cca 4 tady. Dale, z naSich dosavad-
nich zkuSenosti se seeingem vyplyva, Ze snimdni s vyso-
kou frekvenci umoZni vybrat ke zpracovan{ snimky s ne-
Jlepsi kvalitou. Dal8i dsporou oproti stdvajici praxi bude
omezeni nakladného a pracného fotografického mokrého
procesu na minimum.

Pokud jde o umisténi videokamer v rdmci schématu
mnohokamerového spektrografu, po¢itdme s vyuZitim prv-

nové délky v prvnim
spektrdlnim Fddu.

niho f4du, kde je v disledku pouZité miizky spektrografu
pfedevsim vyhodn4 koncentrace svétla v del§ich vinovych
délkach. To umoZni zachovat vyuZiti pfevazné vétsiny ka-
mer v druhém spektrilnim f4du pro fotografické snimani
spektra spole¢ng s videokamerami registrujicimi na CCD
chipy. Optické schéma mnohokamerového spektrografu,
s uvedenim umist&ni viech kamer, je zndzoméno na obr. 1

Videosignal ze dvou (pozdgji i) CCD kamer z jednotli-
vych vybranych spektralnich ar a z kamery ukazujici situ-
aci pozorované oblasti na vstupni §t€rbiné (tzv. slit-jaw sni-
mek) bude sluéovin v elektronickém slucovaci a poté za-
pisovén na videorekordér pro pozdgj&i zpracovéni vetné
digitalizace a analyzu jednotlivych spektrdlnich profilil.
Snimek okraje sluneéniho disku se dvémi protuberancemi
a s odpovidajicim zdznamem ¢4ry H-alfa a ¢ary Call 8542
Angstromi vidime na obrdzku 2. Ve stfedni sekci obrdzku,
kde je H-alfa ¢dra protuberance, je patrny znacny Dopple-
riv posun emise. V pravé sekci obrdzku je vidét pouze ab-
sorpéni spektrum vépnikové Cary 8542 Angstromil nad
sluneénim diskem. Emise v protuberanci vidét neni jednak
v dusledku sniZené citlivosti pouZité konkrétni videokame-
ry a jednak proto, Ze v dob& pozorovani hréla velkou roli

Sony g9

e Coesh

ia 50 : 3é UT G

Obr. 2 Snimek zdpadniho okraje slunecniho disku (levd polovina

obrdzku) se dvéma protuberancemi a s &dsti spektra v ¢drdch H-
alfa (uprostied) a Call 8542 Angstromil (vpravo). Svisld ¢dra na

slit-faw snimku oznacuje polohu §térbiny o Sirce 22 mikrond. Ve
spektru édry H-alfa jsou patrné vyrazné Dopplerovské rychlosti.
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Obr. 3 Zpracovany profil édry H-alfa v chromosférickém zjasné-
ni provdzejicim vynoreni nového magnetického toku v aktivni
oblasti (tzv. arch filament system). Plnd édra zndzorriuje nameé-
Feny diferencidlni profil édry. Cdrkované je vyznacen aproximu-
Jici profil vytvdreny dvémi gaussovskymi krivkami. Jedna pred-
stavuje pFispévek emise a druhd absorpce, jeZ je Dopplerovsky
posunuta ve vinovych délkdch o hodnotu rudého posuvu odpo-
vidajici rychlosti 31 kin/s.

zvySend piitomnost vodnich par v zemské atmosféfe, kterd
zvySuje jeji opacitu jiZ v blizké infratervené oblasti spek-
tra.

Zaznamenany videosigndl spektra i obrazu bude analy-
zovén z hlediska piftomnosti ofekdvanych subsekundo-
vych zjasnéni. Pfi tom bude nutné uplatnit vysoce indivi-
dudlni pfistup k datiim p¥i pozorovani a zdznamu a na dru-
hé strané vyuZivat i pfednosti automatického reZimu pfi
zpracovdni dat. Ze ziskanych spektrdlnich profild jednotli-
vych &ar a jejich charakteristik, pak bude moZné upfesnit
fyzikdlni podminky vyskytujici se v plazmé v tak extrém-
nich podminkéch, jaké nastdvaji v prvnich okamZicich
erupci. DiileZitym ndstrojem pro zpracovéni dat bude prog-
ramové prostiedi jazyka IDL, umoZiiujici interaktivni pra-
ci s datovymi soubory. Ukézku zpracovaného profilu ¢ary
H-alfa v chromosférickém zjasnéni pfedchdzejicim erupci,
pfinési obr. 3. Je patm4 piitomnost emise s vyraznym Do-
pplerovskym posunem dosahujicim hodnoty 31 km/s.

HLAVNI CILE PROJEKTU A ZAVER

Hlavni cile projektu, ktery byl schvilen GA CR, jsou: —
detekce pfedpovézenych kritkodobych zableskl ve spektru
erupci v ¢drdch Balmerovy série a v dalSich diagnosticky
zajimavych &4rdch, — detekce pfedpovézenych zébleski

Spekirdini a obrazovd diagnostika ve sluneénich erupcich

a jejich odezvy v H-alfa filtrogramech pofizenych ze sys-
tému snimén{ obrazu ze §térbiny mnohokamerového erup-
&nitho spektrografu, — odvozeni fyzikélnich parametrii
v erupéni plazmé pomoci analyzy ziskanych spektrilnich
profild, — studium ¢asovych a prostorovych koincidenci
rychlych zmén fyzikalnich podminek ve erupcich z H-alfa
filtrogramll a ze spekter registrovanych v jednotlivych
spektrdlnich arach, — srovnani vysledkdi odvozenych
z pozorovéni s vysledky numerického modelovani hydro-
dynamickych procesii v erupcich a s vypocty prenosu zé-
feni za podminky non-LTE a — upfesnén{ existujicich teo-
retickych modelil sluneénich erupci a odvozeni pozorova-
cich kritérii pro dalsi vyvoj teoretickych pristupi.

Zavérem je mozné shrnout, Ze nis projekt vyuZiva zé-
kladni prednost unikdtniho ondfejovského spektrografu
(simultdnni pozorovini ve vice diagnosticky vyznamnych
&ardch s velkym spektrdlnim rozli§enim) a zajistuje i vyso-
ké rozli§eni ¢asové aZ do frekvence 25 snimkii/s. Detekel
ptedpoklddanych rychlych zmén v profilech spektrélnich
¢ar ovéfime a vymezime modely sluneCnich erupci a sou-
¢asné uptesnime roli nadtepelnych elektront ve slune¢nim
plazmatu.

Detekce rychlych zmén v optickém spektru erupci
umozni stanovit fyzikalni podminky plazmatu v extrém-
nich podminkdch. Kromé rozvoje zdkladnich poznatkl
o erupcich, miZe téZ prinést nové znalosti a podnéty vyu-
Zitelné v oblastech technického zvladnuti vyuZiti jaderné
energie pii jaderné syntéze v tokamacich, studium slunec-
né-zemskych vztaht, Zivotniho prostiedi a pod.

Podékovdni:

Projekt je realizovan v rdmci grantu Grantové agentury
Ceské republiky ¢ 1199 a v ramci Klidového projektu
K1-003-601.
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Moznosti slunecnich pozorovdni
s vysokym rozlisenim
(nejen) na Hvezddrné Valasské MeziFici

@wrwy

Libor Lenza — Hvézddrna ValasSské Mezivict

Abstrakt

S ohledem na interpretaci pozorovani je otdzka rozliSeni velmi malych struktur (kolem 1'") ve
slunedni atmosfére je velmi problematicka a dilezita. Prace se zabyva rozborem nékolika pri-
padii pozorovani sluneéni fotosféry a protuberanci. Diskutuje problematiku realného rozliSeni
struktur ve sluneéni atmosféie v téchto konkrétnich pripadech a moZnosti vyuZiti dnit s velmi
dobrymi pozorovacimi podminkami pro pravideln pozorovani s vysokym tthlovym rozliSenim.

UvoD

KazZdy pozorovatel by velmi rdd pozoroval nebeské ob-

jekty s co nejvEt§im ihlovym rozliSenim, v ¢emZ mu bran{
celd fada faktori. Dnesni obii teleskopy, které jsou budo-
vany na rliznych mistech na Zemi, nejsou konstruovany za
tcelem vétsiho dhlového rozliSeni, ale za ucelem vetsi
.sbémé plochy ,shromazdujici* fotony (a tudiZ registrace
méné jasnych objekti). Checeme-li dosdhnout vétsiho tihlo-
vého rozliSeni, musime volit pozorovaci misto nad zem-
skou atmosférou, nebo pouZit metod interferometrie.

Dnes vime, Ze mnohé pozorované jevy na Slunci (véetné
kordny) jsou ve skute¢nosti tvofeny mensimi prostorovymi
ttvary, neZ jaké jsme schopni rozlisit pozemskymi telesko-
py. Pii pozorovani slune€nich skvin mame pochopitelng
zdjem, abychom na ,,snimku* zachytili co nejmensi detaily.
TotéZ platf pro protuberance ¢i chromosféru.

Omezujic faktory atmosférického ptivodu jsou tim nej-
podstatnéj§im, co naSe pozorovani limituje. Je to jednak
tzv. seeing, ktery vznika neklidem a turbulenci v atmosféfe
nasi Zemé (ve velkych vySkdch od pozorovaciho mista).
Tento faktor nemtiZzeme nikterak ovlivnit a musime s nim
prosté pocitat. Jedinou moZnosti, jak jeho vliv alespon
Castené omezit je zvolit velmi kritké expozice (1/500 s
a méné&). Musime mit ov§em na paméti, Ze takto potizeni
snimky se dajf jen velmi st€Zi pouZit pro astrometrickd mé-
feni vlastnich pohybli jemnych struktur (viiéi pevnému,
idedlnimu bodu) v atmosféfe Slunce. Seeing miZe silné
ovlivnit a deformovat obraz a ve skute¢nosti bychom mé-
fili deformace obrazu zpiisobené seeingem a nikoliv vlast-
ni pohyby. V pfipadé, Ze presto takovéto snimky pro méfe-
ni vlastnich pohybl pouZijeme, musime si byt védomi, jaké
presnosti jsme schopni redlné dosahnout.

Dal8im nebezpecim pro kvalitni obraz je bezprostiedni
okoli pozorovaciho stanovi§té. Zde vznikd mnohdy velmi

silnd turbulence a neZddouci proudéni diky nestejnému
ohfevu vzduchovych mas. Vhodnd volba pozorovaciho
stanovi§té a jeho okoln{ dprava vSak miiZe vyrazn€ sniZit
nezddouci ufinky tohoto efektu. Navic i zde miZeme
vhodng volenou expoziéni dobou vliv je§t€ omezit (oviem
se stejnym omezenim jako u seeingu).

Dal&i vyraznéj§i vlivy jsou piistrojového charakieru
a souvisi s technickym zafizenim (primér objektivu, expo-
zi¢ni doba, typ a kvalita detektoru — CCD nebo fotografic-
kého materidlu, turbulence a rozptyl uvnit samotného da-
lekohledu apod). Pokud s t€mito skuteénostmi pocitdme pfi
konstrukci dalekohledu a piidavnych zafizent, je moZné ce-
1y systém vyladit tak, aby se co nejvice pfibliZil k idedlni-
mu piipadu.

ZDROJ POUZIVANYCH DAT

V této préici se déle zabyvdm rozborem konkrétnich po-
zorovan{ sluneénich skvrn ¢i protuberanci s ohledem na re-
alné thlové rozliSeni respektive na redlné rozliSen{ prosto-
rovych struktur v atmosféfe Slunce.

Je také diskutovdna moZnost pravidelnych pozorovani
s velkym dhlovym rozli§enim a redlnost interpretace napo-
zorovanych struktur a jejich vyvoje v Case.

Vsechna pozorovani byla v uplynulych letech ziskana na
Hvézdamé Vala§ské Mezit{¢i. Snimky protuberanci byly zis-
kéany pomoci protuberanéntho koronografu s objektivem Ze-
iss E 150/1950 mm vybaveného filtrem H-alfa s polositkou
0,25 nm na negativni materidl KODAK 2415 (zpracovany ve
vyvojce KODAK D-19 po dobu 8 minut pfi 21°C). Snimky
skupin slunecnich skvin byly poiizeny dalekohledem Zeiss
AS 200/3000 pomoci fotografické koncovky vybavené or-
thoskopickym oluldrem (f = 25 mm) a velikosti promitaného
obrazu Slunce 250 mm. Je pouZivdn negativni material
ORWO MA 8 (vyvojka VN-O 5, 4 minuty pii 21°C).
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skupiny slunecnich skvrn

04. 07. 1992

05. 07. 1992

Obr. 1

POZOROVANE JEMNE STRUKTURY
NA SNIMcicH

Pro detailni vyzkum morfologického vyvoje dané aktiv-
nf oblasti, respektive skupiny slunecnich skvrn je Zaddouci
rozlisit na snimcich nasledujic{ jemné struktury fotosféry:
granulaci, umbrdlni granulaci, svételné mosty a penum-
briln{ filamenty. Na druhé strané je nutné mit zdkladni
pfedstavu, jaké zmény ve struktuie vySe vyjmenovanych
utvarfl jsou redlné a které jsou vytvoreny jen zdanlivé, a to
destruk¢nimi vlivy, které degraduji kvalitu obrazu (napr.
rozdilnou velikost granuli).

Navic je tfeba znit moZnosti redlného rozliSeni struktur
v atmosféie Slunce pii danych pozorovacich podminkéch
a kvalitach piistrojového vybaveni (mohu vidét 10 cm da-
lekohledem pii velkém seeingu tvar granuli?).

Teoretické rozliSeni pouZivaného dalekohledu Zeiss AS
200/3000 je odvozeno z nésledujicich predpokladi. Pro
orientaéni vypocet rozliSovaci schopnosti optické soustavy
Jje pouZito publikovaného (J. a V. Erhartové, 1962) vztahu:

d = 206265 * (I/D)

Kde d je rozliSovaci schopnost v obloukovych vtefinach,
1 je vlnové délka pozorovaného svétla a D je primér ob-
jektivu v metrech. Vezmeme-li vinovou délku 650 nm jako
stied pozorovaného intervalu (pouZivdme Cerveny filtr R2)
vychdzi ndm pfi priméru objektiva 200 mm teoretickd
rozlifovaci schopnost 0,67" (coZ odpovidd na povrchu

Slunce priblizné 490 km). Pfi uddvané velikosti slunecnich
granuli 1"-2" by mél tento dalekohled bez problémi rozli-
Sit sluneéni granulaci. Teoretické rozliSovaci meze v8ak pii
skutecném pozorovéni dosdhneme jen velmi ziidka jestlize
viibec nékdy.

STRUKTURY FOTOSFERY — AKTIVNI OBLASTI

1) Globalni morfologie skupin slunec¢nich svkrn

Tato oblast pozorovani nevyZaduje strikin€ velmi dobré
Ghlové rozlieni, i kdyZ je vitané. Tento typ pozorovani ma
za tikol zaregistrovat zdkladni rozloZeni skvrn ve skupiné
(event. v jejim sousedstvi — satelitni skupiny apod.) a jejich
tvar, vCetné piitomnosti vét§ich pért. Na zdkladé t€chto
snimk( miiZeme studovat celkovou morfologii dané aktiv-
ni oblasti a sledovat vyskyt anomdlnich morfologickych
projevii spojenych se zvySenim &i sniZenim erupcni aktivi-
ty (LenZa, 1993) celé oblasti. Za pfedpokladu pfesné poin-
tace dalekohledu je moZné také zjistit pfitomnost rotacnich
pohybi celé aktivn{ oblasti nebo jejich €asti, ¢i viastni po-
hyb jednotlivych skvim ve skupiné.

2) Detailni morfologie slunecnich skvrn

Pro studium detailni morfologie slune¢nich skvrn jsou
jiZ zapotieb{ velmi kvalitni snimky s rozliSovaci schopnos-
tf pod 2", P tomto rozliSeni miZeme studovat jednotlivé
struktury samotné skvrny. Tzn. penumbrdlni vldkna, své-
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13. Celostatny slnecny semindr, Upohlav 1996

&

5817 km

Slunecni skvrna zg dne
09. 06. 1991 (12:55 UT)

Nejmensi pozorované
_detaily - 1/10 velikostni
“secky tj. 582 km (1,2")

.

Obr. 2

telné mosty, umbralni body (granulaci) apod., véetné jejich
vyvoje v Case.

Na obrdzku ¢. 1 vidime piiklad pozorovani vedouct
skvmy ve skuping, kterd v priibéhu svého vyvoje podstatng
ménila sviij tvar. Origindlni snimky jsou v podstatné lep§im
dhlovém rozliSeni (kolem 1"). Zde miZeme sledovat vyvoj
jednotlivych struktur v samotné skvimeé. Napiiklad vyvoj
svételného mostu piiblizné ve stiedu skvrny, vyvoj a tvar
struktury v zdpadni ¢dsti skvmy (vpravo), ale také smér pe-
numbrélnich vldken.

Na obrdzku ¢. 2 vidime ¢ast obii sluneéni skviny z Cer-
vna 1991, kterd vynikala nejen svou velkou erupéni aktivi-
tou, ale také velmi zajimavou fotosférickou morfologif
(LenzZa, 1992). Na takovychto snimcich mlZeme velmi
detailné studovat tvar penumbrédlnich filamentd (ktery je
dén konfiguraci magnetického pole ve skving). V tomto
konkrétnim pfipadé vidime spirdlovitg zahnuté penumbrél-
ni vldkna v jiZni ¢asti skvrny (dole) a miZeme sledovat
struktury rozsdhlé penumbry na zdpadé€ (vpravo). Jestlize
se aktivni oblast pfesune na okraj slune¢niho disku, je
mozné lépe sledovat svételné mosty a okolni fakulova pole.

Ve velmi vyjimecnych piipadech lze ziskat velmi dobré
snimky tzv. bilych erupci, jejichZ registrace by byla velmi
Zadouct.

3) Detailni pozorovini granulace

Tento typ pozorovani vyZaduje velmi kvalitni pozorova-
cf podminky , jelikoZ je zapotfebi dostat se na rozliden{ ko-

lem 1". Na obrdzku ¢ 3 vidime piiklad fotosféry nasnima-
né mimo aktivni oblast. Bez problémi rozli§ime jednotlivé
granule, ale zdroveii musime mit na paméti, Ze jejich obraz
je Castedné deformovén nepiiznivym vlivem atmosféry.
Vzhledem k nutnosti velmi kvalitnich pozorovacich podmi-
nek (co nejmensi seeing, bluring a a co nejlepsi transparen-
tnost atmosféry) a kvalitnich pozorovacich pristoji neni
studium sluneéni granulace idedlnim programem pro b&z-
nou hvézddrnu. Vyzkum v8ak miZe probthat na specializo-
vanych, §pi¢koveé vybavenych observatorich ( La Palma aj.)

Do této kategorie pozorovéani patif také pozorovéni um-
brélnich bodd, & umbrilni granulace. Na snimku & 4 vidi-
me ,fotometricky* fez umbrou jedné ze skvrn. Na Ctyfech
obrdzcich jsou velmi dobfe patrné relativné malé struktury
nachdzejici se ve zddnlivé tmavé umbie. MiZeme si také
pov§imnout, Ze struktury podobné svételnym mostiim jsou
tvofeny jednotlivymi jasnymi uzly.

STRUKTURY V PROTUBERANCICH

Pro studium chovani protuberanci Cili chladngj$iho
plazmatu v prostredi velmi horké korény jsou rovnéZ po-
tiebné kvalitnf snimky s co nejvétsim thlovym rozliSenim,
abychom mohli pozorovat, co nejmensi fragmenty oblaku
vodikového plazmatu (event. méfit jejich fyzikdlni para-
metry).

Pti pozorovéni vystupuje — na rozdil od pozorovani fo-
tosféry — jesté vice do popfedi mira transparentnosti atmo-
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Sluneén

Obr. 3
"Fotometricky" prufez umbry
sluneéni skvrny (07. 08. 1992)
. 48
&‘ 4.750 km (6,7")
o4 -
'. i . .
o
%
V umbfe vlevo dole je velmi dobie i - a

patrna umbralni granulace a uzlova
struktura svételnych mosti

Obr. 4

Poerupéni smy¢ky ze dne 26. 06. 1992
(pozirce W N12°, exp. 1/15 s)

~07:12:30 UT 08:19:49 UT

i

09:07:12 UT

07:49:15 UT s,

10:32:50 UT

Obr. 5

sféry (jiZ velmi fidkd vysoka obla¢nost prakticky znemoz-
fuje pozorovéni), ale také turbulence uvnitf samotného
protuberanéniho koronografu.

Vezmeme-li pfi teoretickych tvahdch o rozli§ovaci
schopnosti do tivahy parametry ndmi pouZivaného protu-
beranéniho koronografu (tzn. pramér objektivu 150 mm),
dostaneme pfi vinové délce 656 nm rozliSovaci schopnost
0,90", coZ predstavuje asi 660 km na povrchu Slunce. Jak
jsou viak velké ,zdkladni jednotky* — napf. vldkna poe-
rupCnich smycek? Jak jsem jiZ uved! pozorovén{ protube-
ranci na teoretické mezi rozlieni je jen velmi zfidkavé, di-
ky vet§i ndro€nosti na kvalitu podminek.

Vysokd rozliSovaci schopnost koronografu se velmi do-
bi'e uplatni pii fotografickém (&i CCD) pozorovéni smy¢-
kovych protuberanci, kdy je Zddouci rozliSit od sebe z4-
kladni smyckové struktury a sledovat pohyb hmoty v nich
(pfi thlovém rozliSeni pod 2" resp 1,5"). Na obrdzku ¢ 5
vidime sérii snimk, kterd ukazuje evoluci jedné soustavy
poerupénich smycek, které byly podrobeny detailnéjSimu
vyzkumu (Schmieder,Heinzel,et al., 1996). Na snimcich
miiZeme velmi dobi'e rozeznat rozdily v rozmisténi jednot-
livych smycek a rozloZeni hmoty. V ptfipadé, Ze miZeme
pofizovat takovéto snimky v kadenci minimalné 1x za mi-
nutu, lze velmi dobfe studovat pohyb hmoty jednotlivych
smyckach. Tim miiZeme piibliZzné uréit mnoZstvi hmoty te-
kouci smérem dolfl, véetné rychlosti tokd.

Pri fotografickém (¢i CCD) pozorovéani protuberanci
miZzeme sledovat celkovy morfologicky vyvoj v zéfeni
H-alfa v zdvislosti na Case a srovndvat jej s Casovymi
okamZiky registrace nékterych priivodnich jevii (CME, ré-
diova vzplanuti apod). Zde posta&i tihlové rozlifeni kolem
3" nebo o néco hor§i. Chceme-li vSak studovat detailnéji
pohyb hmoty v protuberancich (jinymi slovy pohyby ioni-
zované hmoty v magnetickém poli), musime dosdhnout
lepsiho rozliSeni. Na obrdzku ¢. 6 vidime dvojici snimki
téZe eruptivni protuberance v riiznych stddiich svého vy-
voje, na kterych lze studovat jiz zminéné skutecnosti.

To, co bylo vySe uvedeno na dvou piikladech, plati
obecné pro vSechny typy protuberanci.

DISKUSE

Na nékolika konkrétnich pfikladech jsme si ukazali jaké
informace jeSté Ize ze snimka ziskat. KaZdd observator,
kterd ma jen trochu dobré pozorovaci podminky a je vyba-
vena potfebnymi dalekohledy a detekénimi pristroji (CCD
kamera &i fotograficky aparit s odpovidajicim filmem) te-
dy miiZe pofizovat velmi kvalitni snimky slune¢ni fotosfé-
ry i protuberanci. Je v8ak limitovdna pozorovacimi pod-
minkami, které nemiZe v plné mife ovlivnit. Utelna je
tiprava okoli observatofe aby se vliv bluringu sniZil pokud
mozno na minimum (vysadba kel nebo alespoii vysev tra-
vy), vhodné barevné natéry v okoli apod. Jinymi slovy mi-
nimalizovat pii¢iny vzniku tohoto nepifjemného jevu. D4-
le pak volit pozorovaci dobu tak, aby se vliv seeingu i blu-
ringu op&t minimalizoval. Pro nai observatof to zhruba
pfedstavuje dobu mezi 7-9 hodinou a 17 (18) a zdpadem.
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13. Celostatny sineény semindr, Upohlav 1996

Aktivni protuberance ze dne 18. 04. 1992

21.600 km

12:35:20 UT

Obr. 6

24.800 km

12:38:15 UT

V letnim a rannépodzimnim obdobi dosahuje celkovy po-
Cet dnfl s velmi dobrymi pozorovacimi podminkami hod-
noty kolem 20 az 25. Pricemz dnt, kdy se vyskytuji velmi
dobré pozorovaci podminky alespon v nékteré denni dobé
byva ro¢né kolem dalSich 20-30. Tato ¢isla jsou sice odvo-
zena z priblizné jen 5 let trvajici pozorovatelské zkuSenos-
ti, nicméné si myslim, Ze jsou pro nasi observatot obecnéji
platna.

Také volba expozi¢ni doby a kvalitni zaostieni (ale také
Cistota optiky a procesy zpracovini negativii) maji bez-
prostiedni vliv na kvalitu snimki.

Kieré ze struktur tedy lze z téchto snimku studovat?

1. Celkovou morfologii aktivni oblasti — tuto praci je moz-
né vzhledem k men$im ndrokiim na kvalitu obrazu pro-
vadét po vétSinu roku

. Morfologické detaily v jednotlivych skvrndch — tzn. pe-
numbrdln{ vldkna, svételné mosty, zmény jejich tvaru
a orientace apod. — Ize providét také studium jejich evo-
luce v Case na asovych Skalach hodin a v nékolika pii-
padech i dnil. V obdobi velké erupeni aktivity lze prova-
dét ,,patrolni** pozorovani aktivnich oblasti za ielem re-

gistrace bilych erupcf (v€etné jejich pozic a morfologie).

3. Detaily granulace — pfi sledovéni fotosférické granulace

(eventudlné umbrdlni granulace) musime mit na paméti,
Ze se pohybujeme na limitni hranici redlného rozliSeni
a studium evoluce téchto struktur je jiZ velmi problema-
tické, nicméné, dd se v nékolika méilo piipadech provadét
na ¢asovych Skaldch minut, desitek minut aZ hodin. Nelze
Ji v8ak jako hlavni ndplfi préice hvézddrny doporucit.

RS

Pro pozorovani protuberanci mtizeme uéinit obdobné z4-
véry. Kvalitni snimky ndm umoZiiuji sledovat pohyb pro-
tuberan¢ni hmoty v korondlnim prostiedi a pfibliZné uréo-
vat rychlosti jednotlivych uzlli hmoty v protuberancich
nebo odvozovat nékteré dynamické parametry (hmotnost,

objemy, rychlosti) (LenZa, 1994). Pii kvalitn€ orientova-
nych snimeich miZeme také zjiStovat morfologickou né-
vaznost na fotosférické aktivni oblasti apod.

ZAVER

Hvézddirny, diive zvané ,lidové®, se mohou za pfedpok-
ladu pfistrojového vybaveni a pfedev§im chuti do préce za-
byvat pofizovanim snimk za ti¢elem studia globalni mor-
fologie aktivnich oblasti a také studiem nékterych struktur
samotnych slunecnich skvrny.

Pozoroviéni jsou uZiteCnd zejména pii porovndvéni roz-
loZeni magnetickych poli, rychlostnich poli, ale také proje-
vl erupéni aktivity.

Obrazovi priloha dokumentuje konkrétni pfipady, véet-
né potiebnych tdaji (datum, ¢as, mé&fitko apod.) a udélat si
vlastni pfedstavu o moZnostech takovéto price tfeba i na
vaSem pracovisti.

Podékovdni

Chtél bych pod&kovat mym spolupracovnikiim — jme-
novité Dan& Dokoupilové, Ladislava Smelcerovi a Petru
Zelenému — za pomoc pii digitalizaci dat.
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Viiv gradientu jasu

na vstupni stérbiné spekirografu
na deformaci profilv spekirdini édry

M. Klvaria a V. Bumba, AsU AVCR, observatoF Ondrejov, Ceskd republika

Fotoelektricky magnetograf ondfejovské observatoie m4
Sitku vstupni $térbiny 3 obl. sec. Tato §ifka je dostatednd
velkd, aby se zde mohla projevit integrace obrazu, jehoZ
prostorové rozliSeni je lepS neZ 1 obl.sec. Analyzovali
jsme proto gradient jasu obrazu na §t&rbiné ve sméru dis-
perze a jeho vliv na deformaci profilu spektraln{ ¢ary.

Pro ziskdni profilu spektrdlni ¢dry jsme pouZili metodu
superposice spekter od N dzkych §térbin, vypliujicich rov-
nomérné Sirokou vstupni §térbinu spektrografu.

Pfi modelovani profilu spektrdln{ ¢ary jsme pouZili redl-
nou spektralni ¢aru. Céra byla ziskdna fotograficky naex-
ponovdnim fezu pfes slune¢ni skvrnu. Velikost vstupni §tér-
biny byla 0,1 mm.

Vysledny profil spektralni &dry je ddn souétem N vzijem-
né posunutych diléich profild. Pokud je gradient jasu nulo-
vy, budou se jednotlivé profily li§it pouze svym posuvem.

V piipad€ jiného gradientu budou méfitka jednotlivych
profilli imérné jastim na fiktivnich, vzdjemné posunutych
vstupnich §térbindch, vypliujicich modelovanou Sirokou
§t€rbinu magnetografu. Vzhledem k malé §ifce Stérbiny
budeme piedpoklddat linedrni zménu jasu na Stérbing.

Jsou-li J; a J, jasy na levém a pravém okraji §t€rbiny, bu-
de platit:

[6)-2]_ +D "

(Lh=d) (N+D

Odsud bude méfitko s-tého sumovaného profilu tmémé
Jjasu s-té fiktivni St€rbiny:
(s+D(h=J)

J(s) = J, 2
() (N+1) 1 2
Zavedenim I =1+ Al (3)
I, =Jy—Al 4)
upravime vyraz (2) do tvaru:
s=N
(i) = 2 Ci ¥ J(8) ™ P(i - 5) (5)

Intensita zdfeni v i-tém bodé vysledného profilu spek-
trdlni Cary Jo ( i) bude imeérna souctu v§ech N posunutych
spektrdlnich profildl Py, ) v i-tém bodg, s amplitudou, pro-
porciondlni jasu J(s) na segmentu s vstupni §térbiny:

s=N

J,00) = Z Coat ¥ J(8)* P(i = 5) )

C, Je zde koeficient dmémosti, nezavisly na s. Aby-
chom mohli sledovat zmény profilu v zavislosti na gradien-
tu jasu, je vhodné J s (i) normovat. Normovani provedeme

na oblast kontinua:
s=N
Ci ¥ J(5) * P(cont - 5) )

=

J,,(cont) =

oblasti kontinua miiZeme povaZovat P(cont-s) za konstantu,

nezavislou na s, t.zn.:
o J, t
z J(s) = M_ (8)
s=1 P(eont) * Cy,

Po dosazeni vyrazu (5) do rovnice (8) dostaneme po
Upravé vyraz pro urCeni kalibracni konstanty:

J,,(cont)
T ©)

P(cont)* N * J,

Dosazenim J(s) a C;; do vyrazu (6) zapiSeme vysledny
vzorec pro vypocet normovaného profilu rozsifené spek-
trélni C4ry v zavislosti na gradientu jasu na vstupni Stérbiné
spektrografu:

J(cont) <A (12(s-1) .
J ()=—2 -1|*G, +1L* P(i —s) (10
» 0 = % peonn) 2 H N -1 ] ) (10
G; Je zde normovany gradient jasu, popisujici nerovnomémé

osvétleni vstupni §térbiny spektrografu ve sméru disperse:

kal

(JZ_Jl)
- 11
! (J2+J|) W
ZAVER:

Smér posunu spektralni &dry vlivem gradientu jasu smé-
fuje vZdy k vy$§im hodnotdm jasu, t.zn. od stfedu skvmy
k jejimu okraji, nezdvisle na orientaci spektra ve spektro-
grafu. To znamend, Ze pro kladné thly nastaveni spektrdlni
miiZky se bude posuv ¢ary na levém okraji skvimy (vzhle-
dem ke §t&rbing) projevovat jako doplitkovd zdpornd do-
pplerovskd rychlost a na pravém okraji skviny jako doplii-
kovd kladnd rychlost. Po oto¢eni mifZky do zépornych Ghl
se uvedené sméry rychlosti zméni na opacné.
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Pozorovdni Slunce

televiznimi CCD kamerami

Ing. Miloslav Knizek, Astronomicky iistav AVCR Ondiejov, Ceskd republika

Abstrakt

Od roku 1991 se k pozorovini Slunce na Ondrejovské hvézdarné vyuZivaji televizni CCD ka-
mery. Referit zhrnuje ziskané zkuSenosti s touto novou technikou pri pozorovani sluneéni foto-
sféry, chromosféry, spekter a oblohy v okoli Slunce.

UvoD

Kamery vyuZivajici CCD prvek se stali b&Znymi. Na
rozdil od pfimého vyditdni hodnot z jednotlivych ele-
mentdrnich svétlocitlivych plosek (tzv. pixeld) u digital-
nich kamer, se u televiznich CCD kamer prevadi obrazo-
véd informace do televizniho signdlu. Vysledkem je tele-
vizni obraz obdélnikového tvaru s pomérem stran 4:3. Ve
v8ech evropskych televiznich systémech je tento obraz
piendden s frekvenci 25 snimk{l za sekundu. Kazny sni-
mek je tvofen 625 vodorovnymi fadky. Pfi hodnoceni roz-
liSovacich schopnosti se vét§inou uvadi podet rozliitel-
nych detaill ve vodorovném sméru.

Televizni CCD kamery poZivaji pro vytvofeni obrazu
CCD prvek, jehoZ citliva plocha mé vidy obdélnikovy
tvar opét s pomérem stran 4:3. Vlasni rozméry mohou byt
razné, ale nejb€znéjsi jsou dnes CCD prvky s citlivou
plochou 6.4x4.8 mm (tzv. 1/2" Cipy), nebo s plochou
4.8x3.6 mm (tzv. 1/3" Cipy). PoCet pixeld byva také riz-
ny. Pro kvalitu vysledného obrazu je v8ak rozhodujici
elektronické zpracoviéni, t.j. pfevod naakumulovaného
ndboje v jednotlivych pixelech do televiznfho signélu.
Napf. kamera se CCD prvkem obsahujici 752x582 pixelt
muZe mit rozli§eni napt. 600x470 ¥adku.

Elektrenickou zdvérkou se fidi doba akumulace nébo-
je na CCD prvku. Nejdelsi expozice je 1/50 sekundy a nej-
kratsi byvd podle typu a vybaveni kamery b&Zné& 1/10 000
sekundy, ale miZe vyt i kratsi. Citlivost kamer se uddva
bud jako minimalni osvétleni snimané scény pfi uvede-
ném clonovém cisle objektivu, nebo jako minimdln{
osvétleni na CCD prvku. U méné citlivych kamer posta-
cuje jiZ osvétleni nékolik desetin luxu na &ipu.

Cernobilé CCD kamery se vyznaduji spektrdlni citli-
vosti piesahujici viditelnou oblast, zejména v infradervené
Césti. U specidlnich kamer se proto pouZivaji pro vyme-
zeni citlivé oblasti omezovaci filtry.

Z uZivatelského hlediska jsou dilleZité i dal$i paramet-
ry, napt. ovladani elektronické zdvérky (ruéng, automa-
ticky, pomoci PC), pfepindni gama korekce (t.j. pfevodu

[

jast na elektrickou veli¢inu), moZnost vn&j§ synchroni-

zace kamery, nizké napdjeci napéti (vétSinou 12 V), pro-
vozni teplota (—10 C aZ +60 C), malé vné&jsi rozmery
(napt. 40x50x90 mm), Zivotnost okolo 100 000 hodin.
Velice vyhodn4 je moZnost vést obrazovy signdl z kamery
kabelem do vzdélenosti nékolika desitek metrli bez pou-
Zit{ dal§ich pomocnych pfistrojii a pfitom mit zachovanou
mozZnost sledovéni redlného obrazu. Staci pouze pfipojit
videosigndl ze CCD kamery k televiznimu monitoru.

Pro zédznam obrazu je mozné pouZit riizné zdznamové
zafizeni, od nejobyCenéjsiho videorekorderu VHS aZ po
§pickové profesiondlni studiové zafizeni. Pfi pouZiti dob-
rého videorekorderu VHS a kazety s kvalitnim paskem se
dosahuje u cernobilého obrazu rozlifeni ve vodorovném
sméru 320 line. Kvalita zdznamu je znaéné omezend, ne-
bod se jednd o analogovy zdznam analogového signdlu.
Navic je vyslednd nahrdvka zna¢né& ovlivnéna elektronic-
kym zpracovéanim signdlu pfi prichodu pomérné sloZitou
zdznamovou a reproduén{ cestou videorekorderu. Nejlep-
Sich vysledki lze pfi pouZiti televiznich CCD kamer do-
sdhnout digitalizaci snimki piimo z kamery. VEt§inou se
tomuto dcelu pouZivaji digitalizaéni desky do pocitacii
PC. B&Zng byvaji 8 bitové, t.j. rozli§uji 256 jasovych
drovni. Minimdln{ rozlifeni byvad 256x256 bodil na cely
televizni snimek, leps{ potom napf. 512x512 bodt a vice.

Na ondfejovské observatofi se televizni CCD kamery k
pozorovani Slunce vyuZivaji od roku 1991. V soucasné
dobé se CCD kamery pouZivaji k pozorovani sluneéni fo-
tosféry, chromosféry a spekter. Ddle pomoci CCD kamer
digitalizujeme filmové materidly a jednu CCD kameru
pouZivime ke snimdnf oblohy v okoli Slunce.

FOTOSFERA

Pro pozorovani detailu fotosféry vyuZivime dalekohled
ve sluneéni kopuli s ¢ockovym objektivem o priméru
205 mm a ohniskem 2830 mm (A. Clark). PouZitd CCD
kamera je typu Oscar 0S-458 s rozlifenim 600 fddek
a expozici fizenou poditatem PC v rozsahu 1/50 s aZz
1/10 000 s. Obraz v primédrnim ohnisku je promitim vy-
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ménnym objektivej na CCD prvek. Kamera je orientovi-
na tak, Ze dennimu chodu Slunce odpovidd vodorovny
smér ve snimaném obraze. PHi standardnim zvétSeni od-
povidd priméru Slunce 7 del§ich stran obrazu na monito-
ru. Pii kvalitnim obrazu Slunce je moZné vyménou pro-
mitactho objektivu toto zv&tfeni jestd 3 krat zvysit. Pro
optimdlni vyuZitf jasového rozsahu a pro zvySeni kontras-
tu je signal upravovdn tzv. videokorektorem. Zafizen{ se
pouZiva k vizudlnimu pozorovéni fotosféry, pro zdznam
vybranych oblasti na videorekorderu VHS a pro pfimou
digitalizace snimk. K tomu se pouZiva 8 bitovy tzv. fra-
me grabber P360F firmy Dipix s rozli§enim 620x570 bodd.

8:29:14 UL 1 !; denw: W05-18-19¢8

Obrdzek oblohy v okoli Slunce ziskany CCD kamerou.

CHROMOSFERA

K pozorovéani detailu chromosféry pouZivime druhy
¢okovy dalekohled v kopuli, ktory md objektiv o primé-
ru 210 mm a ohnisko 3410 mm. H-alfa filtr s propust-
nosti 0.5 A je od firmy DayStar. Obraz v primarnim
ohnisku se snfmd CCD kamerou od prazské firmy ETS.
V podstatg se jednd o 1/2" kameru firmy Phillips s rozli-
Senim 450 tddek. Kamera je opét orientovdna tak, Ze
dennfmu chodu Slunce cdpovid4 vodorvny smér v obra-
ze. Pri tomto uspordddni vychdzi zvétseni, kdy priméru
Slunce odpovidéa 5.75 delgich stran obrazu na monitoru.
Pro dpravu signdlu se opét vyuZiva videokorektoru. I toto
zafizeni se pouZivd pro vizudlni sledovani chromosféry,
pro zdznam vybranych oblasti videorekorderem VHS
a pro piimou digitalizaci snimka stejnym grabberem Di-
pix. Obé zafizeni k pozorovéni fotosféry a chromosféry se
vyuZivaji celoroéné dennimu sledovini sluneénf aktivity.

SPEKTROGRAF

Sluneéni mnohokamerovy spektrograf ma zrcadlovy
dalekohled s objektivem o primé&ru 280 mm a chniskem
12 500 mm. Spektra se v 5 kamerach exponuji na kino-
film. Vstupni $térbina spektrografu je konstruovdna jako
zrcddko napatené na kiemenném skle se §t€rbinou §iro-
kou 52 mikrometrov. Odrazu od této plochy se vyuZivd ke
sledovéni obrazu na $térbing. Promitacim objektive]j se

Pozorovdni Slunce televiznimi CCD kamerami

Qiadic o6
Gaach fap,

06-08-199¢

Obrdzek fotosféry ziskany CCD kamerou pri vétsim zvétSend.

6:21:04 UT 11

pres H alfa filtr s propustnosti 0.5 A firmy DayStar vy-
tvéri obraz na 1/2" CCD prvku kamery. Pfi pouZivaném
zvétdeni odpovidd priimé&ru Slunce 3.7 del§ich stran obra-
zu na monitoru. Druhd CCD kamera je umistnéna v 1. f4-
du spektra a je na ni promitina oblast ¢ary H-alfa. Obraz
z obou kamer je sloucen pomoci svislého rozhrani do jed-
noho obrazu. Pfi stejném zvétSeni tak bodim na vstupni
Stérbiné spektrografu odpovidd spektrum ve shodném
faddku. Ob& CCD kamery jsou od firmy ETS a maji rozli-
Seni 450 fadkd. Uvedené zafizen{ se pouZivd k vizudlni-
mu sledovani chromosféry a pofizovéni zdznam na vi-
deorekorderu VHS, zejména pii exponovani spekter pro
identifikaci pozorovaného mista na Slunci. V soucasné
dobg je zdmérem vyuZit pomémeé Siroké spektrlni citli-
vosti CCD kamer a do stdvajictho obrazu slou€it signél
z dalSich kamer s dileZitymi spektrdlnimi Carami. Pro zfs-
kéni kvalitnéj§ich snimki ze CCD kamer je zimér vybra-
né snimky piimo digitalizovat.

Ve vSech tfech uvedenych aplikacich jsou videosnim-
ky doptiovany textovou informaci o datu a ¢ase. Dle po-
tieby lze psdt dalsi text. Na celou obrazovku je mozné
napsat celkem 12 fidek po 32 znacich. K tomu pouZiva-
me tzv. videotitulkovag, coZ je v naSem piipade deska do
pocitage PC.

DIGITALIZACE SE CCD KAMEROU

Pro méné naro¢né ucely pouZivame televizni CCD ka-
mery pro digitalizaci fotografickych materidld, ale zdigi-
talizovat lze samoziejmé libovolny obraz ziskany CCD
kamerou. Po piepoétu do ¢tvercového rastu lze v nafem
ptipadg ziskat obrdzky o maximélnim rozméru 620x465
bodi pii 256 virovnich jasu. Vyhodou je libovolné zvétse-
ni obrazu promitaného piimo na CCD prvek a zejména
velka rychlost digitalizace, kdy ziskani jednoho snimku
i se zépisem dat trva je nékolik sekund.

OBLOHA

Pro usnadnéni pozorovani je dvojity dalekohled v nadi
kopuli doplnén 3. CCD kamerou se §irokotihlym objekti-
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B PR B s e Sl 2
Videosnimek s obrazy ze tii CCD kamer sloucenymi pomoci
dvou svislych rozhrani (Skdla, obraz chromosféry na svislé vstup-
ni §térbiné spektrografu se dvéma poziénimi vodorovnymi vidkny
a odpovidajici &dst spektra s Edrou Ho).

vej pro snimani oblohy v okoli Slunce. PouZitd kamera je
typu Oscar OS-251I s rozliSenim 300 fadek. PouZity ob-
jektiv md ohniskovou vzdalenost 6.25 mm a ve vodorov-
ném sméru zobrazuje dhel 55 . Ddle jsou zde pouZity spe-
cidlni filtry a ter¢ pro zastinéni Slunce. Toto pomocné za-
fizeni poskytuje pozorovateli v mistnosti 2 patra pod ko-
puli celodenng obraz oblohy v okolf Slunce. Tato kamera
je také vyhodnd pfi ddkovém ruénim otadeni kopule.

VZORKOVACI SNIMANI

Na tomto misté stoji za zmifiku moZnost zaznamendvat
jednotlivé snimky v intervalu delSim neZ 1/25 s. Lze k to-
mu pouZit specidlni vedeorekorder, tzv. time laps, ktery
umoZiiuje zaznamendvat jednotlivé snimky v intervalu aZ
6.4 s. Na kazetu s kapacitou 3 hodiny béZného zdznamu
Ize tak zaznamenat 960 hodin. Zafizeni tohoto typu na on-
drejovské observatofi k pozorovani Slunce zatim nepou-
Zivame.

ZAVER

PouZivéani televiznich CCD kamer pro pozorovéni
Slunce mé své vyhody. Ziskany obraz je redlny a pro jeho
zpracovani lze pouZit béZnd zarizeni. Nejvetsi nedostatek
této metody je v analogovém zdznamu. Vyrazngjs$iho pok-
roku lze ofekdvat se zavedenim zdokonaleného televizni-
ho systému HDTV s lepsi rozliSovaci schopnosti. Stdle
viak plati, Ze nejlepsi snimky poskytuje digitalizace sig-
nélu piimo z televizni CCD kamery.

Podékovdni
Piispévek vznikl v ramci grantové podpory GA CR
1577, GA AVCR 303404 a GA CR 1199.
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Digitalizace a zpracovdni
fotosférickych a chromosférickych
videozdznamu aktivnich oblasti Slunce

M. Klvar"ia, V. Bumba, T. Vanék, F. Zloch a M. KniZek
AsU AVCR, observator Ondrejov, Ceskd republika

Abstrakt:

Popisujeme zarizeni, které jsme sestavili pro tiéely digitalizace a zpracovani videozaznami fo-
tosféry a chromosféry Slunce, jeho vlastnosti a niroky, které dany digitdlni systém pro zpraco-
vini dat klade na parametry dalekohledu a cely zdznamovy Fetézec z hlediska prostorového
a funkéniho rozliSeni. Dale analyzujeme otazku reprodukovatelnosti videosignilu z videokame-
ry a z videomagnetofonu a uvidime metodu zpracovani obrazovych dat, odstrafujici okrajové
ztemnéni a pfipadnou vinétaci obrazu, doplnénou rezhorem vlastnosti pouZité filtrace.

UVOD:

P¥i pozorovéni sluneéni aktivity pouZivdme v poslednich
nékolika letech CCD kamery s piimou digitalizaci video-
signdlu nebo jeho zdznamem na videomagnetofon.

Prechod od filmu k videotechnice byl zplisoben mar-
kantnim rstem cen fotografického materidlu. I kdyZ je v
soucasné dobe kvalita obrazu, zapsaného na videomagneto-
fon stdle hor$i, néZ klasicky fotograficky zdznam, je jeho
podstatn€ (1000x) niZsi cena silnym argumentem pro vyu-
Ziti CCD kamer a videozdpisu.

Zpracovani signdlu, zaznamenaného na videomagneto-
fon, m4d své specifiky a proto se pravé tomuto problému bu-
deme zde vénovat.

USKALI VIDEOTECHNIKY:

Zakladnim problémem, spojenym se zménou zdznamo-
vého media, je niZ8{ prostorova a funk&ni rozliSovact schop-
nost. Oba problémy jsou TeSitelné, je-1i k disposici dostatek
finanénich prostiedkl, bohuZel to vSak neni nd§ piipad.
MuZeme vyuZivat pouze bézné dostupnou komeréni tech-
niku véetné jejich kladd (cena) i zdporl (kvalita). Presto
v§ak situace nenf zcela beznadéjnd, musime v§ak jiZ na po-
¢atku zvolit opticky systém dalekohledu, vhodny pro sni-
méni obrazu CCD kamerou.

Malou prostorovou rozlifovaci schopnost miZeme kom-
penzovat vét§im zvétienim dalekohledu a funkéni rozliSo-
vaci schopnost zvy§ime pouZitim videokorektoru.

PROSTOROVE ROZLISENI:

Pokud chceme zaznamenat veSkerou informaci, kterou

ndm milZe dalekohled poskytnout, méla by byt vzorkovaci
frekvence v obraze alespon dvojndsobné ve srovnéni s teo-
retickou rozliSovaci schopnosti dalekohledu.

Dalekohled o priméru 140 mm (rozliSeni 1"), CCD ka-
mera s ¢ipem 8x6 mm a digitalizacni kartou 256x256 bodi
dovoluje beze ztrat zpracovat snimek aktivni oblasti o roz-
mérech 128"x96". Priimér sluneéntho disku v takovém sys-
tému bude 119 mm. Pokud chceme na jeden snimek zazna-
mendvat vt &4st aktivn{ oblasti, je tieba volit kompromis,
t.zn. mensi zvétseni a ztratu informace.

Volba zvétieni dalekohledu je pfi zdznamu obrazu na vi-
deomagnetofon kritickd, protoZe na rozdil od zdznamu na
filmovou emulzi digitalizujeme vZdy cely obraz a proto ne-
miZeme zménou méfitka pfi sekunddrnim zpracovani zvy-
§it rozliSovaci schopnost v obraze.

FUNKCNI ROZLISENI:

ZlepSeni funkéniho rozlifeni dosahujeme tdpravou vi-
deosigndlu videokorektorem, umoZiiujicim maximélni vyu-
Ziti rozsahu A/D pfevodniku v oblasti uZite¢né informace
videosignalu.

Videokorektor by mél pti zachovéni linearity umoZiovat
posuv nuly a zménu zesileni obrazové &4sti videosigndlu s
indikaci dosaZeni minimélni, maxima4lnf a dvou prahovych
hodnot videosignalu upravovaného obrazu. V piipadé nase-
ho osmibitového A/D pfevodniku jsou to hednoty: 0, 255,
12 a 243.

Fotosferické a chromosferické obrazy aktivni oblasti ma-
ji minima jast v&t§f neZ nula a maxima jast mohou byt jak
v&t§i, tak i mens§{ ve srovnéni s maximélni hodnotou signd-
lu pro A/D pfevodnik. Pomoci ovlddacich a indikagnich
prvki videokorektoru je mozZno upravit jeho vystupni signal
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tak, aby se uZite¢nd informace nachézela v rozsahu 0-255
osmibitového A/D prevodniku.

Sekunddrnim, ale z hlediska pozorovatell velmi prak-
tickym diasledkem pouZiti videokorektoru je vizualni zvy-
Senf kontrastu sledované oblasti na videomonitoru.

NAM DOSTUPNE METODY
ELEKTRONICKEHO ZAZNAMU OBRAZU:

a) analogovy zaznam obrazu s nasledujici digitalizaci:

Videosigndl je zapsdn na komeréni videomagnetofon
a digitalizace vybraného snimku je provddéna pozdégji. Vy-
hodou je snadné, levné a rychlé uloZeni velkého mnoZstvi
obrazové informace, kvalita je vSak ze vSech tif uvedenych
metod nejhorsi. U t€chto magnetofonii nema smysl pouZi-
vat lepsi, neZ osmibitové pfevodniky.

b) prima digitalizace obrazu:

Pomoci frame grabberu je signal CCD ¢ipu pfimo, bez
transformace na videosigndl digitalizovén a uloZen do po-
CitaCe. Je zde moZnost ziskani vysoké citlivosti, protoZe na-
boj na CCD ¢ipu je moZno kumulovat po del§i dobu. Tuto
metodu miZeme povaZovat za nejpiesnéj§i. U levnéjSich
typh musime poditat s dobou nékolika sekund, potfebnou
pro prenos digitdlnich dat do opera¢ni paméti poéitace.
Kromé osmibitovych jsou v draZ§ich variantdch k disposici
i dvandcti aZ Sestndctibitové grabbery.

c) digitalizace videosignalu:

Videosigndl z vystupu CCD videokamery je v digitali-
zacni desce pocitace pfimo digitalizovan a vysledny sou-
bor je uloZen do paméti pocitate. Videosnimky se digita-
lizuji v redlném Case, u levn&jsich typl musime poditat
s dobou nékolika sekund, potfebnou pro prenos digitdlnich
dat do opera¢ni paméti pocitade. Metoda je velmi piesnd,
jeji citlivost je vSak ve srovndni s pifimou digitalizaci niz-
§i. Na trhu jsou i vice, neZ osmibitové systémy. Timto za-
fizenim je moZno digitalizovat i videosignél z videomag-
netofonu.

Kromé uvedenych metod existuje fada dalSich zplsob,
Jak snadno a rychle zaplnit obrazovymi daty libovolné vel-
kou pamét pocitale. V oblasti profesionalni videotechniky
existuje celd fada zafizeni fantastickych moZnosti a bohuZel
icen.

KONFIGURACE NASEHO ZAZNAMOVEHO
A DIGITALIZACNIHO ZARIZENI:

Videosignaly ze dvou CCD kamer, umist&nych na foto-
sférickém a chromosférickém dalekohledu, upravené vi-
deokorektorem, jsou spolu s ¢asovou a datovou informaci
zapisovdny na videomagnetofon Sony SLV-363EE. Digita-
lizace obrazu byla provddéna u vybraného zastaveného
snimku v pocitacové karté firmy Elvia.

Popisovand digitalizace videozdznamu je pouze jednou z
funkei videosystému (Klvaiia, Bumba,1996), kterym je
moZno digitalizovat i filmovy pozorovaci materidl.

DIGITALIZACE OBRAZU:

Videosigndl zvoleného pilsnimku, vstupujici do pocita-
Cové karty, je zde digitalizovén v rozsahu hodnot 0-255
a uloZen po sloupcich do souboru jednobajtovych dat v ma-
tici 256x256 vidaja. Tato matice popisuje snimany obdélni-
kovy obraz o poméru stran 3:2. Pii vykreslovéan{ obrazu je
proto nutno provést geometrickou korekei. Pfenos digitali-
zovanych dat z karty do operacni paméti pocitace trvd pTib-
lizné 5 vtefin. P¥i opakovanych ¢innostech je nutno tuto
prodlevu brit v ivahu.

2z

RIDICI SOFTWARE:

Némi sestaveny program ELVAR zprostfedkovéva ovl4-
dén{ digitaliza¢ni karty, ptenos dat do operacni paméti po-
¢itade a manipulaci s daty.

Program dovoluje rychle opakovatelnou digitalizaci vi-
deosigndlu s okamZitym zobrazenim digitdlnich dat na vi-
deomonitoru, flat field operace, vicendsobnou integraci dat,
vykresleni piivodniho obrazu v 16 pseudobarvéch s pouZi-
tim Sedivé §kély a nékolika barevnych §kal, volbu zobraze-
ni (pozitiv nebo negativ), Zoom, pievzorkovani obrazu pod
libovolnym tihlem, uloZeni dat do souboru na disku a dalsi
funkce.

Pro dosaZeni kompatibility s jiZ vybudovanym progra-
movym vybavenim je moZno uklddat data do matice
124x85 dvoubajtovych hodnot. Novd matice vznikne pie-
vzorkovédnim piivodni matice tak, Ze nova hodnota je tvore-
na souctem Sesti vzorkil z dvou sloupct a tif fadkd ptvodni
matice. KaZd4 hodnota z piivodni matice 256x256 vzorkd
je pritom pouZita pravé jednou (kromé poslednich osmi slo-
upct, které nenesou obrazovou informaci).

REPRODUKOVATELNOST DIGITALIZACE
VIDEOSIGNALU Z CCD KAMERY:

Obraz téhoZ negativu byl snimdn CCD kamerou a trikrat
z4 sebou digitalizovdn a byly sestrojeny grafy vzdjemné ko-
relace v prevzorkovanych datech mezi 1. 2. a 3. digitalizaci.
Bylo zjisténo, Ze data, ziskana digitalizaci sudého a liché¢ho
ptlsnimku se 1i§f a naopak data téhoZ pllsnimku se émér
shoduji. Proto byla provedena dprava synchronizace digitali-
zacni desky tak, aby byl digitalizovan vZdy tentyZ pilsnimek.

REPRODUKOVATELNOST DIGITALIZACE
VIDEOSIGNALU Z VIDEOMAGNETOFONU:

TentyZ zastaveny snimek byl tfikrdt za sebou digitalizo-
vén a byly sestrojeny grafy vzdjemné korelace jash identic-
kych bod dvou porovndvanych obrazii v prevzorkova-
nych datech mezi 1. 2. a 3. digitalizac{ (obr. 1-3). Vidime,
Ze koreladni grafy nejsou pfimky, ale shluky bodl kolem
nich, coZ znamend, Ze reprodukovatelnost snimdni téhoZ
obrazu neni dplnd a magnetofon vndsi do obrazové infor-
mace ndhodny chybovy signdl.
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Digitalizace a zpracovdni fotosférickych a chromosférickych videozdznamd aktivnich oblasti Slunce

1580 1568 1580
‘ 1508 1588
o 1508 B g
Obr. 1 Obr. 2 Obr. 3

ZPRACOVANI OBRAZOVYCH DAT:

Vzhledem ke specifickym vlastnostem obrazu chromos-
féry, kde se kromé poklesu jasu, béZného ve filamentech,
miZe vyskytnout i vzrist jasu, dany emisi, bylo tieba pouZit
algoritmus prostorové filtrace obrazu, zddraziujici chro-
mosferickou strukturu a odstrariujici okrajové ztemnéni slu-
neéniho disku a piipadnou vinétaci optického systému.

Pro tyto ticely jsme pouZili metodu, spo&ivajici v ode¢-
teni hodnot pozadi od plivodnich dat. Hodnoty pozadf jsme
ziskali N krat opakovanou filtraci pivodnich dat symetric-
kym okénkem 3x3 vzorky, s binomickym rozdélenim vé-
hovacich koeficientil. Vlastni filtrace byla provedena meto-
dou klouzavého praméru. Vahovaci koeficienty filtru okén-
kabyly:121-242-121.

VLASTNOSTI POUZITE FILTRACE:

Na obr: 4 vidime pivodni obraz chromosféry, na obr. 5, 6
a 7 je tentyZ obraz po opakované filtraci s N=2, N=10
a N=50. Ve vech tfech pfipadech byl rozsah hodnot v ob-
raze po filtraci normovén na stejnou velikost. Vhodnou
volbou koeficientu N je moZno dosdhnout zddraznéni urci-
té prostorové frekvence, tzn. vykreslenf struktur urcité veli-
kosti a odstranit velkoplosné prvky
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Aegion! WORR 7757

OMBREIIN GHSERVATIRY Climesmisplers
Date: d7z504-28  Tiwme: 654780 - UT

Obr. 4

ONDREJOU OBSERUATORY Chromosphere

Date: 872294-28 Time: 8547088 - UT Region: NOAA. 7757

Obr. 5

ONDREJOV OBSERVATORY Chromasphere '
ate: B72294-28  Time: 854768~ UT

Obr. 6

Priivodnim jevem pfi filtraci tohoto typu miZe byt vznik
falesnych morfologickych dtvard jako parazitni filamenty,
doprovézejici redlny filament nebo sekundérni, neredlné
zjasnéni ve fotosféfe kolem skvrny na obr 9. Redlny
vzhled skvrny, kter byla i na chromosferickych snimcich,
vidime na obr. 8. Pfi interpretaci je nutno s timto jevem po-
Citat.
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ONDREJOU OBSERVATORY Chromasphere o -~ = | ONDREJOU OBSERVATORY Photosphere -
Date: 672294728, Timc: @54788:-" UL - Region: NOAR 77S?_|  Date: B22294-16  Time: B5583@I~ UT

. Reglon: NOAR 7257

Obr. 7 Obr. 8

ZAVER: 3 'l e R e R e '7 ErmAArsap

Jak je vidét z popisované problematiky, pouZiti nim do-
stupné videotechniky pfinasi znaéné komplikace. Pfesto je
moZno tvrdit, Ze pokud tuto techniku spravné pouZijeme,

miZeme s ni dosdhnout dobrych vysledk.

Podékovdni:
Tato prace byla realizovédna za G¢inné podpory GACR
v rémci projektu 205/93/0892 a Klicového projektu |

K1-003-601 AVCR. = S 3
LITERATURA: E , - ;
v P v Rttt b d bl ernn e
Klvaiia M., Bumba V., 1996: Digitalizace a zpracovéni obrazu slunedni FBHDREJOU OBSERUATORY Photosphere : : - ‘
chromosféry, Sbornik z 18. semindfe , Clovék ve svém pozemském ~ Datei B72294=16 | Time: @S5838 = UT . Reglon: HOAR 7257 |
a kosmickém prostredi®, Upice, v tisku. obr. 9
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Souradnicovy systém sluneéniho
dalekohledv na principu CCD kamery

M. Klvaria a V. Bumba, AsU AVCR Ondejov, Ceskd republika

Abstrakt:

Popisujeme ndmi konstruované zatizeni pro odeditani heliografickych souiadnic na slunetnim
disku, vyuZivajici CCD ¢ipu videokamery. Zatizeni neobsahuje Z4dné pohyblivé mechanické
prvky. Uvadime rozsah moznych pohybii dalekohledu, algoritmus vyhoednoceni polohy sluneg-
niho disku a metody detekce mraku na sluneénim disku ve spojitosti s vlivem nehomogenit at-

mosféry na presnost urceni sourfadnic.

SOUCASNY STAV:

K urovéni soufadnic slune¢nich dalekohled se prevaz-
né pouZiva sniméni &4sti okraje sluneniho disku ¢tyimi fo-
todiodami nebo segmentovanym fotoelektrickym prvkem,
pracujicim na stejném principu. JestliZze obraz Slunce nele-
Zi uprostied ¢idla, vznikd na kazdém péru protilehlych diod
chybovy signdl, kterym pointacni systém dalekohledu pro-
porciondlné ¥idi jeho pohyb v obou oséch tak, aby se obraz
Slunce nachazel stdle uprostred ¢idla.

V pfipadé, Ze budeme ¢idlem v obrazové roviné pohybo-
vat, bude se (pfi zapnuté pointaci) ménit poloha osy dale-
kohledu vici Slunci. Z velikosti posuvu ¢idla v obou oséch
je moZno urcit heliografické soufadnice konkretniho ob-
jektu na Slunci.

Pokud fotodiody integruji znaénou &ast slune¢niho okra-
je, pracuje takovy systém dobfe a pfi spravné konstrukci je
schopen pokryt i efekty, spojené se zménou slune¢niho
priméru béhem roku. Vliv na jeho pfesnost méd nehomoge-
nita atmosféry (napft. cirry), kterd miiZe zpGsobit obt{Zné de-
finovatelné odchylky od spravné polohy. Nevyhodou systé-
mu je zna¢nd mechanickd naro¢nost.

ZkuSenosti, ziskané se CCD kamerami nés vedly k pro-
vedeni studie o0 moZnosti jejich vyuZiti v této oblasti.

TESTOVANY SYSTEM:

Ve zkoumaném systému byla pouZita ¢emobild CCD
kamera OSCAR typ OS 25-11, jejiZ videosigndl byl digitali-
zovan digitalizacni kartou firmy ELVIA, zasunutou do po-
¢itae PC-386.

Kamera pracovala v reZimu automatické regulace osvitu
(EE: ON), gamma = 0.45 a vypnutou zvySenou citlivost (AGC:
OFF). Pti zkouskéch jsme pouZili objektiv TAIR 11 (ohnisko
135 mm), jehoZ svételnost musela byt sniZena specidlnimi filtry
Hg Mon 436 a interferenénfm filtrem Na 59 455762.

Digitalizaéni karta pfevadi v realném Case obraz jednoho

celého pllsnimku do pole 256x256 jednobajtovych dat.
Vlastni digitalizace s moZnosti zobrazeni digitalizovanych
dat v pracovni paméti karty na monitoru prob&hne oka-
mZit&, pfenos dat z karty do poditace je vSak pomaly a trvad
nékolik sekund. Pro testovani systému to viak neni na zéd-
vadu, komplikace by vznikly, pokud bychom timto systé-
mem chtéli fidit dalekohled.

Pfi sniméni obrazu Slunce byla kamera pevné€ namonto-
védna na paralaktické montdZi fotosferického a chromosfe-
rického dalekohledu, takZe vzdjemnd poloha optickych os
dalekohledli a kamery byla neménna.

ROZSAH MOZNYCH POHYBU DALEKOHLEDU:

Vzhledem k riznym hustotdm vzorkovani v obou osich
se Slunce v digitalnim poli zobrazi jako elipsa jejiz vedlejsi
osa vroviné TV fadki (osa x) je 50 pixld a osa kolm4 (osa
y) méd 75 pixla. Pro odstran&n{ zkreslen{ je v piipadé této
digitalizaéni karty tfeba pouZit poméru 2:3 (nesouhlasi s po-
mérem stran TV obrazu).

ProtoZe rozmér matice dat je 256x256, miZeme v dekli-
naci pohybovat dalekohledem v rozsahu tff a v rektascenzi
péti primért Slunce, t.zn. vyhodnotit pozici objektu ve
vzdélenosti minimédIn€ jednoho poloméru Slunce nad okra-
jem sluneéniho disku v deklinaci a tif poloméru Slunce nad
okrajem slune¢niho disku v rektascenzi.

ALGORITMUS VYHODNOCENI
POLOHY OBRAZU SLUNCE:

1) Vyhleddni maximdlni a minimalni hodnoty jasu
Smax a Smin ve vSech pixlech matice.

2) Stanoveni hodnoty jasu okraje slunecniho disku Sn:
Sn = Smin + N * (Smax - Smin) / 100
kde Smax, Smin jsou maximélni a minimélni hodnota ja-
su matice dat a N volitelny parametr jasu v procentech
rozsahu Smax-Smin.
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Obr. 2

Obr. 3

Obr. 4

3) Priblizné uréeni stiedu Slunce:

plochy, tvotené daty vybranych bodi, jejichZ hodnota
S>So:

Xg = (soucet soufadnic x vybranych bodl)/(pocet vy-
br.bod)

Yg = (soucet soufadnic y vybranych bodi)/(pocet vybr.
bodii)

Tato metoda bere v dvahu viechny body slune¢ntho dis-
ku. Pfi $patnych pozorovacich podminkach budou body
horniho a dolniho okraje sluneéniho disku vnéset chybu
pii uréovani souradnice Xg a rovnéZ pravy a levy okraj
pii vypoctu Yg.

Metodu urceni t€Zisté obrazu slune¢niho disku, berouci v
tvahu jeho jas, jsme nepouZili vzhledem k tomu, Ze tato
metoda sniZuje vliv okraje disku ve srovnéni s body na

disku a mohla by tak vést k vét§im chybam.
4) Presnéjsi urdeni stiedu Slunce:

Pro kazdy z obou smérl jsme pouZili pouze ¢ést disku
a vylou€ili body z okrajovych partii, zmiméné v bodé
3). Zmensil se tak pocet vybranych bodd, dal§i postup
je stejny, jako v bodé 3). Okraj disku byl tak rozdélen
na Ctyfi stejné, dotykajici se segmenty. Pro soufadnici
Xg jsme pouZili v8echny body radkq, leZici mezi pra-
vym a levym segmentem a pro soufadnici Yg vSechny

body ve sloupcich matice mezi hornim a dolnim seg-
mentem.

Obr. 6

VLIV POUZITE METODY NA PRESNOST URCENI
POLOHY STREDU DISKU:

V piipadé primémé kvality obrazu byly ob€ metody
dobie pouZitelné, protoZe rozdily v soufadnicich stfedu
Slunce, vypodtenych ob&ma metodami z dat téhoZ datového
souboru jsou mens§i nez 0.5 obl.sec.

Podstatné vétsi vliv na piesnost polohy ma nehomogeni-
ta atmosféry. Hledali jsme proto kritérium, podle néhoZ by-
chom mohli tuto nehomogenitu testovat.

TEST JASU:

Vypoéteme velikosti radiusvektori ze stfedu disku
(Xg,Yg) ke kazdému z pixli digitalizované matice a sestro-
jime graf zdvislosti hodnoty jasu v daném pixlu na velikos-
ti radiusvektoru. Na obr. 1 je zobrazen piipad homogenni
atmosféry, na obr. 2 vidime situaci, kdy slunecni disk byl
piekryt prihlednym mrakem. Tento test ukazuje, jak se
vlivern nehomogenit zméni ostry okraj sluneéntho disku na
chaoticky chomad bodt.

TEST DIFERENCI JASU:

Jestlize vezmeme libovolny pixel matice a nalezneme
k nému bod, symetricky podle ndmi urceného stfedu disku
(Xg,Yg), mél by byt jas v obou bodech stejny. Pokud tomu
tak neni, projevuje se zde nehomogenita atmosféry a z toho
vyplyvajici nepfesné uréeni polohy stfedu disku.
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a) PFimé porovnani jasi:

V grafech na obr. 3 a obr. 4 jsme vynesli jas plivodniho
pixlu Hp na osu x a jas pixlu symetrického Hs na osu y. Po-
kud bude diference obou jast nulovd, dostaneme piimku,
prochézejici pocatkem pod Ghlem 45 stupiid. V pfipadé roz-
dilnych jasi dostaneme v grafu rozptylené body, jejichZ
kolm4 vzdédlenost Hkv od této pfimky v jednotkéch jasu bu-
de

Hkv = Konst*(Hs — Hp)

kde Kenst je bezrozmérnd konstanta, rovnd jedné poloviné
druhé odmocniny ze dvou.

Tato metoda je velmi citlivd hlavné v oblasti slune¢niho
okraje, t.zn. mzZe byt velmi dobfe vyuZita pro uréeni chyb,
vzniklych nehomogenitou atmosféry. Graf na obr. 3 zobra-
zuje data, ziskand v pfipadé homogenni atmosféry, na obr. 4
byl sluneéni disk zastinén mrakem.

b) Diference jasii jako funkce radiusvektoru:

V grafech na obr. 5 a obr. 6 jsme vynesli diferenci (Hs —
Hp) v zavislosti na radiusvektoru, spojujicim stied slunec-
niho disku (Xg, Yg) s testovanym bodem. Podle velikosti
maxima a ostrosti zobrazené kiivky je moZno ur€it kvalitu
zaostfeni obrazu Slunce, a kvalitu atmosférickych podmi-
nek. Na obr. 5 je zachycen stav v piipad€ homogenni atmo-
sféry, na obr. 6 stav, kdy byl slune¢ni disk zastinén mrakem.

V3echny tyto testy budou provéfeny za riznych atmo-
sférickych podminek a podle nejvhodnéjsiho z nich bude
vypracovdna metoda kvantitativniho zhodnoceni kvality
obrazu a dosaZené piesnosti v ureni polohy obrazu slu-
neéniho disku. Domnivame se, Ze popisovand metoda bude
po jejim propracovani vhodn4 pro piontadni a soufadnicové
systémy sluneénich dalekohledi.

Podékovdni:

Tato prace byla realizovdna za G¢inné podpory GACR
v rdmci projektu 205/93/0892 a Klitového projektu
K1-003-601 AVCR.
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