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Abstrakt:

Cílem této práce je pochopení eruptivních d¥j· na na²í nejbliº²í hv¥zd¥ Slunci
a na ostatních hv¥zdách ve vesmíru, p°edev²ím typu dM. Je zde popsáno n¥ko-
lik moºností studia Slunce jako hv¥zdy pomocí pozemních p°ístroj· i druºic.
Rozebírají se zde vlastnosti hv¥zdných erupcí. Je zde studována moºnost za-
znamenat hv¥zdnou erupci na dvoumetrovém dalekohledu v Ond°ejov¥.

Klí£ová slova: Slunce, slune£ní erupce, Slunce jako hv¥zda, hv¥zdné erupce,
spektroskopie, fotometrie, Perk·v dalekohled.

Abstract:

The purpose of this study is understanding of eruptive processes on our nea-
rest star, the Sun, and on other stars in the universe, of type dM. Work
desribes several options of studying the Sun as a star with ground telescopes
and space satellites. It also deals with characteristics of stellar �ares. The
study proves the ability to detect a stellar �are on 2 m telescope.

Keywords: Sun, solar �ares, Sun - star, stellar �ares, spectroscopy, photometry,
Perek telescope.
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Kapitola 1

Úvod

Slunce je na²e nejbliº²í hv¥zda. Bez jeho tepla by na Zemi nemohl vzniknout
ºivot a rozvinout se v inteligentní bytosti. Je tedy d·leºité, abychom se mu
snaºili porozum¥t a pochopili princip jeho chování.

Slunce je k nám relativn¥ blízko, proto m·ºeme jeho povrch studovat v de-
tailech. P°edev²ím rozvoj techniky v posledních letech nám ukazuje jeho za-
jímavou a m¥nící se tvá°. A práv¥ zm¥ny probíhající na povrchu nás nikdy
nep°estanou udivovat i d¥sit zárove¬. Proto je slune£ní fyzika neustále rozví-
jející se oblastí, na kterou se kladou velké nároky.

Nejenergeti£t¥j²í d¥je ve Slune£ní soustav¥ jsou erupce. Nedokáºeme je
p°edpovídat, ani p°edem ur£it jejich sílu. Fyzikální procesy, p°i nichº dochází
ke vzájemnému p·sobení slune£ního plazmatu se magnetickým polem, se za-
tím nepoda°ilo napodobit v pozemských laborato°ích. Studium erupcí a po-
chopení jejich energetických proces· nás jednou m·ºe zachránit p°ed blíºící
se energetickou krizí a má rovn¥º velký význam pro ochranu civilizace p°ed
slune£nímy vlivy.
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Kapitola 2

Slunce

2.1 Základní informace

Slunce je 4,6 miliardy let stará hv¥zda hlavní posloupnosti, která pat°í do
spektrální t°ídy G2V. Je to velká koule horkého plazmatu, v jejímº nitru
probíhají termonukleární reakce. P°em¥¬uje se zde vodík na hélium, p°i£emº
se uvol¬uje vazebná energie. Teplota zde má hodnotu 15,7 milionu K a hustota
dosahuje 1,48.105 kg.m−3. Jádro p°edstavuje £tvrtinu polom¥ru Slunce.

Nad jádrem se nachází slupka, která zasahuje do 70 % polom¥ru a nazývá
se ºá°ivá zóna. Zde neprobíhají termonukleární reakce, jelikoº teplota 2 mili-
on· kelvin· není dostate£ná pro jejich zaºehnutí a udrºení. Zbylých 30 % je
prostor zvaný konvektivní zóna. P°enos energie je zde formou proud·, které
stoupají sm¥rem vzh·ru. Tam se ochladí a sestupují zase sm¥rem dol· do
niº²ích vrstev této zóny.

P°i pohledu na Slunce pouhým okem vidíme nejspodn¥j²í £ást atmosféry
Slunce. Jmenuje se fotosféra. Je silná 300 km a v¥t²ina viditelného sv¥tla, aº
98 % , k nám p°ichází práv¥ z ní. Teplota se zde pohybuje v rozmezí 9000 -
5000 K a hustota spodní £ásti fotosféry je 2.10−4 kg.m−3.

Dal²ími dv¥ma oblastmi atmosféry je °ídká chromosféra a horká koróna.
Ob¥ tyto oblasti, na rozdíl od v²ech p°edchozích vrstev, nejsou ani v lokáln¥
termodynamické rovnováze. V chromosfé°e dochází k nár·stu teploty aº nad
10 000 K a nejlépe je pozorovatelná v £á°e Hα. V korón¥ m·ºe teplota do-
sahovat aº n¥kolika milion· stup¬·. Tvar koróny je zcela pod°ízen magnetic-
kému poli. Je viditelný zejména p°i zatm¥ních Slunce, kdy m·ºeme pozorovat
dlouhé koronální paprsky a koronální díry. Výrazn¥ také zá°í v dalekém ultra-
�alovém nebo rentgenovém oboru spektra, které nejsme schopni pozorovat na
povrchu Zem¥. A jaká budoucnost £eká na Slunce? Po p°em¥n¥ v²eho vodíku
v jád°e na hélium, se hv¥zda za£ne smr²´ovat. P°i tom za£nou vodíkové reakce
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v obalu. To vyvolá rychlou expanzi obálky a její chladnutí. Ze Slunce se stane
£ervený obr. Do záv¥re£né etapy svého vývoje se dostane za 7,8 miliardy let.
Kone£né stádium Slunce bude chladnoucí bílý trpaslík o hmotnosti 1,1.1030 kg
s polom¥rem 8,5.106 m. Sloºení bude p°eváºn¥ uhlík, kyslík a men²í procento
teº²ích prvk·. V této fázi vydrºí po °adu miliard let. Nakonec se stane neak-
tivní, vychladlou, elektronov¥ degenerovanou hv¥zdou.

Obrázek 2.1: Schéma slunce. Zdroj:[16].

2.1.1 Slune£ní aktivita

Slunce se v pr·b¥hu svého ºivota neustále m¥ní. N¥kte°í dokonce zastávají
názor, ºe se °adí k prom¥nným hv¥zdám. Aktivitu na Slunci zp·sobuje mag-
netické pole. To je nejspí²e poz·statkem magnetického pole obsaºeného v p·-
vodním prachovém oblaku, ze kterého se zformovala Slune£ní soustava. Toto
pole by bylo velmi slabé, kdyby ho neumocnily dynamické projevy na rozhraní
konvektivní a zá°ivé vrstvy aº na tisícinásobnou hodnotu. Slune£ní aktivita
je rozd¥lena do n¥kolika projev·:
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Slune£ní skvrny
Nejstar²í pozorované projevy slune£ní aktivity, jejichº amplituda výskytu
se m¥ní v závislosti na slune£ním cyklu. Poprvé je dalekohledem pozo-
roval Galileo Galilei. Jsou to tmavá místa na slune£ním povrchu, kde je
teplota mnohem niº²í, neº fotosférická teplota. Vznikají na míst¥ se zvý-
²enou lokální intenzitou magnetického pole, která potla£uje konvekci.
V¥t²inou se vyskytují po dvojicích s opa£nou polaritou magnetického
pole. Jejich tvary i velikosti jsou r·znorodé, od 1000 - 10 000 km. �ivot-
nost od jednoho dne po n¥kolik m¥síc·. Skládájí se ze dvou £ástí, tmavé
umbry a sv¥tlé penumbry.

Fakule
Jasné vláknité struktury, které jsou o n¥kolik stovek stup¬· chladn¥j²í
neº okolní fotosféra. Jsou to projevy slab²ích magnetických polí.

Protuberance
Oblak plazmatu, který se vypíná nad fotosférou do chromosféry a koróny.
Má nízkou teplotu 10 000 K a délka oblaku m·ºe dosahovat n¥kolik tisíc
kilometr·. Doba trvání se pohybuje v rámci jednoho dne aº m¥síce.

Slune£ní vítr
Proud £ástic z koróny, který se ²í°í do v²ech sm¥r·. �ástice mají rychlost
p°es 400 km.s−1, jenº je dostate£ná pro odpoutání se z vlivu Slunce.

Erupce
Erupcemi se tato práce podrobn¥ji zabývá v následujících kapitolách.
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Kapitola 3

Spektroskopie

3.1 Atom vodíku, energetické hladiny

Atom je tvo°en jádrem a elektronovým obalem. Díky jaderným silám jsou
v jád°e atomu udrºovány protony a neutrony v prostoru 10−15 m. V obalu
atomu o pr·m¥ru 10−10 m se pohybují záporn¥ nabité elektrony. Nejjedno-
du²²ím neutrálním atomem, skládajícím se z protonu a elektronu, je vodík.
Elektron v obalu vodíku má jen ur£ité hodnoty energie En, zvané téº hla-
diny n. Základní hladina má hodnutu n = 1. Energii stav· atomu vodíku
vypo£teme pomocí rovnice:

Ep =
1

4πε0

−eq
r
, (3.1)

kde q je náboj nabitého jádra, r je vzdálenost eletronu, -e náboj záporn¥
nabitého elektronu a ε0 permitivita vakua.

�e²ením rovnice (3.1) je:

En = − mee
2q2

8(ε0hn)2
= −13, 598

n2
(
q

e
)2 =

E1

n2
. (3.2)

Symbol En ozna£uje energii n-té energetické hladiny, me hmotnost elektronu,
Planckova konstanta h = 6,626.10−34 J.s, n je hlavní kvantové £íslo. E1 je
nejniº²í energie, tedy první energetická hladina (pro hodnotu n = 1 je energie
E1 = - 13,6 eV). Hladin je nekone£n¥ mnoho a s rostoucím n se sniºuje rozdíl
jejich energií. P°ejde-li atom ze základního stavu na energeticky vy²²í hladinu,
°íkáme, ºe atom byl excitován. M·ºe k tomu dojít:
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a) Pohlcením fotonu o energii odpovídající rozdílu mezi dv¥ma energetickými
hladinami atomu. Frekvence atomu ν musí vyhovovat rovnici:

hν = 4E. (3.3)

b) Nepruºnou sráºkou s jiným atomem (iontem, elektronem), kdy se energie
pro excitaci od£erpá z kinetické energie sráºejících se £ástic.

V excitovaném stavu atom nez·stává dlouho, dojde k p°echodu na niº²í ener-
getické hladiny, nebo-li k deexcitaci. Pokud atom p°echází spontánn¥ do niº-
²ího stavu, mluvíme o spontánním p°echodu. M·ºe se tak dít p°ímo nebo
postupn¥. Postupný proces téº nazýváme �uorescence. Na niº²í hladinu se
atom dostane tak, ºe:

a) Atom emituje foton, který má pot°ebnou energii, jenº je rozdílem energie
p·vodního a výsledného stavu.

b) Atom se dostane do niº²í hladiny díky nepruºné sráºce s jiným atomem
(iontem, elektronem). Po sráºce se suma kinetických energií zvý²í o roz-
díl energií excitovaného a neexcitovaného stavu.

�árové spektrum vodíku vzniká díky povoleným p°echod·m mezi vázanými
stavy s r·znými energiemi. Jsou to vázan¥ - vázané p°echody. Dojde k vyzá-
°ení £i pohlcení fotonu o energii, odpovídající rozdílu energií t¥chto hladin.
Ve spektru vodíku m·ºeme pozorovat n¥kolik spektrálních sérií:

Lymanova - Odpovídá p°echod·m do první energetické hladiny.

Balmerova - Odpovídá p°echod·m do druhé energetické hladiny.

Paschenova - Odpovídá p°echod·m do t°etí energetické hladiny.

Brackettova - Odpovídá p°echod·m do £tvrté energetické hladiny.

Pfundova - Odpovídá p°echod·m do páté energetické hladiny.

Tyto série vznikají p°i p°echodu z vy²²ích hladin do hladin p°edem daných.
Pojmenování £ar za£íná od nejintenzivn¥j²í £áry, která vzniká p°i p°echodu
z nejbliº²í hladiny od hladiny zvolené. Vlnové délky £ar lze spo£ítat pomocí
vzorce:

1

λ
= R(

1

n2
i

− 1

n2
j

). (3.4)

Ozna£ení R je Rydbergova konstanta, která má hodnotu R = 1,097.107 m−1.
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Obrázek 3.1: Spektrální série atomu vodíku.

Písmeno i zna£í po£áte£ní stav a j stav kone£ný. Kaºdá série má svou hranu,
která odpovídá minimální vlnové délce £áry série:

λ =
n2
1

R
. (3.5)

Atomy mohou zá°it i v kontinuu. Elektrony se p°i vázan¥ - volných p°echo-
dech stávají volnými a opustí atom. Tento proces nazýváme ionizace. Opa£ný
proces, kdy se elektron srazí s iontem a je jím zachycen v jeho vázaných
stavech, je rekombinace. Spojité zá°ení téº m·ºe vznikat p°i voln¥ - volných
p°echodech. Elektron p°i pohybu kolem iontu vy²le foton a ztratí zlomek své
kinetické energie, ale i pak má dostate£nou rychlost pro únik.

Vznik spektra na hv¥zdách

Ve fotosférách hv¥zd dochází k poklesu teploty i hustoty v závislosti na pozici
od spodní vrstvy. Atmosféra je zde ochlazována, protoºe zde dochází k vyza°o-
vání. Toto zá°ení je ovlivn¥no prost°edím, ze kterého bylo emitováno. Fotony,
které pocházejí z nejhlub²ích míst, kam dohlédneme, mají nejv¥t²í teplotu.
Pokud bychom cht¥li zobrazit toto spektrum, nevid¥li bychom zde ºádnou
£áru. Ale jelikoº k nám fotony p°icházejí z r·zných £ástí fotosféry, m·ºeme
ve spektru pozorovat r·zné rozloºení energie. P°i vázan¥ - vázaných p°echo-
dech v¥t²ina foton· p°ichází z geometricky vy²²ích vrstev fotosféry. Na rozdíl

16



od kontinua, zde pozorujeme relativní pokles jasu. Ve spektru se tyto ob-
lasti projevují tmav¥ji, jsou to tzv. absorp£ní £áry. V centru t¥chto £ar jsou
zaznamenány nejsvrchn¥j²í £ásti hv¥zdy. Ve sm¥ru ke k°ídl·m £áry uvidíme
stále hloub¥ji, aº k vrstvám, kde vzniká zá°ení kontinua. Ve hv¥zdných spek-
trech se m·ºeme setkat i s £arami emisními. Emise vzniká ve vrstvách, které
jsou teplej²í neº vrstvy, odkud k nám p°ichází zá°ení v okolí £áry. Tyto £áry
pozorujeme p°i teplotní inverzi na hv¥zd¥ nebo u °ídkých hv¥zdných atmosfér.

Pro�ly spektrálních £ar

Spektrální £ára se skládá z centrální oblasti, kde je jádro £áry a na ní navazují
k°ídla. �áry mohou být slabé £i výrazné, uzké nebo ²iroké. �ára nemusí mít
²iroká k°ídla v·bec. Pro�l £áry je normován k hladin¥ spojitého spektra, ke
kontinuu. Kaºdá £ára má ekvivalentní ²í°ku W, jenº vyjad°uje její plochu.
Ekvivalentní ²í°ku vypo£ítáme:

W =

∫
(1− Iν

I0
)dν. (3.6)

Intenzita zá°ení v kontinuu je I0, Iν je intenzita dané £áry (energie za jednotku
£asu v intervalu frekvencí (ν , ν + dν), která prochází jednotkovou plochou
do jednotkového prostorového úhlu).

Obrázek 3.2: Popis absorp£ní £áry s vyzna£enou ekvivalentní ²í°kou.

3.1.1 Klasi�kace spekter

Základní metodou výzkumu hv¥zd je spektrální analýza jejich zá°ení. Po£át-
kem devatenáctého století pozoroval W. H. Wollaston na n¥kterých místech
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spektra Slunce zeslabení sv¥tla. O pár let poºd¥ji, roku 1814, tento jev znovu
zaznamenal Joseph von Fraunhofer (1826 - 1878), který jej pe£liv¥ prozkoumal
a nam¥°il vlnové délky jednotlivých zeslabených £ar. Fraunhoferova pozoro-
vání byla pozd¥ji pouºita jako pom·cka k ur£ení sloºení Slunce a ostatních
hv¥zd. Spektra byla rozd¥lena podle svého vzhledu do t°íd podle tzv. Harvard-
ské klasi�kace:

T°ída Charakteristika Teplota [K]
W Wolfovy�Rayetovy hv¥zdy. Intenzívní spojité

spektrum, jasné emisní £áry vodíku, neutrá-
lní a ionizované hélium, uhlík, dusík.

30 000 - 100 000

O Spojité spektrum, absorp£ní £áry HeII. 30 000
B Absorp£ní £áry HeI, zesilující se £áry Balme-

rovy série vodíku.
11 000 - 30 000

A Nejintenzívn¥j²í £áry Balmerovy série vo-
díku, jasn¥j²í £áry CaII, £áry kov·.

7500 - 11 000

F �áry vodíku slab¥j²í, sílí £áry Ca a kov·. 5900 - 7500
G Tlusté £áry CaII, série vodíku slábne, £áry

kov· jsou výrazn¥j²í.
5200 - 5900

K Nejtlust²í £áry kov·, pásy molekul CN a CH,
tenké £áry vodíku.

3900 - 5200

M Pásy molekul výrazné, TiO. 2500 - 3900
L Pásy molekul FeH, CrH, H2O, CO2. 1300 - 2500
T �áry metanu. 700 - 1300

P°i objevování nových typ· hv¥zd se tato klasi�kace obohatila o dopl¬kové
t°ídy R (uhlíkové hv¥zdy, tlusté pásy CN, pásy C2), N (pásy CN, C2) a S (ab-
sorp£ní pásy ZrO).

Uvedené t°íd¥ní je je²t¥ velmi hrubé, proto kaºdá t°ída byla rozd¥lena na
podt°ídy, které se zna£í £ísly 0 - 9. Ke znaku spektra se téº pro lep²í za°azení
za£aly pouºívat p°edpony (g - obr , d - trpaslík, sd - podtrpaslík, c - veleobr,
sg - podobr, wd - bílý trpaslík) a p°ípony (e - spektrum s emisními £arami,
s - ostré £áry, n - rozmazané £áry ve spektru (mlhoviny, rotace), v - prom¥nné
spektrum, p - zvlá²tní, neoby£ejné spektrum, k - £áry mezihv¥zdného plynu,
f - ²iroké emisní £áry vodíku v horkých hv¥zdách, m - £áry kov·, pec - zvlá²tní,
nepravidelné).

V roce 1943 vznikla Yerkeská klasi�kace. Je zaloºena jak na spektrálních
£arách závislých na teplot¥, tak i na svítivosti hv¥zdy. T°ídy svítivosti se d¥lí:
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T°ída Název T°ída Název

0 Hyperob°i IV Podob°i
I Veleob°i V Hv¥zdy hlavní posloupnosti (trpaslíci)
II Jasní ob°i VI Podtrpaslíci
III Normální ob°i VII Bílí trpaslíci

3.2 Zá°ení absolutn¥ £erného t¥lesa

Vzhled spektra záleºí jak na chemickém sloºení hv¥zd, tak hlavn¥ na jejich tep-
lot¥. Slunce, jako zah°áté t¥leso, které vysílá elektromagnetické zá°ení na v²ech
vlnových délkách, má spojité spektrum. Toto zá°ení nese informaci o teplot¥
vyza°ujícího t¥lesa. Energie vyza°ovaná absolutn¥ £erným t¥lesem v jednot-
kovém intervalu vlnových délek λ je dána Planckovým zákonem:

E(λ) =
2πhc2

λ5
.

1

e

hc

λkT − 1

, (3.7)

kde e = 2,718. Planckova konstanta h = 6,626.10−34 J.s, rychlost sv¥tla
ve vakuu má hodnotu c = 2,997.108 m.s−1 a Boltzmannova konstanta je
k = 1,380.10−23 J.K−1. Vlnová délka, p°i níº se vyza°uje nejvíce energie, se
°ídí Wienovým zákonem posunu:

λmax =
b

T
, (3.8)

kde b je konstanta o hodnot¥ b = 2,898.10−3. Tím je ur£eno i zabarvení
hv¥zdy. Zá°ivý výkon, jenº vysílá do prostoru absolutn¥ £erné t¥leso o plo²e
S a teplot¥ Tef , popisuje Stefan-Boltzmann·v zákon:

φe = σST 4
ef , σ =

2π5k4

15c2h3
= 5, 670W.m−2k−4. (3.9)
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Kapitola 4

Erupce

4.1 Historie pozorování a klasi�kace erupcí

První slune£ní erupce byla pozorována 1.9.1859. Pánové R. C. Carrington
a R. Hodgson pozorovali oblast slune£ních skvrn. Na tmavém pozadí uvid¥li
intenzivní sv¥tlý bod, který trval n¥kolik minut. Vid¥li tzv. bílou erupci, která
se projevuje v optické oblasti spektra. Pozd¥j²í pozorování se pak p°esunula
i do dal²ích oblastí vlnových délek. V únoru 1942, v pr·b¥hu druhé sv¥tové
války, se za£alo pozorovat Slunce v radiové oblasti. Av²ak první o�ciální radio-
astronomické pozorování na frekvenci 160 MHz nahlásil aº roku 1943 Grote
Reber. Velký rozvoj v této oblasti umoºnil podrobn¥j²í studování slune£ní
aktivity, p°edev²ím erupcí. Pozemní stanice v¥t²inou p°ijímaly signál v roz-
mezí 100 Hz - 400 GHz. Nej£ast¥j²í a také nejpo£etn¥j²í pozorování v²ak byla
provád¥na v £áre Hα (6563 Å).

V ²edesátých letech minulého století se za£aly do vesmíru vypou²t¥t dru-
ºice, díky nimº se Slunce studovalo v rentgenové a ultra�alové oblasti spektra.
Tato pozorování ukázala, ºe erupce jsou lépe zaznamenatelné práv¥ v t¥chto
dvou oblastech. Proto se kolem roku 1970 zavedla klasi�kace na základ¥ rent-
genového toku, p°icházejícího ze Slunce. V dne²ní dob¥ se tok zá°ení na m¥k-
kých rentgenových kanálech m¥°í pomocí satelit· GOES (0,1 - 0,8 nm) a je
rozd¥len do n¥kolika t°íd:

T°ída Tok [W/m2] Subjektivní mohutnost
A, B F < 10−6 Slabá
C 10−6 ≤ F < 10−5 Slabá
M 10−5 ≤ F < 10−4 St°ední
X F > 10−4 Velká
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Kaºdá t°ída má je²t¥ lineární podkategorie 1 - 9, krom¥ t°ídy X, která má
rozsah v¥t²í. Intuice nám °íká, ºe erupce s ozna£ením X2 je dvakrát siln¥j²í
neº erupce t°ídy X1. Mezi nejsiln¥j²í jevy se °adí erupce ze srpna 2003, která
dostala ozna£ení X28.

V pr·b¥hu existence erupce na povrchu Slunce lze pozorovat její £asový
vývoj, p°edev²ím zm¥nu intenzity. Na základ¥ t¥chto údaj· byla zavedena
i dal²í klasi�kace, podle zá°ící plochy a vzhledu v chromosfé°e:

Ozna£ení Plocha [mil. km2]
S0 S < 300
S1 S = 300 - 750
S2 S = 750 - 1800
S3 S = 1800 - 3600
S4 S > 3600

V sou£asné dob¥ je studiu erupcí v¥nováno velké úsilí. Dokazuje to i nemalé
�nancování pozorovací techniky, p°edev²ím sond TRACE, STEREO, SDO
a RHESSI.

4.2 Magnetické pole a teorie dynama

Na za£átku 19. století George Hale pouºil spektroheliograf na ur£ení silného
magnetického pole v oblasti skune£ních skvrn. Teorii, která pak popisovala
tvorbu magnetického pole, navrhl Parker (1955). P°edloºil návrh dynama,
které vytvá°í a udrºuje pole v konvektivní vrstv¥ Slunce. Tento model a ve²-
keré jeho pozd¥j²í varianty známe pod názvem αΩ dynamo. Symboly αΩ zna£í
dv¥ síly, které p·sobí na plazma.

Pozorování Slunce ukazuje, ºe dynamový proces v sob¥ zahrnuje zm¥nu
existujícího poloidálního magnetického pole na toroidální, které dává vznik-
nout aktivitám na Slunci. Po£áte£ní poloidální pole podléhá vnit°ní diferenci-
ální rotaci Slunce. Magnetické pole je v konvektivní zón¥ v plazmatu zamrzlé,
diferenciální rotace namotává magnetické silo£áry, m¥ní se tak jejich intenzita
i orientace. Je-li p·vodní silok°ivka vytahována azimutálním sm¥rem, jedná
se o Ω efekt. Rotace m·ºe tuto silok°ivku vytáhnout a ovinout kolem Slunce
zhruba za 8 m¥síc·.
Po p°em¥n¥ t¥chto polí musí dojít k navrácení do p·vodního stavu. Tento pro-
ces ozna£ujeme jako α efekt. Do d¥j¥ zasahuje bipolární magnetické pole. Vli-
vem diferenciální rotace a Coriolisovy síly se bipolární magnetické oblasti vy-
no°ují do fotosféry. Mají toroidální i poloidální sloºku. Tato oblast má opa£nou
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Obrázek 4.1: Schéma slune£ního dynama. a) Diferenciální rotace Slunce, po£á-
te£ní pole sm¥°uje od jihu k severu. b) Rotace na rovníku je rychlej²í a dochází
k namotávání silo£ar do spirály se silnými toroidálními vlastnostmi. c) Vznik
smy£ek na povrchu Slunce a vznik aktivních oblastí. d) Nahromad¥ní smy£ek
vyru²í existující pole a vytvo°í nové s opa£nou polaritou. Zdroj: [13].

orientaci oproti celkovému poloidálnímu poli. Polarita je pak v této aktivní
oblasti opa£ná oproti dal²ím £ástem. Toto opa£n¥ orientované magnetické pole
je pak odná²eno do vy²²ích heliogra�ckých ²í°ek pomocí meridionálního prou-
d¥ní. Zde interaguje s p·vodním polem a dojde k jejich vyru²ení. Postupn¥
se vytvo°í nové poloidální pole s opa£nou orientací, neº u výchozího stavu.
Tento popsaný d¥j se uskute£ní b¥hem 11 let, mluvíme o 11-ti letém cyklu
slune£ní aktivity.

4.3 Eruptivní procesy

Erupce jsou vysoko - energetické procesy v atmosfé°e Slunce, které b¥hem
své existence uvolní energii o velikosti 1017 - 1025 J1. Proto jsou tyto d¥je po-

1Jedna megatunová bomba uvolní energii 1016 J.
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vaºovány za jedny z nejenergeti£t¥j²ích událostí ve Slune£ní soustav¥. Erupce
vznikají v oblastech se silnou intenzitou magnetického pole, nap°íklad v oblas-
ti slune£ních skvrn. Dochází zde k napínání smy£ek. Pokud se v této oblasti
k sob¥ p°ibliºují dv¥ magnetické silok°ivky opa£né polarity, m·ºe dojít k jejich
p°epojení do energeticky niº²í hladiny. Dojde k tzv. rekonexi.

Obrázek 4.2: Standardní model erupce. Zdroj: [14].

P°i tom se uvolní velké mnoºství energie, která se v magnetickém poli nahro-
madila. Tato energie zah°eje p°ítomné plazma aº na desítky milion· stup¬·.
�ást vyzá°í v celém spektrálním oboru (gama zá°ení - radiové vlny) a p°ede-
v²ím v rentgenových vlnových délkách. K zaºehnutí dochází hluboko v korón¥.
Svazky nabitých £ástic se pak ²í°í podél uzav°ených smy£ek magnetického pole
od místa rekonexe. Díky svazk·m se plazma v korón¥ oh°ívá a vyza°uje na
rentgenových délkách jako synchrotronové zá°ení. Jestliºe smy£ky projdou do
chromosféry, oh°ívají zde p°ítomné £ástice a ty zá°í p°edev²ím v £á°e Hα. Do-
chází ke vzniku chromosférické erupce. Formují se zde dvouvláknové útvary,
které se b¥hem erupce od sebe vzdalují. Podle geometrické struktury d¥líme
erupce na dv¥ t°ídy:

1. Kompaktní erupce (Jednoduchá smy£ková struktura trvající 103 sekund,
b¥hem kterých se uvolní 1030 erg.)

2. Dvouvláknové erupce (Arkáda smy£ek tvající 104 sekund s uvoln¥nou ener-
gií 1032 erg.)

Pokud je erupce hodn¥ silná, mohou vzniklé svazky proniknout aº do foto-
sféry. Horké plazma zde zá°í ve v²ech vlnových délkách a rozsvítí se i v bílém
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sv¥tle, vznikne bílá erupce. P°i magnetické rekonexi m·ºe dojít i k odtrºení
oblaku plazmatu a jeho následovnému putování Slune£ní soustavou. Takový
oblak nazýváme plazmoid a celému d¥ji °íkáme koronální výron hmoty. �a-
sový pr·b¥h erupce má £ty°i základní fáze:

1. Aktiva£ní fáze Výrazné zm¥ny v dané aktivní oblasti a p°ederup£ní ak-
tivit¥.

2. Impulzní fáze Hlavní fáze. Dochází k silnému oh°evu erup£ního plazmatu
na úkor nahromad¥né magnetické energie.

3. Graduální fáze Oh°ev plazmatu pokra£uje, celková emise ale postupn¥
klesá.

4. Pozdní fáze Pokra£ující graduální fáze.

Obrázek 4.3: K°ivka popisující £asový pr·b¥h erupce.

P°i pozorování slune£ních erupcí dochází ve spektru ke zm¥nám p°edev²ím
v £arách, obrázky 4.4, 4.5, 4.6. P°i siln¥j²ích erupcích m·ºe dojít ke zm¥n¥
absorp£ních £ar aº na £áry emisní. V £asovém sledu pozorujeme postupné sni-
ºování hloubky £áry aº k nárustu £áry do emise. Po dosaºení vrcholu erupce
se pak spektrální £áry vrací zp¥t do p·vodních hodnot v pr·b¥hu dozníva-
jící erupce. Zm¥nu kontinua zaznamenáváme pouze p°i velmi silných erupcích,
tzv. bílých erupcích. U hv¥zd se spí²e setkáváme se zm¥nou kontinua neº tvaru
spektrálních £ar.
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Data na obrázcích 4.4, 4.5 a 4.6 byla po°ízena na slune£ním spektrografu
HSFA 2 v Ond°ejov¥. Erupce byla nam¥°ena 27.4.2012 a dosahovala t°ídy M1.
Na snímcích je nejvíce zm¥n v £á°e Hα. Data byla zpracována v programu
IDL. Osa x zna£í vlnovou délku v angstromech.

Obrázek 4.4: Snímek ozna£uje £áru Hα u klidného Slunce.

Obrázek 4.5: Snímek ozna£uje £áru Hα b¥hem erupce p°i impulzní fázi.
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Obrázek 4.6: Snímek ozna£uje £áru Hα p°i pozdní fázi erupce.
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Kapitola 5

Slunce jako hv¥zda

Jelikoº je Slunce na²e nejbliº²í hv¥zda, m·ºeme podrobn¥ sledovat slune£ní
£innost a jevy, jeº na ní probíhají. P°estoºe je tato hv¥zda dlouhodob¥ zkou-
mána, nejsou n¥které fyzikální procesy zatím zcela vysv¥tleny. Nitro hv¥zdy
m·ºeme popisovat pouze modely, jeº se shodují s pozorováním.

Zam¥°íme-li se na Slunce jako hv¥zdu a cht¥li bychom v¥d¥t, jaké zm¥ny
vyvolá erupce, která se zde objeví, musíme odhadnout celkový tok zá°ení.
Budeme vycházet z empirických model· F1, F2, F3 (Avrett a kol. 1986). Re-
lativní tok zá°ení ze Slunce jako hv¥zdy s erupcí, normovaný na tok klidného
Slunce, vypo£teme podle rovnice:

F = 1− (
r

R
)2 + (

r

R
)2(

If
IQ

). (5.1)

Intenzita b¥hem erupce je ozna£ena If , intenzita klidného Slunce IQ, r je
polom¥r kruhové erupce a R zna£í polom¥r Slunce. Pom¥r If/ IQ je pro £áru
α roven 7, 43, 100 a pro £áru CaII K je 10, 70, 350 (Heinzel 1992).
Výpo£ty byly provedeny aº do hodnoty 1 pom¥ru r/R. Na grafu 5.1 (Heinzel
1992) lze vid¥t, ºe zjasn¥ní v t¥chto dvou £arách je velmi t¥ºce detekovatelné
pro slabé erupce. �ím v¥t²í bude povrch erupce, tím více bude zjasn¥ní Slunce
výrazné.

5.1 Slune£ní spektrograf v Ond°ejov¥

Slune£ní spektrograf umoº¬uje v¥dc·m pozorovat povrch Slunce v detailním
m¥°ítku. Na slune£ním disku tak máme moºnost podrobn¥ zkoumat slune£ní
skvrny, protuberance nebo erupce v r·zných spektrálních £arách. Pokud v²ak
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Obrázek 5.1: Relativní tok Slunce jako hv¥zdy v £arách Hα a CaII K.

zm¥níme n¥které £ásti tohoto celku, nepozorujeme slunce v detailu, ale jako
celek, hv¥zdu. M¥°ení probíhalo na slune£ním spektrografu v Ond°ejov¥. Za-
°ízení se nachází na hlavní budov¥ Slune£ního odd¥l¥ní.

Obrázek 5.2: Schéma slune£ního spektrografu v Ond°ejov¥.

Slune£ní paprsky dopadají na dv¥ zrcadla coelostatu, která se v pr·b¥hu dne
natá£í. Jejich pr·m¥ry jsou 360 a 280 mm. Dále sv¥tlo pokra£uje do míst-
nosti, kde se odráºí od sférického zrcadla o pr·m¥ru 230 mm a ohniskové
vzdáleností 1350 cm. Zde dochází k fokusování sv¥tla. Pak paprsek po odrazu
od rovinného zrcadla dopadá na místo, kde p·vodn¥ byla ²terbina. V sou£as-
nosti se na tomto míst¥ nachází spektrograf HR 4000, který p°ímo pomocí
programu SpektraSuite zobrazuje spektrum Slunce v rozsahu 349,46 - 485,48
nm. Abychom získali rozptýlený paprsek od Slunce, jako hv¥zdy, bylo do apa-

28



ratury umíst¥no rovinné zrcadlo namísto zrcadla sférického. Pozorování pro-
bíhalo 17.8.2012 dopoledne. Doba expozic spekter byla 100µs.

Obrázek 5.3: Spektrum Slunce po°ízené p°ístrojem HR 4000.

5.2 Druºice SDO - Slunce jako hv¥zda v UV
oblasti

V únoru roku 2010 byla na geosynchronní dráhu Zem¥ vynesena slune£ní ob-
servato° NASA nesoucí jméno SDO (zkratka anglických slov Solar Dynamics
Observatory). Pozice na této dráze umoº¬uje udrºovat SDO na stálé pozici
nad povrchem Zem¥. Toto umíst¥ní je d·leºité pro komunikaci s pozemní sta-
nicí White Sands v Novém Mexiku. Zde se data p°ijímají nep°etrºit¥ radioan-
ténou, díky £emuº m·ºeme Slunce vid¥t v p°ímém p°enosu. Zemi poskytuje
p°enos dat rychlostí 130 Mb/s, coº £iní 1,4 terabajt· dat denn¥. Sou£asn¥ se
po°izuje aº n¥kolik snímk· Slunce od m¥kkého rentgenového zá°ení aº po vizu-
ální obor. Tato druºice navazuje na úsp¥²né projekty (TRACE nebo SOHO).
Solar Dynamics Observatory je první druºicí, kterou Národní ú°ad pro letectví
a vesmír vypustil v rámci programu "Living With a Star"(�ivot s hv¥zdou).
Velikost p°ístroje je 4,5x4 m, s otev°enými panely má ²í°ku 6,5 m . Sonda je
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nato£ena ke Slunci £ástí, na které jsou uloºeny t°i pozorovací za°ízení: AIA,
HMI a EVE.

AIA (Atmospheric Imaging Assembly)
Obsahuje £ty°i dalekohledy o pr·m¥ru 20 cm a ohniskové vzdálenosti
4125 mm. Má k dispozici deset �ltr· (9,4 nm, 13,1 nm, 17,1 nm, 19,3 nm,
21,1 nm, 30,4 nm, 33,5 nm, 155 nm, 160 nm, 450 nm), CCD kameru
s rozli²ením 4096x4096 pixel·. Kaºdý pixel má velikost pouhých 12 mi-
krometr· a rozli²ení 0,6 �. Zorné pole dalekohledu je 41 '. Podrobn¥
zkoumá vznik a pr·b¥h projev· slune£ní aktivity.

HMI (Helioseismic and Magnetic Imager)
Skládá se z helioseismetru a magnetogramu. Helioseismetr zkoumá slu-
ne£ní oscilace, která vznikají proud¥ním plazmatu na rozhraní konvek-
tivní a zá°ivé vrstvy a ²í°í se celým Sluncem. Magnetogram zobrazuje
magnetické pole a jeho polaritu. Snímkování probíhá v okolí spektrální
£áry FeI s vlnovou délkou 617,3 nm. Cílem p°ístroje je zkoumat slune£ní
dynamo, které má vliv na aktivitu Slunce.

EVE (Extreme Variablity Experiment)
Snímkuje Slunce jako hv¥zdu v UV oboru. V této exrémn¥ ultra�alové
£ásti spektra je Slunce nejvíce variabilní. Pozoruje �uktuace ultra�alo-
vého zá°ení, které dopadá na Zemi. Toto zá°ení nejvíce ovliv¬uje horní
vrstvu atmosféry, zah°ívá ji a ionizuje atomy.

P°edpokládá se, ºe druºice by m¥la slouºit 5 - 10 let. Povrch Slunce snímá 24
hodin denn¥ a data zasílá p°ímo na stanovi²t¥ v Novém Mexiku, jelikoº na
palub¥ SDO nejsou záznamové p°ístroje. Jeden snímek lze proto po°ídit za
10 s.

Ve²keré informace o tomto projektu jsou uvedeny na internetových strán-
kách sdo.gsfc.nasa.gov. Stránky obsahují i databázi snímk· od roku 2010,
které si zde m·ºeme p°ímo prohlíºet nebo stáhnout pro dal²í zpracování.
Pro porovnání byla z této databáze staºena data v pr·b¥hu erupce ze dne
7.3.2011, které se v¥nuji v kapitole 5. 3. 2. Snímky byly po°izovány v minuto-
vém intervalu ve vlnové délce 94 nm (FeXVIII). V první polovin¥ roku 2013
se p°edpokládá maximum slune£ní aktivity. Na obrázku 5.5 m·ºete vid¥t data
v období 1. 1. 2013 - 3. 3. 2013 po°ízené touto sondou na vlnové délce 94 nm.
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Obrázek 5.4: Data druºice SDO-EVE, která ukazují tok od Slunce v pr·b¥hu
erupce ze dne 7. 3. 2011.

Obrázek 5.5: Data druºice SDO-EVE v období 1. 1. 2013 - 3. 3. 2013.
Zdroj:[17].
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5.3 Data z observato°e v Úpici

Hv¥zdárna v Úpici byla otev°ena v roce 1959. Po£átkem ²edesátých let se
hlavní odborná £innost za£ala v¥novat pozorování Slunce. V roce 1966 byl po-
°ízen úzkopásmový Hα �ltr pro sledování a záznam chromosférických erupcí.
Díky pravidelným pozorováním slune£ních d¥j· se tato hv¥zdárna za°adila
mezi na²e p°ední, v¥nující se pozorování Slunce. Na základ¥ jejich pe£livých
m¥°ení byla poskytnuta pozorování erupcí Slunce, v £á°e Hα a CaII K, RNDr. Evou
Markovou, CSc. Pro záznam t¥chto dat byl pouºit horizontální dalekohled
s coelostatem pro pozorování slune£ní fotosféry. P°ístroj se skládá z primar-
ního objektivu 2000/120 mm. Po pr·chodu objektivem je paprsek zúºen na
100 mm pevnou clonou, prochází rámovacím �ltrem aº ke kolimátoru o veli-
kosti 300 mm do vybraného �ltru. Filtry jsou �olcovy interferen£ní monochro-
matické �ltry pro Hα (6565 Å), CaII K (3934 Å) a pro bílé sv¥tlo neutrální
�ltry. Polo²í°ka zkoumaných dvou £ar je 0,8 Å. M¥°ení se snímá CCD kamerou
T340 C. Rozli²ení snímk· je 752x582 pixel·. Z kamery jde signál do zesilo-
va£e kontrastu p°es titulkova£, který jednotlivým snímk·m dá p°esný popis
s datem. Takto zdigitalizovaná data jsou zaznamenána do po£íta£e pro dal²í
moºné zpracování. Tento p°ístroj má i druhý reºim, kdy lze pozorovat Slunce
v jakékoliv vlnové délce optického oboru.

Obrázek 5.6: Schéma p°ístroje, který po°izuje snímky Slunce v £á°e Hα
a CaII K na observato°i v Úpici.
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5.3.1 Zpracování dat v programu SAOImage DS9

Program SAOImage DS9, zkrácen¥ DS9, je vhodný pro úpravu astronomic-
kých dat. Podporuje obrázky typu �ts, jpeg a dal²í formáty jako nrd, ti�, png.
Umoº¬uje pokro£ilé funkce pro zobrazování ve 2D, 3D a RGB snímk·. Dokáºe
ur£ovat sou°adnice, parametry, horizontální a vertikální grafy snímku. Dobrý
je v manipulaci s barevným ²kálovaním, o°ezáváním a otá£ením. Vhodný
je p°edev²ím k procházení jednotlivých pixel· na snímku a ur£ování jejich
parametr·. Programem lze upravovat více snímk· naráz. Hlavním tv·rcem
a správcem tohoto programu je William Joye, který poskytuje tento nástroj
na úpravu dat voln¥ ke staºení na internetu. Data po°ízena v Úpici byla zpra-
cována v pogramu DS9. Na vybraných snímcích formátu jpg je zachyceno
n¥kolik erupcí vyvíjejících se v £ase. Pozorování probíhalo ve dvou �ltrech,
Hα a CaII K. Na jednotlivých snímcích byla vybrána t¥sná, kruhovitá oblast
kolem erupce. Ve vybrané oblasti byla se£tena intenzitaSE od v²ech pixel·,
které se v daném okruhu nacházely. Vzdálenost eruptivní oblasti od st°edu
Slunce byla vºdy u v²ech snímk· dodrºena. Ve stejné vzdálenosti od centra
Slunce se ozna£ila oblast, kde se nevyskytovaly ºádné projevy slune£ní akti-
vity. Tato oblast se nacházela v blízosti oblasti první.
I zde se se£etla intenzita SK v²ech pixel·. Výsledná normovaná intezita erupce
ve vybraných £arách se vypo£ítala podle vzorce:

In =
SE − SK
SK

. (5.2)

V pr·b¥hu po°izování snímk· ob£as docházelo ke zm¥n¥ po£así. Proto se roz-
díl intenzit (SE - SK) d¥lil intenzitou klidného Slunce SK . Výsledkem je nor-
movaná intenzita In. Takto vypo£tená intenzita byla vykreslena v programu
OriginPro 8.

Erupce 17.1.2005

Ze v²ech dat, která byla poskytnuta ke zpracování, byla erupce ze dne 17.1.2005
nejsiln¥j²i. Její záznam trval skoro dv¥ hodiny a její velikost byla hodnoty M.
Vývoj £ar ve dvou �ltrech ukazuje prudký nár·st intenzity v míst¥ eruptiv-
ního d¥je. K°ivky po dosáºení maxima pozvolna klesají v pr·b¥hu £ty° hodin.
Pokud porovnáme grafy s daty druºice GOES, pr·b¥hy t¥chto d¥j· jsou po-
dobné. K°ivky se li²í pouze v maximu, protoºe data z Úpice neobsahují tento
£asový úsek. Abychom porovnali ú£inky erupce na celkovou plochu Slunce,
byly se£teny v²echny pixely na snímku jpg, které zobrazovaly slune£ní disk.
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Obrázek 5.7: Ukázka úpravy dat pomocí programu SAOImage DS9.

Z výsledku je z°ejmé, ºe i silná erupce t°ídy M nemá velký vliv na celkovou
intenzitu hv¥zdy spektrální t°ídy G. Data zobrazena na obrázku 5.10 byla
vykreslena v £á°e CaII K a normována na st°ed Slunce. Velký výkyv dat na
konci m¥°ení je zp·soben p°echodem mra£en p°es snímané pole.

Erupce 29.7.2002

Celkový záznam dat trval kolem ²esti hodin. Samotná erupce s impulzivní
a pozd¥j²í graduální fází trvala skoro 3 hodiny. V první £ásti grafu lze vid¥t
náznak nárustu intenzity, který v²ak není zazmenán druºicí GOES. Velká
za²um¥nost dat je zp·sobena malou velikostí erupce.
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Erupce 30.5.2003

P°i snímání Slunce dne 30.5.2003 se poda°ilo na slune£ním disku zaznamenat
dv¥ erupce v krátkém £asovém úseku. První erupce za£ala o p·l sedmé ráno
a trvala necelou hodinu. Druhá erupce za£ala o dv¥ hodiny pozd¥ji a v pr·b¥hu
t°í hodin postupn¥ slábla. Údaje z druºice GOES se dob°e shodují s pr·b¥hy
nam¥°ených dat.

Erupce 9.6.2003

Kv·li nevýrazné a krátké erupci nemají grafy hladký pr·b¥h. Lze vid¥t n¥kolik
pík·, které by mohly zna£it výskyt erupce. Ta skute£ná prob¥hla po jedenácté
hodin¥ dopoledne a tvala jen p·l hodiny.

Erupce 7.6.2007

Záznam z tohto dne trval 6 hodin. V této dob¥ se na vybraném úseku Slunce
vytvo°ily dv¥ erupce. Poprvé o p·l sedmé ráno a pozd¥ji kolem desáté hodiny.
Ob¥ trvaly necelé dv¥ hodiny.

Erupce 7.3.2011

Záznam dat v tento den probíhal od 7 - 13 hodin. V ranních hodinách 7:30
byla zaznamenána erupce. Bohuºel výsledky nejsou porovnány se satelitem
GOES, jelikoº databáze neobsahuje tato data. Proto je tento pr·b¥h porov-
náván s druºicí SDO v kapitole 5.2.
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Obrázek 5.8: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.

Obrázek 5.9: Data z druºice GOES ze dne 1.1.2005.
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Obrázek 5.10: Graf znázor¬ující celkovou normovanou intenzitu Slunce
s erupcí.

Obrázek 5.11: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.
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Obrázek 5.12: Data z druºice GOES ze dne 29.7.2002.

Obrázek 5.13: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.
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Obrázek 5.14: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.

Obrázek 5.15: Data z druºice GOES ze dne 30.5.2003.
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Obrázek 5.16: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.

Obrázek 5.17: Data z druºice GOES ze dne 9.6.2003.
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Obrázek 5.18: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.

Obrázek 5.19: Data z druºice GOES ze dne 7.6.2007.
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Obrázek 5.20: Graf znázor¬ující vývoj £ar Hα a CaII K v pr·b¥hu erupce.
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Kapitola 6

Hv¥zdné erupce

6.1 Základní charakteristiky hv¥zdných erupcí

Od dob, kdy se na Slunci za£ala pozorovat jeho aktivita, vyvstala my²lenka,
zda-li i na ostatních hv¥zdách probíhají podobné d¥je. Po uv¥dom¥ní si spo-
jitosti mezi aktivitou a magnetickým polem se erupce za£aly vyhledávat na
hv¥zdách se silným magnetickým polem. Bohuºel zachycení tohoto jevu není
aº tak jednoduchou záleºitostí jako u slune£ních pozorování. I kdyº nejsme
schopni u Slunce dop°edu odhadnout eruptivní d¥je, dokáºeme alespo¬ od-
hadnout zvý²enou aktivitu v ur£itém období. U ostatních hv¥zd se podobná
periodi£nost teprve zkoumá. Jelikoº jsou ostatní hv¥zdy pro detailn¥j²í za-
chycení erupcí p°íli² vzdálené, máme jen nep°ímý d·kaz, ºe hv¥zdné erupce
jsou energetické procesy v magnetickém poli. Vycházíme tak z p°edpokladu, ºe
Slunce a eruptivní hv¥zdy typu dKe a dMe jsou si v mnoha ohledech podobné.

První vzplanutí bylo zaznamenáno v roce 1924 u hv¥zdy V 1396 Cygni.
Lépe známý záznam v²ak pochází aº z roku 1948 od hv¥zdy UV Ceti. Po-
drobn¥j²í výzkum na p°elomu 50-tých a 60-tých let dal vznik dv¥ma skupinám
eruptivních hv¥zd:

UV Ceti
Teplota erup£ní koróny byla stanovena na hodnotu T = 1 - 5.107 K.
Eruptivní procesy t¥chto hv¥zd dosahují výkonu 1032 - 1034 erg a jejich
délka trvání m·ºe dosahovat n¥kolik minut aº hodin.

RS CVn (Canum Venaticorum variables)
T¥sné dvojhv¥zdy spektrální t°ídy F - G na hlavní posloupnosti, chladní
podob°i pozdního typu G nebo K. U t¥chto hv¥zd se energie uvoln¥ná
b¥hem erupce pohybuje v rozmezí 1034 - 1036 erg a d¥j m·ºe trvat aº
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n¥kolik hodin (byla zaznamenána erupce trvající aº 7 hodin). Teplota
erup£ní koróny dosahuje T = 108 K.

Mezi eruptivní hv¥zdy téº °adíme mladé ob°í hv¥zdy, hv¥zdy p°ed p°íchodem
na hlavní posloupnost a hv¥zdy typu T Tauri. Spole£ným symbolem je výrazná
magnetická aktivita, která je zdrojem erupcí.

Jako u Slunce p°edpokládáme magnetické pole, které je formované po-
mocí vnit°ního dynama. Na povrchu hv¥zdy se tedy nejspí²e vyskytují skvrny,
erupce a dal²í projevy aktivity. Magnetické pole zah°ívá horní vrstvy atmo-
sféry nad fotosférou, které jsou povaºovány za zdroj emisních £ar v optické,
ultra�alové a rentgenové oblasti. Práv¥ v t¥chto oblastech dochází k emisi
a zjasn¥ní hv¥zdy o n¥kolik magnitud (ve �ltru U aº o 6 magnitud) b¥hem
pár sekund. Spektra hv¥zd po°ízená na ²ir²í ²kále vlnových délek ukazují zcela
odli²né chování erupce v r·zných oblastech spektra (Ostel a kol. 2005).
Zm¥ny ve spektru sice dokáºeme zaznamenat, ale p·vod zm¥n kontinua a £ar
jsou stále nevysv¥tlitelnou záleºitostí. Trpaslíci t°ídy dM produkují emisi
nap°í£ elektromagnetickým spektrem od m¥kkého rentgenového zá°ení (1 -
10 keV1) aº po radiový obor (1 - 10 GHz). Mlad²í typy dM0 - dM3 produkují
erupce o vy²²í energii, které jsou mén¥ £asté. U typ· dM4 se mohou vyskytnou
erupce n¥kolikrát za noc o malé a st°ední velikosti. Velké erupce se vyskytují
jen párkrát do roka.

Hv¥zdné erupce produkují výrazné emisní £áry vodíku Balmerovy série,
£árym CaII H a K, HeI, HeII, infra£ervený triplet CaII, jednou i dvakrát
ionizované kovy. V ultra�alové oblasti to jsou £áry CIV a NV, které se b¥hem
erupce zesílí, coº znamená zvý²ené mnoºství materiálu v této oblasti.

Eruptivní k°ivka se skládá z impulzní a graduální fáze jako u slune£ních
erupcí. Impulzní fáze, která trvá n¥kolik minut, je následována fází graduální
s pozvolným pr·b¥hem aº n¥kolika hodin. �ím je erupce energeti£t¥j²í, tím
déle jednotlivé £ásti trvají. Vodíkové £áry p°i malých erupcích dosahují v první
fázi 4 % celkové energie a u fáze graduální je to 17 %. U velkých erupcí je to
30 - 50 %.

Pro�ly £ar, získané b¥hem erupcí, nejsou je²t¥ zcela vysv¥tlené. �áry vo-
díku Balmerovy série se dokáºí roz²í°it aº o 30 Å, p°edev²ím p°i impulzní
fázi. Tento jev se p°ipisuje n¥kolika faktor·m: Stark·v jev, turbulence nebo
hv¥zdný vítr. Bohuºel sou£asné modely zahrnující tyto vlivy na pro�ly £ar se
neshodují s pozorováním.

Jako jedno z moºných vysv¥tlení aktivity hv¥zd se v posledních letech
mluví o vlivu okolních planet. P°irovnání se nabízí p°ímo ve Slunen£ní sou-
stav¥. Na²e nejv¥t²í planeta Jupiter má ob¥ºnou dobu kolem Slunce rovnu

1Jednotka elektronvolt eV = 1,602176565.10−19 J.
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Obrázek 6.1: Erupce na hv¥zd¥ EV Lac ze dne 20. 9. 2001. M¥°ení probíhalo od
8:00 - 12:00 UT. Na prvním grafu je záznam optické sv¥tlené k°ivky s erupcí.
Na druhém snímku, v radiové oblasti, nejsou zaznamenány ºádné zm¥ny. Na
poslední k°ivce jsou data v rentgenové oblasti.

11,86 let. Tato £íselná hodnota se shoduje se základním cyklem slune£ní ak-
tivity, který trvá více neº 11 let. Proto se hodn¥ diskutuje o gravita£ní síle
a slapovém p·sobení planet na Slunce, které by mohly zap°í£init slune£ní
aktivitu. U hv¥zd podobných Slunci, jako je spektrální t°ída M a K, jsou za-
znamenány exoplanety, tzv. plynní ob°i, jejichº velikost je rovna i n¥kolika
polom¥r·m Jupiteru. D·leºitým faktorem je jejich vzdálenost od mate°ské
hv¥zdy, která je u v¥t²iny men²í neº 1 AU2. Plynný obr tak p·sobí na hv¥zdu
prost°ednictvím své magnetosféry na velmi malou vzálenost. Díky tomuto
vlivu se u hv¥zd p°edpokládají tzv. super - erupce, které se prozatím ne-
vyskytly na na²em Slunci. Jedna taková super - erupce byla zaznamenána
7.9.2011 u hv¥zdy HD189733, která je spektrální t°ídy K1. Okolo této hv¥zdy
se ve vzdálenosti 5-ti milion· kilometr· nachází exoplaneta o 14 % v¥t²í neº

2Astronomická jednotka 1 AU = 149 597 870 700 m. St°ední vzálenost Zem¥ - Slunce.
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Jupiter. Zmi¬ovaný den prob¥hla na hv¥zd¥ erupce, která m¥la 3 milion krát
v¥t²í tok zá°ení v rentgenové oblasti, neº erupce na Slunci t°ídy X. Erupce
byla nasm¥rována p°ímo na exoplanetu a dokázala z její atmosféry odnést
1000 tun materiálu za sekundu.

Obrázek 6.2: Ukázky spekter v pr·b¥hu n¥kolika napozorovaných erupcí.
�erná £ára je spektrum p°i maximální emisi kontinua. P°eru²ovaný graf zna£í
klidné spektrum. Sv¥tle modrá barva je �tování Planckovou funkcí. Zdroj:
[32].

6.2 Hv¥zdy spektrálního typu G a M

V dne²ní dob¥ lze sledovat Slunce díky druºicím tak°ka nep°etrºit¥. V¥dci
se neustále snaºí co nejlépe zaznamenávat a prozkoumávat slune£ní aktivitu.
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I p°es ve²kerou snahu zcela je²t¥ nechápeme n¥které d¥je probíhající na na²í
nejbliº²í hv¥zd¥. D·leºité je také sledovat Slunce jako jeden celek, abychom
jeho chování mohli porovnávat s ostatními hv¥zdami ve vesmíru a vylep²it
tak dne²ní p°edstavy o hv¥zdném vývoji. Výsledky m¥°ení slune£ních erupcí
v kapitole 5.3.2 ukazují na stejný pr·b¥h £ar Hα a CaII K v £ase. Jejich im-
pulzní a graduální fáze dosahují ve stejném okamºiku podobných hodnot. Tato
pozorování provád¥ná na Slunci v²ak nejsou stejná v porovnání s ostatními
hv¥zdami, nap°íklad spetrálního typu dM. U t¥chto odli²ných typ· hv¥zd do-
chází ke zna£nému zpoºd¥ní £áry CaII K oproti £á°e Hα (A. Kowalski 2012).
Jelikoº se v¥dci p°íli² nezabývají podobným druhem pozorování, není prozatím
dostatek vhodného materiálu pro porovnání a vysv¥tlení této problematiky.

Obrázek 6.3: Vývoj jednotlivých £ar v pr·b¥hu erupce na hv¥zd¥ spektrální
t°ídy M, AD Leo. Zdroj: [32].

Zajímavé je téº zkoumat spektrální £áry t¥chto vybraných typ· hv¥zd. Na
Slunci se pozoruje £ára Hα (6565 Å) v absorpci, viz. obrázek 6.4. Tato data
byla p·vodn¥ poskytnuta z interaktivního datového centra LASP. Centrum
poskytuje ²irokou ²kálu solárních dat, v£etn¥ denních m¥°ení a referen£ního
spektra. Dostupné vlnové délky jsou zde v rozsahu 0,1 nm - 2400 nm. Záznam
byl nam¥°en v období 20.3. - 16. 4. 2008 a ke zpracování byla vybrána oblast
300 - 1000 nm. �áru Hα tu vidíme v absorpci. Naopak je tomu u hv¥zd spek-
trálního typu dM. Tito zástupci pat°í k chladn¥j²ím hv¥zdám s Teff kolem
3000 K a jejich po£et v Galaxii se odhaduje aº na 75 %. Jejich spektrum je
pon¥kud odli²né od spektra na²eho Slunce. Spetrální £ára Hα je zde v emisi,
viz. obrázek 6.5.
Zobrazená data byla nam¥°ena na APO (Apache Point Observatory) na 3,5 m
dalekohledu. Poskytnul je A. Kowalski.
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Obrázek 6.4: Spektrum Slunce jako hv¥zdy v rozmezí 300 - 1000 nm.

Obrázek 6.5: Klidné spektrum eruptnivní hv¥zdy spektrální t°ídy M, AD Leo.
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6.3 P°ehled eruptivních hv¥zd

Od po£átku pozorování hv¥zdných erupcí v 50-tých letech se seznam eruptiv-
ních hv¥zd neustále rozr·stá, p°edev²ím vlivem nových pozorovacích p°ístroj·.

EV Lac YZ CMi AD Leo
Souhv¥zdí Je²t¥rka Malý pes Lev

Viditelnost v roce duben - leden listopad - b°ezen prosinec - £erven
Spektrální typ M4.5Ve M4.5Ve M4.5Ve

Sou°adnice Ra (2000) 22 46 49.7317 07 44 40.17401 10 19 36.277
Sou°adnice De (2000) +44 20 02.3569 +03 33 08.8350 +19 52 12.06

Vzdálenost (pc) 5,1 5,96 4,9
U (mag) 13,000 13,761 12,000
B (mag) 11,450 12,831 10,970
V (mag) 10,090 11,225 9,430
R (mag) 9,500 9,950 8,600

Tabulka 6.1: Tabulka s parametry eruptivních hv¥zd.

V posledních letech p°ispívá do tohoto seznamu i druºice Kepler, která byla
p°edev²ím sestrojena pro studium exoplanet. Sleduje ²iroké hv¥zdné pozadí
a zaznamenává zm¥nu jasností hv¥zd v £ase. Ob£as se poda°í zachytit i erup-
tivní d¥je, které jsou u hv¥zd jiného spektrálního typu neº M a K. V tabulkách
6.1, 6.2, 6.3 je uveden seznam nejb¥ºn¥ji sledovaných eruptivních hv¥zd, který
byl poskytnut A. Kowalskim. Celkový po£et je v²ak mnohem v¥t²í. V litera-
tu°e v¥nující se této problematice se m·ºeme setkat i s jinými zástupci: UV Cet
(M6e), PZ Mon (K2e), DK Leo (K7e), DT Vir (M0,5e), EQ Vir (K5e), Prox
Cen (M5,5e), VB 8 (M7e), BY Dra (K7e), VB 10 (M8e), AU Mic (M0e), CM
Dra (M4,5e), AT Mic (M4,5e), 61 Cyg AB (K5e, K7e) a dal²ími. Spektrosko-
pické pozorování t¥chto hv¥zd probíhá i v pozemních observato°ích po celém
sv¥t¥. Vyhla²ují se pozorovací kampan¥ na zachycení erupcí pomocí r·zn¥
velikých p°ístroj·. Pozorovací st°ediska jsou nap°íklad: Byurakan Observa-
tory (2,6 m), National Astronomical Observatory of the Bulgarian Academy
of Sciences (2 m), Apache Point Observatory - APO (3,5 m), El Roque de
los Muchachos Observatory (2,5 m), Mc Donald Observatory Spectroscopy
(2,7 m), Kitt Peak (1,5 m MacMath).
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YY Gem V1054 Oph V711 Tau
Souhv¥zdí Blíºenec Hadono² Býk

Viditelnost v roce zá°í - kv¥ten duben - srpen £ervenec - duben
Spektrální typ dM1e + dM1e dM3e + dM3e K2

Sou°adnice Ra (2000) 07 34 37.584 16 55 28,8 03 36 47,3
Sou°adnice De (2000) +31 52 11.05 - 08 20 10,8 +00 35 15,9

Vzdálenost (pc) 6,20
U (mag) 11, 647
B (mag) 10,560 10,593 6,800
V (mag) 9,830 9,023 5,905
R (mag) 8,700 7,937 5,400

Tabulka 6.2: Tabulka s parametry eruptivních hv¥zd. Hv¥zda V1054 Oph má
také ozna£ení GJ644 AB. Hv¥zdy v Hadono²i a Býku jsou dvojsloºkové.

FL Vir EQ Peg AB V733 Tau
Souhv¥zdí Panna Pegas Býk

Viditelnost v roce duben - srpen £erven - prosinec zá°í - b°ezen
Spektrální typ dM5e + dM7e dM3,5e + dM4,5e K3

Sou°adnice Ra (2000) 12 33 17,4 23 31 52,2 04 14 12.92168
Sou°adnice De (2000) +09 01 15,8 +19 56 14,1 +28 12 12.2960

U (mag) 15,397 12.737 13.160
B (mag) 14,313 11.749 11.800
V (mag) 12,467 10.165 10.700
R (mag) 10,937 8.982 7.490

Tabulka 6.3: Tabulka s parametry eruptivních hv¥zd. Hv¥zda FL Vir má téº
ozna£ení Wolf424 AB. U EQ Peg AB se m·ºeme setkat také s názvem IDS
23267+1923 A. V733 Tau nese ozna£ení HD 283447. První dv¥ hv¥zdy této
tabulky jsou dvojhv¥zdami, poslední hv¥zda v Býku je dokonce £ty°sloºková.

6.4 �ervení trpaslíci t°ídy dM

�ervení trpaslíci pat°í k nejpo£etn¥j²ím hv¥zdám ve vesmíru, jejich po£et se
odhaduje aº na 75 procent v Galaxii. V okruhu 10 sv¥telných let3 od na²eho
Slunce najdeme aº 7 zástupc·. Pat°í k nim i na²e nejbliº²í hv¥zda Proxima
Centauri nebo hv¥zda s nejv¥t²ím vlastním pohybem � Barnardova hv¥zda.

3Sv¥telný rok ly = 9,46.1015 m.
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Tyto hv¥zdy pat°í k malým a pom¥rn¥ chadným. Efektivní teplota má pro
spektrální typ M0 hodnotu 3900 K a pro M8 dosahuje 2600 K. Polom¥r je
v rozmezí 0,1 - 0,7R�

4 a hmotnost M ≤ 0,8M�
5. V centru je pln¥ ionizovaný

vodík a hélium. Materiál zde má hustotuρ = ( 103 - 106) kg.m−3 a teplotu
TC = (106 - 107) K. Ve vn¥j²í vrstv¥ je zastoupen molekulární vodík a hélium.
Ve spektru se vyskytují molekuly TiO, VO, absorp£ní £áry CO a rota£n¥ -
vibra£ní pásy H2O. Vlivem nízké teploty je i men²í zá°ivý výkon t¥chto hv¥zd.
Porovnáme-li je se zá°ivým výkonem Slunce, dosahují hodnoty jen 1/10 000.

Uvnit° hv¥zdy dochází k p°em¥n¥ jádra vodíku na jádro hélia pomocí pro-
ton - protonového d¥je. Tato reakce zaji²´uje pomalé ho°ení vodíku v jádru.
Protohv¥zdy typu dM mají dlouhou odhadovanou délku ºivota desítky mili-
ard aº bilion· let. P°i hmotnostechM < 0,25M� je trpaslík pln¥ konvektivní
v podstatné £ásti sv¥ho vývoje, odhadovaná doba je 5,74.1012 rok·. V centru
hv¥zdy se nikdy nezaºehne jaderná fúze hélia, nedojde tedy k p°em¥n¥ na
£erveného obra. Bude docházet k postupnému smr²´ování a zah°ívání, dokud
se nespálí v²echen vodík. V dne²ní dob¥ nepozorujeme toto stádium vývoje,
jelikoº je²t¥ neub¥hl dostate£n¥ dlouhý £as od vzniku vesmíru, aby £ervený
trpaslík opustil hlavní posloupnost.

V posledních letech se výzkum £ervených trpaslík· dostal do pop°edí
zájmu, p°edev²ím kv·li studiu exoplanet. V¥dci na základ¥ dat po°ízených
druºicí Kepler odhadují, ºe aº 6 % planet zemského typu a polom¥ru 0,5 -
1,4RZ

6 obíhá práv¥ kolem £ervených trpaslík·.

4Polom¥r Slunce R� = 6,960.108 m.
5Hmotnost SlunceM� = 1,989.1030 kg.
6Polom¥r Zem¥RZ = 6378 km.
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Kapitola 7

Metodika pozorování

7.1 Spektroskopie

7.1.1 Ond°ejov

Za dob velkých badatel·, jako byli Tycho Brahe, Johannes Kepler nebo Tadeá²
Hájek z Hájku, se m¥sto Praha stalo sv¥tovým astronomickým centrem. Av²ak
po velkém rozkv¥tu v této oblasti za£ala t°icetiletá válka (1618 - 1648) a sv¥t
se ocitl v úpadku. Po válce, kdy v²ichni znovu nabírali síly, byla nutná zm¥na.
A tu si kupodivu nejvíce uv¥domovali kn¥ºí. Roku 1750 páter Stepling zakládá
p°i jezuitské koleji v Klementinu praºskou hv¥zdárnu. Bohuºel pozd¥ji p°i
rozr·stání m¥sta se podmínky pro pozorování zhor²ovaly a umíst¥ní hv¥zdárny
bylo zcela nevhodné. Navíc od konce 19. století byla tato instituce pod°ízena
n¥mecké univerzit¥. Proto díky profesoru Seydlerovi byla v Praze na Letné
z°ízena nová £eská univerzitní hv¥zdárna, která byla pozd¥ji p°emíst¥na na
Smíchov do �védské ulice. Tam pak byla po dlouhá léta i katedra astronomie
praºské Karlovy univerzity.

Dal²ími obdivovateli astronomie byli brat°i Josef a Jan Fri£ovi. P·vodn¥
studovali paleontologii a chemii, ale srdce je více táhlo k astronomii, proto
si také zaloºili dílnu na výrobu astronomických p°ístroj·. Hodn¥ je lákala
i my²lenka na vlastní observato°. Bohuºel tyto plány byly poznamenány Ja-
novou smrtí, kdy po zápalu plic ve 33 letech umírá. Josef, nyní uº sám, hledá
vhodné místo bez m¥stských vliv· v okolí Prahy, kde by se dalo pozorovat.
Volba padla na Ond°ejov nedaleko Sázavy, odkud pocházela Fri£ova matka.
Dne 21. ledna 1898 se Josef Fri£ stává majitelem zalesn¥ného vrchu Manda,
který leºí p·l kilometru na severozápad od Ond°ejova. Jelikoº byla koup¥ ur-
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£ena pro v¥decké ú£ely, zaplatil za pozemek o vým¥°e 8 jiter1 £ástku 900 zla-
tých2 . Zde zaloºenou hv¥zdárnu nazval na po£est svého bratra �alovem. Nové
observato°i pak profesor �afa°ík odkázal bohatou odbornou knihovnu a astro-
nomické p°ístroje, v£etn¥ 8 "Clarkova refraktoru, pat°ícího tehdy k nejv¥t²ím
dalekohled·m v �echách. Jak £as plynul, rozr·stalo se i technické zázemí.
Na pozemku se postavila °ada radioteleskop·, malých dalekohled· i nejv¥t²í
dalekohled v �eské republice. Vybudovalo se tu vhodné zázemí pro obdivova-
tele v¥dy z celého sv¥ta, jako byli brat°i Fri£ovi. V sou£asnosti zde existuje
observato° Astronomického ústavu AV �R.

7.1.2 Perk·v dalekohled

Dvoumetrový dalekohled v Ond°ejov¥ je nejv¥t²ím dalekohledem (astronomic-
kým p°ístrojem svého druhu) v �eské republice. Jeho výroba za£ala nejd°íve
zhotovením kopule roku 1964 v Kolín¥. Její vn¥j²í pr·m¥r má velikost 21,11 m,
vaºí 195 tun a velikost ²t¥rbiny, která umoº¬uje pozorování, je 5 m.

Stavba samotného p°ístroje byla zahájena �rmou Carl Zeiss v Jen¥, v N¥-
mecku roku 1966. Hlavní zrcadlo má tvar rota£ního paraboloidu. Bylo zho-
toveno ze skla Tempax (sm¥s k°emíku a oxidu bóru) a jeho re�exivní vrstva
z hliníku. Zrcadlo váºí 2,34 tuny, je silné 30 cm a jeho pr·m¥r £iní 2 m.
Montáº, která nese celou tíhu dalekohledu, je biaxiáln¥ paralaktická a byla na-
vrºena Alfredem Jenschem. Protizávaºí dalekohledu má hmotnost 27 tun. Celý
pohyb p°ístroje je umoºn¥n prost°ednictvím elektrických motor·. V polární
ose se opisuje denní pohyb oblohy, rychlost je 15 stup¬· za hodinu a v dekli-
na£ní ose existují t°i rychlosti pohybu: velmi jemná, jemná a hrubá. Po zhoto-
vení v²ech £ástí byl dalekohled p°evezen do Ond°ejova. Jeho záv¥re£ná montáº
prob¥hla v únoru 1967 a první sv¥tlo p°es okulár pro²lo 8. b°ezna téhoº roku.
O�ciáln¥ byl teleskop uveden do provozu 23. srpna 1967 b¥hem t°ináctého
shromáºd¥ní valné hromady Mezinarodní astronomické unie. V pr·b¥hu jeho
existence docházelo k postupné modernizaci p°edev²ím díky rozvoji nových
technologií. V srpnu 2012, po 45-ti letech své sluºby, byl p°ístroj pojmenován
po Doc. RNDr. Lubo²i Perkovi DrSc. Drhc. na Perk·v dalekohled.

1jitro byla vým¥ra, kterou zem¥d¥lec zoral od jitra do ve£era, 1 jitro = 3084,83m2

21 zlatý = 2 koruny
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Obrázek 7.1: Schéma dvoumetrového dalekohledu: 1. podp·rná montáº, 2. ko-
pule, 3. otvor, 4. polární osa, 5. deklina£ní osa, 6. protizávaºí, 7. hydraulické
loºisko, 8. tubus, 9. coudé ohnisko, 10. sloup, 11. je°áb, 12. kontrolní místnost,
13. primární zrcadlo. Zdroj: [36].

7.1.3 Coudé spektrograf

Dalekohled je vybaven t°emi ohnisky: primární, Cassegrain a coudé. V sou-
£asné dob¥ se vyuºívá pouze ohnisko coudé, které je umíst¥no v p°ízemí bu-
dovy dalekohledu. Sv¥telný paprsek je do n¥j p°ivád¥n p°es dutou hodino-
vou osu pomocí odraz· od zrcadel. Coudé místnost je chrán¥na p°ed zm¥-
nami teplot a dal²ími nep°íznivými vlivy, které by zhor²ovaly pozorování,
pomocí odd¥lovací sklen¥né desky. Paprsek dále sm¥°uje k zrcadlu, které jej
po²le do spektrografu nebo na �at-�eld lampu. V cest¥ následuje hranol, jenº
umoºní paprsku pokra£ovat dále nebo do okuláru dalekohledu. Okulár slouºí
k navád¥ní, aby se pozorovaný objekt udrºel uprost°ed snímaného pole. Sv¥tlo
se pak odráºí na dichroických zrcadlech. Hlavní výhodou dichroických zrcadel
je schopnost odráºet a propou²t¥t sv¥tlo v závislosti na vlnové délce. Umoº-
¬ují pozorovat vybranou oblast spektra bez neºádoucího vlivu okolních ob-
lastí. Jsou zde 4 typy t¥chto zrcadel: modrý, infra£ervený, hliníkový a £ervený.
Paprsek pak pokra£uje na hranol, odkud je veden ke ²terbin¥. Zárove¬ je posí-
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lán do ThAr lampy. P°ed ²t¥rbinou se nachází karusel s ²esti �ltry HK1-HK6,
které redukují sv¥tlo. Od st¥rbiny se pak paprsek dostává na polopropustné
zrcadlo, které 5 % sv¥tla po²le na expozimetr a zbylých 95 % pokra£uje dále
na kolimátor, který z rozbíhavého svazku utvo°í svazek rovnob¥ºný. P°ed ko-
limátorem se nachází sada 5-ti barevných �ltr·.

�íslo Ozna£ení Typ Rozsah [Å]
1 otvor
2 £ervený RG2 6350 - 7910
3 £ervený OG4 4800 - 9000
4 dethermal C997 <6000
5 modrý BG39 3500 - 5500

Tabulka 7.1: Seznam barevných �ltr·.

Od kolimátoru sv¥telný paprsek sm¥°uje na m°íºku velikosti 154x206 mm,
která má 833,77 vryp· na milimetr. Nakonec se paprsek odrazí od sférického
zrcadla a je nasm¥rován do Schmidt kamery na CCD SITe £ip o velikosti
2000x800 pixel· a ²í°ce ²t¥rbiny 0,2 mm. Vyuºít se dají t°i kamery Schmid-
tovy: 700 mm, 400 mm a 1400 mm. V dne²ní dob¥ se pouºívá kamera 700
mm. Takto zkonstruovaný spektrograf umoºní zobrazit spektrum v rozsahu
40 nm. Hodnota se li²í v závislosti na modrém a £erveném oboru spektra, ve
kterém pozorujeme.

7.1.4 Ond°ejovský e²eletový spektrograf OES

P°ístroj OES se nachází v místnosti naproti spektrografu coudé, symetricky
poloºen v·£i ohnisku coudé. Toto umíst¥ní je vhodné pro p°ekláp¥ní rovinného
zrcadla, díky £emuº m·ºeme v pr·b¥hu noci pouºívat oba typy spektrograf·.
Výhodou e²eletových spektrograf· je zobrazení velmi rozsáhlých úsek· spek-
tra.
Sv¥tlo p°ichází z coudé ohniska na ²terbinu. Odráºí se na kolimátoru, který
má tvar sférického zrcadla. Pr·m¥r kolimovaného svazku je 150 mm. Paprsek
pak dopadá na m°íºku o velikosti 154x408 mm s po£tem 54,5 vryp· na mili-
metr. M°íºka má sklon 21 stup¬· od vodorovné roviny. Ve spektrografu se pak
nachází parabolické zrcadlo s pr·m¥rem 450 mm. Paprsek se odráºí od rovin-
ného zrcadla, který ma úhel sklonu 45 stup¬· a plochu 50x260 mm. V cest¥
pak následuje druhý kolimátor, parabolické zrcadlo o pr·m¥ru 300 mm. To
odráºí paprsek na hranol, který od sebe odd¥lí jednotlivé °ády a dokáºe je
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Obrázek 7.2: Schéma coudé spektrografu.

naskládat nad sebe. Paprsek pak mí°í do kamery Canon a na CCD £ip o roz-
m¥ru 2000x800 pixel·. Rozm¥r jednoho pixelu je 15 mikrometr·. Bohuºel, v
sou£asnosti se pouºívá pouze vý²e zmín¥ný spektrograf coudé.

7.1.5 Redukce dat

Redukce dat je provád¥na pomocí programu IRAF. Skládá se z n¥kolika £ástí:

Flat �elding
Plo²né osv¥tlení detektoru. Slouºí k ur£ení ú£innosti jednotlivých pixel·
na CCD. V sou£asnosti se nevyrábí £ipy, které by m¥ly u v²ech pixel·
stejnou ú£innost. K vyrovnání této odli²nosti se do detektor· pustí bílé
sv¥tlo ºárovky. Toto po°ízené spektrum, které je ovlivn¥no vlastnostmi
p°ístroje, je pak ode£teno od snímk·.

Temný snímek
I p°es chlazení za°ízení v pr·b¥hu celé expozice dochází k postunému
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Obrázek 7.3: Schéma e²eletového spektrografu v Ond°ejov¥.

zah°ívání p°ístroje. Na temném pozadí se pak objevuje ²um. Proto se
po°izují temné snímky, p°i jejichº expozici se uzav°e záv¥rka. Expozi£ní
doba t¥chto snímk· je stejná jako doba pozorovaného spektra. Snímek
se téº ozna£uje jako dark frame.

Bias
Temný snímek se po zpracování p°evádí na snímek Bias. Úprava spo-
£ívá v tom, ºe ke zji²t¥nému ²umu se p°i£te ur£itá (nevelká) konstantní
hodnota náboje. Tím se dosáhne toho, ºe ºádný náhodn¥ generovaný
náboj v pixelu nebude mít zápornou hodnotu. Takto ur£ený bias se pak
od snímku �at �eldu a hv¥zdy ode£te, nebo´ p°edstavuje náboje navíc.

Srovnávací spektrum
Slouºí ke kalibraci na vlnové délky. Srovnávací spetra mají velké mnoº-
ství úzkých, dob°e de�novaných £ar. Jejich laboratorní vlnová délka je
dob°e známa. U coudé spektrografu se pro srovnání pouºívá Thorium -
Argonová lampa. Hv¥zdné spektrum lze pak dob°e okalibrovat pomocí
dvou srovnávacích spekter, po°ízených p°ed expozicí a po ní. Tato dv¥
spektra se zpr·m¥rují a ur£í se z nich disperzní k°ivka, která kaºdému
pixelu p°i°adí vlnovou délku.

Heliocentrická korekce
Je eliminování vlivu pohybu pozorovatele na povrchu Zem¥ v·£i pozoro-
vanému objektu na obloze. Korekce udává rychlost, jakou se pozorovatel
blíºí k hv¥zd¥ nebo se od ní vzdaluje v d·sledku svého vlastního pohybu.
Pokud eliminujeme tento efekt, dostaneme hodnotu rychlosti, jakou se
k nám blíºí nebo se od nás vzdaluje samotná hv¥zda.
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Dal²í pr·b¥ºné korekce
O°ezání snímk·, navázání °ád· atd.

7.1.6 Spektroskopická pozorování

Data v této diplomové práci byla nam¥°ena na dvoumetrovém Perkov¥ da-
lekohledu v Ond°ejov¥. P°i získávání spekter byl pouºit spektrograf coudé
a 700 mm kamera. Pozorovány byly eruptivní hv¥zdy uvedené v kapitole 6.3,
p°edev²ím hv¥zda AD Leo, V 1054 Oph a EV Lac. Nam¥°ená data byla upra-
vena v programu IRAF. Jednotlivé korekce jsou uvedeny v kapitole 7.1.5.

Jelikoº pozorujeme velmi rychlé zm¥ny v pr·b¥hu erupce na t¥chto hv¥zdách,
je nutné, aby doba expozice spektra byla co nejmen²í £asový úsek, abychom
mohli co nejlépe pokrýt celý pr·b¥h tohoto d¥je. Zárove¬ v²ak pot°ebujeme
nasnímat dobré spektrum, abychom získali kvalitní informace. Proto byla zvo-
lena 10-ti minutová délka expozic, p°edev²ím kv·li pozorování v oblasti £áry
Hα. Oblast pokrývala rozmezí 6255 - 6767 Å. V podobném módu, jako byla
nasnímána spektra hv¥zd, byly provedeny i srovnávací snímky a �at �eld
snímky.

Zku²ebn¥ bylo téº po°ízeno n¥kolik spekter v oblasti 8200 - 8705 Å, 8080 -
8588 Å, 8390 - 6767 Å. Oblast v okoli Paschenovy hrany vodíku je v²ak hodn¥
poznamenána vlivem zemské atmosféry, vyskytuje se zde mnoho vodních £ar.
Hledané zm¥ny, zp·sobené erupcí na hv¥zd¥, by byly t¥ºko zjistitelné. Pozoro-
vání neprobíhalo v krat²ích vlnových délkách. Vybrané hv¥zdy jsou spektrální
t°ídy M, jsou to hv¥zdy £ervené. Proto by se jejich délka expozice v modré
oblasti spektra blíºila hodin¥, coº je pro pozorování erupcí nevhodné.

7.2 Fotometrie

7.2.1 Fotometrická pozorování Uherský Brod, Brno, On-

d°ejov

Jelikoº se nacházíme na dn¥ zemské atmosféry, jsou na²e pozorování ovliv-
n¥na v²emi procesy, které zde probíhají. P°i prvním zpracování dat eruptiv-
ních hv¥zd z archiv· stelárního odd¥lení bylo z°ejmé, ºe jednotlivá spektra
se m¥ní, obzvlá²´ v £á°e Hα, v emisi. Tyto zm¥ny v²ak byly nevýrazné, po-
kud bychom je porovnali s daty erupcí uvedených nap°íklad v diserta£ní práci
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Adama Kowalského. Proto bylo pozorování spektroskopické podpo°eno fo-
tometrií. Hv¥zda, na které o£ekáváme erupci, nemusí být neustále snímána
spektroskopicky. Sta£í pozorovat její sv¥telnou k°ivku fotometricky a pokud
zaznamenáme zm¥ny, upozornit pozorovatele u spektrografu. Fotometrie byla
provád¥na na t°ech observato°ích v �eské republice. Hv¥zdárna DK Uher-
ský Brod, observato° Masarykovy univerzity v Brn¥ a na Astronomickém
ústavu v Ond°ejov¥. Data byla zpracována v programu Munipack, který vy-
tvo°il Mgr. Filip Hroch, Ph.D. U nam¥°ených dat prob¥hla korekce o temné
snímky, �at �eld snímky a porovnávací hv¥zdy byly vabrány podle serveru
http : //simbad.u− strasbg.fr/simbad/.

Uherský Brod

Tato hv¥zdárna je v provozu od roku 1961. Disponuje p¥timetrovou kopulí,
kde se nachází zrcadlový dalekohled Newton o pr·m¥ru 500 mm. Na n¥m je
umíst¥na kamera CCD SBIG ST-2000XM s �ltry C, R, G, B. Pozorování zde
probíhalo na konci srpna roku 2012 u hv¥zd EV Lac a V 1054 Oph. Pouºíval
se �ltr G a expozice v rozmezí 1-10 s.

Obrázek 7.4: Sv¥telná k°ivka hv¥zdy EV Lac, pozorována dne 20. 8. 2012.
V pr·b¥hu celého ve£era byla na obloze mra£na. V první £ásti k°ivky je délka
expozice 1 s, potom následuje pauza zp·sobená mraky. V pozorování se dále
pokra£ovalo s 10 s expozicí.
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Astronomický ústav v Ond°ejov¥

K pozorování byl také poskytnut 65 cm dalekohled Odd¥lení meziplanetární
hmoty vybavený CCD kamerou. Dálkov¥ na n¥m pozorovala Bc. Lenka Kot-
ková p°edev²ím v období úpl¬ku.

Brno, Masarykova univerzita

Tato observato° se nachází na Kraví ho°e a byla postavena roku 1948. Byla
vyuºita na spole£nou pozorovací kampa¬ p°i sledování eruptivní hv¥zdy V711
Tau, která je spektrální t°ídy K2. Pozorování probíhalo v noci 26./27. ledna
2013, ve spolupráci s A. Kowalskim, který sledoval hv¥zdu na Apache Point
Observatory v Novém Mexiku (USA). V kosmu byla tato hv¥zda snímána
IR teleskopem Herschel ESA. V Brn¥ se vyuºíval dalekohled Celestron CGE
1400 XLT s pr·m¥rem primárního zrcadla 355 mm, který je instalován na
budov¥ Hv¥zdárny a planetária Mikulá²e Koperníka. Zvolená hv¥zda je jasná
(V = 5,905 mag) a ve svém okolí má málo hv¥zd, které by byly vhodné pro
srovnání. Proto se pouºil dalekohled s men²ím pr·m¥rem neº p°i p°ede²lých
nocích. Snímky byly po°ízeny kamerou G2-4000 se Stromgrenovými �ltry. Ex-
pozice dat byla 1 - 3 s ve �ltru y, který je p°ibliºn¥ ekvivalentem Johnsonova
�ltru V.
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7.3 Výsledky m¥°ení

Na následujících grafech jsou uvedena klidná spektra eruptivních hv¥zd v r·z-
ných oblastech spektra. Úprava spekter z dvoumetrovém dalekohledu není
jednoduchá. Proto jsem se zú£astnila kurzu pod vedením Bc. �árky Dvo°á-
kové, Mgr. Viktora Votruby, Ph.D. a RNDr. Miroslava �lechty, Ph.D., kde
jsem se nau£ila redukovat spektra hv¥zd. Zpracovala jsem spektra hv¥zdy AD
Leo v programu IRAF a pozd¥ji v programu SPLAT - VO. Jeden z uprave-
ných snímk· m·ºeme vid¥t na obr. 7.5. Zbylá data jsou p°evzata z databáze
stelárního odd¥lení, kde jsou redukována Bc. Lenkou Kotkovou a RNDr. Mi-
roslavem �lechtou, Ph.D., kv·li p°esn¥j²ím výsledk·m spekter. Na ose x jsou
vlnové délky uvedeny v angstromech.

AD Leo

Obrázek 7.5: Klidné spektrum hv¥zdy AD Leo v oblasti 6253 - 6765 Å.
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Obrázek 7.6: Klidné spektrum hv¥zdy AD Leo v oblasti 8080 - 8588 Å.

Obrázek 7.7: Klidné spektrum hv¥zdy AD Leo v oblasti 8200 - 8705 Å.
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EV Lac

Obrázek 7.8: Klidné spektrum hv¥zdy EV Lac v oblasti 6255 - 6767 Å.

Obrázek 7.9: Klidné spektrum hv¥zdy EV Lac v oblasti 8390 - 8900 Å.
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V1054 Oph

Obrázek 7.10: Klidné spektrum hv¥zdy V1054 Oph v oblasti 6255 - 6767 Å.

Obrázek 7.11: Klidné spektrum hv¥zdy V1054 Oph v oblasti 8080 - 8588 Å.

64



7.4 Erupce na hv¥zd¥ AD Leo?

V noci 15.4.2013 se poda°ilo zachytit zjasn¥ní na hv¥zd¥ AD Leo. Proces
probíhal p°ibliºn¥ od 21:00 UTC do 23:00 UTC, trval tedy skoro dv¥ hodiny.
V pr·b¥hu pozorování a p°edb¥ºného prozkoumání spektra v okolí £áry Hα
se nepozorovaly ºádné výrazné zm¥ny. Bohuºel na tuto noc nebyla zaji²t¥na
fotometrická kontrola. Teprve aº po redukci dat se zde projevila zm¥na emise
v £á°e Hα, obr. 7.12.

U eruptivních hv¥zd typu dM bychom m¥li spí²e pozorovat zm¥ny konti-
nua neº pro�l· spektrálních £ar, obr. 7.13. V diserta£ní práci A. Kowalského
jsou zaznamenány zm¥ny v £arách FeI, FeII i v kontinuu, nap°í£ blízkou ul-
tra�alovou oblastí aº po modrou optickou oblast.

Abychom se p°esv¥d£ili o zm¥n¥ intenzity £áry Hα, zintegrovali jsme plo-
chu pod touto k°ivkou. Dostali jsme integrovanou intenzitu této £áry v £ase.Graf
na obrázku 7.14 ukazuje zm¥nu intenzity z hodnoty 4,30 - 4,90, coº je velmi
malá zm¥na. Pokud se tedy poda°ilo zaznamenat n¥jakou hv¥zdnou aktivitu,
nejspí²e se jednalo o velmi malou erupci. Pro p°esn¥j²í zpracování t¥chto
údaj· v reºimu dvoumetrového dalekohledu by bylo zapot°ebí napozorovat
více t¥chto d¥j·, abychom m¥li v¥t²í p°ehled o chování eruptivních zm¥n. P°i
zpracování dat v programu IRAF dochází k proloºení kontinua jednotkovou
hodnotou. Po této standadní úprav¥ spekter tedy ztrácíme d·leºité infor-
mace o zm¥n¥ kontinua. Návodem, jak upravovat data, by mohl být postup
A. Kowalského, kdy od integrální intenzity jednotlivých £ar ode£teme spek-
trum klidné hv¥zdy. Do budoucna by bylo jist¥ p°ínosné pozorovat spektrum
v ²ir²í oblasti vlnových délek, t°eba pomocí e²eletového spektrografu.

Pro ov¥°ení erupce pomocí fotometrie byla poskytnuta data od Roberta
Uhlá°e, obr. 7.15. Ta byla po°ízena p°ístrojem Sonar 135 a kamerou ST - 7
v Itálii. Pouºíval se �ltr I. Za£átek erupce se v juliánském datu pohybuje
kolem hodnoty 2456398,38. Na ose y, ozna£ení (V - C), je hodnota rozdílu
jasností mezi dv¥ma nam¥°enými hv¥zdami.
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Obrázek 7.12: Spektra hv¥zdy AD Leo v noci 15.4.2013 v £asovém intervalu
19:13 - 23:32 UTC.

7.5 Návrh na robotické pozorování

Erupce na Slunci i na ostatních hv¥zdách jsou d¥je, které nedokáºeme p°ed-
povídat. Pro detekci prvních náznak· eruptivních d¥j· na Slunci pouºíváme
p°edev²ím druºice v kosmu, nap°íklad druºici GOES. U hv¥zd probíhá sle-
dování zm¥n jasnosti, které zna£í erupci, p°edev²ím fotometricky. Pokud se
podíváme na seznam eruptivních hv¥zd uvedených v kapitole 6.3, zjistíme, ºe
v pr·b¥hu celého roku se na no£ní obloze objevuje více objekt· tohoto typu.
Kdybychom se p°i pozorování soust°edili pouze na jeden objekt, aktivita na
ostatních stálicích by nám mohla zbyte£n¥ uniknout. Proto by bylo efektiv-
n¥j²í p°ejíºd¥t s dalekohledem z jednoho objektu na dal²í v pr·b¥hu celé noci.
Doba expozice by byla rámcov¥ 1 - 10 sekud. �as trvání erupce na hv¥zdách
se pohybuje v °ádech hodin. Proto p°i vhodn¥ zvoleném po£tu hv¥zd, by se
m¥lo poda°it zaznamenat erupce i v¥t²ina doby jejího trvání. Tento typ po-
zorování klade velké nároky na pozorovací p°ístroje. Dalekohled by m¥l mít
p°esné robotické navád¥ní a pohybovat by se m¥l co nejrychleji. Nejvhodn¥j²í
je samonavád¥cí dalekohled, který by p°edem znal pozici hv¥zd a dobu ex-
pozice. V pr·b¥hu noci by sám p°ejíºd¥l mezi objekty hv¥zdného nebe bez
zásahu £lov¥ka.
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Obrázek 7.13: Tento graf ukazuje spektrum v pr·b¥hu erupce na hv¥zd¥
AD Leo dne 3.4.2010. Spektrum je v rozsahu od blízké UV oblasti aº po
modrou optickou oblast. Klidné spektrum hv¥zdy má barvu ²edou. Sv¥tle
modrou barvou je ozna£ený lineární graf, kterým bylo proloºeno klidné spek-
trum. Tmav¥ modrá barva je vypo£tená pro teplotu £erného t¥les, kdy TBB
= 10 250 K. �tvere£ky nacházející se v ²edých páscích vymezují dv¥ spekt-
rální oblasti. První v rozsahu 3600 - 3630 Å, se aproximuje na st°ed vlnových
délek U �ltru. Je zde emise £ar FeI a FeII. Druhá je v rozmezí 4155 - 4185 Å.
Zdroj: [32].
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Obrázek 7.14: Integrovaná intenzita £áry Hα v pr·b¥hu erupce. Data poskytla
Bc. Lenka Kotková.

Obrázek 7.15: Sv¥telná k°ivka hv¥zdy AD Leo v pr·b¥hu erupce ze dne
15.4.2013.
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Kapitola 8

Diskuze a záv¥r

Tato práce m¥la za cíl prozkoumat n¥kolik témat z oblasti eruptivních pro-
ces· na Slunci a ostatních hv¥zdách. V druhé kapitole se v¥nuji základním
informacím o Slunci a jeho vnit°ní stavb¥. Popisuji atmosféru této hv¥zdy se
základními projevy slune£ní aktivity.

T°etí kapitola popisuje vznik spekter na hv¥zdách, pro�ly spektrálních £ar
a klasi�kaci hv¥zd podle teploty a vzhledu spektra.

�tvrtá kapitola obsahuje základní informace o erupcích. První historické
záznamy, klasi�kace erupcí podle toku rentgenového zá°ení a podle zá°ící plo-
chy. Popisuje se zde i vznik magnetického pole pomocí teorie αΩ dynama,
které dává vzniknout aktivním oblastem na hv¥zdách. V kapitole 4.3 se v¥-
nuji vzniku erupcí prost°edictvím rekonexe magnetických silo£ar, kdy dojde
k uvoln¥ní velkého mnoºství energie a vyza°ování v r·zných oblastech spektra.
Na obrázcích 4.4, 4.5, 4.6 jsou zobrazeny zm¥ny spektrální £áry Hα v pr·b¥hu
erupce ze dne 27.4.2012. Data byla po°ízena na slune£ním spektrografu v On-
d°ejov¥ a zpracována v programu IDL.

V páté kapitole se zabývám pozorováním Slunce jako hv¥zdy. Teoreticky
popisuji zm¥nu toku zá°ení z celého Slunce b¥hem erupce v závislosti na ve-
likosti erupce. Výcházím z empirických model· Avretta. Studuji také moº-
nosti pozorování pomocí slune£ního spektrografu v Ond°ejov¥ s p°ístrojem
HR 4000. Popisuji druºici SDO (Solar Dynamics Observatory), která sleduje
tok od Slunce jako od hv¥zdy. Prezentuji její data po°ízená v ultra�alové
oblasti p°edev²ím v prvních t°ech m¥sících roku 2013. V poslední £ásti této
kapitoly popisuji pozorovací p°ístroj na monitorování Slunce na hv¥zdárn¥
v Úpici a zpracovávám jím po°ízená data. P°ístroj po°izuje snímky celého
Slunce v £á°e Hα a CaII K. V programu SAOImage DS9 jsem upravila erupce
ze dn· 17.1.2005, 29.7.2002, 30.5.2003, 9.6.2003, 7.6.2007 a 7.3.2011. V kapi-
tole 5.3.1 jsou vyobrazeny sv¥telné k°ivky jednotlivých £ar v závislosti na nor-
mované intenzit¥. Pr·b¥hy eruptivních k°ivek jsou si velmi podobné, impul-

69



zivní a graduální fáze dosahuje podobných hodnot ve stejný £asový okamºik.
Výsledky a pr·b¥hy t¥chto m¥°ení jsem porovnávala s daty druºice GOES,
která nep°etrºit¥ monitoruje tok rentgenového zá°ení ze Slunce. Podobnost
t¥chto graf· je velká.

�está kapitola pojednává o hv¥zdných erupcích. O jejich prvních zázna-
mech a rozd¥lení do skupin. Jsou zde ukázky hv¥zdných erupcí v r·zných
oblastech sepktra. Na tuto úvodní £ást navazuji pojednáním o hv¥zdách typu
G a M. Porovnávám jejich rozdílná spektra v £arách Hα a CaII K. V klidném
spektru hv¥zd typu G pozorujeme £áru Hα v absorpci obr. 8.1, u hv¥zd typu
M v emisi obr. 8.2. Tvar k°ivek u t¥chto typ· hv¥zd nebyl zatím je²t¥ teore-
ticky objasn¥n.

Obrázek 8.1: Spektrum Slunce jako hv¥zdy v rozmezí 300 - 1000 nm.

U hv¥zd typu M dochází v pr·b¥hu erupce ke zpoºd¥ní CaII K £áry oproti
ostatním £arám, obr. 8.3.
V kapitole 5.3.1 jsme na ²esti slune£ních erupcích dokázali, ºe na hv¥zdách
typu G k ºádnému zpoºd¥ní této £áry nedochází, coº je velmi d·leºité zji²t¥ní.
Uvádím zde seznam eruptivních hv¥zd, které se nejb¥ºn¥ji pozorují, v£etn¥ je-
jich základních parametr·. Seznam je dopln¥n i p°ehledem observato°í, kde
se tyto d¥je pozorují. Na záv¥r kapitoly se v¥nuji stru£nému popisu £ervených
trpaslík· t°ídy dM.

V poslední sedmé kapitole rozebírám metodiku pozorování hv¥zdných erupcí.
Jelikoº byl spektroskopický záznam dat provád¥n na dvoumetrovém daleko-
hledu v Ond°ejov¥, uvádím zde stru£nou historii zaloºení této observato°e.
Navazuji na ni popisem na²eho nejv¥t²ího dalekohledu v �eské republice,

70



Obrázek 8.2: Klidné spektrum eruptnivní hv¥zdy spektrální t°ídy M, AD Leo.

Perkova dalekohledu. Jsou zde popsány jeho parametry a jeho konstrukce.
V¥nuji se popisu e²eletového spektrografu OES a coudé spektorgrafu, se kte-
rým byla data nam¥°ena. Zb¥ºn¥ zde uvádím redukci dat pomocí programu
IRAF. Spektroskopické pozorování probíhalo u hv¥zd AD Leo, V1054 Oph
a EV Lac. Délka expozic byla 10 minut a snímala se vlnová délka v rozmezí
6260 - 6710 Å, v okolí £áry Hα. Pro ukázku klidného spektra hv¥zd jsou zde
zobrazeny i oblasti 8200 - 8705 Å, 8080 - 8588 Å, 8390 - 6767 Å. Abychom
se ujistili, ºe na hv¥zd¥ skute£n¥ probíhá erupce, byla spektroskopie podpo-
°ena fotometrickým pozorováním. Fotometrie probíhala na t°ech observato-
°ích: hv¥zdárna Uherský Brod, observato° Masarykovy univerzity na Kraví
ho°e a na Astronomickém ústavu v Ond°ejov¥. Délka expozic se pohybovala v
rozmezí 1 - 10 s a pozorovalo se ve �ltrech C, G, y. V kapitole 7.3 jsou p°ed-
loºena klidná spektra hv¥zd z nocí, kdy se na nich nevyskytla ºádná erupce.
Uvedena je zde i erupce z noci 15.4.2013 na hv¥zd¥ AD Leo. Erupce za£ala ve
21:00 UTC a její graduální fáze tvala aº do 23:00 UTC. Erupce nebyla pravd¥-
podobn¥ p°íli² velká, coº nazna£uje zm¥na intenzity v £á°e Hα i fotometrické
pozorování získané dalekohledem v Itálii. D·leºitým p°ínosem tohoto m¥°ení
je schopnost zaznamenat eruptivní d¥j na hv¥zd¥ pomocí dvoumetrového da-
lekohledu v Ond°ejov¥. Obzvlá²´ u tak málo výrazného d¥je. Na záv¥r této
kapitoly je p°edloºen návrh na robotická pozorování, která by mohla vylep²it
a zefektivnit postup p°i vyhledávání erupcí na vybraných hv¥zdách.

71



Obrázek 8.3: Vývoj jednotlivých £ar v pr·b¥hu erupce na hv¥zd¥ spektrální
t°ídy M, AD Leo. Zdroj: [32].
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