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Abstrakt:

V predloZenej praci je Studovand atmosféra Slnka a prejavy slnecnej aktivity, ktorymi
su slne¢né Skvrny a fakulové polia. Druhd kapitola sa vSeobecne zaoberd Slnkom,
tretia kapitola spracovanim obrazu a $tvrtd kapitola sa zaoberd spracovanim ziskanych
snimkov slne¢nych skvin, fakulovych poli a okraju slne¢ného kottica.

Tato praca je predovSetkym zamerand na teplotu jednotlivych bodov aktivnych
oblasti vo fotosfére Slnka, na teplotny profil jednotlivych $kvin a fakulovych poli
a na okrajové stemnenie.

KTicové slova: slne¢né skvrny, fakulové polia, atmosféra, teplota

Abstract:

In the present work it is studied atmosphere of the Sun and manifestations of solar
activity, as sunspots and faculae. The second chapter deals with the sun in general,
the third chapter describes image processing and the fourth chapter deals with the
processing of acquired images of sunspots, faculae and the limb darkening.

This work is mainly focused on temperature determination in various active regions
in the solar photosphere, the temperature profile of the individual sunspots and faculae
and the limb darkening.

Keywords: sunspots, faculae, atmosphere, temperature






Obsah

Uvod

Sinko

2.1 Zakladné charakteristiky Slnka . . . . . .. ... ... .. ... ...,
2.1.1 Stavba a chemické zloZzenie . . ... ... ... ... .....
2.1.2  Slnko ako hviezda hlavnej postupnosti . . . . . . .. ... ...

2.2 Slnend aktivita . . . . . . . ...
2.2.1 Magneticképole . ... ... ... ... ... ..
222 Atmosféra. . . . . ...
2.2.3 Okrajovéstemnenie . . . . . . . . ... ... ...
224 Slneénycyklus . . . ... ... ...
225 Slnenéskvrny . . . . ...
2.2.6 Dalsie prejavy slnenej aktivity . . . . . ... ... ... ...
227 Cierneteleso . . . . ...
2.2.8 Efektivnateplota . . . . ... ... ... ... .........
229 Farebndteplota . . . . . ... ... ... ... ...

Spracovanie obrazu

3.1 Obraz s vysokym dynamickym rozsahom . . .. ... ... ... ...

32 Rastrovagrafika. . . . ... ... ... .. ... ... ...

33 Farebndpaleta. . . . ... ... ... ..
3.3.1 Vyuzitie faloSnych farieb . . . . . . ... ... ... ......

Prakticka cast’

4.1 Ziskaniesnimkov . . . . ... ..o oL

4.2 Redukciasnimkov . . . ... ... Lo

4.3 Spracovanie snimkov . . . . ... Lo oL
43.1 Teplotnémapy . . ... ... ... ...,
432 Teplotnérezy . . . .. . ... ...
4.3.3 Chyby merania a aproximdcia . . . . . ... ... ... ....

4.3.4 Okrajové stemnenie

Zaver

11
11
12
13
14
15
16
20
22
23
24
25
27
28

31
31
32
33
34



OBSAH




KAPITOLA 1
Uvod

SInko — naSa najbliZ8ia hviezda. Zdroj energie, zdroj tepla, zdroj Zivota. Najddlezitejsie
teleso pre naSe Zivoty. A preto pochopitelne je velmi doleZité, aby o tomto telese vedel
¢lovek ¢o najviac inform4cii. Aby ¢lovek vedel, ¢o vSetko je ddvodom toho, Ze tu moZe
byt.

KedZe je k ndm Slnko relativne blizko, je to jedina hviezda, pri ktorej sme schopni
detailne sledovat a Studovat jeho povrch. V skuto¢nosti iné moznosti Studovania nasej
hviezdy nemdme, kedZe jeho vnitornd teplotu by nedokdzala zvladnut ani td najmo-
dernejSia sonda. ZloZenie vniitra méZeme modelovat na zdklade jeho povrchovych
vlastnosti a javov, ktoré na niom prebiehaju.

Vdaka vyspelej technike dokdZame v stcastnosti ziskat' velmi cenny obrazovy
materidl, z ktorého je mozné zistit rozne vlastnosti slne¢ného povrchu a tieZ slnecného
vnutra. A prave dlohou tejto prace bude pomocou obrazového $tidia slne¢ného povrchu
a spracovania dat urcit'teplotu a priebeh teploty niektorych povrchovych ttvarov, akymi
st napriklad slne¢né Skvrny a fakulové polia vo viditelnej oblasti spektra. Oba ttvary st
velmi $pecifiké a zaujimavé nie len ich vznikom a vyvojom, ale aj ich r6znou teplotou.

S cennym obrazovym materidlom je tak mozné urcit’ teplotu jednotlivych bodov
na Studovanom povrchu Slnka vyuZitim zdkonov vyZarovania absolitne ¢ierneho telesa.
TaktieZ je mozné urcit’ priebeh teploty v slnecnej Skvrne alebo v oblasti fakulovych
poli. Zo ziskanych snimkov okraja slne¢ného kotiica je tiez mozné Studovat okrajové
stemnenie, ktoré je vysledkom vnitornej stavby atmosféry a jej gradientu teploty.
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KAPITOLA 2
Sinko

Informécie v kapitole boli ¢erpané predovsetkym zo zdrojov [17], [16], [20].

2.1 Zakladné charakteristiky Slnka

Sinko je nasou najblizSou a zdrovei aj najlepSie preskimanou hviezdou v celom ves-
mire. Vdaka jeho blizkosti sme schopni priamo merat’a ur¢it’ jeho r6zne charakteristiky
ako napriklad polomer, efektivnu teplotu, Ziarivy vykon, magnetické pole alebo rychlost’
jeho rotécie.

Strednd vzdialenost’ Zeme od Slnka, nazyvand tieZ jedna astronomickd jednotka
(1 AU), sa povazuje za jednu zo zékladnych jednotiek merania vzdialenosti vo vesmire.
Plati, 7e 1 AU = 1,495 978 706 6 -10'! m. Kede obeZnou dridhou Zeme okolo Slnka
je elipsa, jej vzdialenost’ sa meni v rozmedzi od 0,98326 AU do 1,01674 AU. Preto
sa meni aj jeho uhlovy priemer na oblohe a pohybuje sa priblizne od 31,47’ do 32,5’.
Zo znamej vzdialenosti a uhlovej velkosti Slnka bol uréeny aj jeho stredny polomer a je
rovny 6,955 08(26) - 108 m.

Medzi dalSie charakteristiky Slnka patri aj:

— stredny Ziarivy vykon Lo = 3,844(8)- 102 W

—  slneénd konstanta k=1367(3) Wm?2

— efektivna teplota Ter = 5779(3) K

—  hmotnost M, = 1,988 44(30)- 10°° kg
— strednd hustota p = 1411,03) kgm3

— rotacnd periéda na rovniku P, = 25d

— rotacnd peridda na péloch P, = 36d

Velmi zaujimavou vlastnostou, nielen Slnka, je priebeh jeho hmotnosti a hustoty
v zévislosti na vzdialenosti od centra (obrdzok 2.1). Devitdesiat percent hmotnosti je
sustredenych uz zhruba v prvej polovici polomeru, comu odpoveda aj priebeh hustoty.
Priblizne v druhej polovici vzdialenosti od centra je hustota velmi nizka a v centre
dosahuje maximum.

11
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Obr. 2.1: Priebeh hustoty a hmotnosti Slnka ako funkcia polomeru [17].

2.1.1 Stavba a chemické zloZenie

BohuZial nie sme schopni priamo preskimat’ Slnecné vniitro, jeho Struktiru, ¢i vlast-
nosti. K dispozicii mdme len jeho povrch, odkial k ndm priamo Ziarenie prichddza,
a ktoré potom mdZeme Studovat. Do vniitra Slnka nikdy nenahliadneme, preto mdZeme
zostavovat’ len urcité jeho modely. Tieto modely musia odpovedat’ jeho povrchovym
charakteristikdm (hlavne Ziarivy vykon a polomer), prihliadnuc aj na fyzikdlne prin-
cipy, ktorymi bolo moZné dospiet k takymto charakteristikim. Model, ktory sa najviac
priblizuje k pozorovanym charakteristikdm sa nazyva standardny model Sinka.

Struktiira slne¢ného vniitra je nazna¢end na obrazku 2.2. V centre sa nachadza jadro
s polomerom priblizne 209 tisic kilometrov, kde prebiehaji termonuklearne reakcie.
Préave tu sa uvolnuje najvic¢Sie mnoZstvo slne¢nej energie. Do vzdialenosti priblizne
497 tisic km od centra sa nachadza oblast’ Ziarivej rovnovahy. V tejto Casti sa teplo
prendsa prostrednictvom Ziarivej difdzie, tzn. Ze nosi¢mi energie si v tomto pripade
fotény. Ich volnd drédha je podstatne vicSia ako je volna draha Castic, ktorym by prenos
energie na povrch trval radovo az 10'3 rokov.

Nad touto oblastou ziarivej diftizie sa nachddza konvektivna zéna, ktord siaha
pod povrch Slnka, kde eSte prenos tepla aZ na povrch prevezme Ziariva diftizia. Kon-
vektivna z6na je chladnejSia oblast’ SIne¢ného vniitra, kde nie je dostatok fotdnov
na prenos tepla. TaktieZ tam opacita, ¢iZze nepriehladnost’ materidlu, nadobida velmi
vysokych hodn6t. Je to v dosledku toho, Ze sa tam nachddza rovnaka ¢ast’ ionizovaného
arovnaka Cast neutrdlneho vodika. Preto aj voIné drahy foténov sd vyrazne kratSie ako
v oblasti Ziarivej rovnovahy. Prenosu tepla v tejto Casti prevezme konvekcia. TeplejSie
pridy vystupuji z hibky k povrchu, kde odovzdavaji energiu a pri ochladeni klesaji
spit’ do hibky, kde opit energiu ziskavaju.
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Obr. 2.2: Struktira Slne¢ného vniitra [17].

Vonkajsie vrstvy Slnka predstavuje atmosféra, ktord je rozvrstvend do troch Casti.
NajniZ8ie sa nachddza fotosféra, nad flou sa rozprestiera teplejSia chromosféra a najvr-
chnejsSou Castou je hortca koréna. Pretoze atmosféra a titvary vznikajice v atmosfére
su prejavom slnec¢nej aktivity, bude tato téma viac roz§irend v podkapitole 2.2.

Chemické zloZenie nie je pre celé telo hviezdy rovnaké. Slnko uZ nie je homogénnou
hviezdou, ako bolo na zaciatku svojho vyvoja. Povrch Slnka obsahuje este povodné
percentudlne zastipenie prvkov. Pomocou rozboru spektra vieme priamo urcit’ jeho
povrchové zlozenie. Z najvicsej Casti je povrch tvoreny vodikom (74 %) a héliom
(24 %). Zbytok tvoria dalSie prvky (0,02 %) ako napriklad Zelezo, sira, kyslik, uhlik
a dalgie.

Smerom do centra sa chemické zloZenie 1iSi v dosledku termonukledrnych reakcii
(obrazok 2.3), hlavne premenou vodika na hélium. Smerom do centra teda rastie po-
merné zastipenie hélia, kde tvori v sucastnosti aZ 64 %. Zastiipenie vodika je vyrazne
odli$né od povrchového zastipenia a hodnota sa pohybuje uz len okolo 34 %.

2.1.2 SInko ako hviezda hlavnej postupnosti

Slnko je hviezdou spektralneho typu G2 a v Hertzprung—Russelovom (H-R) diagrame,
ktory predstavuje z4vislost'zdkladnych charakteristik hviezd, sa nachddza na tzv. hlavne;j
postupnosti (Main Sequence). Jeho poloha v diagrame je naznacend na obrazku 2.4.

Slnko sa na hlavni postupnost’ dostalo vdaka dostato¢nej teplote (nad 12 mil. kelvi-
nov) a hustote v centre hviezdy na zaciatku jeho vyvoja, priblizne pred 4,55 - 10° rokmi,
¢o bolo nevyhnutné k zapdleniu a udrZaniu termonukledrnych reakcii. Pri tychto ex-
trémnych podmienkach sa jadra lahsich prvkov zacali spdjat do jadier tazsich prvkov.
Slnko sa tak stalo hviezdou tzv. hlavnej postupnosti nulového veku (ZAMS).

V sucastnosti dosahuje teplota v centre Slnka az 15,7 miliénov kelvinov, hustota
dosahuje 1,46 - 103 kg m~ a tlak 2,3 - 10'© Pa, ¢o sa rovnd az 230 miliarddm atmosfér.



14 2. Slnko

Mass fractions

0.0 0.2 0.4 0.6 08 1.0
Radius (+/R.)

Obr. 2.3: Relativne zastipenie vodika a hélia v zavislosti od centra [17].

Energeticky najvyznamnejSie reakcie, pri ktorych zo Styroch vodikovych jadier vznika
jedno pevnejSie jadro hélia — « Castica, tu priebiehaji pomocou tzv. protén— pro-
ténového retazca. Pri tychto reakcidch sa kazdi sekundu uvolni prave tolko energie,
kolko energie Slnko vyZiari kazdd sekundu z jeho povrchu do kosmického priestoru.
Prave toto je aj zdkladnou vlastnostou hviezd hlavnej postupnosti, akou je nase Slnko.
Pre dostato¢né energetické dotovanie z centra prostrednictvom jadrovych reakcii je
hviezda v stave hydrodynamickej rovnovéhy, tzn., Ze ani neexpanduje, ani sa nezmr$-
tuje. V tomto stave, ¢iZe na hlavnej postupnosti, pobudne nasa hviezda eSte dalSich
zhruba 4,8 - 10° rokov.

2.2 Slneéna aktivita

Slnko je relativne kludnou hviezdou. V porovnani s inymi hviezdami, ktoré javia
obrovski hviezdnu aktivitu, neprejavuje velmi velké zmeny napriklad jasnosti ¢i po-
lomeru. Keby sa Slnko nachddzalo vo vicsej vzdialenosti, nikdy by sme ho nezaradili
medzi premenné hviezdy. No pre jeho blizkost m6Zeme detailne pozorovat’ a skimat’
rdzne prejavy jeho aktivity, ktoré sa Casom menia. A mnohé z nich sa menia dokonca pe-
riodicky. Amplitida celkovej hviezdnej velkosti je sice velmi mald, 0,0001 magnitudy
[16], ale meni sa. Preto m6Zeme nasu hviezdu povaZovat’ sa premennd hviezdu.

Slnecnd aktivita sa prejavuje v kazdej vrstve atmosféry vyskytom réznych utvarov,
ktoré pravdepodobne vznikajui v dosledku existencie lokdlnych magnetickych poli Slnka
s indukciou 0,12 az 0,45 tesla [16], taktieZ ich vznikom a rozpadom. Tieto lokdlne
magnetické polia vznikajui v konvektivnej zéne pod fotosférou a konvektivnymi pradmi
si vynasané na povrch.
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Obr. 2.4: Hertzprung—Russelov diagram [19]

2.2.1 Magnetické pole

Magnetické pole Slnka je produkované elektrickym pridom, ktory vznika v jeho vniitri
pohybom horiceho ionizovaného plynu. V konvektivnej zéne sa vertikdlnym presunom
materidlu vytvarajd a zosiluji lokdlne magnetické polia. Zdkladny mechanizmus vzniku
tychto poli sa nazyva dynamovy mechanizmus, pri ktorom sa mechanickd energia pre-
sunu materidlu meni na elektrickd, kedy zdroven vznikd aj magnetické pole. Magnetické
siloCiary zamizavaji do plazmy a konvektivnymi pradmy s vyndsané k povrchu.

V dosledku diferencidlnej rotacie povrchovych Casti Slnko nepredstavuje jednodu-
chy magneticky dipdl. Magnetické pole totiZ obsahuje aj rotacnud toroiddlnu zloZku.
Silociary st akoby namotané okolo Slnka. Turbulentny pohyb konvektivnych pridov
spOsobuje vznik tzv. sluciek. Vztlakov4 sila produkovand magnetickym tlakom spo-
sobuje, Ze vrchné Casti tychto sluciek vystupuji nad povrch. V miestach vzniku mag-
netickych sludiek vznikaji aktivne oblasti sprevddzané objavenim skupin slne¢nych
Skvfn. Vedica Skvrna md polaritu zhodnu s polaritou prislu$nej pologule. Pri zvySovani
slnecnej aktivity v priebehu jedného slnecného cyklu postupuji skupiny skvin smerom
k rovniku. Na prelome dvoch cyklov dochddza k prestavbe globalneho magnetického
pola Slnka, kedy sa zmeni jeho polarita na opac¢ni. Preto je skuto¢na periéda slne¢ného
cyklu 22 rokov, za ktord sa vystriedaji opacné polarity vedicich Skvin a jedendstro¢na
peridda je preto falosna.

Na obrazku 2.5 je model dynamového mechanizmu. Na obrazku (a) je Slnko znézor-
nené ako jednoduchy magneticky dipdl. Na obrdzku (b) su patrné magnetické silociary,
ktoré si zamrznuté do plazmy a diferencidlnou rotaciou si undsané okolo Slnka v smere
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rotacie. Obrazok (c) znazorniuje vystupujice magnetické slu¢ky na povrch, ktoré vznikli
v dosledku virovej konvekcie, ktord siloCiary zakrica. Na poslednom obrdzku (d) je
zn4zornend prevratend polarita po 11-ro¢nom cykle.

Obr. 2.5: Model dynamového mechanizmu [17].

2.2.2 Atmosféra

Fotosféra je najniZSou vrstvou atmosféry. Slovo pochddza z gréckeho photos, €o v pre-
klade znamend svetlo. Toto pomenovanie velmi dobre fotosféru vystihuje, pretoZe
k nadm prave z tejto vrstvy prichddza najvicSia Cast Ziarenia Slnka a to azZ 99,5 % z cel-
kového Ziarenia. TaktieZ preto tito vrstvu povazujeme za ,,povrch Slnka”. Jej okraj je
velmi ostry a dobre rozpoznatelny. Je to v dosledku velmi zaujimavej charakteristike
fotosféry. Na relativne malej vzdialenosti (priblizne 600 km) oproti rozmerom Slnka
(priblizne 700 tisic kilometrov) sa v smere do stredu meni z priehladnej na neprie-
hladni pre prechddzajice Ziarenie. Tédto obrovskd zmena sposobuje fakt, Ze moZzeme
pozorovat ostrd hranicu Slnka. Fotosféra predstavuje iba 0,09 % z jeho polomeru, preto
ju pozorujeme pod velmi malym uhlom.

Fotosféra je najhustejSou vrstvou atmosféry. No v skuto¢nosti je velmi riedka,
obsahuje 10?3 astic v metri kubickom, takZe je dokonca tisickrat redsia ako hustota
atmosféry pri hladine mora a jej hmotnost je porovnatelnd s hmotnostou celej atmosféry
Zeme [16]. Této vrstva je v hydrostatickej rovnovéhe, preto jej tlak s vySkou kles4.
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Okrem toho, Ze je fotosféra najhustejSou vrstvou atmosféry, je zarovei aj najchlad-
nejSou castou celého Slnka. Pod fiou sa nachéddza teplejSia konvektivna zéna a nad fiou
dalsia vrstva atmosféry, teplejSia chromosféra. Teplota fotosféry s vySkou klesd, naj-
niz8ie Casti dosahuju teplotu 9 400 K a najvysSie uZ len okolo 4 400 K. O teplotnom
gradiente je mozZné sa presvedcit’ priamym pozorovanim Slnka. Blizko pri okraji sa
totiZ objavuje stemnenie, nazyvané okrajovym stemnenim, ktoré je velmi jasne vidiet
na obrdzku 2.6 a bude témou dal$ej podkapitoly.

1992 June 07

Obr. 2.6: Slne¢ny kotd¢ s viditelnymi slne¢nymi Skvrnami a so znatelnym okrajovym
stemnenim [1].

Vo fotosfére pozorujeme niekolko tGtvarov. Najndpadnejsie z nich sd slne¢né Skvrny,
ako je vidiet'aj na obrazku 2.6. V porovnani s okolitym povrchom Slnka sd velmi tmavé,
dokonca az Cierne. Je to v dosledku ich niZsej teploty.

Nad fotosférou sa nachddza dalSia vrstva atmosféry, nazyvana chromosféra. Siaha
do vysky priblizne 1 600 km nad fotosféru. Zaujimavou charakteristikou chromosféry
je inverzny chod teploty. Jej teplota totiZ s rasticou vySkou rastie. NajniZSie Casti majd
okolo 4 400 K a navrchnejsie dosahuji az 10 000 K [17]. Hustota chromosféry je 10"
Castic v m® a podobne ako vo fotosfére s rasticou vyskou klesa [16]. No jej okraj uz
nie je taky ostry ako okraj fotosféry.

Nazov chromosféra vznikol z gréckeho chromos, o v preklade znamena farba.
Ani toto pomenovanie nie je ndhodné. Pri tak vysokych teplotich dochddza k silnej
emisii Ziarenia v Ciare H-alfa, v dosledku ¢oho sa chromosféra javi ako zalervenala
(obrdzok 2.7). No bohuZzial chromosféra nie je pozorovatelnd za normalnych okolonosti
tak ako fotosféra, pretoZe vyZaruje len 0,1 % z celkového Ziarenia Slnka [16]. M6Zme
ju pozorovat pri Gplnych zatmeniach Slnka, pri jeho napodobneni koronografom alebo
spektrohelioskopom, kde Slnko pozorujeme len v uréitych vinovych dizkach. Najéas-
tejSie vSak v tych, v ktorych je chromosféra opticky hustd, ¢o je prave v ¢iarach Ho
alebo vo vapnikovych ¢iarach (Ca II) H a K.
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Obr. 2.7: Slne¢na chromosféra v Ciare H-alfa [2]

Ako uz bolo spomenuté, okraj chromosféry nie je ostry. Na jej hranici s dalSou
vrstvou atmosféry, nazyvanou koréna, sa vyskytuji vertikdlne vldkna zhavého plynu,
tzv. spikule, ktoré zacinaji uz vo fotosfére. Siahaji az do vzdialenosti 10 000 km
z chromosféry do korény a ich Zivotnost je iba okolo 15 mintt. Rychlost, akou sa
v jednotlivych vldknach prestiva material, mdZe dosahovat 20-30 km s~ !.

V chromosfére boli taktieZ objavené rozsiahle tutvary, tzv. supergranuly, ktoré si
viditeIné az na Skdle 30 000 km. St pokra¢ovanim konvektivnej zény. Dopplerovskymi
meraniami bolo zistené, Ze v strede tohto ttvaru material vystupuje na vrch, horizontalne
te¢ie na okraj, kde opit’ ochladeny materidl zostupuje. Rychlost pretoku materidlu je
priblizne 0,4 km s~!. A prdve tam, kde sa stretdvaji okraje supergranil, vznikaji
skupiny slne¢nych skvin[17].

Posledna vrstva atmosféry sa nazyva koréna (obrdzok 2.8). Siaha do vzdialenosti
milién kilometrov aZ do kosmického priestoru. Je to najteplejSia vrstva atmosféry, tep-
lota dosahuje aZ miliény kelvinov. V sticasnosti nie je celkom jasné, aky je zdroj takej
vysoke teploty korény. Existuje niekol’ko navrhnutych vysvetleni jej ohrevu a najprav-
depodobnejsia z nich je existencia magnetohydrodynamickych vin. Tieto viny presu-
vaju teplo zo spodnych vrstiev atmosféry do vrchnym vrstiev, kde sa rozpadavaju a tak
pravdepodobne ohrievaju tieto vrstvy.

Koréna je zdrovei aj najredSou vrstvou. Jej hustota je oproti ostatnym vrstvdm
iba 101 &astic v m? [17]. V dosledku tak nizkej hustoty je priehladna pre vi¢Sinu
prechéddzajiceho Ziarenia. Pre nizku intenzitu Ziarenia (miliénkrat mensia ako intenzita
fotosféry [17]), nie je kor6na viditeInd pri beznom pozorovani. M6Zme ju pozorovat
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pri tplnych zatmeniach Slnka, kedy koti¢ Mesiaca jasnu fotosféru tiplne zakryje, alebo
pomocou koronografu, ktory tplne zatmenie napodobiiuje, podobne ako pri pozoro-
vani chromosféry. Pre tak vysoku teplotu korény su atémy vysoko ionizované, je teda
elektricky vodiva a opticky husta v ultrafialovej a rontgenovej Casti spektra.

Koréna nie je v hydrostatickej rovnovahe, ako mdZeme vidiet' aj na obrazku 2.8.
V désledku velmi vysokej teploty dosahuje rychlost’ neusporiadaného pohybu Castic
hodnoty tnikovej rychlosti. Pridy Castic unikaju z atmosféry Slnka do medziplanetar-
neho priestoru a tym striaca Slnko ro¢ne priblizne 10~'# az 10~!3 svojej hmotnosti.
Ked’ Castice slne¢ného vetra prenikni do atmosféry Zeme, interaguji s jej magnetic-
kym polom, kedy dochddza k excitdcii alebo ionizécii atdmov atmosféry. Pri ndslednej
deexciticii alebo rekombindcii dochddza k emisii foténov s uréitymi vlnovymi dizkami
a moZeme pozorovat’ poldrne Ziary v rdznych farbich.

Obr. 2.8: SInecna koréna [3]

Koréna nie je ani v stave termodynamickej rovnovahy. Nachddzaja sa tam jasné
a teplejSie Casti popri tmavsich a chladnejSich Castiach, tzv. korondlnych dier. Ich
existencia je vysvetlovand pritomnostou otvoreného magnetického pola do medzi-
planetarneho priestoru a pritomnostou velmi silného slne¢ného vetra. S otvorenym
magnetickym polom je spojeny aj vyskyt (solar plumes). St to tenké pridy plynu vy-
stupujuice z okolia severného a juzného p6lu Sinka. V pritomnosti magnetického pola
s uzavretymi silo¢iarami sa objavuju korondlne slucky. Su to jasnejSie oblasti, kde su
Castice zachytené v magnetickom poli. Vzhl'ad korény je teda uréeny magnetickym
polom Slnka, ktoré je prejavom slnecnej aktivity. Tato problematika bude rozsirena
v nasledujicej podkapitole.
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2.2.3 OKrajové stemnenie

Okrajové stemnenie je vysledkom existencie teplotného gradientu vo fotosfére. Pri po-
hl'ade do stredu disku slne¢ného kotica vidime hlbsie a teplejsich vrstvy fotosféry.
Pri okraji vidime fotosféru pod ur¢itym uhlom, vidime jej vysSie vrstvy, ktoré su chlad-
nejsie, a preto st v kontraste s centrom disku tmavsie. Tento fakt je moZné vysvetlit
aj existenciou atmosféry obklopujicej Slnko. VyZiarené svetlo je pri prechode cez at-
mosféru pohlcované. Li¢ svetla prichddzajici z centra disku prechddza tenSou vrstvou
atmosféry, a preto je pohlcovany menej ako 1d¢, ktory k ndm prichddza od okraja.
Intenzita tohto svetla je tak menSia. Atmosféru pritom povaZzujeme za velmi tenkd
v porovnani s rozmermi Slnka, preto ju mdZeme povaZovat za plan—paralelnd dosku.
Tdto aproximaciu je moZné vidiet na obrazku 2.9, kde T; je opticka hibka, ktord je
definovand ako

T = / kL p ds, @1
0

kde k; je absorbény koeficient alebo opacita, taktieZ nazyvand ako nepriehladnost
materidlu, p je hustota materidlu a s je vzdialenost, ktort presiel dany fotén. Hodnota
s rastie v smere priletu foténu, preto aj optickd hibka rastie smerom k hIb§im vrstvdm
atmosféry. Této veli¢ina je bezrozmernid. Uddva mieru nepriehladnosti, ¢iZe mieru
absorbcie, alebo rozptylenia foténov v urcitej vrstve atmosféry. Ak je 7) > 1, vrstva
je opticky hustd a ak T, < 1, vstva je opticky tenkd. Dolny index A znali, Ze je téito
veli¢ina zdvisld na vinovej dizke. Pre niektoré vinové dizky mdze byt urlitd vrstva
atmosféry opticky hrubd, no pre iné vinové dizky moze byt opticky tenka.

Na obrazku 2.9 je tieZ zndzornené vertikélne optickd hibka ), v» ktord je definovana
ako

0
T(2) =/ Kpp dz. (2.2)

Light ray

Obr. 2.9: Plan—paralelnd atmosféra [17]
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Pomocou vertikdlnej optickej hibky a jednoduchej geometrie je T, vyjadrend tieZ
ako

Ty

= = ) 2.
v T), vsec O (2.3)

(7

Pokles intenzity urCitého lica, ktory prechddza cez vrstvy plynu s urcitymi optic-
kymi hlbkami, je dand nasledujicim vztahom

IA = ILOG_T}”. (24)

Priebeh intenzity v zdvislosti na vzdialenosti od centra sIne¢ného kotdca je velmi
zaujimava. Intenzita je linedrnou funkciou cosinu uhla, pod ktorym je oblast’ pozoro-
vand. Pri dokaze tejto linearity pritom predpokladdme, Ze aj atmosféra vyZzaruje urcité
mmnozstvo svetla, okrem skutoc¢nosti, Ze ho pohlcuje. Pomer medzi koeficientom emi-
sie a absorbcie sa nazyva zdrojova funkcia S, ktord ma rovnaku jednotku ako intenzita
— W m3 sr~!. Tito funkcia tak opisuje, ako sa menf intenzita li¢a pri prechode atmo-
sférou, teda ako rychlo st fotény vznikajtice v spodnych vrstvich atmosféry odstrdnené
a nahradené fotonmy z oblklopujiceho slne¢ného materiélu.

Na zaciatok sa vychadza z nasledujicej rovnice prenosu Ziarenia

di,
—= =1 -5;. 2.5
a1, 2 — 92 (2.5)

Po vyndsoben{ rovnice vyrazom e~ %, dostivame

dI
ﬁe_“ —Le " =—8e ™, (2.6)
4 eup) = —spe @.7)
a7, A A . .
d(e*’%]l) = -8 " dry. (2.8)

Potom sa rovnica zintegruje s pociato¢nou medzou v optickej hibke T) 0, kde
I = I o akoncovou medzou v nulovej opticke;j hibke, ¢omu odpovedaji horné vrstvy
atmosféry, kde I, = I(0). Po ndslednom vyjadreni I (0) sa ziska celkovéd pozorovand
intenzita svetla, ktoré opusta atmosféru Slnka, takZe plati

0
1,(0) = ILOC_T}"O */ S, e "d1y. 2.9)
2.0

Prvy Clen pravej strany predstavuje pdvodnd intenzitu svetla redukovant o absorb-
ciu pozdlZ cesty svetelného Ii¢a. Druhy &len reprezentuje emisiu Ziarenia, ktorého Gast’
je pri ceste na koniec atmosféry taktieZ pohltené. Po prepise 7, pouZitim vztahu (2.3)
na 7, sec 0 a po vynechani dolného indexu A md rovnica nasledujici tvar
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0
I(O) = IOe_TV’OSCCO —/ Ske_r)L Seced’r}{/- (210)

T,0secH

cvvs

bude prvy Clen na pravej strane nulovy a po prehodeni integraénych medzi plati nasle-
dujica rovnost’

1(0) = /O Ssec e 50y, (2.11)

Ak by bola zndma zavislost' zdrojovej funkcie S na vertikilnej optickej hibke, bolo
by mozné zistit’ intenzitu 7(0) ako funkciu smeru svetelného ld¢a. No aj ked formu
zdrojovej funkcie nepozndme, vieme ju aspoil odhadnit. Pri predpoklade, Ze

S=a+b1, (2.12)

kde a a b st ¢isla z4vislé na vinovej dlzke, ziskavame po integrécii nasledujicu zdvislost’
1(0) na smere cesty pozorovaného svetla,

I, (0) =ay + by cosb. (2.13)

Pre vysledni intenzitu po integracii cez vietky vinové dizky tak plati,

2
1,(0) = g—i-gcose. (2.14)

2.2.4 Slnecny cyklus

Jednym z najnapadnejsich prejavov slnecnej aktivity sd slne¢né Skvrny. Preto prvé za-
znamy o vyskyte Skvin pochddzaji uz z roku 364 p.n.l. (¢insky astroném vo hviezdnom
katalogu), teleskopicky boli prvykrat pozorované v roku 1610 talianskym astronémom
Galileom Galileim. V roku 1843 bola objavend periodicita ich vyskytu nemeckym
astronémom H. S. Schwabom a ur¢il ju priblizne na 10 rokov. KedZe su slne¢né §kvrny
prejavom slnec¢nej aktivity, periodicita ich vyskytu je zdroven aj periddou slnecnej
¢innosti a nazyva sa slne¢ny cyklus.

Stredny slne¢ny cyklus od jedného minima k dalSiemu minimu poétu slnecnych
$kvin trvé priblizne 11 rokov. DiZku cyklu upresnil §vajéiarsky astroném Rudolf Wolf
zavedenim Wolfovho &isl, tiez zndme ako relativne &islo R = k (10g + f), kde
je urcitd konstanta, g je pocet snecnych Skvin a f je pocet skupin Skvin. Pri vyneseni
relativneho Cisla do grafu v zavislosti na Case, je urcitd periodicita zrejmad, ako je vidiet
aj na obrdzku 2.10. Z grafu je tieZ patrny rychlej$i rast slne¢nej aktivity a po dosiahnuti
maxima nasleduje jej pomalsi pokles. Doteraz sa relativne ¢islo povazuje za bezné
meradlo slne¢nej aktivity. Dal§im meradlom slne&nej aktivity je plocha §kvin, ktord sa
vyjadruje v miliéntinach slne¢ného povrchu pologule.
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Obr. 2.10: Zavislost relativneho Cisla na Case [4]

2.2.5 Slnecné Skvrny

Slne¢né $kvrny sd najndpadnej$im prejavom slnenej aktivity z niekolkych dévodov.
Prichddza k ndm od nich totiZ najvicSia Cast’ slne¢ného Ziarenia v porovnani s inymi
prejavmi slneénej aktivity. TieZ sd to velmi rozsiahle tmavé aktivne oblasti na slnec-
nom povrchu, ktoré sa vyskytujui v Ziarivej pozorovatelnej fotosfére. Priemer najvicsich
Skvin moze dosahovat’ az 100 000 km. Tak rozmerné objekty si niekedy pozorovatelné
aj volnym okom. Ich ndpadnd tmava farba je spdsobéna tym, Ze majd teplotu priblizne
0 1200 az 1900 kelvinov niZ8§iu ako ma okolitd fotosféra. Tento fakt sposobuje pri-
tomnost’ magnetickych poli. Jeho siloCiary v mieste Skvrny vstupuji do vnditra Slnka
a tym zabrafujd vystupu materidlu na povrch konvektivnymi pridmi, ktoré st zdrojom
prenosu energie na povrch Slnka. Preto je tato ¢ast menej energeticky dotovana, a preto
je jej ziarenie oproti okoliu niZ8ie. Dokonca v kontraste s velmi Ziarivou fotosférou vni-
mame tieto miesta ako cierne Skvrny. No v skuto€nosti je to len opticky klam, pretoze
ak by sme Skvrnu umiestnili do tmy, Ziarila by tak, ako Ziari Mesiac v splne. Energia,
ktord je v mieste magnetického pola zadrZiavand pod fotosférou je vyZiarend v okoli
slne¢nych Skvin, kde pozorujeme jasnejSie oblasti s vysSou teplotou tzv. fakulové polia

Zivotnost’ slne¢nych §kvin je rozna. Nepatrné §kvrny sa doZivaji len niekolkych
hodin. Tie najvicSie z nich vznikajice v maxime slne¢nej aktivity trvaji az niekolko
tyzditov alebo mesiacov. Zivotnost’ vicsiny $kvin (priblizne 90 %) je okolo 11 dni.
U strednych a velkych $kvin pozorujeme urciti Struktiru. Centrum $kvrny je najtmav-
Sou Castou a nazyva sa umbra. Magnetické pole je tu najsilnejsi a jeho smer je vertikdlny.
Umbru obklopuje jasnejSia Cast), kde je magnetické pole slabsie a smer sa meni na ho-
rizontédlny, tzv. penumbra. M4 vldknitd Struktdru a jednotlivé vldkna smeruji riadidlne
do stredu $kvrny.

Skvrny vznikajii vo fotosfére jednotlivo, no najéastejsie ich pozorujeme v skupin-
kach. Jednu skupinu tvoria vac¢Sinou jedna alebo dve vicSie Skvny obklopené mensimi
Skvrnami. Ich pocet a tvar sa casom meni. Niekedy mdZeme tito zmenu pozorovat’
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v Casovej Skale niekolkych hodin. Jedna z vicSich Skvin je vedica, predchddza ostatné
Skvrny a ma opacnu polaritu ako zadné Skvrny. Pocas jedendstro¢ného cyklu sa pola-
rita Skvin nemeni, no pocas nasledujiceho cyklu pozorujeme vymenu polarity medzi
Skvrnami. Napriklad veduica Skvrna prvého cyklu predstavuje severny magneticky p6l
a v nasledujicom cykle predstavuje vedica Skvrna juZny magneticky pdl. Na severnej
pologuli SInka m4 vedica Skvrna vZdy opacni polaritu ako veddca Skvrna na pologuli
juznej a naopak. Z toho vyplyva, Ze v kazdom druhom slne¢nom cykle ma vedica
$kvrna rovnaku polaritu, preto pravou dizkou slne¢nej &innosti je priblizne 22 rokov.
Periéda z diZkov trvania 11 rokov je v podstate periédou falognou.

Pocas jedného slnecného cyklu sa meni aj poloha slne¢nych Skvin. Na zaciatku
slne¢ného cyklu sa prvé $kvrny objavuji v rozmedzi heliografickych irok 4 35°. Dalgie
Skvrny, ktoré vznikaji v priebehu cyklu sa objavuja stdle v nizSich Sirkach (v strede
cyklu + 15°, na konci + 8° atd’. ). Po vyneseni heliografickych §irok jednotlivych Skvin
do grafu v zavislosti na Case, je vysledkom obrazec pripominajiici motylie kridla, preto
sa tento graf nazyva aj motylikovy diagram, ktory mdZeme vidiet na obrazku 2.11.

Slnecné skvrny a fakulové polia st jedinymi prejavmi slnecnej aktivity pozorované
vo viditelnej Casti elektromagnetické Ziarenia. Iné prejavy je mozné pozorovat'a skiimat
len pomocou filtrov uréitych vinovych dizok.

Solar Latitude of the sunspotgronup

1974 1979 1984 1989 1994 1999 2004 2009 2014

Obr. 2.11: Motylikovy diagram [5]

2.2.6 DalSie prejavy slnecnej aktivity

V chromosfére pozorujeme aj dalSie ttvary slne¢nej aktivity. Velmi zndme sd napriklad
erupcie. Su to obrovské explézie sposobené prudkym zahriatim materidlu v spodnych
vrstvach atmosféry, pri ktorych sa nahle uvolni az od 10'7 J do 1025 J energie. Tieto
javy taktieZ vdaka vysokej energii majd obrovské rozmery a siahajui az do vzdialenosti
100 000 km. V koréne m6Zu spésobovat vyron korondlnej hmoty do medziplanetdrneho
priestoru ako zvySeny tok slne¢ného vetra.
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Erupcie vznikaja v aktivnych oblastiach v okoli slne¢nych Skvfn, kde je zvySend
intenzita magnetického pola. Za ndhle uvolnenie energie je zodpovedna magneticka
rekonexia. Pri tomto jave dochddza k prestavbe magnetickych silociar, pravdepodobne
v dosledku pohybu plazmy v konvektivnej zéne. Pri tak vysokej energii dochddza
k produkcii Ziarenia vietkych vlnovych diZok od netepelnych radiovych vin aZ po gama
Ziarenie. Radiové viny vznikaju pri Spirdlovom pohybe nabitych Castic okolo magne-
tickych silo¢iar. Rontgenové Ziarenie produkuji vysokoenergetické castice urychlené
cez chromosféru. Gama Ziarenie je produkované jadrovymi reakciami, ktoré prebehni
pri obrovskym expl6zidch, napriklad jadrové Stiepenia taz$ich prvkov na prvky lahSie.

Dal3im prejavom slne¢nej &innosti st protuberancie, ktorych existencia tieZ stivisi
s existenciou lokdlnych magnetickych poli. Podobne ako erupcie sa vyskytuji v ak-
tivnych oblastiach, kde magnetické siloCiary vystupuji z povrchu. Materidl hustého
a relativne chladného plynu sa zgrupuje okolo tychto silo¢iar a vytvéra tak kl'udné pro-
tuberancie réznych tvarov, napriklad smyciek alebo mostov, ktoré vystupuji do vysky
rddovo az 105 km nad fotosféru. Protuberancie sa tak tiahnu uZ z fotosféry az do korény.
V riedkej koréne tento material akoby padd do nizsich vrstiev atmosféry. Protuberancie
st viditeIné v ¢iare Ho na okraji slne¢ného kotdca ako jasné ttvary oproti opticky ten-
kej koréne, no pri premietnuti protoberancii na slneény disk sa javia ako tmavé dtvary
v dosledku nizsej teploty. Tieto tmavé Ciary na slne¢nom kotici sa nazyvaju filamenty
(viz. obrdzok 1.6). Kludné protuberancie trvajui tyZdne, nickedy aj mesiace.

Eruptivne alebo aktivne protuberancie trvaji len niekol’ko hodin a mdzu vznikndt
z kludnych protuberancii, ked sa relativne stabilnd konfigurdcia zmeni na nestabilnd,
¢o spoOsobi nahle vytrisknutie protuberancie z atmosféry Slnka.

2.2.7 Cierne teleso

Vsetky telesd vo vesmire, ktoré maji teplotu nad absoltitnou nulou, vysielaji do pries-
toru Ziarenie. TaktieZ vSetky telesd absorbuju €ast’ Ziarenia, ktoré na nich dopada. Teleso,
ktoré tiplne pohlcuje dopadajtice Ziarenie vietkych vinovych diZok, sa nazyva absolitne
¢ierne teleso. No v skuto€nosti takéto teleso neexistuje, je to len urcitd idealiz4cia. V la-
boratdridch je mozné velmi dobré pribliZzenie tohto telesa vyrobit’ z kovového bloku,
ktory je skoro kompletne uzavrety. Obsahuje len velmi tenky kanélik. Ked je blok
nahriaty na urcitd teplotu, vyZaruje urcitd energiu, tak ako kazdé teleso. VyZiarené fo-
tony s potom opit’ pohltené. V dutine sa ustali termodynamickd rovnovéha a vznikne
tam rovnovazne tepelné Ziarenie. Cez maly kandlik m&Zeme potom merat’ rozloZenie
spektra tohto Ziarenia. No Ziarenie, ktoré cez velmi maly otvor presakuje, je len velmi
malou castou celkového Ziarenia, preto sa termodynamickd rovnovdha nenarisa.
Absolttne Cierne teleso je teda z dovodu termodynamickej rovnovéahy aj dokonalym
emitentom. MnoZstvo Ziarenia, ktoré ¢ierne teleso pohlti, sa rovnd mnoZstvu Ziarenia,
ktoré vyziari. Emitované Ziarenie je spojité, €iZe nesie priestorom informaciu vSetkych
vinovych diZok, no nie s rovnakymi intenzitami. Svetlo uréitej vlnovej dizky je vyZa-
rované najsilnejsie. Vlnové dizka, v ktorej teleso vyZaruje najviac energie, a taktieZ aj
rozloZenie spekra zdvisia na teplote vyZarovaného telesa. Cim je teleso teplejsie, tym
viac energie do priestoru vyZaruje a to vo vietkych vlnovych diZkach, pri¢om maximum
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rozloZenia spektra sa postva ku krat§im vlnovym dizkam alebo ku vy$sim frekvenciam.
RozloZenie spektra v zdvislosti na vinovej dizke pri roznych teplotéch je predstaveny
na obrazku 1.7 a vztah medzi vlnovou diZkou A, maxima vyZiarenej energie a teplotou
telesa T popisuje nasledujici vztah, zndmy tieZ ako Wienov posunovaci zékon :

AmaxT = 2,897 768 5-10° K m. (2.15)

Blackbody Radiation Curves

Bodies radiating at similar

temperatures
Surface of the sun: 6000 K
Carbon arc lamp: 4000 K
Lamp filament max.: 3000 K

Intensity

l :
Ultraviolet "Infrared
Wavelength

Obr. 2.12: RozloZenie spektra absolitne Cierneho telesa [6]

Mnozstvo energie (hustota Ziarivého toku) vyziarenej jednotkovou plochou v jed-
notkovom intervale vinej di7ky (alebo frekvencie) za jednotku Gasu popisuje Planckov
zékon, ktory je vyjadreny v nasledujicich tvaroch:

2hc? 1
B, (T) = RN (2.16)
alebo
_2hvd
Bv(T) =5 gwpr 1 (2.17)
kde B monochromaticka hustota ziarivého toku
h Planckova konstanta 6,626 068 76(52) - 107347 s,
c rychlost’ svetla 2,997 924 58 - 108 m s~!
k Boltzmanova konstanta 1,380 650 3(24) - 10~ 23] K~!
A vlnovi di7ka Ziarenia,
\% frekvencia Ziarenia
T teplota telesa
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V dlhovlnnej ¢asti spektra plati, Ze hc < AKT. Po vyuziti Taylorovho rozvoja a par
upravich ziskame vztah pre hustotu Ziarivého toku, zndmy ako Rayleighov-Jeansov
zakon:

2ckT
By (T) ~ 37 (2.18)

V krétkovinnej oblasti spektra plati, 7e hc > AKT, preto /AT > 1 a vztah
prechddza na zndmy Wienov zakon,

2
By (T) ~ S Me/AKT (2.19)

A ako stivisi absolitne Cierne teleso s hviezdami? Ziskanim rozloZenia spojitého
spektra hviezd sa ukdzalo, Ze hviezdy v prvom pribliZeni vykazuju vlastnosti absoltitne
Cierneho telesa. Ich rozloZenie spektra je velmi podobné rozloZeniu spektra Cierneho
telesa. Podobne je to aj s naSim Slnkom. V spodnych vrstvach fotosféry je optickd
hibka tak velkd, 7e zabraiuje Gniku foténov do vyssich vrstiev. Skoro vietky vyZziarené
fotény su za kratku chvilu opit’ pohltené. Tieto vrstvy majui vlastnost’ dutiny s vycier-
nenymi stenami, ktoré skoro dokonale pohlcuji Ziarenie. Stav latky je blizky stavu
termodynamickej rovnovahy, a preto méZeme Ziarenie hlbokych vrstiev fotosféry po-
pisovat’ zdkonmi pre Ziarenie absoliitne ¢ierneho telesa. Opticka hibka vys§ich vrstiev
atmosféry je velmi nizka, fotény uZ nie su tak l'ahko pohltené a mdzu uniknut. Je tu
poruseny stav termodynamickej rovnovédhy. A kedZe k ndm najviac Ziarenia prichddza
prave z fotosféry, moéZeme hviezdy, ako aj nase Slnko, povaZovat' v prvom pribliZzeni
za absolitne Cierne telesd. Pre jednoznacnii zdvislost Ziarenia na teplote je toto pribli-
Zenie v astrofyzike velmi uZito¢né.

2.2.8 Efektivna teplota

Hviezdy nie su tplne dokonalymi absolitne ¢iernymi telesami. Na obrdzku 2.13 je
vidiet’ rozdiel medzi spektrom idedlneho Cierneho telesa s efektivnou teplotou Slnka
a skuto¢nym spektrom Slnka. Efektivna teplota Slnka je teda teplota, ktord by malo
teleso gulového tvaru s polomerom R Ziariace ako absolidtne Cierne teleso so Ziarivym
vykonom odpovedajicim Ziarivému vykonu Slnka. Astrofyzici velmi dlho nevedeli
prist na spravny vztah, ktory ddva do stvislosti efektivnu teplotu a Ziarivy vykon. Az
v roku 1879 sa to podarilo slovinskemu fyzikovi Josefovi Stefanovi, podla ktorého je
vztah aj pomenovany ako Stefanov zdkon :

L=4nR*cT4 (2.20)

kde 6 = 5,670 400- 10~ W m~2K~* a nazyva sa Stefanova—Boltzmanova konstanta.

Podl'a Stefanovho zdkona je efektivna teplota fotosféry priblizne 5 779 K. Tito
teplotu by malo idedlne ierne teleso s polomerom R, = 6,955 08 - 108 m a Zarivym
vykonom L, = 3,844 -10%° W.
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Obr. 2.13: Pln4 Ciara predstavuje skutocné spektrum Slnka a preruSovana krivka spek-
trum idedlneho Cierneho telesa [17].

Efektivnu teplotu mdzeme teda ziskat' z rozloZenia spektra, kedy mdZeme priblizne
urcit’ vlnovi dlzku maxima vyZarovania energie. Pomocou Planckovho zdkona vieme
nasledne efektivnu teplotu aspoti odhadniit.

2.2.9 Farebna teplota

DalSou moznostou odhadu teploty je cez urenie farebnych indexov. Farebny index
definuje

C =m(A) —m(2a) 2.21)

tzn. Ze je to rozdiel hviezdnych velkosti tej istej hviezdy v dvoch farbach, CiZe pri pozo-
rovani hviezdy cez dva filtre uritych vinovych dlzok, pri¢om plati A; < A,. Pre farebny
index pouzitim Pogsonovej rovnice plati,

m(A) —m(A) = —2,5log 21 (2.22)

S

kde f; a f> st hustoty Ziarivého toku prislichajice jednotlivym hviezdnym velkostiam
m(A) am(Ay).

Cim je teplota hviezdy vyssia, tym ma hviezda niZ3iu hviezdnu velkost, tak7e sa
zniZuje aj jej farebny index. Preto mo6ze farebny index teplotu nahradit. Aj ked’ tdto
ndhrada nie je dplne presnd, v prvom pribliZeni je to celkom dobry odhad teploty. Tejto
teplote sa tiez hovori farebnd teplota. Pomocou Planckovho zdkona, farebného indexu
a Pogsonovej rovnice je moZné farebnu teplotu vyjadrit’ a to nasledovne:

Pre mnoZstvo vyZiarenej energie v dvoch vinovych dizkach A; a A, pouZitim Wie-
novho zdkona plati,
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2hc?
Bi(T) = S5e /M, (2.23)
1
2hc?
By, (T) = T‘;e—hc/bkf (2.24)
2

Hustota ziarivého toku f odpovedd mnoZstvu vyZiarenej energie B, (T'), preto plati,

B, (T
A _By(T) (2.25)
B By (T)
Pre farebny index pouZitim vztahu (2.25) tak plati,
B (T
C = —2,5log w(T) (2.26)
By, (T)
5 o—he/MkT
= _27510g7156_hc/)usz 2:27)
2,5 ehc/lng
= M(hh) - 1n<ehc/hkT) (2.28)
2,5 he /1 1
— MM, A —7—*(*—*) 22
(1. 22) =170 kT o A (2:29)
N(ALL A
= M(h, )+ MR = 2), (2.30)

kde 7. je uz spominan4 farebna teplota, M a N st konstanty z4vislé na vinovych dizkach
A a Ay. Z vySSie uvedenych vztahov tak vyplyvaji nasledujice vztahy,

5
M2 = —2,510g/;25, 231)
i
25hc/1 1
N(AL L) = _M¥<T2_Tl>’ (2.32)
T. N(Ai,A2) (2.33)

" 2,5l0gB;, (T) /By (T) =M (A, A2)°

Zo vztahu (4.16) je vidiet, Ze farebna teplota skutocne zavisi nepriamo imerne
od farebného indexu. TakZe plati, Ze ¢im je hodnota farebného indexu vysSia, tym je
farebnd teplota niZSia a naopak.
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KAPITOLA 3
Spracovanie obrazu

3.1 Obraz s vysokym dynamickym rozsahom

4

Dynamicky rozsah urcitého snimku ¢i obrazu je definovany ako najvacsi rozsah jasov,
ktoré sa objavia na danom snimku. Jednoducho povedané, dynamicky rozsah uddva
predstavu rozdielu medzi najjasnej$im a najtmavsim bodom daného snimku. Vyjadruje
sa v pomere najvysSiecho a najnizsieho jasu. Dynamicky rozsah sa vo fotografickej
praxi meria v jednotkach EV (Exposure Value) ako rozdiel EV najsvetlejSiecho a EV
najtmavsieho bodu danej scény.

V reédlnom svete vo viditelnom svetle sa stretdvame s réznymi dynamickymi roz-
sahmi. Napriklad krajina pri zamracenej oblohe mé dynamicky rozsah priblizne 10 : 1,
krajina osvetlend slnkom a s Castou tmavého lesa 200 : 1. Ked sa na scéne nachddza
viditelny zdroj svetla ako napriklad slnko, dynamicky rozsah moze dosiahnut’ hodnotu
109 : 1. Priklady nizkeho a vysokého dynamického rozsahu st na obrazku 3.1.

Obr. 3.1: Priklady na nizky (vlavo) a vysoky (vpravo) dynamicky rozsah [7] .

Pri zachyteni scény s vysokym dynamickym rozsahom fotoaparatom alebo CCD ka-
merou nastava problém. Ludské oko je schopné prispdsobit’sa roznym tirovniam svetla.
Hornd hranica intenzity je az 10'0-krat vy$ia ako dolnd hranica. Celkovou zmenou cit-
livosti oka je schopné adaptécie na urcity jas. No problémom su sicastné elektronické
systémy, ktoré nemaju dostatocny dynamicky rozsah. Napriklad klasické monitory maji
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dynamicky rozsah 100 : 1. Fotografickymi metédami nie je moZné sicastne zachytit
najjasnejsi a najtmavsi bod redlnej scény s vysokym dynamickym rozsahom. MdzZe na-
stat’ bud’ preexponovanie alebo podexponovanie uritej ¢asti snimku, pri¢om dochddza
k strate detailov. Preto je nutnd urcitd sprdvna transformdcia pdvodného vysokého dy-
namického rozsahu tak, aby novy rozsah bolo moZzné zobrazit’ vystupnym zariadenim,
napriklad monitorom [18].

Dynamicky rozsah CCD snimaca uddva rozdiel jasov najciernejSieho a najbelSieho
bodu, ktory je schopny snimac zachytit'a rozlisit. Tento dynamicky rozsah je ohrani¢eny
kapacitou kazdej bunky CCD a taktieZ hladinou vlastného Sumu bunky. Tento Sum
vicsinou vznik4 tepelnym pohybom krystélovej mriezky polovodica, z ktorého je CCD
zloZené. Pri tomto pohybe mdZe dochddzat’k uvolneniu elektrénu bez pdsobenia fotonu.
Tieto uvolnené elektrény sd potom zapocitané do celkovej expozicie danej bunky.
Odstranenie celkového Sumu nie je velmi jednoduché, pretoZe Sum kaZdej bunky je
rozny a taktieZ sa meni pri rdznych expoziciich.

Pri dosiahnuti ¢o najvys$Sieho dynamického rozsahu je potrebné, aby mali bunky
¢o najvicsiu velkost. PretoZze ¢im maju vicSiu velkost, tym maji aj viacsiu kapacitu
a dokdZu tak prijat’ viac elektrénov vznikajicich pri interakcidch foténov so snima-

.....

polovodica [8].

3.2 Rastrova grafika

KaZdy obrizok je v pocitaovej grafike zobrazeny pomocou jednotlivych bodov, nazy-
vanych pixely. Tieto body sd usporiadané v pomyslenej mriezke tak, Ze kazdy pixel ma
zakédovanu svoju presnt polohu a tiez farbu alebo iné parametre. Jednotlivé pixely su
opisané urcitym mnoZstvom bitov, ktoré charakterizuji farbu pixelu. Bit je zdkladnou
a najmensou jednotkou informacie, ktory nadobida hodnoty 1 alebo 0. Jeden pixel
moZe obsahovat’ rdznu velkost’ informécie, mdZe byt opisany réznym poétom bitov.
MnoZstvo pouzych bitov zdvisi na farebnej hibke. Cim viac bitov pripadd na jeden
pixel, tym je farebn4 hibka pixelu vii¢3ia. Pritom je vicSia aj farebn4 $kdla a prirodzene
tak aj pamétova narocnost obrazku. V sti¢astnosti sa naj¢astejSie pouziva 8 bitov, ktoré
popisuju jeden pixel a tym urcujud jeho farbu. Zoskupenie 6smych bitov sa nazyva jeden
bajt, ktory je dalSou pouZivanou jednotkou informécie.

Pixel je teda zloZeny z ur¢itého poctu bitov, ktoré ich kombindciou udavaji konkrét-
nemu bodu farbu. Existuje niekolko farebnych modelov, ktoré opisuji zakladné farby
a mechanizmus ich mieSania do farby vyslednej. SnaZia sa napodobnit’ ¢o najvernejsie
skutoéné farby v prirode, ktoré st zmesou svetla roznych vinovych dizok [9].

NajcastejSie pouzivané kédovanie farby je farebny model RGB. Je to z toho dovodu,
Ze takmer vSetky farby mozeme ziskat'r6znymi prispevkami intenzity troch nezavislych
farieb, ktorymi su ¢ervena (R - red), zelend (G - green) a modra (B - blue). Ludské
oko je schopné rozliSit' 1,5 miliéna r6znych farieb v rozsahu od ervenej s vinovou
dizkou 780 nm do fialovej farby s vinovou diZkou 380 nm. No tento model naj&astejsie
vyuZziva kédovanie farieb s 24 bitmi, ¢o odpovedad trom bajtom. Kazda jedna farba je
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kédovand pomocou jedného bajtu, ¢ize 6smich bitov, ktorymi vieme uréit’ 256 (2%)
jej odtieriov. Pri kombin4cii 256-tich odtieniov troch farieb tak ziskame az 16 777 216
(256%) rdznych farieb. Této reprezenticia troch farebnych zloZiek v troch bajtoch je
zndma aj pod oznacenim true color [10].

Farebny model RGB je moZné zobrazit' v priestore prostrednictvom jednotkovej
kocky, ktorej osi predstavujd jednotlivé farby — Cervend, zelend a modri. Pricom po-
¢iatok suradnic odpovedd farbe Ciernej a farbe bielej odpovedd bod [1 1 1]. Vrcholy,
ktoré lezia priamo na osidch odpovedaju jednotlivym farbam, napriklad bod [1 0 0] pred-
stavuje Cervenu farbu. Vrcholy, ktoré na osdch neleZia odpovedaji doplnkovym farbam
— Zltej, purpurovej a azurovej. Odtiene Sedej farby predstavuji body na diagondle,
ktora spaja bielu farbu s ¢iernou [18].

Pri kédovani st jednotlivé farby uvedené v celoCiselnom rozsahu 0-255. Hodnota
0 znamend, Ze zlozka urcitej farby konkrétneho pixelu nie je zastipend a maximalna
hodnota 255 znamend najvicsie zastipenie, ¢iZe najvicsiu intenzitu. Preto kédovanie
[255 0 0] znaci syto cervend farbu, [0 255 0] syto zelend farbu, [0 0 255] syto modrd
farbu. Pri kédovani [0 O O] nie je v jednom bode zastipena ani jedna farba, preto
ziskavame farbu Ciernu a pri zloZeni vSetkych troch farieb v jednom bode v plnej
intenzite [255 255 255], ziskame farbu bielu [9].

3.3 Farebna paleta

Ako uZ bolo spomenuté, pocet roznych farebnych odtietiov je velmi vysoky, presahuje
hodnotu 16 miliénov. No nie vSetky vystupné obrazové zariadenia dokdZu zobrazit’ tak
velky rozsah farieb sicasne. Existuju ur¢ité metédy v pocitacovej grafike, ktorymi je
tento pocet umelo zniZovany. Zarovei pri zniZeni poctu odtieniov dochddza aj ku strate
informécie. Preto sa tieto metddy snaZia o ¢o najmensiu stratu kvality obazu a samoz-
rejme aby Tudské oko tito stratu nezaznamenalo. ZniZenim poctu farieb sa zmensi aj
pamétova narocnost obrazku.

Klasické monitory pracujui v reZime, kde pouZivajui len 256 farieb, ktoré st zapisané
v tzv. farebnej palete. Kazda farba ma priradené urcité Cislo palety v rozmedzi od 0
do 255. Kazdy pixel v sebe uchovdva ¢islo, podla ktorého je bodu priradend konkrétna
farba z danej palety. Tymto sp6sobom je jeden bod zakédovany pomocou jedného bajtu,
¢o znamend pomocou dsmich bitov, namiesto troch bajtov, ktoré obsahujui 24 bitov. Preto
sa palety pouZivaji na zmenSenie velkosti siboru, v ktorom je obraz uloZeny.

Existuje niekolko rdoznych farebnych paliet, ktoré obsahuji rozne farebné 3kaly.
Zname su monochromatické palety, palety Sedi. Rozne softvéry pouZivaji rézne me-
tody zobrazovania obrazov, preto pouZzivaji odlisné palety. Tou najuniverzalnejSou
prednastavenou paletou, ktord je pouZivand pre lubovolné obrazy s roznym farebnym
zloZenim, je paleta RGB 3-3-2. Této paleta je definovand ako kompletnd sada kom-
bin4cii vSetkych moZnych intenzit Cervnej, zelenej a modrej farby. KedZe je pre popis
farby pouzivanych 8 bitov, nie je mozné rovnomerné rozdelenie osi. Nakolko je [udské
oko na odtiene modrej farby mélo citlivé, pocet bitov pri kddovani tejto farby je mensi.
Pre Cervend a zelend su tak pouZité tri bity a pre modrud len dva.Preto sa nazyva paleta



34 3. Spracovanie obrazu

3-3-2 a obsahuje taktiez 256 farieb [18].

Pri spracovani obrazu je dolezity spravny vyber vhodnej palety. Univerzdlna paleta
RGB je pouzivand pre Iubovolny farebny rozsah daného snimku, pretoze obsahuje
vSetky odtiene farieb. No niekedy je tdto paleta nevyhodnd, pretoZe mdze obsaho-
vat’ aj tie odtiene, ktoré sa v danom snimku nenachddzaji alebo je ich zastipenie
len minimédlne. Vtedy je vhodné vybrat taku paletu, ktord odpovedd rozloZeniu farieb
hom odtieniov tej farby, ktora sa na snimku najviac vyskytuje a tym je docielend vicsia
detailnosti obrazu.

Pre odhalenie a zvyraznenie detailov je velmi uZito¢né pouzit' paletu falo§nych
farieb. PouZiva tzv. falo$né farby, ktoré nemajui Ziadny vztah so skutonymi farbami
snimku. Kazdy pixel daného snimku, tvoreného bodmi zo Sedej $kély, uchovava urcité
&islo, urcitd hodnotu, ktorej je z palety priradena falo$na farba. Opit’ existuje niekolko
druhou paliet faloSnych farieb. PouZitim tej spravnej palety dosiahneme vacsiu vzdia-
lenost’ medzi odtierimi farieb, ktoré ndm poskytne paleta ako pri povodnych odtiefioch
Sedi. Prave preto touto cestou zvyraznime aj detaily.

3.3.1 Vyuzitie faloSnych farieb

Ako uz bolo spomenuté, faloSné farby sa Casto pouzivaju pre zvyraznenie detailov
obrazu, ktory je reprezentovany napriklad len farbami Sedej $kaly. TaktieZ sa pouZzivaji
pri zobrazeni hodnot, ktoré obsahuji jednotlivé pixle. Tieto hodnoty nesd informéciu
o jednotlivych bodoch obrazu, ktord mdze predstavovat ucitd charakteristiku, akou je
napriklad nadmorska vysku, potencidl alebo teplota.

Dobrym prikladom je obraz slne¢ného povrchu. Tento obraz je reprezentovany far-
bami z odtietiov Sedi. Ked sa na snimku nachadzajud aj slne¢né $kvrny alebo fakulové
polia, ktoré su zobrazené tmavsie alebo svetlejSie oproti slnecnému povrchu, obraz
nie je velmi vyrazny. No pri pouZiti palety falo$nych farieb je docielend vicsia vy-
raznost’ a detailnost jednotlivych ttvarov, a aj samotného povrchu, ktoré sa vyznacuje
granuldciou.

Falo$né farby sa dajui vyuZzit pri rdznych metédach zobrazenia obrazu slne¢ného
povchu. Kazdy pixel obsahuje ur¢itd hodnotu, podla ktorej je bodu priradend farba
z palety Sedi. Tato hodnota odpoved4 intenzite alebo mnozstvu Ziarenia, ktoré k ndm
z daného bodu prichadza. Pri pouziti palety faloSnych farieb je k hodnotdm pixelu

.....

.....

pripad je vidiet' na obrazku 3.2. Na hornom obrdzku je pouZita paleta XYZ a na dolnom
obrazku je pouzitd Standardna paleta RGB [11]. Je patrné, Ze pri pouziti prvej palety
je obraz vyraznejsi a detailnejsi. Je to spdsobené tym, Ze tito paleta nepouziva tolko
farieb, ako je to napriklad pri palete RGB. Preto je rozsah intenzit jednotlivych bodov
rozdeleny do viacerych odtiefiov urcitej farby a tym su oblasti s podobnymi intenzitami
viac rozliSené.

DalSou moZnostou ako vyuZit falo§né farby pri zobrazeni slne&ného povrchu a tt-
varov, ktoré sa na nom nachddzauju, je urCenie charakteristiky daného bodu pomocou
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Obr. 3.2: Obraz slne¢ného povrchu po pouziti dvoch farebnych paliet (model XYZ
a RGB).

hodnét danych pixlov. Takouto charakteristikou moZze byt napriklad teplota. K nej sa
vieme dopracovat cez niekolko dal§ich charakteristik, ktoré st navzdjom timerné a né-
sledne po vyuZiti niektorych vztahov. Prave tito problematika je predmetou tejto prace,
preto sa jej bude viac venovat nasledujica kapitola 4, ktord sa venuje praktickému
spracovaniu smimkov.

Paletu falo$nych farieb tiez vieme vyuZit' pri ureni farebnej teploty podla vztahu
(4.16). Vypocet tepldt prvym aj druhym spésobom je predmetom tejto prace, a preto sa
jej bude viac venovat nasledujica kapitola.
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KAPITOLA 4
Prakticka cast

4.1 Ziskanie snimkov

Pouzité snimky v tejto praci boli ziskané na Hvezdarni v Rimavskej Sobote. Dalekohl'ad
a kupolu, v ktorej sa nachddza, je mozné vidiet na obrazku 4.1.

Obr. 4.1: Kupola a refraktor na Hvezdarni v Rimavskej Sobote.
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4. Prakticka Cast’

Dalekohl'ad m4 nasledujiice charakteristiky :

refraktor

rozliSovacia schopnost’ dalekohladu

efektivna ohniskova vzdialenost’
filter — continuum

filter — Ca II

R 160/2450 +
6=0,7"

Jer =4 900 mm

A =(537+5) nm

A =(394.5+1,5) nm

Efektivna ohniskova vzdialenost je dvojnasobna po pouziti Barlowovej SoSovky.
Bola pouzitd CCD kamera s nasledujicimi charakteristikami :

znacka kamery

¢ip

prevadzkov4 teplota

rozliSenie

velkost pixelu

rozmer ¢ipu

pocitacova karta

doba zobrazenia a uloZenia na disk

doba ulozZenia

tvar ndzvu uloZenych snimkov

SHT 1.3

Sony ICX085AL, Peltier,

10 °C

1280 x 1024 px

6,7x6,7 um

8,6 X 6,9 mm

framegrabber Shark (PCI karta)
04s

0,24 s

YYMMDD _HHMMSS _sss.tif

Pri expozicidch snimkov bol pouZity program Photo4 — Shark4 sample App V4.9.
Prepojenie CCD kamery a pocitacu bol cez FW- kébel, kde doba, za ktord sa pomocou
karty naexponovany snimok zobrazil na monitore a zdroveni uloZil na disk bola 0,4 s.
Doba, za ktort sa naexponovany snimok len uloZil na disk bez zobrazenia na monitor
trvalo 0,24 s.

Ako je vidiet vyssie, snimky boli ulozené vo forméte ziff. Tento format ale nie je
podporovany v dalSich programoch, ktoré boli vyuzité pri spracovani snimku, preto
bolo nutné snimky prekonvertovat’ do formétu fits. Na tento ucel bol pouZity program
ImageTOOLSca a jeho aplikicia ImageVIEWca [12], ktord snimky prekonvertovala
do pozadovaného formatu.
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4.2 Redukcia snimkov

Oprava snimkov o dark frame nebolo potrebné. Snimky boli totiZ ziskané pri expozicii
priblizne 20 ms. Pri takom kratkom ¢ase sa temny prdd nestihol prejavit, preto bolo
mozné ho zanedbat. Aplikdcia biasu bola taktiez zanedbatelnd. Intenzita Studovaného
slne¢ného povrchu bola totiz velmi vysokd v porovnani s hodnotou biasu, ktory je
ziskany pri nekone¢ne malej expozicii.

Snimky boli redukované iba o flat fieldy. Pri ich aplikacii bol pouZity program MSB
Astroart 3.0 a Munipack [13].

Zobrazené snimky v tejto praci boli eSte upravené pomocou tzv. unsharp masky.
Je to typ filtru sliZiaci na doostrovanie obrazu. Posobi ako filter typu horny priepust.
Je velmi vhodny pri zvyraznenie detailov slne¢nych $kvin, ¢i fakulovych poli, pretoze
zdoraziuje detaily a odtraiiuje velkorozmerové gradienty.

Pri tejto Uprave obrazu sa najpr vytvori tzv. unsharp maska, €o je jemne rozostreny
obraz originalu. Sd pritom detekované prechody medzi tmavymi a svetlymi astami,
ale nie ostro, ale rozmazane a do stratena. Tento obraz je potom od origindlu od¢itany,
a tym je pdvodny obraz zaostreny. Této prava je tieZ opisand pomocou nasledujice;j
formuly :

I(x,y) =1I(x,y)+c- {I(x,y) — Gauss[](x,y)]}. 4.1)

kde I(x,y) predstavuje povodny snimok, Gauss[I(x,y)] predstavuje rozostreny snimok
a ¢ je nasobna konstanta.

No pri tejto tprave snimku sd straca Cast’ informécie, preto nie je korektné vedecky
pracovat’s upravenym snimkom. V tejto praci st pouzité len pri detailnejSom zobrazeni
Skvin. Pri spracovani teploty boli pouZit¢ snimky opravené len o flat field. Jeden
z prikladov doostrenia obrazu, ktory je pouzity aj v tejto praci, je na obrazku 4.2. Toto
doostrenie je najviac patrné pri zobrazeni okrajov Skvin a granuldcie, ktoré sd tymto
viac zdetailnené.

Obr. 4.2: Snimok opraveny o flat field (vlavo) a po tprave pomocou unsharp masky
(vpravo).
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4.3 Spracovanie snimkov

Z pripravenych snimkov bolo mozné zistit' rézne pozoruhodné vlastnosti. Ako uz bolo
spomenuté v kapitole 3, kazdy pixel obsahoval urcitd hodnotu, ktord v tomto pripade
odpovedala vyZiarenej energii urcitého bodu na povrchu Slnka, a tym aj teplote tohto
bodu. Takto bolo moZné vytvorit’ teplotné mapy, ktoré popisuji teplotu na rdéznych
zaujimavych miestach slne¢ného povrchu, ako sd napriklad slnecné Skvrny alebo fa-
kulové polia. Taktiez bolo moZné vykreslit do grafu rezy cez slnecny povrch. Pri reze
povrchu od stredu po okraj je tak moZné Studovat’ okrajové stemnenie, ktoré je patrné
uZz pri vykresleni do grafu jednotlivych hodndt pixelov.

4.3.1 Teplotné mapy

Pri vytvoreni teplotnych map boli pouZité vSetky hodnoty pixelov, ktoré ur¢ity snimok
obsahoval. Hodnota kazdého pixelu b odpoveda toku Ziarenia F, ktory prejde za 1 s
plochou 1 m? kolmou k smere prichddzajiceho Ziarenia cez dany filter s efektivnou
hribkou AA. Tok Ziarenia je imerny toku energie B, (T) vyZiarenej jednotkovou plo-
chou. Tento tok energie je vyjadreny pomocou Planckovho zdkona (vztah (2.16)), ktory
bol popisany v kapitole 2 a v podkapitole 2.2.7. Podla predchddzajicich tvrdeni teda
plati,

b~ F ~B;(T)AL. (4.2)

Z toho vyplyva, Ze hodnoty jednotlivych pixlov b si imerné toku energie B . Preto
je mozné pouzit’ Planckov zdkon a dat’ do pomeru jednotlivé hodnoty pixelov, takze
bude platit,

bi _ By(Th)
by By(T)’

(4.3)

kde By (T1) a By (T») predstavuju hustoty tokov energie, vyziarenej z ur¢itych bodov
s teplotou 7y a T» v tom istom filtri s vinovou diZkou A. Tieto hodnoty tokov tak
odpovedaji nasim nameranym hodnotdm pixlov b; a b;.

Pre B, (T1) a B, (T>) z Planckovho zdkonu (vztah(2.16)) plati,

2hc? 1
BX(TI) = A5 ehc/AKT, _ 1’ (44)
2hc? 1
BX(TZ) = A5 ehe/AkD: _1° 4.5)
Po vyuZiti vztahu (4.3) tak plati,
by KB “6)

by  eK/Ti_ 1’

pri¢om bola pre jednoduchost’ zaveden4 subtiticia K(A) = hc/Ak.
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— (M —1)+1 = KT, (4.7)
by
b1 ( k/m _ K

1[b2(e 1)+1 = & (4.8)

Po tprave tak dostdvame

-1
TQ—K<1n ?(e’f/Tl —1)+1 ) 4.9)
2

Pri aproximdcii na dlhsie vinové dizky platia pre By (T;) a By (T3) z Wienovho
zakonu (2.19) nasledujice vztahy,

2hc?

B, (Ty) ~ ﬁe*m/m, (4.10)
By (T») ~ Z;L“;ze—hc/“ﬂ. 4.11)

Po vyuZiti vztahu (4.3) tak plati,
by _ he/m-1/myma 4.12)

Cielom je opit ziskat teplotu 75 a to nasledujtcimi krokmi:

bl hc 1 1
ml = 7(7_7) 413
", KA\D T (“413)
1 KA b1
I P 4.14
B he "h T (“4-14)
Po dprave plati
KA. by 1y
T = (71 2 7) : 4.15
2 he nb2+7"1 (4.15)

Takto bolo mozné z hodndt jednotlivych pixelov ziskat teplotu. Kazdému bodu tak
bola priradend nov4 hodnota — teplota, ktord mali jednotlivé body na Studovanom
slne¢nom povrchu po vyuZiti Planckovho zakonu. A tejto novej hodnote bola priradena
farba z vybranej faloSnej palety. Priradenie teploty urcitej farbe naznacuje v grafoch
farebny pruh napravo hned vedla teplotnej mapy.

Hodnoty pixelov boli ziskané pomocou programu Iraf [14] a pomocou konkrétneho
prikazu listpixels. Tento prikaz vytvoril sibor s hodnotami x, y a b(x, y), o predstavovalo
hodnoty pixelov v zavislosti na umiestneni bodu na snimku. Vypocet velkého mnoZstva
hodnét (1024 x 1280) prebehol pomocou prikazu awk. Teplotné mapy boli vykreslené
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pomocou programu gnuplot [15] a po pouZiti prikazu set pm3d map. Tento prikaz
vykresluje 3D priestor do priestoru 2D s tym, Ze treti rozmer zobrazi pomocou farieb
vybranej palety.

Pri spracovani teplotnych map bola pouZitd Skvrna s ndzvom NOAA 1158 (ob-
rdzok 4.3). Nasnimana bola dnia 15.2.2011 priblizne o 8:44 UT. Teplota jednotlivych
bodov bola vypocitand pomocou vztahu (4.9) a prislu$nd teplotnd mapu je mozné vidiet
na obrazku 4.4.

Obr. 4.3: Skvrna NOAA 1158. [Foto: P. Rapavy]

Paleta na obrazku 4.4 bola pouZita nie len z dovodu lepSieho zvyraznenia detailov,
ale taktieZ preto, Ze lepSie popisuje skutocné farby. PretoZe slne¢né Skvrny nie su
v skutocnosti Cierne, ako je to zrejmé aj z obrazkov, ale st oranzové.
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Obr. 4.4: Teplotna mapa skvrny NOAA 1158
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Pomocou ziskanych vypocitanych hodnét teploty kazdého bodu vybranej oblasti
bolo moZné menit’ maximdlnu zobrazovand teplotu. V programe gnuplot to bolo mozné
pomocou prikazu set zrange [T):T /. Postupnym zvySovanim maximélnej teploty
sa na teplotnej mape objavuji teplejSie miesta. To znamend, Ze najprv sa zacinaju
objavovat’ miesta s najmensou teplotou, ktorymi st umbry slne¢nych Skvfn, potom
sa objavuji miesta teplejSie, a to si penumbry slnecnych Skvin. Potom sa zacina
prejavovat’ granuldcia, pretoZe okolie Skvin sa zvySenim zobrazenej teploty neobjavi
naraz, ale najprv sa objavia spodné Casti konvektivnych pridov a neskor sa objavuju aj
vrcholky, najteplejSie oblasti vystupujicich pridov.

Tymto spdsobom postupného zvySovania maximélnej zobrazenej teploty bola vy-
tvorend animécia postupného objavovania sa teplejsich a teplejsich bodov. Teplota bola
zvySovand postupne o 50 kelvinov. Pri spracovani boli pouZité snimky upravené aj
pomocou unsharp masky, pre detailnejSie zachytenie Struktdry Skvin.

Na obrdzku 4.5 je vidiet najchladnejSie miesta naexponovanej oblasti s vyvinutou
skupinou slne¢nych Skvfn. Je to ukdzkou toho, Ze aj Skvrna ma miesto s najniZSou
teplotou a celd umbra nem4 konstantnu teplotu.
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Obr. 4.5: Maximéalna zobrazena teplota 4 000 K.

Na obrazku 4.6 st zobrazené kompletné jadra Skvfn a na obrazku 4.7 st uZ zobrazené
aj ich okolia — penumbry. Na dalSich obrdzkoch 4.9 a 4.10 je vidiet, ako sa postupne
zvySovanim teploty objavuji vySSie a vySSie miesta vystupujicich pridov z vnitra
Slnka.
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Obr. 4.6: Maximalna zobrazena teplota 5 100 K.
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Obr. 4.7: Maximélna zobrazen4 teplota 5 500 K.
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Obr. 4.8: Maximélna zobrazend teplota 5 650 K.
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Obr. 4.9: Maximalna zobrazena teplota 5 750 K.
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Obr. 4.10: Maximélna zobrazend teplota 6 200 K.

Podobnym spdsobom bola spracovana aj Skvrna NOAA 1164 (obrdzok 4.11) nae-
xponovand 27.2. 2011 priblizne o 11:00 UT.

Obr. 4.11: Skvrna NOAA 1164

Na dalSich obrazkoch st niektoré teplotné mapy Skvny. Je tu znatelné pritomné
okrajové stemnenie, o potvrdzuje, Ze je pri okraji slnecného kotica vidiet' vyssie
a chladnejSie vrstvy atmosféry. Na obrazku 4.12 je vidiet slnecny okraj a zaroven
najchladnejSie miesta Skvin.
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Obr. 4.12: Maximalna zobrazena teplota 4 600 K.

Na dalsich obrdzkoch 4.13, 4.14 a 4.15 je jasné postupné objavovanie sa teplejsich
oblasti smerom do stredu Slnka a zirovei teplejSie okolia Skvin. Na obrazku 4.14 je
tiez viediet biele miesta, kde sa nachddzaju teplejSie fakulové polia.
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Obr. 4.13: Maximdlna zobrazena teplota 5 300 K.
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Obr. 4.14: Maximdlna zobrazen teplota 5 550 K.
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Obr. 4.15: Maximdlna zobrazend teplota 6 300 K.
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Paleta falosnych farieb bola vyuzitd aj pri pracovani so vztahom (2.33). Pri opitov-
nom vyuZiti dmernosti (4.2) a vztahu (4.3) tak pre farebnu teplotu plati,

T, = N(h,A2) (4.16)
—2, 510gb1 /bz — M(ll s /12)

Pri tomto vypocte boli teda pouzité dva snimky tej istej Skvrny naexponované
cez dva rozne filtre — kontinuum (537 nm) a kalcium (394,5 nm). Tieto snimky boli
voci sebe posunuté. KedzZe je podla predchddzajiceho vztahu potrebné pocitat’ s po-
merom hodnoét pixelov ziskanych pri dvoch filtroch, no toho istého bodu na slne¢nom
povrchu, bolo nutné zistit’ posunutie medzi snimkami. Tu bol pouzity program [21],
ktory na zdklade Fourierovej analyzy snimky spracoval a vypocital tento posuv. Takto
bolo moZné snimky navzdjom stotoZnit'a pokracovat’ dalej vo vypocte farebnej teploty
podla vztahu (4.16). Vyslednad teplotnd mapa je na obrazku 4.16.
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Obr. 4.16: Farebna teplota.

Z obréazku je jasne vidiet, Ze tento postup vypoctu farebnej teploty spravny nebol.
Bola tu totiZ pouZitd aproximdcia absoliitne Cierneho telesa. Ako bolo vidiet na pred-
chadzajucich teplotnych mapéch, tito aproximéciu je moZzné vyuZzit pri filtri kontinuum.
No pri filtri, v ktorom sa priamo nachddza spektrdlna ¢iara, uZ tato aproximécia nie je
pouZitelnd, ako ndm ukazuje aj obrazok 4.16. Je to v dosledku toho, Ze Cast’ energie
uréitej vlnovej dizky prichddzajiicej zo slne¢ného povrchu a prechidzajiicej cez sl-
necnu atmosféru sa spotrebuje na ionizaciu prvku Ca II a preto tam uZ neplati priblizné
planckovské rozloZenie energie.
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4.3.2 Teplotné rezy

Teplotné rezy boli vyprodukované podobne ako teplotné mapy. Rozdiel bol v tom, Ze
boli vybrané len pixely pozdiz uréitej priamky prechddzajiicej Studovanym tsekom.
TaktieZ bol vyuZity vztah (4.9) pre vypocet teploty a vyslednd hodnota teploty bola
vynesend v zavislosti len na jednej stradnici (napr. x [px]).

Naobrazku 4.17 je prevedeny rez celym snimkom. V spodnej ¢asti obrdzku je mozné
vidiet, Ze priamka rezu prechddza cez dve penumbry prvych dvoch Skvin a cez dve
umbry poslednych dvoch $kvfn. V hornej ¢asti obrazku je graf, z ktorého je velmi jasne
vidiet, Ze okraj Skvrny je teplejsi ako je jadro Skvrny. Podla vysledkov moZe tento
rozdiel dosahovat 700 az 1000 Kelvinov. TaktieZ je z grafu zrejm4 aj t4 skutocnost,
7e nie kazdé jadro Skvrny ma rovnaku teplotu. Napriklad umbra poslednej Skvrny ma
priblizne o 200 Kelvinou vysSiu teplotu ako umbra tretej Skvrny, cez ktord prechddza
vybrand priamka.
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Obr. 4.17: Rez celym snimkom.

Nasledujtce Styri obrazky 4.18 — 4.21 su podobné ako obrazok vyssie, no tu boli
prevedené rozne rezy cez vSetky styri Skvrny osobitne. Na vSetkych grafoch je vidiet,
Ze mimo Skvin nema slne¢ny povrch konstanti teplotu. Prejavuje sa tu totiz granulécia,
ktord spdsobuje nie hladku krivku teploty. Tato granulécia sa tieZ prejavu aj v umbre
Skvrny. Aj ked by sa na prvy pohlad zdalo, Ze jadro $kvrny vykazuje rovnakd intenzitu
(je rovnako tmavé), je mozné aj tu si v§imnut nie rovnaku teplotu vrdmci umbry. Tento
fakt je mozné vidiet' na obrazku 4.22.
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Obr. 4.18: Rez prvou skvrnou.

Obr. 4.19: Rez druhou Skvrnou.
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Obr. 4.20: Rez tretou Skvrnou.

Obr. 4.21: Rez Stvrtou Skvrnou.
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Obr. 4.22: Rez umbrou.
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Obr. 4.23: Rez pri okraji slnecného kotica.
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Na obrazkoch 4.23 a 4.24 je prevedeny rez cez mald vychadzajicu skupinku slnec-
nych Skvfn na okraji slne¢ného kotica a okolo nej sa nachddzajuicich fakulovych poli.
Teplotny profil tohto miesta je velmi peknou ukdzkou, kde je mozné vidiet' tri rozne
prejavy atmosféry, ktorymi st slne¢né skvrny, fakulové polia a okrajové stemnenie.
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Obr. 4.24: Druhy rez pri okraji slne¢ného kotica.

Dal3ie rezy boli prevedené cez fakulové polia naexponované 10.2. 2011 priblizne
011:00 UT.
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Obr. 4.25: Teplotny profil slnecného okraja s fakulovymi poliami.



4.3. Spracovanie snimkov 55

Na snimku nie su slne¢né Skvrny pre zvyraznenie priamo fakulovych poli a ich tep-
loty. Teplotny profil na predchddzajicom obrazku 4.25 je od okraja Slnka cez fakulové
polia. Nizke vybezky nad krivkou, ktord opat’ vykazuje okrajové stemnenie, su pritomné
fakulové polia. Z obrazku je vidiet, Ze medzi fakulovymi poliami a slne¢nym povrchom
nie je tak vyrazny teplotny rozdiel ako pri slnecnych Skvrnach. Tento rozdiel je tu len
okolo 100 az 200 kelvinov. Druhy rez na obrazku 4.26 je kratsi, priamo cez fakulové
polia.
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Obr. 4.26: Teplotny profil fakulovych poli.

Tento isty postup bol aj pri spracavani hodn6t pouZitim Wienovho zakona. Pre po-
rovnanie s vysledkami vyuzitim Planckovho zdkona bol prevedeny rovnaky rez prvou
Skvrnou zo skupiny NOAA 1158 (obrdzok 4.27).
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Obr. 4.27: Rez prvou Skvrnou vyuZitim Wienovho zékona.
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Po vyneseni oboch vyslednych hodnét do grafu, tzn. teploty ziskané pouZitim
Planckovho aj Wienovho zédkona, je vidiet’ na obrdzku 4.28, Ze hodnoty teploty sd
rozdielne len o niektol’ko kelvinov, a preto to na obrdzku nie je velmi rozpoznatelné.
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Obr. 4.28: Teplotny profil prvej Skvrny vyuZzitim Planckovho a Wienovho zdkona.

Dovod, preco je tento rozdiel tak maly, je jasny z obrazku 4.29. Na fiom je spektrum
absolitne Cierneho telesa pouZitim Planckovho zdkona a zdroven pouZitim Wienovho
zékona, ¢iZe pri aproximacii pri dlhovlnnej oblasti spektra, pri tej istej teplote, rovne;j
efektivnej hodnote Slnka. Ked7e snimky boli exponované cez filter s vinovou dizkou
537 nm, &o je priblizne 5-10~7 m, je z obrizku zrejmé, Ze v tejto Casti spektra sa
rozloZenie energie navzajom velmi nelisi.
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Obr. 4.29: RozloZenie energie pouZzitim Planckovho zdkona (f(x)) a Wienovho zakona

(8(x)).
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4.3.3 Chyby merania a aproximacia

Statistické chyby pri merani boli vypocitané na zaklade zakona Sirenia chyb. PouZity
bol pri tom Wienov zdkon, pretoZe ako sa vysSie ukdzalo, aproximdcia na dlhsie vinové
di7ky je funk&n4. No tieto vysledné chyby sa rovnaji len niekol’kym jednotkam kelvinov
(do 10 kelvinov). Tak mald chyba bola vypocitand z toho dovodu, Ze bolo pocitané
s vysokymi hodnotami pixelov, pri ktorych je ich chyba pri merani zanedbatelna.
Podobne je to aj pri uréeni chyby pri vinovej dizke, pretoze pouzity filter kontinuum,
ktory je velmi tzky.

KedZe sa v tejto praci pocita s predpokladom, Ze Slnko vyZzaruje ako absoldtne
Cierne teleso, tato aproximacia nie je presnd. Preto aj Statistické chyby st urcené len
velmi relativne. Vypocet teploty je zataZeny systematickou chybou, ktord je prave
spdsobend nie Uplne presnou aproximaciou.

4.3.4 OKrajové stemnenie

Pri Studovani okrajového stemnenia bol pouZity snimok, na ktorom bola zachytend jedna
Stvrt’ slne¢ného kotica. Bola vybrana oblast’ bez slne¢nych §kvin alebo fakulovych poli,
aby bola zachytend priamo intenzita slne¢ného povrchu bez vic¢Sieho poklesu alebo né-
rastu. Obraz bol naexponovany diia 21.4.2011 0 8:04 UT a nachadza sa na obrazku 4.30
aj s prisluSnym rezom.

Pri spracovani okrajového stemnenia boli pouZité len hodnoty jednotlivych pixe-
lov, imerné intenzitdm vyZiarenej energie jednotlivych bodov Studovanej oblasti slne¢-
ného okraja. Pri tejto problematike nebolo potrebné prepocitanie hodndt na teplotu. Uz
po vyneseni hodndt do grafu v zavislosti na vzdialenosti od stredu kotica, resp. na uhle,
ktory zviera stred slne¢ného kotii¢a a pozorované body, je patrnd zdvislost’ intenzity
podla vztahu (2.4) a tito zédvislost' je moZné vidiet na obrazku 4.31.

Obr. 4.30: Rez od okraja smerok k stredu slne¢ného kotuica.
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Obr. 4.31: Namerané hodnoty intenzity.

Na predchddzajicom obrdzku 4.31 st na grafe vykreslené vSetky hodnoty usku-
to¢neného rezu. No nie vSetky tieto hodnoty boli pouZité pri hladani spravnej funkcie,
ktorou boli v programe gnuplot za pomoci prikazu fit body preloZené. Pri okraji je
vidiet, Ze intenzita prudko klesd, preto neboli tieto body pri fitovani zapocitané, ako je
aj vidiet na obrazku 4.32. Na tomto obrézku st uz body prelozené funkciou f(x) (viz.
vzorec (2.13) ), ktord je definovana ako

f(x) =a+bcos(x). (4.17)

Hodnoty x predstavuji uhlovi vzdialenost’ od stredu slne¢ného kotica v jednotkédch
radidnov. Pri¢om x = 0 v strede disku a x = /2 na okraji disku. Uhlové vzdialenost’
bola ziskand pomocou znalosti velkosti zorného pola v mindtach — 9,6’ x 12'.

Namerané hodnoty jednotlivych pixelov, odpovedajice intenzite vyZiarenej ener-
gie, boli prepocitané relativne voci priemernej intenzite, ktord bola poloZena rovno
jednej. Této priemernd intenzita bola vypocitand ako priemer intenzit z malého Stvorca,
najblizSie k stredu slnecného kotica.
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Obr. 4.32: Zavislost intenzity na vzdialenosti od stredu preloZzena funkciou f(x).

Na obrdzku 4.32 je patrné, Ze intenzita je skuto¢ne z4visld na vzdialenosti od stredu
slne¢ného disku podla funkcie f(x), ktord ma tvar (4.17). Vysledné hodnoty a a b
po preloZeni bodov funkciou f(x) su:

a=0,560+0,001
b= 0,378 +0,002

Po porovnani s tvarom vyslednej intenzity (2.14), kde a = 0,4 a b = 0, 6, je zrejmé,
Ze saliSia od vypocitanych hodnota = 0,56 a b = 0,38. No ako uZ bolo spomenuté, tieto
hodnoty st z4vislé na vinovej dizke. Vybrany snimok v tejto praci bol ale naexponovany
vo filtri kontinuum, ktory je velmi tizky a neprepuita taku Siroki 8kdlu vinovych dizok,
s ktorou bolo pocitané pri ziskavani hodndt vo vztahu (2.14), odvodenych pre Sedu
atmosféru.
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KAPITOLA 5
Zaver

Téato praca bola zamerand na nasu najbliz§iu hviezdu — Slnko, na jeho atmosféru
a prejavy slnecnej aktivity v atmosfére, ktorymi sd slnecné Skvrny a fakulové polia.
Cielom préce bolo obrazové §tidium slne¢ného povrchu a pomocou neho ziskanie tep-
lotnych mép a teplotnych profilov. Cielom bolo taktiez Stddium okrajového stemnenia
pri slne¢nom okraji.

Boli ziskané teplotné mapy dvoch skupin $kvin NOAA 1158 a NOAA 1164. Sku-
mané boli najmé teplotné rozdieli medzi umbrou a penumbrou a medzi penumbrou
a slne¢nym povrchom, kde sa potvrdilo, Ze jadro Skvrny m4 pribliZzne o 1500 kelvi-
nov niz§iu teplotu ako okolie. Potvrdilo sa tieZ, Ze penumbra ma vldknitd Struktiru,
jej teplota je priblizne o 500 kelvinov vySSia ako jadro $kvrny a md pribliZzne o 500
kelvinov niZsiu teplotu ako najvyssie vrcholky konvektivnych priadov. Pri zvySovani
maximélnej teploty sa granuldcia prejavila postupnym objavovanim vys$Sich a vyS$Sich
miest na slneénom povrchu, ¢o dosvedCuje, Ze je nase Slnko jednou velkou Zeravou
a nekludnou plynnou gulou.

Pri ziskan{ teplotnych map Skvrny NOAA 1164, ktord sa nachddzala pri okraji, bolo
ukazkovo rozpoznatelné okrajové stemnenie. Co potvrdzuje, Ze na okraji Slnka je sku-
tocne mozné pozorovat' vysSie a chladnejsie vrstvy atmosféry. Pri postupnom zvySovani
maximélnej teploty sa totiZ najprv zacal objavovat okraj Slnka spolu s chladnej$imi
jadrami Skvin.

TaktieZ boli v tejto praci vypocitané teplotné profily tou istou cestou ako aj teplotné
mapy. Vo vyslednych grafoch sa neukézala hladka krivka teploty slne¢ného povrchu
pre pritomnd granulicia. Podobne sa prajavila aj vrdmci umbri, kde taktieZ nie je
konstantna teplota. Kazdé jadro Skvrny ma svoje najchladnejSie miesto a smerom k jeho
okraji teplota stipa. Pri teplotnych profiloch fakulovych poli sa ukézal teplotny rozdiel
medzi nimi a okolim priblizZne okolo 100 az 200 kelvinov.

Pri vypocte teploty r6znych bodov na Studovanom povrchu Slnka sa vychidzalo
z predpokladu, Ze Slnko vyZaruje energiu ako absolttne Cierne teleso. Preto bol pouZity
Planckov zdkon, ktory popisuje rozloZenie energie v spektre. Pri porovnani z ddajmi,
ktoré uvadzajd knizné, ¢i internetové zdroje, vyplynulo, Ze ziskané hodnoty sa od tych
redlnych velmi neliSia. To znamend, Ze v prvom pribliZeni je teda moZzné Slnko pova-
Zovat za absolitne Cierne teleso.
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Pre zistenie, &i je aproximdacia na dlhie vinové dizky funk&nd, boli namerané
hodnoty spracované aj pomocou Wienovho zdkona. A ako sa ukdzalo, aproximdcia je
pre vinovii dizku okolo 540 nm validn4.

No aproximdcia absolitne ¢ierneho telesa nie je celkom stopercentnd. Je to mozné
vidiet’ uZ pri porovnani spektra Slnka s planckovskym rozloZenim energie pri tep-
lote rovnej efektivnej teplote hviezdy. A tito skutocnost’ potvrdila aj posledna tloha
v tejto praci — Stidium okrajového stemnenia, ktoré paradoxne vyvracia fakt, Ze Slnko
vyZaruje energiu ako absolitne Cierne teleso. Naopak, potvrdzuje kosinovu zavislost
intenzity na uhlovej vzdialenosti od stredu slne¢ného kotica.

Obrazové Stddium okrajového stemnenia je velmi zaujimavou tdlohou a vzdy je
hodné rdznych vylepSeni. VylepSenie by urcite spocivalo v naexponovani celého slnec-
ného kotica, nie len Casti kotica, s ktorym sa pracovalo aj v tejto praci. Pri vhodne;j
expozicii, pri ktorej by stred nebol preexponovany a okraj Slnka naopak podexpono-
vany, by bolo ziskanych viac informdcii pri rovnakych podmienkach a tym aj presnejSie
preloZenie bodov spravnou funkciou.

Chyby merania boli pri vypocte teploty uréend len velmi relativne. Bolo mozné
urcit’ Statistickd chybu zo zédkona Sirenia chyb. VyuZzity bol pri tom Wienov zdkon,
pretoZe ako uZ bolo spomenuté, aproximacia na dlhSie vlnové dizky sa ukazala, Ze je
validnd. Tato chyba vysla len okolo 10 kelvinov. Toto meranie je ale eSte zatazené
systematickou chybou, ktord vyplyva z aproximécie na absolitne Cierne teleso, ktord
nie je dlne presnd. Preto bolo v tejto praci cielom urlenie teplotnych rozdielov medzi
réznymi skimanymi miestami slne¢ného povrchu a jeho teplotné profily, a nie urenie
presnych hodnot teploty.

Uréenie teploty by bolo este presnejSie, keby by bola vyuzita spektroskopia. Pokial
by bolo moZné ziskat’ spektrum kazdého bodu Studovaného povrchu, intenzita vyZiare-
nej energie by bola uréené ovela presnejsie a tym samozrejme aj teplota. No pre tento
spOsob ziskania teplotnych mdp by bol potrebny spektroskop s velmi vysokym roz-
liSenim. No bohuZial taky spektroskop nie je zatial’ dostupny. Aj tie najlepSie z nich
nedokdzu urobit’ spektrd tol’kych malych bodov. Preto bola v tejto praci vyuZita ob-
razova metdda, pri ktorej sa pracovalo s hodnotami pixelov odpovedajicich pocétu
foténov, ktoré zachytila dana CCD kamera.
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