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Abstrakt:

V predloZené praci jsou zarovenn studovany dva fascinujici fenomény Slune¢ni sous-
tavy. V prvni fadé je to slunecni koréna, jejiz charakteristika je i v soucasnosti zaloZena
na riznych modelech. Druhym fenoménem je kometa C/2011 W3 (Lovejoy), kterd patii
do velmi specifické skupiny tzv. ,sungrazing“ komet. Tato skupina se vyznacuje velmi
malou vzdalenosti perihélia od slune¢niho povrchu. Prace je zaméfena na interakci komety
s plazmou sluneéni korény, kterd je spojena s emisi zafeni v extrémné ultrafialové oblasti
spektra (EUV). Konkrétné byla studovana ¢ast priletu komety slune¢ni korénou pied dosa-
zenim perihélia. Nejlépe byl objekt detekovatelny v péti EUV filtrech pfistroje Atmospheric
Imaging Assembly (ATA) namontovaného na kosmické lodi mise Solar Dynamic Observa-
tory (SDO). Pravé snimky ziskané z téchto péti filtri jsou zpracoviny a dale studoviny
v této praci. Rozpracovany a porovnavany jsou taktéz poméry mezi jednotlivymi intenzi-
tami v riznych spektralnich ¢arach.

Abstract:

This thesis is about a concurrent study of two fascinating phenomenons of the So-
lar system. First one is the solar corona, which is currently described by various models.
The second phenomenon is the comet C/2011 W3 (Lovejoy), which belongs to a very spe-
cific group of sungrazing comets. This group is known for a very small perihelion distance
from the solar surface. The paper focuses on the interaction of the comet with the coronal
plasma. This process is associated with emission of radiation in the extreme ultraviolet
band (EUV). This thesis covers crossing of the comet through the corona until it reaches
the perihelion. The best observation of this phenomenon was taken by five filters in the
EUV band from the Atmospheric Imaging Assembly (AIA) mounted on Solar Dynamic
Observatory (SDO) spacecraft. The images were processed and thoroughly analyzed. Main
results of this thesis are comparative studies of ratios between the intensities in different
spectral lines.
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Kapitola 1

Uvod

Tato praca sa tyka dvoch velmi zaujimavych objektov nagej Slnecnej ststavy. Jednym
z nich je na8a hviezda, nase Slnko. V zivote kazdého Cloveka zohrava velka tlohu, kedze
prave vd'aka tejte obrovskej Zeravej guli existuje zivot na Zemi. Praca je zamerana na slne¢nt
koronu, ktora je doteraz pre astrofyzikov tazkym oriekom. Existuje vela modelov, ktoré
popisuju jej teplotu, hustotu, ¢i model jej ohrevu, ale vietko je zatial iba na trovni mode-
lovania.

Druhym objektom, ktory je Studovany v tejto préci, je kométa. Konkrétne sa jedna
o kométu C/2011 W3 (Lovejoy), ktora patri medzi kométy s velmi malou vzdialenostou
od Slnka v perihéliu. VSeobecne sa kométy s takymto typom drihy menuju ,sungrazing
kométy“. Uz z ndzvu kométy je mozné vycitat, ze prave v roku 2011 prelietavala najblizsim
bodom k Slnku. Najzaujimavejsie na tejto udalosti bolo, Ze aj napriek tak malej vzdialenosti
prezila svoj prielet cez hortcu slne¢nd korénu.

Na prelome 15. a 16. decembra roku 2011 bolo mozné priamo pozorovat postupné prib-
lizovanie sa kométy k slneénému povrchu, prielet perihéliom a nasledne postupné vzdalo-
vanie. Len velmi malo astronémov a astrofyzikov verilo, 7e sa kométa uz na zaciatku svojho
blizkeho priletu nerozpadne a zaroven aj nevypari. Tato udalost tak spojila dva fascinujice
fenomeny, horticu atmosféru Slnka a l'adové kamene, ktoré prilietavaju z periféria Slnecnej
sustavy.

Vdaka pokrocilym pristrojovym technikdm a pokroc¢ilym metédam pozorovania Slnka
v réznych filtroch bolo mozné tento zaujimavy tukaz pozorovat v rdznych spektralnych
oboroch. V tejto praci sa pracuje s verejnymi datami ziskanymi na pristroji nazvanom At-
mospheric Imaging Assembly (ATA), ktory je sucastou misie NASA zvanou Solar Dynamic
Observatory (SDO). Tento pristroj ziskava snimky Slnka a slne¢nej korény v deviatich
filtroch.

Ziskané snimky kométy v roznych spektralnych oboroch poskytuju neocenitelné moznos-
ti skiimania emisie kométy. Pocas jej prieletu slne¢nou korénou interaguje plazma pochédza-
juca priamo z korény s plynom, ktory produkuje kometarne jadro v doésledku vysokych
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teplot okolia. Emitujtce zZiarenie, ktoré bolo mozné pozorovat, je v kazdej spektralnej ¢iare
rozne intenzivne. Pomery tychto intenzit poskytuju moznost vyjadrenia niektorych charak-
teristik emitujiceho prostredia, napriklad teplotu alebo elektrénovi hustotu.



Kapitola 2

Slne¢na koréna

V tejto kapitole boli informacie ¢erpané hlavne zo zdrojov [22] a [17].

2.1 Pozorovania kordny a jej vymedzenie

Koroéna je vrchnou atmosférou nagej hviezdy. Predstavuje akysi obal plazmy s velmi vysokou
teplotou. Slovo kordna pochadza z latinského slova corona a znamend korunka. Tento typ
atmosféry nema iba nage Slnko. No pre objav korény pri d'alsich hviezdach bolo potrebné
pockat na pozorovania z vesmiru. Teplota totiz dosahuje velmi vysoké hodnoty, preto je
mozné koroénu priméarne pozorovat v ultrafialovej oblasti spektra (EUV) a v oblasti mékkého
rontgenového Ziarenia (X-ray). Prve dve UV-druzice boli vypustené v roku 1978 a dalsia
velmi znama az v roku 1999, Chandra X-ray Observatory.

Po v8etkych pozorovaniach bolo zistené, ze v podstate vSetky hviezdy hlavnej postup-
nosti spektralnych typov F az M st réntgenovymi emitormi. Maja teda chromosféru a ko-
ronu podobne ako naSe Slnko. Hviezdy hlavnej postupnosti spektralneho typu v rozmedzi
od B az A sa detekovatelné v tejto oblasti spektra, no nie z dévodu existencie horncich
korédn, ale z dévodu prudkych pohybov obélok plynu kvoli tepelnym nestabilitam.

Koréna je najvysSou a zaroven najteplejSou ¢astou slne¢nej atmosféry. Zac¢ina mierne
nad viditelnym povrchom Slnka a siaha viac ako stovky tisic kilometrov do medzipla-
netarneho priestoru. Je velmi tazké presne urcit, kde tato vysokoteplotné atmosféra za-
¢ina. Niektoré jej $truktury totiz maja korene uz v samotnej chladnej fotosfére. Napriklad
koronélne slucky zac¢inaja tesne nad slne¢nym povrchom, kde je ich teplota niz§ia a koncia
vysoko v riedkej, ale horticej koréne s vyssou teplotou. Z toho by mohlo vyplyvat, Ze existuje
urc¢ité horizontalne rozhranie medzi chladnejsimi a teplejsimi regiénmi atmosféry a urcit
tym vysku, kde koréna zacina. No ukazalo sa, Ze v tej istej vygke sa objavuju Struktary
s rOznymi teplotami. Preto rozhranie medzi tymito oblastami nie je vzdy horizontalne.

Dalsou moznostou urcenia zatiatku korony je urditd minimélna teplota. Viditelny
povrch Slnka, fotosféra, mé teplotu okolo 5 800 Kelvinov. Teplota korény vsSak moze

11
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dosahovat aj viac ako milién Kelvinov. Preto musi existovat urcitd oblast, kde nastane
prudky vzrast teploty a tieZz urcita stredné teplota, od ktorej uz je mozné definovat ko-
ronu. Touto medznou teplotou bola uréena hodnota 10° K. Zaklad tohto predpokladu je
vidiet na obrazku 2.1, kde je zobrazeny teplotny a hustotny model slne¢nej atmosféry.
Schéma reprezentuje teplotu a hustotu v zavislosti na vyske nad povrchom Slnka.
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Obr. 2.1: Teplotny a hustotny model slnetnej atmosféry [1].

Vo vyske medzi 2 000 az 3 000 km je pozorovatelny prudky narast teploty az o dva
rady. Tato oblast sa nazyva prechodovou oblastou (Transition Region). Vyska tejto oblasti
sa moze 1i§it, pretoZze koréna je silne nehomogénna a niektoré jej Struktary sttpaji uz
od nizgich ¢asti atmosféry. V kazdom pripade, odhliadnuc od jej tvaru, prechodova oblast
sa povazuje za univerzalny prechod medzi chromosférou a korénou. Blizsie sa bude teplotou
tejto Casti afmosféry venovat kapitola 2.1.3.

Slne¢na korona kondi v miestach, kde uz slneény vietor nemé dostato¢ny tlak, aby
odtlacal medziplanetarny material. Vzdialenost tychto miest je v réznych obdobiach slnec¢nej
aktivity rozna. Voyager 1 na tito hranicu narazil vo vzdialenosti 94 AU v roku 2004 a Vo-
yager 2 vo vzdialenosti 84 AU o tri roky neskor.
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2.1.1 Magnetické pole a geometricka predstava

Magnetické pole Slnka reguluje dynamiku a topolégiu v8etkych korondlnych javov. Hortica
plazma zloZena z energetickych Castic tecie pozdlz magnetickych siloc¢iar. Deje sa to v pri-
pade, ked je tlak plazmy zanedbatelny oproti magnetickému tlaku. Vtedy nie je mozné, aby
latka ,pretekala® inym smerom, ako je smer magnetického pola, napriklad kolmo na smer
silo¢iar.

Rozhodujicim parametrom kordny, ktory dava do pomeru prave tieto dve doélezité
veli¢iny, sa nazyva plazmovy [-parameter,

5= Pth _ 2&ne kT,
 pm  B?/87
kde £ = 1 je stupeni ionizécie pre korénu (pre fotosféru je & = 0.5), Boltzmanova konstanta
mé hodnotu k = 1.38- 10716 erg K™, B; = B/10 G predstavuje magnetick indukeiu,
ng = n./10° cm~3 je elektronova hustota a Tg = T/10° K je elektronova teplota.

Na obrazku 2.2 je zobrazeny g-parameter v zavislosti na vyske, tzn. v réznych slne¢nych
atmosférach, pre dve rézne sily magnetického pola 100 G a 2500 G. Je evidentné, 7e
pri silnom magnetickom poli je f < 1, ¢o znamena prevahu magnetického tlaku nad te-
pelnym. Plazma je preto uvidznend v magnetickom poli a opisuje jeho silo¢iary. Vo vicsine
oblasti korény je tento parameter mensi ako jedna. Vo vicsich vyskach, priblizne nad jed-
nym slnefnym polomerom, je hodnota § > 1. Magnetické pole je uz slabé a plazma
moZze postupne unikat vrcholom koronélnych sluciek. Tento jav je mozné vidiet naprik-
lad na obrazku 2.5. Vo velkych vzdialenostiach od povrchu sa slucky zakoncené akymsi
prudom materidlu, ktory pokracuje daleko do medziplanetarneho priestoru.

Samotné magnetické silo¢iary nie st priamo pozorovatelné. Ale prave rozne koronélne
struktary magnetické pole vizualizuja. Korondlne slucky st v podstate potrubia vyplnené
zohriatou plazmou, tvarované podla magnetického pola v danom mieste. St zakorenené
v chladnej fotosfére a stipaju cez chromosféru a prechodovu oblast do korény.

Velmi §trukturovany charakter korény je spojovany s pritomnostou magnetického pola
na slneénom povrchu. Toto pole je generované vo vnutri telesa a vystupuje na povrch.
Koréna je jasnejsia prave v tych miestach, kde magnetické pole vystupuje na povrch.
Teéria dynama tvrdi, zZe silné magnetické pole bolo generované hlboko v slne¢nom vnttri.
Je mozné predstavit si to ako magnet, ktory je pod povrchom orientovany horizontalne
a jeho silo¢iary presakuju nad povrch. To predstavuje aj vznik dvoch magnetickych pélov,
pri¢om z jedného silo¢iary vystupuju a do druhého opéat vstupuja.

Pozorujeme dve odlisné oblasti v slnecnej koréne s roéznymi vlastnostami, ktorymi
sii regiony s otvorenym a uzavretym magnetickym polom. Otvorené magnetické pole
sa nachadza najmé v polarnych oblastiach a niekedy zasahuje aj smerom k rovniku.
Spéaja slne¢ny povrch s medziplanetarnym polom a je zdrojom rgjchleho sinecného vet-
ra (~ 800 kms™!). Predstavuje efektivny transport plazmy ohriatej efte v chromosfére.

~0.07 EngTs/B  [cgs)], (2.1)
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Obr. 2.2: Plazmovy S-parameter v slnetnej atmosfére.

Regiony s uzavretym polom sa vyznaduju hlavne uzavretymi silo¢iarami, ktoré vys-
tupuja do vysok okolo jedného slne¢ného polomeru. To znamend, Ze v urcitom mieste
silo¢iary vystupuji z povrchu Slnka, vytvoria slu¢ku a na dalSom mieste opéf vstupuju
do povrchu. A prave v tychto miestach vznikaja aj slne¢né gkvrny. Vo velkych vygkach pri-
blizne jedného polomeru Slnka sa mo6zu slu¢ky otvorit a produkovat pomali zloZku sinecného
vetra (~ 400 kms~!). Dané oblasti v sebe zahfiiaju vicsinu jasu a hustejgich koronél-
nych sludiek, ktoré su uviznené v magnetickom poli. Tieto §truktiary st velmi znamym
javom, ktoré pozorujeme najmi v aktivnych regionoch, ale mézu sa objavovat aj v poko-
jnych regionoch Slnka (okrem koronélnych dier). Miesta, kde magnetické slucky vystupuju
a nasledne vstupuju do viditelného povrchu Slnka, sa nazyvaju tzv. footpoints®. Ked tie-
to Struktary presiahnu vysku priblizne jedného slne¢ného polomeru, tepelny tlak plazmy
presiahne uz slaby tlak magnetického pol'a, ktory s vyskou klesé. Plazma moze zacat unikat
do medziplanetarneho priestoru v podobe uz spominaného pomalého slne¢ného vetra.

Tak ako teplota ¢i hustota korény, aj magnetické pole je velmi priestorovo a ¢asovo
nehomogénne. Najsilnejsie je v miestach vyskytu slneénych skvin, dosahujice hodnoty
B = 2000 — 3000 G. Skupiny slnec¢nych skvin st dipolarne, pri¢om sii orientované v smere
vychod-zédpad a s opacnou polaritou veducich 8kvin medzi dvomi hemisférami. Tato po-
larita sa meni kazdych 11 rokov. Aktivny region je vécSia oblast okolo slneénych gkvin
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s priemernym magnetickym polom B = 100 — 300 G obsahujuca aj mengie pory s polom
B =~ 1100 G. Magnetické pole pokojnych oblasti a korondlnych dier dosahuje hodnoty
mensie, B~ 0.1 — 0.5 G.

Tieto poznatky o magnetickom poli st ziskané najmé z merania Zeemanovho rozstepe-
nia spektrilnych ¢iar a s pouzitim extrapoldcie z magnetogramov nizsich oblasti slne¢nej
atmosféry. PouZiva sa pritom model magnetického pola, na ktoré nepdsobia vonkajsie sily.
Nakol'ko nepozname presné hranice korény, prudy tecice koronalnymi sluckami a model
magnetického pola nie je iplne platny, vysledky hodnot nemusia byt aplne presné. Priame
merania magnetického pol'a vo vygkach korény st stale neisté a na zaéiatku vyvoja.

Hodnoty magnetického pola samozrejme s vygkou klesaju. Dulk a McLean v roku 1978
odvodili vo svojej praci formulu, ktora priblizne poskytuje priemerny pokles magnetického
pola s vyskou medzi 1.02 — 10 slne¢nych polomerov:

R —1.5
B(R) = 0.5 (R— -1) (1.02 < R/Rs < 10). (2.2)
®
Tieto hodnoty sa mo6zu menit priblizne o 1 — 2 rddy a je to hlavne sp6sobené meniacim sa
slnecnym cyklom.
Ako sa magnetické pole meni priamo v typicky aktivnych regidénoch v zavislosti na vyske
B(h), ukazuje nasledujica rovnica:

-3

B(h) = Bioot (1 + hi) , (2.3)
D

kde hp predstavuje hlavnt hibku dipolu, hp ~ 75 000 km. Magnetické slucky maji svoje

korene priblizne vo vyskach h ~ 50 000 — 200 000 km. Fotosférické magnetické pole tu

dosahuje hodnoty v rozmedzi By =~ 20 — 200 G, ale moze klesnut aj na hodnoty mensie

ako B < 10 G vo vyskach ~A 2 100 000 km.
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2.1.2 Oblasti a zlozky korény

Koroéna je extrémne slabé oproti viditelnému disku Slnka. V slne¢ny deti je jas oblohy 0 3—5
kedy sa koréna stava viditelnou, je pocas uplneho zatmenia Slnka Mesiacom. Pocas tohto
nadherného tkazu nam koréna ukazuje svoje rozne struktiry, z ktorych sa sklada. Jej
rozsah zavisi aj od obdobia slne¢nej aktivity. Napriklad na obrézku 2.5 je tplne zatmenie
z roku 2012 v Australii, kedy sa Slnko blizilo k maximu jeho aktivity. Na obrazku 2.3 bolo
Slnko v obdobi svojho minima. Zatmenie je z roku 2008 v Rusku.

Obr. 2.3: Upne zatmenie Slnka, 2008, Rusko [2].

Pri porovnani tychto dvoch zatmeni je skuto¢ne vidiet rozdiel hlavne v okoli poldrnych
oblasti, kde v minimu aktivity st vic¢sinou iba koronalne diery, pri¢om v maxime je
Slnko obklopené kompletne réznymi koronadlnymi struktirami, ktoré budd opfsané nizsie.
Na obrazku 2.4 je zobrazené Wolfovo ¢islo R (tieZ nazyvané ako sunspot number) v zavis-
losti na ¢ase. Toto Cislo predstavuje mieru slnecnej aktivity podla poctu slneénych skvin:

R =k (10g + s), (2.4)

kde k je premenny 8kdlovaci faktor (va¢sinou < 1), ktory zélezi na pozorovacich pod-
mienkach a typu pristroja, s ktorym sa pozoruje, g je pocet skupin Sskvin na slneénom
disku a s je celkovy pocet pozorovanych skvin.
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Obr. 2.4: Wolfovo ¢islo v zavislosti na case [3].

Slneéna korona sa obvykle rozdeluje do troch zon, ktoré sa menia pocas slne¢ného cyklu.
Su to aktivne oblasti, pokojné regiony a koronalne diery. Aktivne oblasti st miesta, kde
sa koncentruje silné magnetické pole. V tychto oblastiach sa vo fotosfére objavuju slnecné
Skvrny a skupiny slne¢nych gkvin s opaénymi polaritami. Této bipolarna vlastnost je spo-
sobend uzavretymi magnetickymi ¢iarami. Pretoze v tychto oblastiach nastavaju rozne
procesy, napriklad prirastok magnetického toku alebo jeho vyruSenie, rekonfigurécia alebo
magnetickd rekonexia, vznikaja v koréne roézne vzplanutia, zablesky, ndhly ohrev plazmy
¢ vyrony korondlnej hmoty. Vznikaju v tychto miestach pozoruhodné slu¢ky vyplnené
horticou a hustou plazmou siahajice vysoko nad povrch Slnka, pricom produkuju mikké
rontgenové Ziarenie a Zziarenie v extrémne ultrafialovej oblasti spektra (EUV). Typicky sa
tieto oblasti vyskytuja v heliocentrickych sirkach okolo 40°.

V tychto oblastiach sa objavu tiez d'algie dva zname javy, a to korondlne Ziary a vyrony
koronalnej hmoty (d'alej iba CME). Oba procesy su spojené s nestabilnym magnetickym
polfom, kde dochadza k uvolneniu magnetickej energie. Vysledkom je zrychlenie Castic
a ohrev okolného prostredia. Rozdiel medzi nimi je ten, Ze Ziary pozorujeme hlavne v ront-
genovej a radiovej oblasti spektra, pricom vyrony koronalnej hmoty pozorujeme v bielom
svetle. Intenzita ziar moze byt rézna, niekedy pozorujeme tzv. mikro alebo nanoziary. Casto
si1 sprievodnym javom CME. CME dosahuji uvolnenie obrovského mnozstva energie, ktoré
vyZenie material daleko do medziplanetarneho priestoru. Ked tato vyvrhnuté plazma do-
siahne Zem, pozorujeme nadherné polarne Ziary. Pri velmi silnych CME méZze vzniknut
geomagnetickd burka, ktord by mohla narusit magnetické pole Zeme.
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Obr. 2.5: Upne zatmenie Slnka, 2012, Australia [4].

Oblasti pomenované ako pokojné regiony su pokojné len relativne v porovnani s ak-
tivnym oblastiam. Aj tu prebiehaju dynamické procesy, ako napriklad ohrev plazmy, mensie
ziary, explozie, zjasnenia, ale tiez aj korondlne slucky ¢i obliiky. Vymedzenie tychto a ak-
tivnych oblasti nie je Uplne presné, pretoze niektoré rozsiahle strukttary, ako napriklad
obliky, za¢inaju v aktivnych oblastiach, ale siahaji daleko az do oblasti pokojnych. Dalo
by sa povedat, Ze tieto oblasti sa nachadzaju v miestach uzavretého magnetického pola
(okrem aktivnych oblasti) a oblasti s otvorenym magneticym polom sa nachadzaji v ko-
ronalnych dierach.

Prave v polarnych oblastiach sa nachéddzaja uz spomenuté korénalne diery. Toto pome-
novanie ziskali z dévodu, Ze ich pozorujeme tmavsie, ako ostatné regiény. Nenachadzame
v nich jasné korondlne struktiry ¢&i zjasnenia. Je to spdsobené otvorenym magnetickym
polom, odkial unika plazma v podobe slne¢ného vetra. Tieto oblasti si chladné a riedke.
I ked v obdobi slneéného maxima je silné magnetické pole aj v tychto oblastiach, ako je
vidiet aj na obrazku 2.5.

Koroéna sa rozdeluje aj do troch zloziek, ktoré prispievaji ku koronalnemu svetlu. S
rozdelené podla mechanizmov, na zaklade ktorych produkuja svetlo. Tieto komponenty sa
oznafuju ako K-koréna(elektronova alebo koréna spojitého spektra), F- kordna(Fraunhofe-
rova alebo prachova korona) a E-koréna(emisna korona). Tieto zlozky su formované velmi
odlisnymi mechanizmami a maji odliné vlastnosti. Neddvno sa k nim zacala pridavat aj
stvrta zlozka nazvana T-koréna(tepelnd emisia).
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K-koréna zobrazuje spojitti emisiu spektra a je silne polarizovana. Vznikd rozptylom
svetla z fotosféry na elektréonoch koronalneho plynu. Preto sa jej niekedy hovori aj elek-
tronovd koréna. Zavisi na pritomnosti plynu, ale je to v podstate svetlo z nizsich vrstiev,
ktoré je rozptylované smerom k nam.

F-koréna vznikd opét rozptylom svetla prichddzajuceho z fotosféry, ale nie na elek-
tréonoch plynu, ale na malych Casticiach medziplanetdrneho prachu v rovine ekliptiky.
Zo Zeme toto svetlo pozorujeme ako zodiakilne svetlo v ¢ase okolo jarnej a jesennej rov-
nodennosti. Podobne ako K-koréna teda ani této zlozka nie je skutoéné koronalne svetlo,
ale iba odrazom jasného fotosférického svetla.

V tejto zlozke korény pozorujeme Fraunhoferove Ciary. Tieto Ciary su eSte vo fotosfére
rozsirené Dopplerovym posuvom. Nakolko pohyb prachovych castich, na ktorych sa svetlo
rozptyluje, je mensi v porovnani so §irkou &iar, d'aldie ich rozsirenie sa v spektre nepre-
javi. Svetlo prichadzajuce k ndm zostiva nezmenené. V K-koréne je skoro nemozné tieto
Gary pozorovat. Vysoka teplota korony udéva elektronom vel'mi velké rychlosti, kde sa uz
Dopplerové rozsirenie ¢iar prejavi. Len tie najcitlivejSie pristroje dokazu pozorovat slabu
absorbciu z prekryvajicich sa a rozsirenych spektralnych ciar.

E-koréna reprezentuje jedina zlozku, ktorej emisia skuto¢ne vznika v koronédlnom plyne.
Preto sa tiez nazyva emisnd koréna. Obsahuje emisiu izolovanych ¢iar, ktoré si formované
ionmi pri velmi vysokej teplote. Koncom 19. storoc¢ia predstavovala identifikacia tychto
spektralnych Giar obrovsky problém v astrofyzike. Az v rokoch 1939 — 1940 priglo rieSenie
od Grotriana (nemecky astroném a astrofyzik) a Edléna (§védsky profesor fyziky a as-
trondm).

Celkové svetlo E-korony je relativne malé. Pozorovat tuto komponentu je mozné po-
mocou tizkopasmového filtra, centrovaného na pozadovani vinova dlzku. Spojita emisia
z K- a F-korény dominuje, pretoze je pritomna v irokom rozmedzi vlnovych dizok a ich
celkova emisia je preto velka. Aby bolo mozZzné ziskat vac&si kontrast medzi tymito zlozkami,
je potrebné pouzit izkopasmovy filter, ktory znizi emisiu kontinua, ale zaroven neznizi emi-
siu spektrélnej ¢iary. Ziskame tym sice slabsi obraz, ale relativny prispevok ¢iarovej emisie
sa tym zvysi. Pri nastaveni dlhSej expozicie alebo pouzitim kamery s vac¢Sou apertirou sa
koronélna emisia v ¢arach stava viditelnou.

Poslednou zlozkou je T-koréna, ktora vznika termalnou (hlavne infracervenou) emisiou
medziplanetarneho prachu. V&a¢sinou je to ten isty materiél, ktory spésobuje emisiu F-
-korény. Je detekovana pomocou zdokonalenej infracervenej techniky:.
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2.1.3 Hustota a teplota korony

Priebeh hustoty v atmosfére Slnka je mozné vidiet na obrazku 2.1. V prechodovej oblasti
pozorujeme nahly pokles hustoty o niekolko radov v porovnani s hustotou chromosféry.
Koréna ma velmi nizku hustotu. Dokonca ovel'a nizsiu ako ma to najlepsie vakuum na Zemi
vytvorené v laboratériu.

Elektronova hustota slne¢nej korény sa pohybuje od n, ~ 106 cm™2 vo vrchnej ¢asti
(vo vyske jedného slneéného polomeru) do ne ~ 10° cm™3 pri zakladni pokojnych regionov.
Hustota moze dosahovat n. ~ 10! cm™ v najhustejsich koronalnych slu¢kach. V koronal-
nych dierach je hodnota hustoty n. ~ 10% cm™3. Z tychto réznych hodnét opit vyplyva
nehomogenita tejto hortcej a riedkej atmosféry. Pod fiou prebieha vela dynamickych pro-
cesov, ktoré ohrievaji hustejsiu chromosféricku plazmu a vynasaju ju vyssie do korény.

Integrovani hustotu pozdlz zorného luca je mozné aproximovat mocninovou funkciou,
ktora vedie k profilu priemernej hustoty, ktory popisuje Baumbach-Allenovd formula (Cox,
2000):

3

-16 R\ -6 R\-15
155(2-)  +0086(=—) ] e, (25
) FL55( ) R cm (2.5)
kde R = Rs + h od stredu Slnka. Této aproximécia slizi pri ur€eni hustoty do vzdialenosti
niekolkych slneénych polomerov. V pripade vicgich vzdialenosti je mozné hustotu urcit

podla vztahu (Erickson, 1964):

ne(R) = 10° [2'99(1;?9

5( 1 \72 -3
ne(R) ~ 7.2-10 (7) em™3, R> Re. (2.6)
R

Teplotu korény prvykrat zistoval v roku 1940 zo spektralnych ¢iar Bengt Edlén a tvrdil,
ze emisia vznikd z vysoko ionizovanych elementov pri teplote vysS8ej ako milién kelvinov.
Pochopenie pri¢iny tak vysokej teploty doteraz nie je celkom jasné a je to stale zakladnym
problémom v astrofyzike. Odporuje to totiz druhému termodynamickému zakonu, nakol'ko
atmosféry pod korénou maja ovela nizsiu teplotu.

Podobne ako hustota, ani teplota nie je homogénna v celej atmosfére. Pozorujeme
prazdne a chladnejsie oblasti v koronalnych dierach, kde prevldda otvorena konfiguricia
magnetického pola, s teplotou T < 1 MK. Oblasti s uzavretym magnetickym polom,
akymi st tzv. pokojné regiony, dosahuju teplotu priblizne T ~ 1 — 2 MK. Aktivne
najteplejsie oblasti mézu vykazovat teploty dosahujuce hodnoty az T" ~ 2 — 6 MK.

Zésobariiou materidlu pre korénu je chromosféra, ktord zésobuje koronalne slucky
s horicou vystupujicou plazmou. Kedze tepelny tlak je vSeobecne nizsi ako magneticky,
tento transport plazmy prebieha iba pozdlz magnetickych silo¢iar. Désledkom je vznik te-
pelne izolovanych systémov, ktoré maja korene uz v chromosfére. Stu ,,ventilmi“ nasledného
prudkého ohriatia a vystipenia materidlu vysoko do korény. Tento ohrev je ale priestorovo
aj Casovo striedavy, preto je koréna tvorend mnoZstvom vyplnenych sluéiek s réznymi
teplotami. Tie chladnejgie st viditelné v EUV a teplejie svietia v mikkej réntgenovej
oblasti spektra.
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2.2 Koronalne spektrum

Termalne vyzarovanie Slnka je emitované od teplot T' = 4400 K v slne¢nych Skvrnéch,
az po teploty vysoke s hodnotami 7' ~ 40 M K v superhortcich zlozkéich ziarivej plazmy.
Emisia slne¢nej korény spadé hlavne do extrémne ultrafialovej a mékkej rontgenovej oblasti
spektra, ako uz bolo spomenuté v predchédzajicej casti.

Korona je ionizovany plyn, plazma, kde sa vol'né elektrony a iony moézu volne pohybovat
a interagovat medzi sebou. Interakcii, ku ktorym moze dochadzat, je velmi velké mnozstvo.
Preto budu v tejto sekcii opisané tie najdolezitejsie procesy, ktoré v hortcej a riedkej koréne
prispievaji k emisii kontinua a spektralnych &iar. Tymito procesmi si absorbcia, emisia,
excitacia, deexciticia, ionizacia a rekombinacia a zapajaju sa do nich elektrény, atémy,
iony a fotony. V8etky tieto procesy nastant, ked foton alebo elektron interaguje s atémom
alebo i6nom.

Stimulovana absorbcia vznika v pripade, ked prichddzajici foton excituje elektrén
atému na vysSiu energeticku hladinu €, = €, + hv. Tento proces nastane s pravdepodob-
nostou umernou podétu elektréonov N, na danej hladine m a hustoty energie U, v danom
poli vyzarovania. V tomto poli je pravdepodobnost prechodu $pecifikovana Einsteinovym
koeficientom B,,,,. Rychlost tohto prechodu je teda mozné vyjadrit ako R = U, By Np,.-
Tento proces je typ prechodu viazane-viazaného, ktory produkuje mnoZstvo absorbénych
¢iar v slnecnej koréne.

Stimulovana emisia nastava pri blizkom prielete foténu. Excitovany elektrén na hla-
dine €, je stimulovany a pada spit na nizsiu hladinu €,,. Pri tejto tzv. deexciticii emituje
druhy fotén s energiou hv = €, — €,. Pravdepodobnost tohto prechodu je tiez timerna
hustote energie daného pol'a U, s rychlostou prechodu R = U, By N,

Foto-ionizacia je prechodom viazane-volnym, kde fotén, ktory narazi do atému, ma
vy§Siu energiu ako je ioniza¢na energia daného atomu (napriklad > 13,6 eV pre vodik).
Viazany elektron sa tak stdva volnym. Foton s vlnovou dlzkou A = he/Ae odovzdal svoju
energiu Ae elektréonu. Ak bola tato energia vysgia ako ionizafna energia ¢;, elektron unika
od atému s kinetickou energiou %mevg . Takze celkovii energiu foténu je mozné vyjadrit
ako Ae =¢; + %mevz.

Ziariva rekombinacia sa tieZ nazyva volne-viazanym prechodom. Je to v podstate
inverzny prechod foto-ionizacie. VoIny elektron, ktory sa priblizil k i6nu, je chyteny tymto
ibnom. Usadi{ sa na urcitej volnej energetickej hladine ¢;. Prebyto¢na energia je uvolnena
formou emisie foténu s energiou hv = %mev2 — €, kde v je rychlost elektréonu pri narazeni
do i6nu. Pri tomto type je produkované napriklad Balmerovo (364,6 nm)a Lymanovo
kontinuum (91,2 nm) vodiku.

Dielektronickd rekombinacia je podobnym procesom ako predchadzajica rekom-
binacia s tym rozdielom, Ze do procesu su zahrnuté dva elektrony. Jeden volny elektrén
je chyteny ionom a je usadeny na vysgej hladine. Ale aj viazany druhy elektron je taktiez
excitovany. Ién je vo vel'mi nestabilnej konfiguracii, a preto jeden z excitovanych elektrénov
klesa na voIné miesto nizsej energetickej hladiny.
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Auto-ionizacia je proces spontannej ionizacie bez dodanej energie foténom alebo
zrazkou a vznika v pripade nestabilného dvojnasobne excitovaného iénu. Aby vznikol sta-
bilny i6n, elektron z nizsej energetickej hladiny je uvolneny (ionizovany) a elektron s vyssej
hladiny musi obsadit prazdne miesto na nizsej hladine.

Thomsonov rozptyl je proces, pri ktorom je fotén roztyleny volnym elektrénom
koronélnej plazmy. Produkuje pritom biele svetlo korény, ktoré pozorujeme pri tuplnych
zatmeniach Slnka. Této kordéna, ako uz bolo spominané, sa nazyva K-kordna. Tento proces
nezavisi na vinovej dlzke, je to roztyl svetla v kontinuu. Bez tohto procesu by nebolo
mozné pozorovat ziadny slne¢ny fotén pocas uplneho zatmenia Slnka, kedy je slneény disk
zahaleny Mesiacom. Rychlost rozptylu je zavisla na elektronovej hustote, preto Thomsonov
rozptyl poskytuje prvit metdédu uréovania hustoty elektrénov v slne¢nej koréne.

Dalsim procesom je voI'me-vol'na emisia, tiez nazyvana bremsstrahlung z nemeckého
slova, ktoré pomeniva tzv.brzdné Ziarenie. Elektrony su neelasticky rozptylované iénmi
a emituju pritom fotény. Energia vznikajucich foténov je rovna rozdielu prichadzajiceho
a odchadzajuce elektronu (hv = ¢ —e¢). Tento proces prebiehajuici v chromosfére a korone je
zodpovedny za prevaznu vacsinu emisie v mikrovlnach a vlnach X-ray. Je to najbeZnejsim
procesom, ktory najmenej rozrusi struktaru atému.

Zrazkova ionizacia nastéva pri zrazke volného elektronu s ionom, kedy viazany
elektron (vicsinou z vonkajsich orbitalov) je vytrhnuty pre¢, &m sa dany ién dostane
do vysSieho stupna ionizacie. Tento proces je dolezitejsi ako foto-ionizacia, kde je elektron
odtrhnuty od i6nu zrazkou s foténom.

Pri tzv. zakdzanom prechode vznikaji spektralne ¢iary nazyvané zakdzanymi ¢iarami.
Tento nazov nevyplyva z toho, Ze by prechod bol zakdzany a nemohol sa vyskytnut. Spociva
to vo vysokej nepravdepodobnosti podla istych kvantovo-mechanickych pravidiel. Naprik-
lad zelena ciara Fe XIV v 530,3 nm zahriiuje dva prechody z 4d levelov na dva nizsie
3p levely. Pri laboratérnej plazme by sa tento prechod nemohol nikdy vyskytnut, pretoze
zrazkova deexcitécia by prebehla za velmi kratky ¢as ¢ =~ 107% 5. V slnecnej koréne je ale
vel'mi vysoka teplota a velmi nizka hustota, preto moze zrazka nastat za velmi dlha dobu,
napriklad za defi, a zakdzany nepravdepodobny prechod sa stane pozorovatelnejsim. Je
znamych velmi vela zakazanych ¢iar, napriklad najviac viditelna zlta Ciara vapnikového
ionu Ca XV 569, 4 nm a ¢ervené ¢iara Zelezného i6nu Fe X 637, 5 nm, obe st pozorovatelné
v optickom kontinuu.
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2.3 Pravdepodobnosti prechodov

Slne¢né spektrum v EUV a X-ray dominuje pre mnoZstvo obsiahnutych emisnych ciar.
Pre urcenie intenzity tychto ¢iar je potrebné poznat pravdepodobnost jednotlivych pre-
chodov medzi energiovymi hladinami. KedZe emisia foténov silne zévisi na teplote plazmy,
aj intenzita Ciar je na teplote zavisla.

2.3.1 Pocet ziarivych prechodov

Celkovy pocet emisii sa ziska si¢tom stimulovanych emisii a spontannych emisii:

njRji = nj(Aji + Bjidij), (2.7)

kde oznadcenie jij predstavuje strednt intenzitu, Aj; a Bj; st tzv. Einsteinove koeficienty.
Koeficient Aj; oznacuje spontdnnu emisiu a koeficient Bj; oznacuje stimulovant emisiu.
Medzi koeficientami plati nasledujici vztah:

2hv3
Aji = =5 Bii, (2.8)
9iBij = gjBji, (2.9)

gi a g; su Statistické vahy jednotlivych hladin. Jednotlivo je mozné pocet stimulovanych
a spontannych emisii vyjadrit nasledovne:

_ 41 gi _

anj-Eim =n;Bj;Ji; = njﬁ;aijji]ﬁ (2.10)
ij 9j

spon 2h13 4 2h13 g
gl = nAge = = B = ngg = e i (2.11)

i j

kde a;; je celkovy absorbény koeficient:
B

Qij = —47’: Bij (2.12)

2.3.2 Pocet zrazkovych prechodov

Pocet excita¢nych alebo ioniza¢nych zrazkovych prechodov (viazane-viazanych alebo viazane-
-volnych) je:

e}

niCi; = nme/aij (v) f(v)dv = nyneq;; (T), (2.13)

Vo
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kde Cj; oznacuje zrazkovy koeficient, vg je rychlost odpovedajica prahovej energii Ey
procesu, Ey = %mevg, 0;j je aéinny prierez pri zrazkovej excitdcii elektrénu a pri prechode
T —> gt

2
mag Qij (E)

0ii(E) = o B

(2.14)
kde €;; je tzv.,zrazkova sila® (collision strength). Oznacenie f(v) predstavuje maxwellovské
rozdelenie rychlosti:
3
_ m N2 _E/kT Ao 21
1) (27rl<:T> c s (2.15)

kde E = %va. gij je tzv. ,rate coefficient”, ktory oznacuje mieru alebo rychlost zrazkovych

prechodov:
oo

q;(T) = /Jij(v)f(v)dv. (2.16)

Vo
Pre dany koeficient tiez plati [20]:

LoNV2 T35 5 B
qij(T):2.172-10—8(ﬁ) ?éeEZJ/kT fem® 571, (2.17)

kde I je Rydbergerova energia, ktora ma hodnotu 13.6 eV, k = 8.617-107° eV.K™! je
Boltzmannova kon§tanta a g; je Statistickd vaha danej hladiny. Oznacenie Y;; predstavuje
tzv. ,efektivnu zrazkova silu®“, pre ktoru plati:

Y = / Q;; ePi/kT d (2.18)
0

Tato veli¢ina je vysledkom integracie zrazkovej sily €2;; cez mawellovské rozloZenie en-
ergii elektrénov, pricom E; je energia dopadajiceho elektronu vzhladom na hladinu j.
Pri predpoklade, ze §2;; nezavisi na energii dopadajuceho elektronu plati, ze Y;; = €;; [19].
Z rovnice (2.13) vyplyva tiez nasledujica rovnost:

CZ“ = neqij(T) (2.19)

a skombinovanim s rovnicou (2.17) nakoniec pre zrazkovy koeficient vznika vyjadrenie:

Y.
Ci; = 8,63 - 10761 24 o= Fuj /KT 2.20
“ VT i (2.20)
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2.4 Energiové hladiny

Pohyb a poloha elektronov v atéme sa riadi principmi kvantovej mechaniky, podla ktorej je
mozné pohyb vietkych ¢astic popisat pomocou de Broglieho vin, ktoré spliwuju Schrédingero-
vii rovnicu. Pre elektron uvizneny v atéme (podla kvantovej tedrie uvdzneny v nekonecne
hlbokej potencidlovej jame) tiez plati obmedzujuci princip. Tento princip hovori o pros-
torovom obmedzeni viny, ktoré vedie ku kvantovaniu, ¢o znamené k povoleniu len uréitych
diskrétnych stavov s diskrétnymi hodnotami energie.

Aj elektrén je mozné povazovat za vinu, ktorej vyskyt je priestorovo obmedzeny. Elek-
tron v atome je pritahovany k jadru pritazlivou coulombovskou silou a nie je volnou ¢as-
ticou. V tomto pripade moéze nadobudat, podobne ako vlna, len ur¢ité hodnoty energie,
popisané nasledujticou rovnicou:

—Zme

2n2h? 7
kde Ze je ndboj jadra, m je hmotnost elektronu a n je kvantovy stav elektronu, tiez nazy-
vany ako hlavné kvantové ¢islo. Kvantovy stav n = 1 je najnizSou moznou energiou a nazyva
sa zdkladny stav s energiou E7. Kvantové stavy s vy$Sou energiou s vyssim kvantovym ¢&is-
lom sa nazyvaju excitované stavy.

E, = (2.21)

V pripade, Zze je atém v zédkladnom stave s najnizSou energiou, snaz{ sa v tomto stave
zotrvat. V pripade, Ze urcitym spdsobom dojde k preskoku na vysSiu hladinu, snazi sa
do zakladného stavu dostat za ¢o najkratsi ¢as. Do excitovaného stavu sa moze elektron
dostat napriklad pohlcenim foténu opét s diskrétnou hodnotou energie, pricom dochidza
k absorbcii foténu. V tomto stave dlho nevydrzi a na zakladni hladinu sa dostava deex-
citaciou, pri ktorej nastava emisia foténu.

7 toho vyplyva, Ze elektrén moze absorbovat alebo emitovat elektromagnetické Ziarenie
s uréitymi hodnotami energie, ktoré su rovné rozdielu energii jednotlivych hladin daného
prechodu. Ak elektréon prejde z jednej pociato¢nej hladiny ¢ do druhej finalnej hladiny f
a tieto hladiny st charakterizované hodnotami n; a ny, potom energia foténu emitovaného
alebo absorbovaného je

ZPmet /11
AE = E,, — En, :%2(”?”2) (2.22)
Po vyuziti vztahu E = he/A je mozné ziskat vyjadrenie pre vlnové ¢islo o:
2 Z%met /1 1
L - = 2.23
TN T amande (n% n? ) (2.23)
Konstanta pred zatvorkou sa nazyva Rydbergova konstanta (Ry = 109,67758 cm™ 1.

Pé6vodne bola zistend empiricky svédskym fyzikom Rydbergom v roku 1906.
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Pri teplote vyssej ako jeden milién kelvinov je najjednoduchsi atém vodiku H tplne io-
nizovany, takze v plazme sa nachadzaju volné elektrony a pozitivne protony (H1). Ak je ne-
jaky elektron uchyteny kladnym i6nom, moze obsadit (na zaklade kvantovo-mechanickych
pravidiel opisanych vyssie) iba diskrétne energiové hladiny s ¢islami n = 1,2,3,4,.... VI-
nové dlzky prechodov na druht energiova hladinu zistil Balmer, §vajciarsky matematik
a fyzik, v roku 1885, preto sa tiez nazvali Balmerova séria, oznatovana ako Ha, Hj,

H~ H§....

Neskor boli najdené aj dalsie série diskrétnych vinovych dizok a Balmerova formula bola
zovseobecnend. Prechody na ny = 1 predstavuju Lymanovu sériu (Lo, LS, ...), na ny = 2
Balmerovu sériu (Ho, Hf3,...), na ny = 3 Paschenova séria (Pa,...), na ny = 4 Bracke-
ttova séria a dalsie. KaZzda séria je obmedzend prechodom z hladiny n; = oo a nazyva sa
hranou série. Jedna sa o najvacsi mozny skok medzi kvantovymi energiovymi hladinami
a odpovedd najvyssej energii atomu. Na obrazku 2.6 st zobrazené hlavné série vodiku.

volny
elekiron . jn o

excitorané
stavy

w Hn= 2 b

Iak]'aﬂm ]'|. = l b A A
stav

Lymanova Balmerova Paschenova

Obr. 2.6: Hlavné série vodiku [5].



Kapitola 3
Sungrazing kométy

Informacie v tejto kapitole boli ¢erpané najmé zo zdrojov [28], [6], [7].

3.1 Objavy

V sucastnej dobe pozname tisicky komét, ktoré do centra Slne¢nej ststavy prilietavaji
z jej periféria. Rozdelujeme ich podla typu obeznej drahy a podla periddy ich drahy
na kratkoperiodické a dlhoperiodické. No pozname uz aj dalgiu skupinu komét nazvani
ysungrazing® kométy. Tento termin predstavuje objekty s velmi malou vzdialenostou od Sln-
ka v perihéliu. To znamena, Ze pri prielete perihéliom sa kométa tzv. ,obtrie“ alebo ,zavad{“
o spodné vrstvy slnecnej korony (nie je mozné slovo sungrazing presne prelozit, preto
dalej v texte bude pouZivany pojem sungrazing kométy). Vzdialenost niektorych komét
moze byt iba niekolko desiatok tisic kilometrov nad povrchom Slnka. Prikladom méze byt
prave kométa Lovejoy (blizsie popisana v dalsej sekcii), ktorej vzdialenost v perihéliu bola
necelych 140 tisic kilometrov.

MensSie komeéty, ktoré maji priemer len desiatky metrov, sa pri tak blizkom prielete
vyparia v hordcej atmosfére Slnka. Niektoré z nich smeruja priamo do Slnka, ale narazit
priamo nestihnu prave kvoli rychlemu vypareniu. No niektoré vicgie objekty s velkostou
stoviek metrov moézu ,,prezit“ prielet perihéliom. Vela z nich sa neskor rozpadne na mengie
¢asti nielen kvoli silnému vyparovaniu ale aj pre silné slapové sily. Dve kométy, ktoré prezili
prielet perihéliom sme uz pozorovali. Jedna z nich, pomenovana C'/2011 W3 (Lovejoy), je
skiimand aj v tejto praci. Dalsou bola kométa Ison z roku 2013, ktora prielet pravdepodobne
prezila, ale vel'mi skoro sa zacala rozpadat a my sme z nej uZ pozorovali iba jej zvy8né Zasti,
ktoré sa eSte nestihli Giplne vyparit. No ani vedci tiito skuto¢nost nevedeli s istotou potvrdit,
¢i boli pozorované aj zvysky jadra alebo iba oblak plynu a prachu, ktory po kométe ostal.

27
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Obr. 3.1: Sungrazing kométy, LASCO, SOHO |§].

Urcitd dobu sa diskutovalo 0 moznosti, ze by prave tieto kométy mohli spésobovat vznik
koronélnych vyronov. Dosvedc¢ovali o tom mnozstva videi, kde skutocne tesne po prilete
kométy pozorujeme korondlny vyron. No medzi nimi nie je ziadne spojenie. Tak malé
teleso je v porovnani s velkostou Slnka zanedbatelné. Jedné sa iba o nahodu, pretoze
koronélne vyrony vznikaju ¢asto, a preto je pravdepodobné, Ze niektoré z nich nastani
prave pri priblizenf kométy.

Pretoze vidsie sungrazing kométy st pri blizkom prielete vel'mi jasné, boli pozorované
uz stovky rokov dozadu. Niektoré boli pozorovatelné aj cez dei. Prvé zaznamy o jasnej
kométe pochadzaji uz z roku 371 rokov p.nl. V 17. storodi Newton vypocital obeznii
drahu prvej kométy (C/1680 V1) so vzdialenostou v perihéliu 0,0059 AU. V rokoch 1880
najprv Kirkwood, a potom hlavne Kreutz, prisli so zdujimavou myslienkou, Ze jasné kométy,
o ktorych st skorgie zaznamy, mohli byt pri¢inou navratu dalgich mengich jednotlivych
sungrazing komét s podobnymi obeznymi drdhami. Zacali uvazovat o existencii skupiny
komeét, ktora vznikla rozpadom jednej obrovskej materskej kométy. A tieto fragmenty sa
mohli d'alej rozpadat po opakovanych prieletoch perihéliom s periédou priblizne 800 rokov.
Na ¢est jeho prace sa tato skupina komét pomenovala ako Kreutzova skupina alebo tiez
Kreutzove sungrazing kométy. Usudzuje sa, ze prave kométa z roku 371 p.n.l. mdze byt
povodnou komeétou, z ktorej vznikla tato skupina.
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Do roku 1979 bolo pozorovanych iba devit sungrazing komét. Rozmach nastal prave
v tomto roku 1979, kedy zacalo pozorovanie koronografom z vesmiru. Koronograf je zaria-
denie, ktoré simuluje tiplne zatmenie Slnka, aby zatemnenim jasného disku bola viditelna
atmosféra nad jeho povrchom (obr. 3.1). Pristroj SOLWIND umiestneny na satelite P78-1
objavil dalsich sest komeét v rokoch 1979 — 1984. Dalsi CP koronograf na druZici nazvanej
Solar Maximum Mission pozoroval desat sungrazing komét medzi rokmi 1987 —1989. Tieto
kométy boli uplne vyparené pri blizkom pribliZzeni sa k atmosfére Slnka.

Koncom roku 1995 bola vypustend druzica Solar and Heliospheric Observatory (SOHO),
ktora so sebou vyniesla do vesmiru aj pristroj Large Angle Spectrometric Coronagraph
(LASCO). Tento dokonaly koronograf uz napozoroval cez tisic sungrazing komét. Z nich
okolo 900 patrilo do Kreutzovej skupiny. Na obrazku 3.2 je zobrazena tabulka napo-
zorovanych komét z Kreutzovej skupiny do roku 2004. Kvéli tak obrovskému napozorované-
mu poctu komét sa usudzuje, ze skutocne existuje konstantny prad mensich ¢lenov tejto
skupiny, ktoré vznikli postupnym vzajomnym rozpadanim sa pri prielete perihéliom. V&csi-
na dal8ich komét patrilo do novoobjavenych skupin s nazvom Meyerova, Marsdenova
a Krachtova skupina. Niektoré samozrejme nepatrili do Ziadnej skupiny.

1996 1997 1998 1999 2000 2001 2002 2003
-1997 -1998 -1999 -2000 -2001 -2002 -2003 -2004 Total

Aug. 2 B 0 7 2 1 6 11 33
Sept. 2 6 0 6 0 5 8 6 23
Oct. 0 13 I ] 9 12 8 12 60
Nov. 1 8 11 5 7 7 20 12 71
Dec. 4 8 10 2 12 9 14 25 84
Jan, 2 2 0 5 3 0 4 8 24
Feb. 0 0 2 5 4 3 6 9 1
Mar. 0 3 | 4 | 4 6 6 25
Apr. 5 Il 11 7 9 9 6 11 69
May 8 14 17 11 11 14 15 21 111
June 7 13 9 15 19 16 18 15 112
July I 0 -] 3 1 R 7 9 30

32 82 67 73 78 34 118 145 679

Obr. 3.2: Tabulka napozorovanych Kreutzovych komét pristrojom SOHO [28].
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Aj napriek tomu, Ze najpocletnejSou skupinou je skupina Kreutzova, ani v sicCastnej
dobe nie je zodpovedané s istotou na otazku, ako tato skupina vznikla a ktora velka jasna
kométa je jej povodom. Velka kométa pozorovand uz Aristotelom v roku 371 p.n.l. alebo
a% Velk4 kométa z roku 18437 Niektori z ¢lenov totiz maju aj velmi odligné drahové
elementy. Potom je potrebné polozit dalgiu otazku, ktoré charakteristiky su tie podstatné
pri konetnom zaradeni kométy. Vznikli aj mengie podskupiny, ktoré sa od seba ligia.

Momentalne tak stale prebieha $tudium a rozbor drah tychto fascinujtcich komét. Lu-
dia s stale velmi zvedavi a hladaja pravdivii odpoved na to, ktord kométa bola naozaj
povodcom dalgich, mensich ¢lenov, ktoré nas navstevuju dodnes.

3.2 Kométa C/2011 W3 (Lovejoy)

Kométu C/2011 W3 (dalej uz iba Lovejoy) objavil informatik z Austréilie, Terry Lovejoy
27. novembra v roku 2011. Je zndmy hlavne jeho zalubou, ktorou je amatérska astronémia.
Vdaka jeho znalostiam modifikoval a vylepsil digitdlne kamery, za pomoci ktorych nésledne
bolo mozné ziskavat kvalitnejsie fotografie oblohy. PouZitim monochromatickej CCD kamery
27. 11. ziskal snimky celej oblohy a nasledujtcu noc ich spracovaval a porovnéval, pricom
hladal aj zaujimavé objekty. Na obrazku 3.3 je pan Lovejoy aj so svojim dalekohladom
a kamerou, pomocou ktorych kométu objavil.

Komeéta Lovejoy bola podla slov objavitela dost I'ahko viditeln&, prirovnal ju k malej
rozmazanej guli. Objavil ju pri porovnani troch obrizkov tej istej Casti oblohy s ¢asovym
rozdielom desiatich minut, na ktorych bol jasne viditelny jej pohyb [9]. Obrézok 3.4
pochadza priamo od objavitela. St to prave tie tri snimky, na ktorych objavil kométu.
Komeéta Lovejoy bola uz jeho tretou objavenou kométou tymto sposobom. Dalsiu stvrti
do zbierky objavil minuly rok 2013 v septembri.

Terry Lovejoy a d'aldi astrondémovia nezavisle od seba pozorovali kométu aj nasledujice
dni. A7 2.12. 2011 bolo oficidlne ohlésenie objavu novej kométy. Zaroven uz prebiehali prvé
vypolty jej orbitalnej drahy. Ako prva hodnota vzdialenosti v perihéliu bola vypocitana
na 0,0059 AU. Tato hodnota sa postupne sprestiovala a prepocitavala. Periéda obehu
bola spodiatku vypoditanid na hodnotu 377 rokov a neskor sa skoro zdvojnésobila. Asi
najpresnej§imi hodnotami moézeme povazovat hodnoty vypoditané perfektnym znalcom
komeét, Dr. Zdeitkkom Sekaninom. V jeho ¢lanku z roku 2012 (Sekanina & Chodas 2012)
je publikovany vypocet drahy kométy Lovejoy, zahriiujaci drahové elementy, ale aj popis
fyzikalnych vlastnosti [30]. Nechyba v fiom ani podrobné $tudium jej dréhy po prelete
perihélia a nasledného rozpadu jadra kométy 17. decembra. V tabulke 3.1 st zobrazené
drahové elemeny kométy vypocitané prave Dr. Sekaninom.
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Obr. 3.3: Terry Lovejoy, objavitel komeéty C/2011 W3 (Lovejoy)
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Obr. 3.4: Prvé snimky novoobjavenej komeéty Lovejoy [6].



Kapitola 3. Sungrazing kométy 32

Tabul'ka 3.1: Elemeny drah vypocitané Sekaninom a Chodasom.

Drahovy element H Hodnota ‘ Chyba
Cas priechodu perihéliom || 2011 Dec 16,011810 + 0,00040d
Argument perihélia 53,5103° =+ 0,0020°
Dizka vystupného uhla 326, 3694° + 0,0027°
Inklinécia 134, 3559° + 0,0012°
Vzdielenost v perihéliu 0,00555381 AU +7.1078
Excentricita 0,99992942 + 14.1078
Perioda drahy 698 rokov + 2 roky

O tom, ¢i kométa patri do skupiny sungrazing komét, tvrdil uz dobry kamérat Terryho
Lovejoya, Michael Mattiazzo, a az dalSie vypocty drahovych elementov tito domnienku
potvrdili. Boli to hlavne mal4 vzdialenost od Slnka a uhlové aspekty. Thned po objaveni
a zisteni, ze sa jedna o sungrazing kométu, zacalo sa mnoho diskusii o moznom , prezit{“
kométy po vstupe do nizsich vrstiev slnefnej korény. Bola uZz vypoditanad aj vzdialenost
v perihéliu, a to uz spominanych necelych 140 tisic kilometrov. V&cSina z astronémov
neverila, Ze kométa prezije. Tvrdili, Ze méa prili§ malé rozmery, a preto si zacali klast dalsiu
otazku, ¢i sa rozpadne a vyparf pred prieletom perihélia alebo pocas neho. Toto tvrdenie
vychédzalo zo skuto¢nosti, Ze zatial ani jedna z uZ vyS8e tisic napozorovanych trpasli¢ich
sungrazing komét tento stret so slne¢nou atmosférou neprezila.

Par dni pred prieletom perihélia sa jej jasnost zrazu velmi zvysila, a tym sa uz zacalo
uvazovat aj o vac8ich rozmeroch kométy, aj o moznom prielete atmosférou bez tplneho
vyparenia. Ked uZz boli zname vSetky potrebné vlastnosti drahy, hlavne pozicia kométy
pri najvacsom priblizeni, vSetky dalekohlady umiestnené vo vesmire sa nastavili tak, aby
bolo moZné nasnimat jej pribliZenie a mozné znovuobjavenie na zapadnej strane. V den
pred okamzikom prieletu perihélia bola na strdanke Spaceweather.com ozndmend sprava, ze
kométa dosiahla jasnost s magnitiidou —3, mozno aj vyssiu. Bola jasnejSia ako Jupiter, ale
eSte nie tak jasna ako Venusa.

Vgetci s neuveritelnou zvedavostou ¢akali na prielet perihéliom, ¢i sa Lovejoy na druhej
zapadnej strane objavi alebo nie. Ale predsa sa objavila. Bolo to neuveritelné, Ze tak blizky
stret so slne¢nou atmosférou kométa prezila a nerozpadla sa, alebo sa nevyparila celkom.
Stale bola pozorovatelna aj hlava kométy, nie len oblak, ktory by po nej ostal.

Uz nasledujici den sa predpokladalo, Ze jadro nemusi zostat pohromade a moze sa roz-
padnat. Pri pribliZzeni muselo podstapit mnoZstvu morfologickych zmien. A tak sa aj stalo.
Medzi 19.12.-20.12. sa pozorovala nahla a trvala strata jadra. Tejto udalosti pravdepodobne
predchadzal v Decembri 17.6 UT rozpad a néslednd fragmentacia jadra. Heliocentricka
vzdialenost kométy bola vtedy 0.144 AU. Pravdepodobne doslo k vybuchu a nahlemu uvol-
neniu prachu, pricom vznikol tzv. spine tasl, ¢o v preklade znamen4 ihlicovy chvost. Tesne
pred rozpadom bola Sekaninom vypoéitana hmotnost na 10'2 g a rozmery 150 — 200 m
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(pred prieletom perihélia bol rozmer kométy zisteny na 400 m, v perihéliu 280 m). Pra-
chovy chvost, ktory po tejto udalosti zostal, bol pozorovany este tri mesiace, pri¢om to bol
produkt aktivity trvajicej menej ako dva dni (obrazok 3.5)

Ako uz bolo spomenuté, kométa Lovejoy bola od zafiatku povazovana za sungrazing
kométu. Zacalo sa patrat dalej, do ktorej skupiny by mohla patrit, a ktoré velké a jasné
kométy v minulosti boli jej ,rodi¢ia“. Skoro vSetci astrondmovia a astrofyzici, ktory sa
venovali tejto otazke, tvrdili, Ze kométa patri do Kreutzovej skupiny a jej predchodcom je
kométa z roku 1160 (X/1106 C1). No podla informacii z ¢lanku Sekanina & Chodas 2012
je to aj nadalej velmi otézne a nie je mozné to potvrdit s istotou. Pri obehu kométy
okolo Slnka nemusi totiz nastat iba rozpad podsobenim slapovych sil, ale tiez samovolny
rozpad vo velkych heliocentrickych vzdialenostiach. Preto mozu vzniknat iba urcité modely
evolucnej cesty vypod&itané na zaklade zistenych obeznych déb velkych komét v minulosti
a predpokladanych rychlosti, s ktorymi sa od seba fragmenty vzdalovali.

Obr. 3.5: Zbytkovy prachovy chvost pozorovany po dobu troch mesiacov [6].
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V kazdom pripade aj Sekanina s Chodasom rozpracovali moznost, Zze by tato kométa
mohla sivisiet s kométami z roku 1106 a 467. Kométa z roku 467, tzv. superfragment, sa
mohla rozpadndt pri prielete perihéliom v dosledku posobenia slapovych sil. Tieto mensie
fragmenty sa d'alej mohli rozpadat aj daleko od perihélia a tym vznikla kométa z roku 1329.
Fragmentom, ktory sa dalej od Slnka nerozpadol, moze byt kométa z roku 1106 (predchodca
kométy z roku 1843). Néaslednym rozpadom kométy 1329 blizko perihélia a opit nésledne aj
daleko od perihélia pravdepodobne vznikol prvy priamy predchodca nasej kométy Lovejoy.
V nasledujiicich rokoch je mozné, 7e sa objavia dalgie jasné alebo jasnejie sungrazing
komeéty s podobnymi orbitdlnymi drdhami.
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Atmospheric Imaging Assembly

Informécie v tejto kapitole boli ziskané z ¢lanku [27].

Pristroj Atmospheric Imaging Assembly (AIA) bol vypusteny do vesmiru 11.2.2010 ako
sucast misie NASA s nazvom Solar Dynamic Observatory (SDO). Hlavnym cielom tejto
misie je pochopit fyziku roéznych dkazov, ktoré na Slnku pozorujeme, a ktoré si prejavom
jeho premennosti. Sluko je centrom, ktoré riadi ,,vesmirne pocasie“ a globalne zmeny, a tym
ovplyviiuje aj zivot na Zemi a nasu spolo¢nost. Hlavne preto je na tuto oblast misia SDO
zamerana.

Jednym z dolezitych pristrojov, ktoré boli vytvorené prave pre tento ciel je pristroj ATA.
Je zamerany hlavne na vyvoj magnetizmu v atmosfére Slnka a jeho interakciu s okolnou
plazmou. Pristroj je mozné vidiet na obrazku 4.1.

Ako uz bolo spomenuté, AIA je zriadeny na Studovanie dynamického magnetického
pola Slnka a jeho t¢inkov na rozne ¢asti atmosféry, najmé na korénu. AITA poskytuje tieto
zékladné moznosti:

e pohlad na celd korénu v ¢o najlep§om moZnom rozliSeni a zédroveil s pokrytim plného
teplotného rozsahu koroény,

e vysoky pomer signdlu a Ssumu pre dvoj- az troj-sekundové expozicie, ktory dosahuje
hodnoty 100 pri snimkoch z oblasti s nizSou teplotou a hodnoty az do 10 000 z oblasti
s vysokymi teplotami, kde sa vyskutuja aj slne¢né ziary,

e v podstate neprerusované zobrazenie Slnka v ¢asovom rozliSeni priblizne 10 — 12
sekind, niekedy aj v kratSom pre detailnejsie studovanie niektorych energeticky pre-
mennych javov.

Vdaka tymto moznostiam nam AIA umoZfiuje pozorovat meniacu sa topologiu magne-
tického pol'a dokonca aj v pripade zmeny teploty koronalnej plazmy. Jej vyskum pokryva
girokd skalu vedeckych oblasti, napomaha pokro¢it v slne¢nej a heliosférickej fyzike a posky-
tuje pokrok pri upozorneni na mozné koronalne poruchy, ktoré mozu ovplyvnit aj Zem.
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Obr. 4.1: Pristroj AIA namontovany na kozmickej lodi misie SDO [27].

Vedecké oblasti, na ktoré je pristroj AIA zamerany, st rozdelené do piatich hlavnych

tém:

1.

enegeticky privod, hromadenie energie a jej uvolnenie: 3D dynamické koronélne
Struktary, zahriiujace rekonexiu a efekty korondlnych pruadov,

. koronélny ohrev a intenzita Ziarenia: vznik teplotnych Struktiar a koronalne emisie,

pochopenie zakladnych vlastnosti slnetnej koronalnej plazmy a pola,

. prechodné javy: zdroj Ziarenia a energetické Castice,
. spojenie s priestorom Zeme: slne¢ny vietor a vystup magnetického pola,

. koronalna seismolégia: rozvoj lep§ieho pochopenia vlastnosti a dalsich délezitych

otézok v oblasti pozorovanych vin.
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Pristroj ATA je zlozeny zo §tyroch Cassegrainovych d'alekohladov, ktoré si optimali-
zované na pozorovanie siedmych tzkych péasiem v oblasti extrémne ultrafialového spektra
(EUV) a dvoch pasiem vo viditelnej oblasti spektra. Vdaka tomuto vylepSeniu je mozné
pozorovanie slne¢nej emisie z prechodovej oblasti a z korény. V d'aldej tabulke 4.1 je zoz-
nam v8etkych filtrov, ktoré ATA obsahuje, iény, ktoré v danych filtroch pozoruje a ich
charakteristicka teplotu emisii.

Tabulka 4.1: Hlavné iény pozorované pristrojom AIA.

Spektr. & [A] [ Primarny i6n | Regiény v atmosfére log(T)
(i6ny)

94 Fe XVIII koronélne erupcie 6.8
131 Fe VIII, XXI prechodova oblast, koronalne erupcie 5.6,7
171 Fe IX horna prechodova oblast, pokojné koréna 5.8
193 Fe XII, XXIV koréna, hortaca eruptivna plazma 6.2,7.3
211 Fe XIV aktivne regiony 6.3
304 He II chromosféra, prechodova oblast 4.7
335 Fe XVI aktivne regiony 6.4
1600 C IV + kont. horné fotosféra, prechodovai oblast 5.0
1700 kontinuum fotosféra, oblasti s najnizSou teplotou 3.7

Kazdy z dalekohl'adov pristroja AIA je zloZeny z jedného primarneho zrkadla s priemerom
20 c¢m a vedlajsieho zrkadla. Tieto zrkadla st pokryté viacvrstvovymi povlakmi, ktoré su
optimalizované iba na spominané vinové dizky. CCD senzory maju velkost 4096 x 4096
pixelov. Kazdy pixel ma rozmer 12 um a odpoveda uhlovému rozmeru 0.6 arcsec. Vstupné
filtre neprepustaju viditelné a infradervené svetlo. Slnko vyfotené vo v8etkych filtroch po-
mocou pristroja ATA je mozné vidiet na nasledujicom obrazku 4.2.
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Obr. 4.2: SInko v roznych filtroch, prvy riadok: 193 A, 304 A, 171 A, druhy riadok: 211 A,
131 A, 335 A, treti riadok: 94 A, 1600 A, 1700 A [10].



Kapitola 5

Prakticka cast

5.1 Data

Snimky, ktoré boli pouzité, a s ktorymi sa pracovalo v tejto praci, boli ziskané z verejného
archivu s nazvom Virtual Solar Observatory [11]|. Data pochadzaju z pristroja ATA namon-
tovaného na kozmickej lodi misie SDO (Sekcia 4). Pouzité boli data so stupiom spracovania
Level 1. Spracovanie surovych snimkov je uvedené v d'aldich odstavcoch. Tieto snimky st
ulozené vo formate FITS, preto je mozné s nimi jednoducho pracovat v roznych astro-
nomickych programoch. Priamo v nézve snimku je uvedeny dany filter, presny datum a ¢as
a nakoniec aj level (napr. aia.lev1.171A 2011 — 12 — 15T232535.13Z.image levl.fits).

Surové snimky st oznacované ako Level 0. Tieto data st prenesené a archivované
na dvoch pozemskych staniciach SDO v Novom Mexiku, v centre nazyvanom Joint SDO
Operations Center science data processing (JSOC-SDP). Ulozené st na 800-gigabitovych
péaskach a ich duplikaty st uskladnené v slne¢nom a astrofyzikalnom laboratériu Lockheed
Martin Solar and Astrophysics Laboratory (LMSA).

Spracovanie Levelu 0 na Level 1 zahriiuje niekolko krokov, preto buda opisané len
tie zakladné. Jednym z krokov je odstranenie temného snimku, dalej Sumu CCD kamery
a temného pradu. Pricom tento temny prad je mozné zanedbat pri snimkach s niekol'ko
sekundovou expoziciou, nakolko teplota CCD kamery je menej ako 65°C.

Dalsim krokom je korekcia o ,flat field“. Nasledujice procesy zahriiuju opravu jed-
notlivych pixelov podla dvoch réznych algoritmov. Prvym je oprava tzv. ,bad“ pixelov,
ktoré st mimo oc¢akavany rozsah. Takychto pixelov nie je na snimku vela, va¢§inou menej
ako 0, 1%, a st nahradené interpolovanymi hodnotami zo susednych hodnot. Cielom druhé-
ho algoritmu je odstrdnenie bodov nazvanych spikes. Tieto body su vysledkom interakcie
energetickych ¢astic, ktorych energia je bud priamo ulozena na CCD ¢&ipe, alebo interaguji
so suciastkou pristroja, ¢im vznikaji vysokoenergetické fotény a az tieto st detekované.
Tato chyba moéze postihnut jeden pixel alebo aj niekolko prifahlych pixelov. Nespravne
hodnoty st nahradené medianom okolnych pixelov.
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Finalne Level 1 data st exportované do formatu FITS. Dalsimi procesmi sa z Level 1
dat ziskaju Level 1.5 data. Velkymi vyhodami ATA oproti inym predchédzajacim misiam
su vysoké Casové rozliSenie a zobrazenie celého slneéného disku v réznych filtroch. Preto
je velmi dolezité, aby bolo tieto snimky mozné pouzit pri zobrazeni videi. Sprocesovanie
dat na Level 1.5 umoznuje tak zobrazenie ATA filmov. Nakolko v tejto praci boli pouZzité
data z Levelu 1, blizsie uz nebude dalsi proces opisovany. Viac informécii je moZzné néjst
v ¢lanku James R. Lemen et al. 2012 [27].

5.2 Vyber vhodnych dat

Pri §tadiu prieletu kométy Lovejoy slneénou korénou sa nepracovalo so v8etkymi datami,
ktoré pristroj ATA ziskal. V prvom rade sa pracovalo iba s datami, na ktorych je zaznam
zo vstupu kométy do korény a jej let za vychodny okraj Slnka. Boli k dispozicii aj déta,
kedy je mozné pozorovat objavenie sa kométy spoza zapadného okraja slne¢ného kotuca
a nésledne odlet zo slnecnej korény. No pre ciele tejto prace bolo priaznivejsie pracovat
s priletom kométy.

Na obrazkoch 5.1 a 5.2 st snimky, ktoré zachycuju jednak jej prilet, a potom aj odlet
z korény. Tieto snimky boli spracované obrazovym analyzatorom zvanym Noise Adaptive
Fuzzy Equalization (NAFE), ktory zostavil Prof. RNDr. Miloslav Druckmiiller, CSc [12].
Tento program je vhodny na vizualizdciu jemnych Struktar na snimkoch s vysokym dy-
namickym rozsahom, ktoré poskytuje pristroj AIA na SDO.

Vysoky dynamicky rozsah dat je sposobeny extrémnymi rozdielmi medzi jasnymi oblas-
tami, akymi st napriklad koronélne slucky v aktivnych regiénoch, a tmavym pozadim, ktoré
zahfia iba vel'mi slabé §truktury spdsobené slabym magnetickym polom. Preto pri spra-
covani snimkov beznymi metdédami nie je mozné vytvorit vhodny obraz pre zobrazenie
na displeji. Takou beznou metédou je napriklad metéda zalozend na Fourierovej transfor-
mécii. Vysledny obraz neobsahuje tak vyznamny kontrast, aby ho T'udské oko zachytilo,
preto st pozorované iba tie najhrubsie rysy roznych struktar.

Cielom programu NAFE je vytvorit taky obraz, aby bolo mozné zachytit aj tie najjem-
nejsie Struktary, ktoré je mozné na Slnku a v jeho atmosfére pozorovat. Presny matema-
ticky postup tohto spracovania je uvedeny v ¢lanku M. Druckmuller 2013 [21]. V strunosti,
tento program kombinuje dve metédy, ktorymi st adaptivne vyrovnanie histogramu a tzv.
yunsharp masking“. Vysledny obraz je linedrnou kombinéciou dvoch obrazov. Jeden z nich
vznikd po tzv. gamma transformdcii a druhy po vyuziti funkcie s ndzvom noise adaptive
fuzzy equalizing function.
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Obr. 5.1: Kométa pred vychodnym okrajom Slnka dia 16.12., Tavy ast: ¢as 00:01:35,
15 minat a 25.52 sekund pred prieletom perihélia, prava cast: ¢as 00:07:23, 9 minut a 36.52
sektind pred prieletom perihélia (Sipka ukazuje na kométu medzi koronalnymi slu¢kami).

Obr. 5.2: Kométa za zapadnym okrajom Slnka dia 16.12., Tava ¢ast: ¢as 00:44:00, 27 mintt
a 0.48 sekind po prielete perihéliom, pravi Cast: ¢as 00:47:12, 30 mintut a 12.48 sekind
po prielete perihéliom.
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Na upravenych snimkoch pomocou NAFE je mozné pozorovat rézne struktiry a ich
zmeny, ktoré vytvira emitovany materidl. Vytvorili sa tzv. péasy, ktoré st orientované
kolmo na smer pohybu objektu. Pravdepodobne tieto pasy opisuji magnetické silo¢iary
v danom mieste. Dokazom toho méze byt aj dlzka trvania tychto struktar na jednom mies-
te. Niektoré tak vydrzali aj niekolko mintt, dokonca v niektorych pripadoch aj 20 mintt.
Pravdepodobne su ¢astice, produkované priletem kométy, uchytené magnetickym polom
a spolu s interakciou s ¢asticami korény emituju ziarenie, ktoré pozorujeme.

5.3 Kométa v réznych filtroch

Cast prieletu kométy bola vybrana. f)alej bolo potrebné vybrat vhodné filtre, s ktorymi
bolo mozné pracovat. Neboli to v8etky, v ktorych pristroj ATA pozoroval. Na dalgich grafoch
je mozné vidiet priemerné zjasnenie kométy pri prielete tou istou plochou s rozmermi
20 x 20 pixelov. Touto plochou kométa prelietavala v ¢ase, ked bola jej vzdialenost priblizne
224000 km nad povrchom Slnka. Této plocha bola vybrané z toho dévodu, Ze kométa bola
velmi blizko Slnka, a preto bola skoro v kazdom spektralnom pasme detekované.

Zo spominanej plogky s rozmermi 20 x 20 pixelov bola pomocou programu NAFE vy-
pocitand priemernd hodnota zo vietkych obsiahnutych pixelov. Tento program totiz neslizi
len na spracovanie snimku, ale tiez dokaze vypisovat hodnoty pixelov alebo priemerné hod-
noty vo vymedzenej oblasti. Pre tento ucel sluzi funkcia ROI Mean (Range Of Interest).

Tak boli ziskané hodnoty v grafoch oznacenych ako obrazky 5.3 — 5.9. Pod grafom
je popis obréazku, kde je uvedeny filter, z ktorého hodnoty pochadzaju a pociatoény cas,
ktorému odpoveda poradové cislo merania 1. VSetky merania zacinaju dia 15.12.2011
a koné¢ia 16.12.2011. Kedze ¢asové rozliSenie ziskavania dat je 12 sekiund, rozdiel medzi ziska-
nymi hodnotami intenzity je 12 sektnd.

Hodnoty ziskané v grafoch pochadzaju z nespracovanych dat, preto st v nich zahrnuté
aj hodnoty pozadia. Z grafov je zjavné, Ze kométa bola detekovana skoro v kazdom uve-
denom pasme okrem troch, a to s centralnymi vlnovymi dizkami 94 A, 304 A a 335 A.
Vo filtri 304 A bola ale kométa predsa detekovatelna po odéitani medianového obrazu.
Preto mohli byt do vypoctov nakoniec aj tieto data zahrnuté. Snimky zo zvy8nych dvoch
filtrov nebolo moZné spracovat.
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Obr. 5.3: Zjasnenie kométy vo filtri 171 A, pociatocny ¢as 23:55:11.13.
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Obr. 5.4: Zjasnenie kométy vo filtri 131 A, podiatocny ¢as 23:55:09.62.
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Obr. 5.5: Zjasnenie kométy vo filtri 193 A, pociatocny ¢as 23:55:06.63.
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5.3. Kométa v roznych filtroch
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5.4 Spracovanie dat

5.4.1 Vypocet vzdialenosti kométy

Ako uz bolo spomenuté na zaciatku tejto kapitoly, priamo v nazve snimku je uvedeny presny
datum a cas, kedy bol snimok ziskany. Pomocou tohto zjednodu$enia a pomocou skriptu
(dodatok A.2 [26]) bolo mozné ziskat hodnotu vzdialenosti kométy pre vsetky potrebné
snimky. Bol pouzity skript, ktory vybral potrebné tdaje z nazvu snimku a dalej ho pouzil
pre vypocet vzdialenosti.

Skript obsahoval priamo aj vypocet, kde sa pracovalo s rovnicami nebeskej mechaniky
[31]. V8etky potrebné drahové elementy boli ziskané z programu HORIZONS SYSTEM
na webovom rozhrani [13]. Tento program poskytuje vSetky efemeridy objektov Slnecnej
sustavy. Hodnoty sa len velmi mélo 1i§ia od vypocitanych hodnét v élanku Dr. Sekaninom.
Potrebné elementy, s ktorymi sa pracovalo, st uvedené v nasledujtcej tabulke:

Drahovy element Oznacenie Hodnota
Excentricita e 0.99992942
Cas priechodu perihéliom trx 2011-12-16.011 dni
Vzdialenost v perihéliu q 0.00555 AU
Peri¢éda obehu P 698 rokov
Vel'ka poloosa a 78.683 AU
Argument §irky perihélia w 53.509°
Dlzka vystupného uzla Q 326.3691°
Inklinacia i 134.3558°

Vypocet vzdialenosti je rozdeleny do niekolkych krokov:

1. Ziskanie ¢asu pozorovania ¢ urcitého snfmku z jeho nazvu a jeho prepocitanie na jed-
notku dni.

2. Pri znamej hodnote ¢asu prechodu perihéliom a periédy obehu bola vypocitana hod-
nota strednej anomélie M:

2T
M = ?(t—t,,) (5.1)

3. Dalej bolo potrebné zistit hodnotu excentrickej anomélie E. Pomocou uz vypoci-
tanej hodnoty strednej anomaélie M a znamej excentricity e bola hodnota F ziskana
prostrednictvom iteracie. Pouzita bola Keplerova rovnica:

M=F—e¢-sinE. (5.2)

Pri predpoklade, ze M ~ E, po¢iato¢nou hodnotou bola vypocitan{ hodnota Ejy:
Ey=M +e-sin M. (5.3)
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Vysledna hodnota E bola vysledkom iterovania nasledujicich troch rovnic:
AM =M — (E, —e-sinE,), (5.4)
AM
A= —————— 5.5
1—e-coskE, (5:5)
Eni1=FE,+ AE, (5.6)
kde n = 1,2, 3.... Tteracia prebiehala, a7 kym |[AE| < 10712,
4. Poloha kométy bola vypocitand z nasledujucich rovnic a matic:
r=5r, (5.7)
S=R.,(—Q)R,(—i)R.(—w) = (5.8)
cos§) cosw —sin Q2 sinw cosi —cos{) sinw — sin€2 cosw cost —sin€2 sin4
sin ) cosw + cosQ sinw cosi  sin€) sinw + cosQ cosw cosi  —cos§? sing
sinw sin¢ cosw sin¢ CcoS1
cosE —e
r —al|vi—e2sinE
0

Vynasobenim tychto matic je mozné ziskat zloZky polohového vektoru r, a tym aj

vypoéitat hTadani vzdialenost:

r=(z,y,2),

1
r= (2% 4+ y* + 2°)2.

(5.9)

(5.10)
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5.4.2 Odcitanie pozadia

KedZe bolo mozné zistit vzdialenost kométy v urcitych ¢asoch, dalsou tlohou prace bolo
ziskat zavislost intenzity vyzarovania kométy na case. Na zaciatku vznikli dve otézky, ktoré
bolo potrebné vyrieSit. Prvou bolo rozhodnutie, ¢i sa bude pracovat priamo s neupravenymi
ziskanymi datami alebo sa pomocou ur¢itej metédy odéita pozadie. Druhou otézkou bolo,
ako ur¢it intenzitu vyZarovania kométy. Nakolko objekt je znaCne diftizny a meni pocas
svojej drahy aj tvar, bolo obtiazne zistit jasnost napriklad taziska kométy. Preto sa zvolila
dalsia moZnost, a to intenzita najjasnejsieho bodu.

Pri zodpovedani prvej otazky sa zvolila moZnost pracovat s upravenymi snimkami,
to znamend po odéitani pozadia. Po tejto tprave bola kométa vyraznejSia v porovnani
s povodnymi snimkami a bolo moZné lepsie pracovat pri hladani najjasnejSieho pixelu.
Rozdiel medzi pévodnym obrazom a spracovanym po odcitani pozadia zvolenou metédou,
ktora bude popisana v d'algich odstavcoch, je mozné vidiet na obrazku 5.10.

Obr. 5.10: P6évodny snimok a spracovany snimok o od¢itanie medidnu.

Zvolit ti najlepSiu metédu odéitania pozadia nebolo jednoduché. Kométa sa totiz
nepohybovala v stabilnom prostredi, ale v prostredi ¢asovo premennom. Taktiez mohlo
dochadzat k inStrumentalnym posunom, takZe kompletné odéitanie v konec¢nom désledku
prakticky nebolo mozné.

Pracovalo sa s dvomi metédami. Prvou metédou bolo odé&itania snimku, kde sa vo vyme-
dzenom mieste kométa eSte nenachadzala, od snimku, kde uz kométa bola detekované.
V niektorych filtroch, kde bola celkovo kométa malo viditelna, postatovalo, aby medzi dvomi
snimkami nebol velky posun, napriklad iba 5 snimkov (5 x 12 sekund). Ale napriklad pri fil-
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try 171 A bola kométa velmi jasna a tieZ emisia trvala aj niekol'ko mintt, preto musel byt

Nevyhoda tejto metddy sa prejavovala hlavne pri tych filtroch, kde bola kométa najviac
detekovatelna a posun musel byt velky (171 A, 193 A). Pri velkom ¢asovom rozpéti sa totiz
ukazala nestabilita koréony alebo instrumentalny posun. NajlepSie tato metéda vyhovovala
pri ostatnych filtroch, kde sa nemuselo pracovat s velkym posunom, a tym bolo mozné
pozadie urc¢it ¢o najpresnejsie.

Zvolena teda bola druhd met6da — od¢itanie medidnového snimku [25]. Tento snimok
vznikol nasledovne: z kazdého snimku, ktorych pocet bol N, sa vybral pixel s tymi istymi
siradnicami ¢ a k. Z hodnot danych pixelov sa vypocital medidan a poskladanim vsetkych
medidnovych hodnét sa vytvoril tzv. ,medidnovy snimok*. Samozrejme pre kazdy filter
bolo potrebné vytvorit jeden takyto snimok. Tento postup je mozné zapisat aj matema-
ticky:

My, = med([[ik]n) n=1,..,N. (5.11)

Hodnoty pixelov na tomto obraze boli odé¢itané od poévodnych snimkov. Této metoda
pozadie Gplne neodstrani, kedZe Slnko je nestabilnd hviezda a tieZ jej atmosféra nie je
stabilnd a menf sa aj kazdych 12 s. Taktiez mohli vznikat malé inStrumentalne posuny,
ktoré mohli sposobit celkovy posun poldh pixelov.

V kazdom pripade, tato metéda poslazila k zvyrazneniu kométy oproti pozadiu, ktoré
na snimku eSte ostalo, a tym ulahcila dalSie spracovanie obrazu. Nakolko bola cielom
spracovania dat iba kométa, mengie posuny nesposobili velké odchylky a zasadne inten-
zitu kométy neovplyvnili. Dve metédy spracovania snimkov je moZné porovnat na grafe
obrazku 5.11, kde bol ako priklad pouzity filter 171 A.

Na obrazku je vidiet, ze pri odé¢itani medidnu (zelené body) bolo pozadie presnejsie
odstranené. Je to vidiet nie len pri posune intenzity k niz§im hodnotdm, ale aj napriklad
vo vzdialenosti priblizne 1.15 - 106 km. V tejto vzdialenosti sa pravdepodobne nie¢o stalo,
mozno vybuch ¢asti jadra alebo nahly velky vyron materidlu. Pozorujeme tam zvygenie
jasnosti kométy do vzdialenosti priblizne 1.1-10° km. V prvom pripade odéitania pozadia
(Cervené body) toto zvySenie nie je tak ostré ako v druhom pripade od¢itania medianu.

Ziskal sa teda medidnovy snimok pre kazdy filter a nésledne po odéitani sa mohlo
pracovat d'alej z opravenymi datami. PouZzita bola aplikicia SAOImage DS9 (dalej uz iba
DS9), ktora sluzi na vizualizovanie dat [14]. Podporuje pritom aj data vo formate FITS.
Pri hl'adani najjasnejgieho pixelu sa pracovalo s dalsim programom, ktory pouzival balik
nastrojov HEAtools programu HEAsoft. Tento program vytvorila NASA (NASA Goddard
Space Flight Center) na analyzu astrofyzikalnych dat.
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Obr. 5.11: Zavislost intenzity na vzdialenosti pri pouziti dvoch réznych metéd odéitania
pozadia.

5.4.3 Hladana intenzita

Pri kroku hladania najjasnejSieho bodu kométy sa postupovalo nasledovne: nakol'ko kométa
vzdy menila svoj tvar a nie vidy nebolo najjasnejSou ¢astou jadro kométy, postupovalo
sa manudalne pri uréeni oblasti, kde by sa mal najjasnej$i pixel nachidzat. Dva snimky
niekolko sekvencii za sebou boli zaroveh otvorené v programe DS9. Pomocou funkcie
Region — Boz sa ohranidila plocha, kde sa mal hladany pixel nachadzat. ,Box" s tou
istou polohou sa nagiel aj pri druhom snimku o niekol'ko sektund neskor. Samozrejme musel
obsahovat tiez plochu s najjasnejsim pixelom, aj ked uz bola kométa posunuta. Z toho
dovodu sa pri prvom snimku musela nechat rezerva prave na toto posunutie.

Priklad tohto postupu je uvedeny na obrazku 5.12, kde boli pouzité snimky s trikrat 12-
-sekundovym odstupom. Nie vzdy bol pouzity tento rozostup. Niekedy bolo moZné pouzit
vacsl odstup, niekedy edte mengi, podla toho, ako sa kométa vyvyjala pri priblizovani sa
k Slnku.

Ked bola plocha (box) vybrana pre dva snimky, jej suradnice boli zadané do programu
(Dodatok A.1 a A.2 [26]). Tento program vygeneroval sibor, ktory obsahoval vypocitani
vzdialenost kométy v danom ¢ase, intenzitu najjasnejSieho pixelu v zadanej ploche, realnu
vzdialenost bodu od Slnka a jeho suradnice na snimku.

Vysledky tohto postupu je mozné vidiet na dalSich grafoch. Na obrdku 5.13 je graf,
na ktorom je vykreslend intenzita najjasnejSieho pixelu pre vietky vybrané filtre, v ktorych
bolo mozné data spracovat. Prvé, ¢o je mozné si v8imnut, je dominancia emisie objektu
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Obr. 5.12: Dva snimky v ¢asoch 23:59:56 dia 15.12. a 00:00:20 diia 16.12. s ohrani¢enymi
plochami s tymi istymi saradnicami, filter 193 A.

vo filtry s centralnou vinovou dizkou 171 A. Prave z tohto filtra pochadzaju tie najkvalit-
nejsie a najzaujimavesie snimky a vided, ktoré sa objavili aj na internetovych strankach.
V tomto filtri je mozné kométu detekovat najdlhsie, ako je aj zjavné z daného grafu. Je
mozné pozorovat aj postupny pokles intentizy poslednych emitujacich ¢astic, ktoré za se-
bou kométa zanechala (priblizne od vzdialenosti 1.3 — 1.2 Rg).

Druhou dominantou oblastou spektra je oblast s centralnou vlnovou dizkou 193 A.
Po odéitani pozadia st hodnoty intenzity rovnaké priblizne do vzdialenosti 1.4 Rg . Od tejto
vzdialenosti opit jednoznatne prevlada emisia vo filtri 171 A. Dva body, ktoré patria
k filtru 193 A s velmi vysokymi hodnotami intenzit (cca 140 cts) pravdepodobne nepatria
ku kométe.

Spolo¢nou vlastnostou priebehu intenzity v tychto dvoch filtroch je uz spominané
miesto okolo vzdialenosti 1.55 R, kde sa jasnost na par minit zvysila a potom opit
o ur¢it hodnotu poklesla. Nie je tplne jasné, ¢i kométa prekonala mensi vybuch alebo
nahly vyron materialu, alebo prelietavala cez zhustok koronalneho materidlu, a tym sa
zvysila aj emisivita v tomto prostredi. Naopak, v mieste okolo vzdialenosti 1.8 R kométu
vo filtri 193 A nebolo mozné vobec detekovat.

Tretim filtrom v poradi, kde bola kométa najdlhsie detekovana, je filter s centralnou
vinovou dizkou 211 A. Aj tu sa vyskytlo miesto, kde kométa prestala byt pozorovatelna.
V tejto vzdialenosti akoby kométa ,zmizla® aj pri Stvrtom filtry 131 A. S tym rozdielom,
7e prazdne miesto zahfha vicsiu vzdialenost. Na snimku nebola kométa detekovatelna, ked
bola priblizne vo vzdialenosti 1.5 Rg. Najslabsia a najkratSia emisia kométy je pozorovana
vo filtri 304 A.

Je velmi zaujimavé, ze v podstate vo vSetkych filtroch pozorujeme podobny priebeh
nirastu intenzity vo vzdialenosti priblizne 1.44 Rg. V tejto vzdialenosti dochddza k néh-
lemu narastu intenzity a tiez sa kométa objavuje aj v tych filtroch, v ktorych pred tym
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ur¢itt dobu detekované vobec nebola. V tejto vzdialenosti jemne narasté aj intenzita poza-
dia, takZe pravdepodobne maju tieto miesta uz vicésiu hustotu a to savisi aj s vysSSou
emisivitou castic z dévodu pocetnejsich zrazok.
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Obr. 5.13: Zavislost najjasnejSieho pixelu v zavislosti na vzdialenosti od Slnka v jednotkach
polomeru Slnka.

Najvyssia intenzita je pozorovand skoro vo v8etkych filtroch vo vzdialenosti priblizne
1.32 Re. Vynimkou je filter 304 A. Tu je mozné vidief odlisny priebeh intenzity od os-
tatnych ¢iar. V kaZzdej ¢iare po maxime intenzity nastéva pokles z dévodu zahalenia jadra
kométy v koronalnych sluckach a postupné znizovanie emisie poslednych zvyskov materialu.
Ale v ¢are 304 A sa intenzita zvysuje az kym je mozné kométu pozorovat. Pravdepodobne
to suvisi so skuto¢nostou, ze v tejto oblasti spektra korondlne slucky siahajice vysoko
nad slneény povrch nepozorujeme, a tym nebrania kométu pozorovat aj pri tesnejSom
pribliZeni.

Pri hTadani najjasnejgieho pixelu sa snazilo postupovat ¢o najpreciznejsie. To znamena,
7e ak bol ndjdeny nejaky pixel mimo oblasti kométy, ktory mohol vzniknut uréitou chybou
v pdévodnom alebo pri odé¢itanom snimku, bol zo ziskanych Gdajov vynechany. No nie vzdy
sa podarilo tento pixel objavit, preto sa na grafe s vynesenou intenzitou (obrazok 5.13)
objavuja aj hodnoty, ktoré zjavne nepatria emitujicemu materidlu z kométy. Tieto hodnoty
intenzity sa vyskytuja hlavne vo filtri 193 A a 171 A.

Suradnice pohybu najjasnejSieho pixelu st vykreslené na obrazku 5.14. Z tohto grafu
je vidiet, ze skutoéne skoro vSetky najdené pixely s najvys$Sou intenzitou patria komeéte.
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Niektoré pixely k nej nepatria, a to prave tie, ktoré st velmi vzdialené od pomyslenej
priamky, po ktorej sa kométa relativne pohybovala. Na tomto grafe je tiez vidiet niekolko
yzhustenych miest“. Tieto miesta vznikaju v pripade, ked najviac emitujicou ¢astou kométy
nie je jej jadro, ktoré sa ur¢itou rychlostou pohybuje, ale napriklad oblast emitujaceho
materialu, ktory je zvyS8kom po prielete kométy. Tato oblast sa velmi nepohybuje. Z toho
dovodu v tychto miestach vznikd viac bodov s najvysSou intenzitou, ktoré sa v priblizne
rovnakej oblasti ur¢itd dobu, kym sa opat tou jasnejSou Castou nestane jadro kométy.

Na obrazku 5.15 st vynesené hodnoty intenzity najjasnej$ich pixelov, ale s tym rozdie-
lom, Ze Cervené body predstavuju hodnoty v rdmci celej kométy a zelené body iba jadro
kométy. Zhustenia, ktoré je vidiet na obrazku 5.14 odpovedajii miestam, kde jadro kométy
vykazuje mensiu emisiu ako zvySok objektu (hodnoty zelenych pixelov maju nizgie hodnoty
ako Cervené body).

Vynimkou je miesto priblizne okolo bodu [2000:2250], kde sa nachédza niekol'ko nahus-
tenych bodov odklonenych od pomyslenej priamky. Tieto body kométe predsa len patria.
No st to a? polohy najjasnejich pixelov na konci pozorovania priletu kométy, ked bola
velmi blizko k Slnku a jej jadro uz bolo zahalené do koronalnych sluciek (r < 1.3 Rg).
NajjasnejSou jej viditelnou ¢astou bol pozostatok emitujuceho materidlu z oblasti, ktorymi
kométa uz skor prelietavala. Tento material sa ale postupom ¢asu predsa len vel'mi pomaly
pohyboval, nakol'ko tieto body nenachadzame priamo na trajektorii kométy.
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Obr. 5.14: Trajektoria najjasnejsicho pixelu, filter 171 A.
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Obr. 5.15: Zavislost najjasnejSieho pixelu v zavislosti na vzdialenosti od Slnka v ramci celej
kométy (Cervené body) a iba v ramci jadra kométy (zelené body).

5.4.4 Statistické chyby merania

Statisticka chyba merania bola urcena pre kazdy pixel s najvysSou intenzitou zvIlast, pretoze
tato chyba silne zavisela na stradniciach daného pixelu. Pri poéitani chyby sa predpok-
ladalo, ze pocet dopadajucich foténov sa riadi Poissonovym rozdelenim. V tomto pripade
pre absolitnu chybu merania o plati:

o =/e, (5.12)

kde ¢ je polet countov daného pixelu so saradnicami (4, j). Nakolko boli snimky, s ktorymi
sa pracovalo, spracované odc¢itanim medidnového snimku, ¢ize pozadia, plati:

cj =iy =y (5.13)
kde c?fsm' predstavuje pocet countov nespracovaného pixelu, ktory zahriuje aj pozadie
a c;;" je pocet countov pixelu pozadia s tymi istymi stradnicami. Po pouziti zakona
Sirenia chyb je mozné pre ziskanie relativnej chyby § kazdého pixelu pisat:

Cij + CZ-OZ'
f=Y - 7 (5.14)
Cij
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Vysledné relativne chyby vetkych bodov pre vSetky pouzité filtre v zavislosti na vzdia-
lenosti st na obrazku 5.16. Z grafu je zjavné, Ze skutocne chyba na vzdialenosti od Slnka
zévis{. Vyrazne sa meni v priebehu priblizovania sa kométy k slne¢nému povrchu, pretoze
rastie jasnost kométy. Na grafe nie je vykreslena chyba v ¢iare 304 A. Nakolko je intenzita
skoro totoZna s intenzitou v ¢iare 131 A, aj priebeh relativnej chyby v tejto Giare je velmi
podobny.
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Obr. 5.16: Relativna chyba vypod&itand v zavislosti na vzdialenosti.

Do vzdialenosti priblizne 1.4 Rg, v ktorej sa emisia kométy zacala zvySovat (obré-
zok 5.13), bola detekcia objektu velmi slaba. Aj ked bolo mozné kométu najst vizuélne,
zo zadiatku s pozadim splyvala a hodnoty najjasnejSieho pixelu boli skoro rovné s hodno-
tami pozadia. Pri postupnom priblizovani{ sa kométy k Slnku sa jej emisia zvySovala, a tym
narastal rozdiel medzi hodnotami pozadia a hodnotami pixelov s najvy8Sou intenzitou.
Tym aj chyba merania klesala. Pre ilustriciu je na obrazku 5.17 graf zobrazujici intenzi-
tu kométy a zaroven aj pozadia. Tu je mozné vidiet pri¢inu vyslednej chyby v zavislosti
na vzdialenosti. V pripade slabgich ¢iar intenzita kométy s pozadim splyva este viac.

Na grafe je vidiet, Ze ani t4 najnizSia chyba pri meraniach, kedy bola kométa najlepsie
detekovatelna blizko slne¢ného okraja, neklesla pod 10 %. Pochopitelne, vieobecne bola
s najmengou chybou ur&en4 intenzita kométy vo filtri 171 A, v ktorom bola kométa naj-
jasnej§ia. Postupnym priblizovanim sa k Slnku bolo jej zjasnenie najvicgie v porovnani
s ostatnymi filtrami. No aj v tomto filtri bola relativna chyba spo¢iatku az cez 40 %. Naj-
vicsia chyba vznikla pri uréeni intenzity vo filtri 131 A, nakolko tu bola kométa najmenej
detekovatelna a chyba dosiahla hodnoty az skoro 80 %.
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Obr. 5.17: Intenzita kométy a pozadia v zavislosti na vzdialenosti.

5.4.5 Pomery intenzit

Pre dalgie zaujimavé poznatky o prielete kométy je mozné ziskat z pomeru intenzit v zavis-
losti na vzdialenosti od Slnka v réznych filtroch. Kedze tieto snimky v réznych filtroch nie
su ziskané v rovnakych ¢asoch, najprv bolo potrebné hodnoty interpolovat.

Hodnoty boli spracované linearnou interpolaciou (dodatok A.3 a A.4 [26]) a vysledkom
boli nové hodnoty urcené v kazdom kilometri. Vysledné grafy st zobrazené na obrazkoch
5.18, 5.19 a 5.20. Na prvom obrazku s zobrazené pomery najintenzivnejsej éiary 171 A
s ostatnymi ¢iarami, kde bola kométa menej vyrazna. Tento graf je dokazom toho, Ze emisia
kométy v tejto casti spektra je skuto¢ne najsilnejsia a prejavuje sa to najmé od vzdialenosti
r < 10% ~ 1.4 Ry. Aj zjasnenie prebieha vyraznejsie ako pri ostatnych filtroch. Pomer je
skoro konstantny len v pripade pomeru 171 A/ 193 A. Najviiesi rozdiel priebehu intenzity
kométy je mozné vidiet pri pomeroch 171 A/304 A a 171 A /131 A.

Na dalom obrazku 5.19 je graf, kde st zobrazené pomery druhej najintenzivnejej ciary
s ostatnymi ¢iarami. Pre porovnanie je tam opét zobrazeny aj pomer so 171 A, ale opaény,
takze 193 A/l?l A. Aj tu je vidiet podobnost intenzit, nakolko sa tento pomer pohybuje
okolo hodnoty 1. Pomer k ostatnym ¢iaram uz nie je tak vyrazny, ako to bolo v pripade
Giary 171 A, ale predsa narasta opif priblizne od vzdialenosti priblizne 1.4 Ro.

Na tretom obrazku 5.20 je graf zobrazujtci pomery medzi tromi ¢iarami, kde kométa
vykazovala najniz§iu emisiu, a to aj za vzdialenostou uz spominanych priblizne 1.4 Rg. Tie-
to pomery st pri prvom pribliZzeni priblizne konstantné. Je zjavné, Ze tretou najintenzivne-
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jSou darou, v ktorej bolo mozné kométu pozorovat, bola ¢ara 211 A Aj na predchédza-
jacich obrazkoch 5.18 a 5.19 je mozné si v&imnat, 7e pomery 171 A/211A a 193A/211 A
sa nemenia az tak vyrazne, ako v porovnani s ostatnymi slabsimi ¢iarami.
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Obr. 5.18: Pomer ziskanych intenzit v zévislosti na vzdialenosti.
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Obr. 5.19: Pomer ziskanych intenzit v zévislosti na vzdialenosti.
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Obr. 5.20: Pomer ziskanych intenzit v zavislosti na vzdialenosti.

5.5 Dalsie spracovanie ziskanych pomerov intenzit

Po vypocitani pomeru intenzit emisie kométy v roznych Ciarach sa ponikalo d'algie spraco-
vanie tychto vysledkov pre ziskanie dal8ich zaujimavych pomerov. Najprv ale bolo potrebné
urcit, podla akého modelu emisie kométy sa bude postupovat. Zvolila sa pravdepodobne
ta najjednoduchsia moznost, popisana nasledujicou rovnicou:

NZCZ] = NjAji. (515)

Tato rovnica predstavuje detailni rovnovdhu medzi navzajom inverznymi procesmi.
Lava strana popisuje preskok elektronu z hladiny 7 na hladinu j. IV; predstavuje pocet
obsadenia hladiny 7 a C;; oznacuje koeficient zrazkového prechodu alebo zrazkovy koefi-
cient. Prava strana popisuje opacny prechod z hladiny j spat na hladinu 7 a N; je pocet
obsadenia hladiny j. Prechod na niz§iu hladinu by mal byt spontanny a je charakterizo-
vany Einsteinovym koeficientom spontdnnej emisie A;;. Pri tomto prechode je vyziarené
kvantum energie E;;, ktoré pozorujeme.

Na zaklade tohto modelu sa teda nepredpoklada excitacia idbnov vyvolana slne¢nou
radidciou. Vyplyva to zo v8eobecne znadmeho faktu, Ze slneny disk nevyzaruje svetlo
s kratsimi vlnovymi dlzkami ako 100 nm. Nakolko sa v tejto praci studuje emisia kométy
v kratsich vlnovych dizkach, zvolil sa zjednodugeny model, pri ktorom sa iény stavaji ex-
citovanymi po zrazkach medzi volnymi elektronmi a i6nmi. Preto na lavej strane rovnice
je pisany iba kolizny ¢len so zrazkovym koeficientom.
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Naopak, pri uréeni pravej strany rovnice sa predpokladé spontianna deexcitécia a nie
deexcitacia spdsobené koliziou idnov s volnymi elektronmi. VSetky pozorované ¢iary pred-
stavuji povolené prechody, to znamend, Ze Cas, ktory excitovany elektrén stravi na vysSej
hladine, je zanedbatelny v porovnani s dobou medzi jednotlivymi zrazkami.

Pri vyuziti tohto modelu sa tak nepredpoklada prispevok intenzity ziarenia z inych
i6nov ako tych, ktoré sa nachidzaji v koréne. Predpoklad je zaloZeny na dodavani mater-
ialu do prostredia. Konkrétne sa jedna o volné elektrony a iony, ktoré vznikajua pri vniknuti
neutralnych atémov do atmosféry s teplotou priblizne 106 K. ZvySenim pocétu ¢astic sa
tak zvysi polet excitatnych prechodov v désledku zrazok, ktory vyjadruje lava strana
rovnice (5.15). Tym sa zvysi aj pocet spontannych deexcita¢nych prechodov, ktoré popisuje
prava strane tejto rovnice. Vysledkom je vyssia pozorované intenzita v danej ¢are. Rozdielny
model popisujici emisiu kométy bude blizsie popisany v sekcii 5.6.

Intenzitu opticky tenkej spektralnej ¢iary s charakteristickou vinovou dizkou Aij, ktord
bola produkovana uZ spomfnanym spontannym prechodom z vysSej hladiny j na hladinu
nizgiu 7, je definovana ako:

I(\ij) = ”/Nj(X+m)Aﬂdz. (5.16)

Zo vztahu je patrné, 7e intenzita zdvisi na populécii j-tej hladiny N;(X+™) emitovaného
ionu X ™. Po vydeleni po¢tu obsadeni jednotlivych hladin sa ziska pomer, ktory odpovedé
pozorovanej intenzite:

N _ Gy ﬂ:%:]\f (5.17)
AR T

kde v8etky oznacenia s Ciarou predstavuju druht spektralnu ¢iaru. Oznacenie N a N " st
pozorované intenzity v dvoch réznych filtroch. Po vydeleni tychto dvoch intenzit vznika
nasledujuci vztah:
N _ Aji Cij
N Ay Gy

(5.18)

Pomer N/N ' predstavuje zname hodnoty vypocitané z nameranych intenzit najjasnej-
Sich pixelov v zavislosti na vzdialenosti od slne¢ného disku, ktoré st zobrazené na grafe
obréazkov 5.18, 5.19 a 5.20. Nakol'ko Einsteinove koeficienty réznych prechodov st kongtanty,
z predchéadzajicej rovnice je mozné vyjadrit a vypoditat pomer zrazkovych koeficientov:

C.. N Aﬂ

1,

Cyi N Aj

(5.19)

Na ukéazku st tri rézne pomery zobrazené na grafe obrazku 5.21. Z grafu aj z predchadza-
juceho vztahu je patrné, Ze tento pomer je v podstate totozny s pomerom intenzit, rozdiel
je v tom, Ze je vynasobeny konstantou A;-i/AjZ—.
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Obr. 5.21: Pomer zrazkovych koeficientov Cj; dvojic spektralnych éiar (C'1/C2).

V sekcii 2.3.2 bol uvedeny vztah pre zrazkovy koeficient:

ne Yij
Cij = 8,63 1070 —= e~ Eu/kT (5.20)
\/T 9

Opét je mozné vyjadrit pomer dvoch koeficientov C; pre dve rézne spektrilne Ciary:

Cij _ %&e(Eij_E;j)/kT (5.21)

Cij  g; Tij

Exponent (E;; — E;j) /kT je pri danych energidch velmi malé &islo, ked predpokladame
teplotu korény radovo priblizne 10% K. Pri prvom pribliZeni je mozné posledny ¢len rovnice
polozit rovnym 1. Tymto postupom je nasledne mozné vyjadrit a ziskat aj pomer efek-
tivnych zrazkovych sil:

Ty _Chig _ N Ag
Tij Cijgi N Ajig

(5.22)

7 rovnosti je opat zjavné, Ze dany pomer je rovny pomeru zrazkovych koeficientov vyna-
sobeny o kongtantu g; /i
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5.5.1 Vyjadrenie teploty

Vztah (5.21) ponika tiez moznost vyjadrenia a zistenia teploty, pricom vznika nasledujuci

vztah: )
o BBy (TG (5.23)
k Tij Cij 9i

kde energie aj Statistické vahy su tabulkové hodnoty, takze si zname. Pomer zrazkovych
koeficientov je mozné ziskat zo vztahu (5.19), kde N a N st namerané intenzity emisif
v roznych filtroch. To znamen4, Ze aj tento pomer je teda znamy. Problém nastéva pri uréeni
pomeru efektivnych zrazkovych sil T;; a T;j.

V predchadzajicej kapitole bol vyjadreny aj tento pomer Tij/’f;j. No po spitnom
dosadeni pomeru vyjadreného v rovnici (5.22) do vztahu pre teplotu ((5.23)) sa jednotlivé
¢leny vykréatia a vysledkom prirodzeného logaritmu v menovateli je nula. Preto nie je mozné
zvolit tento postup.

RieSenim problému by bolo nepracovat s vlastnymi hodnotami pomeru efektivnych
zrazkovych sil; ale tento pomer ziskat v dostupnych databdzach atémov. Tam by sa zistili
presné hodnoty veli¢iny v urcéitych teplotiach a po interpolacii by sa ziskala zavislost tejto
veli¢iny na teplote. Podla tejto zavislosti by sa dalej vypoéital pomer zrazkovych koeficien-
tov a po porovnani s vypodéitanymi pomermi z nameranych hodnét by bolo mozné uréit
teplotu.

5.5.2 Vypocet teploty z nameranych hodnét

Pri dalsom spracovani nameranych intenzit s cielom vypoditat teplotu v miestach prieletu
komeéty sa pouzivali potrebné tidaje atémov a konkrétnych elektrénovych prechodov z dvoch
velkych verejnych databaz. Konkrétne to boli CHIANTI (An Atomic Database for Spectro-
scopic Diagnostics of Astrophysical Plasmas) [15] a NIST (The National Institute of Stan-
dards and Technology), $pecialne oblast atémovych spektier s ndzvom Atomic Spectra
Database Lines Form [16]. V8etky pouzité hodnoty a tdaje o konkrétnych prechodoch
elektronov §tudovanych v tejto praci su uvedené v tabulkach 5.1 a 5.2.

Tabulka 5.1: Udaje jednotlivych prechodov.

I6on | Vinova dizka [A] | E;j[eV] | Aj; [s71]
Fe IX 171.07 72.47 2.01- 10"
Fe XII 193.51 64.07 9.1-10
Fe XIV 211.33 58.67 3.6- 101
He II 303.78 40.81 | 1.0029 - 10™
Fe VIII 131.24 94.47 2.08 - 101
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Tabulka 5.2: Dalsie tdaje jednotlivych prechodov

I6n 1 — 7 g; — g; | Konfiguracia ¢ | Konfiguracia j
FeIX | 1-13 1-3 3s% 3p% 1Sg 3s23p°3d P,
FeXII | 1—-29 4—4 3s23p3 1S3 /9 3s23p?3d P55
Fe XIV | 1-11 24 3s23p 2Py 3s23d 2Dg/y
Hell | 1-3(4) | 2-2(4) Is 28,9 2p *P19.(3/2)
Fe VIII | 2 — 54 6 —8 | 3s23p®3d °Dyy | 3s23pS4f °Fr )y

!/

Bohuzial problém, ktory nastal pri urceni pomeru Y;;/ T,;, sa nepodarilo vyriesit.
Dovodom bol nedostatok dat v databazach atomov. Ani v uvedenych rozsiahlych databazach
nebolo mozné ziskat presné hodnoty efektivnych zrazkovych sil priamym pristupom. Databa-
za NIST tieto hodnoty vobec neobsahovala. V databiaza CHIANTI bolo mozné néjst tieto
hodnoty pre konkrétne prechody medzi energiovymi hladinami, ale nebolo moZné ziskat
informéciu o presnych hodnotach teploty, v ktorych bola veli¢ina T urcena. Pri niektorych
¢iarach bola uvedené iba informécia o teplotnom rozsahu, v ktorom bola veli¢ina podi-
tana. Pri vidsine to bolo rozmedzie 10% — 108 K. Pri kazdom prechode, ktory je studovany
v tejto préci, bolo dostupnych devit hodnot T;;, ale vypocitat konkrétne pomery a z nich
interpolaciou ziskat teplotni zavislost nebolo mozné.

Preto bolo potrebné hladat iny sposob, ako sa pokusit vypoditat teplotu aj bez znameho
pomeru Tij/T;j. Jedinou moznostou je pokusit sa aj z tych dat, ktoré ponika databdza
CHIANTI, zistit, ¢ dany pomer sa s teplotou zasadne meni. Ak nie, bolo by mozné poloZit
tento pomer rovny urcitej konstante.

Aj napriek tomu, Ze nie s zname presné hodnoty teploty, na grafe obrazku 5.22 sa
aspon pre porovnanie vykreslené hodnoty pri vzrastajicej teplote. Pri vSetkych ¢&iarach,
okrem 304 A a 131 A, hodnoty so zvySujacou sa teplotou klesaju. Pokles alebo narast
po vzajomnom porovnani je velmi podobny.

Nakol'ko sa vypocet teploty ¢o do presnosti pohybuje iba v oblasti radového urcenia, vy-
brali sa podla obréazku 5.22 dvojice iar, pri ktorych je priebeh hodnét Y ¢o najpodobnejsi.
Boli to dvojice 171 A—193 A, 193 A—211 A a 131 A—304 A. Zistil sa priblizny pomer tychto
hodnot pomocou programu gnuplot a tento pomer sa dosadil do vztahu (5.23) pre vypocet
teploty.

Tymto spdsobom sa nakoniec dospelo k rozumnym hodnotam iba pri spracovani pomeru
171 A—193 A. Ani v tomto pripade neboli vysledky vidy idealne. Vysledné hodnoty silne
zévisia na hodnotach prirodzeného logaritmu v menovateli (vztah (5.23)). Ak st hodnoty
vel'mi blizke ¢islu 1, ale nie mensie, menovatel je blizky nule a tym vysledna teplota vyskoci
do vel'mi vysokych hodnot. Naopak, pokial je opét pomer velmi blizky hodnote jedna, ale
zaroven mengi ako jedna, vysledné teplota je zdporné a klesa k velmi nizkym zapornym
hodnotam.
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Obr. 5.22: Efektivna zrazkova sila (Upsilon) v zavislosti na teplote (k vy$§im hodnotam
na ose z teplota stiupa).

Na obrazku 5.23 je graf zobrazujuci vyslednu teplotu v kazdom bode, kde bol vypodi-
tany pomer C;j/C'ij. Hodnoty FEj;; a g; st uvedené v tabulke 5.1 a 5.2. Pomer Tij/T;j sa
pohyboval priblizne okolo hodnoty 1, ¢o znamen4, Ze ho mézeme z rovnice vylacit. Rozsah
y-ovej osi je 0 — 5ed, aby boli odfiltrované vysoké a prili§ nizke hodnoty.

Na dalsom obrazku 5.24 je opét vykreslena teplota v zavislosti na vzdialenosti. Pos-
tupovalo sa ale tym spdsobom, Ze bola v konkrétnych tsekoch zistend priemernéd hodnota
pomeru C’;j /Ci; a iba z tychto priemernych hodnoét sa uréila teplota. Touto metédou sa
vyhlo prili§ vysokym alebo nizkym vyslednym hodnotam.

Podrla stucéastnych modelov je teplota korény, ako je uvedené aj v sekcii 2.1.3, radovo
105 K. Vysledné hodnoty teploty v tejto praci sa pohybuju radovo v rozmedzi 10° K.
V ¢ase prieletu kométy v roku 2011 sa slnecné aktivita uz zacala zvySovat, no predsa bola
1,4 Rg) nie st pozorované koronélne slucky alebo koronalne vyrony. Ttato oblast je mozné
povazovat za tzv. pokojné regiony (quite sun). Teplota v tychto oblastiach nedosahuje tak
vysoké hodnoty ako napriklad v aktivnych oblastiach, ktoré zasahuja vysoko nad slneény
povrch (sekcia 2.1.2). Preto radovy odhad teploty, s vysledkom 10° K, nemusi byt tplne
nerealny.
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Obr. 5.23: Teplota vypoditana z pomeru intenzit 171 A /193 A.
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Obr. 5.24: Teplota vypoditand z pomeru intenzit 171 A/193 A
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U7 z pohladu na obrazok 5.22 a z daného postupu vyplyva, Ze je odhad teploty velmi
hruby a ur¢ite nie je mozné tvrdit, Ze hodnoty su pravdivé. Prva velka neistota uz vznika
pri namerani hodnot relativnej intenzity pixelov, s ktorymi sa d'alej pracuje. Najvyssia
neistota je samozrejme, ako uz bolo spomenuté, vo vacsich vzdialenostiach od Slnka, kedy
je pomer intenzity ku §umu vel'mi nizky. Dalsia neistota vznika prave pri urceni pomeru
Yij/ Ty

V pripade pouzitia d'algich vybranych pomerov sa k uspokojivym vysledkom bohuzial
nedostalo. Vysledné hodnoty teploty boli zdporné, ¢o samozrejme nie je mozné. Dévodom
je bezpochybne vel'mi vysoka Groveii Sumu a samozrejme tiez nizka intenzita emisie kométy
v dalgich spektralnych oboroch.

5.5.3 Vypocet elektronovej hustoty z nameranych hodnét

Zo vztahu (2.20) je taktiez mozné vyjadrit hustotu elektréonov ne. Tento vypocet je ale
tieZ velmi aproximativny a priblizny, nakolko vetky veli¢iny navzajom na sebe zavisia.
A nakolko je k dispozicii iba namerana intenzita, aj tu je opdt potrebné pouZzit postup
priblizného uréenia niektorych hodndt. Po vyjadreni pre n. plati:

. ) By
g = Cij \/ng T

= VoI 5.24
8631067, (5.24)

Pri tomto vypocte sa predpokladala konstantna teplota, a to 10° K. Tato teplota
bola urcend z dovodu, Ze bolo moZné zistit presnti hodnotu efektivnej zrdzkovej sily Y;;
konkrétneho prechodu. Hodnoty FE;; a g; st tiez zndme tabulkové hodnoty. Nakoniec bolo
potrebné urcit hodnotu zrdzkového koeficientu Cj;.

Pri urceni hodnoty C;; sa postupovalo inverznym sposobom, Ze sa urcila okrem teploty
a]j konstantna hustota pri konstantnej teplote. Tym sa v jednej Ciare vypocitala konkrétna
hodnota napr. C;j na zaklade vztahu (2.20). Potom sa pomocou zistenych pomerov C;j/Cij
v zévislosti na vzdialenosti vypocitala hodnota C;; = C;j/P, kde P je vypoc&itany pomer
zo vztahu (5.19).

Pri konkrétnom vypocte boli pouzité pomery troch &iar, v ktorych bola detekované naj-
viicsia emisia kométy, konkrétne 171 A/193 A, 171 A/211 A a 193 A /211 A. Z dovodu vel'mi
nizkej intenzity pri zvysnych dvoch ¢arach 131 A a 304 A sa s pomermi medzi nimi nepra-
covalo. Vzdy v menovateli pomeru je dané ¢iara oznacend s ¢iarou. Bolo teda potrebné
vypoditat hodnotu C;j pre dve ¢ary 193A a 211 A na zéklade zvolenej hodnoty hus-
toty a teploty. Teplota pri kazdom vypoécte bola zvolend na hodnotu 10° K a hustota n,
na hodnotu 10" cm™3. Té4to hodnota bola radovo uréend z hustotného profilu na zaklade
Baumbach-Allenovej formuly popisanej v sekcii 2.1.3. Na obrazku 5.25 je vykresleny tento
hustotny profil v rozmedzi vzdialenosti, v ktorom sa pri vypocte pracovalo.

Po zistenf hodnoty C; ; boli vypocitané hodnoty C;j na zéklade zndmych hodnoét pomeru
P. Tym sa ziskali hodnoty tejto veli¢iny v zavislosti na vzdialenosti. Nasledne na to sa tieto
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hodnoty dosadili do vztahu pre vypocet hustoty (vztah (5.24)). Vysledkom boli tri grafy
elektronovej hustoty (obrazky 5.26, 5.27 a 5.28) z troch réznych pomerov.
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Obr. 5.25: Elektronova hustota vypodcitand z Baumbach-Allenovej formuly.

Ako uz bolo spomenuté, pri vSetkych vypoctoch sa predpokladd ten najjednoduchsi
model emisie kométy, kde pocet zrazkovych excitaénych prechodov je rovny poétu deex-
citacnych spontannych prechodov. Hodnoty vo vztahoch boli uréené iba radovo, preto su
vysledné hodnoty urcené len vel'mi priblizne a na zaklade zvoleného modelu. Dalsia nepres-
nost vychadza z vypoctu zrazkového koeficientu. Pri vypocte sa pri prvom priblizeni urcila
konstantné teplota. Tato teplota sa ale ur¢ite so zmenou vzdialenosti menila.

No aj napriek tomu si vysledné hodnoty hustoty nie Uplne nezmyselné. Samozrejme
hustota by mala byt urcena na vSetkych grafoch zo v8etkych pouzitych pomerov rovnako.
Paradoxne najniz§ie hodnoty je mozné zaznamenat z pomeru 171 A/ 193 A. Ale radovo
by mohol byt vysledok spravny (opét je potrebné podotknut, ze iba pri zvolenom modeli
emisie), nakol'ko vysledn4 hustota je vyssia, ako hustota okolia, za ktora sa zvolila hodnota
107 cm 3.
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Obr. 5.26: Elektronova hustota v zavislosti na vzdialenosti vypocitand z pomeru intenzit
171A/193 A,
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Obr. 5.27: Elektronova hustota v zavislosti na vzdialenosti vypocéitand z pomeru intenzit

171A/211A.
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Obr. 5.28: Elektronova hustota v zavislosti na vzdialenosti vypocitand z pomeru intenzit

193A/211A.

5.6 Porovnanie s d’alsimi modelmi

Emisiou kométy v extrémne ultrafialovej ¢asti spektra sa zaoberalo vela astronéomov a as-
trofyzikov. Velmi precizne je tato problematika rozpracovana v ¢lankoch McCauley et al.
(2013) a Bryans & Pesnell (2012) [29] [18]. Ich autori predpokladaju, ze hlavnou prici-
nou zvySenia detekovaného Ziarenia pristrojom AIA je emisia pochadzajica z iénov kys-
liku O a Zeleza Fe. Tieto iony vznikli z neutralnych atémov, ktoré sublimovali z povrchu
kométy pri priblizeni sa k Slnku. Néasledne na to boli disociované a ionizované, aby sa
dosiahla rovnovaha s plazmou slne¢nej korény. Podobne ako v tejto préci, aj autori danych
¢lankov poditali s hodnotami teploty a elektronovej hustoty v pripade regiénov nazyvanych
tzv. quite sun oblast{ a v dobe nizkej aktivity. Taktiez nepocitali s vplyvom magnetického
pola.

V ¢lanku Bryans & Pesnell (2012) je skonstruovany model, ktory popisuje vyvoj kome-
tarneho materidlu v pripade interakcie so slne¢nou atmosférou. Skumali osem najviac zas-
tapenych prvkov, ktoré sa v telese nachiadzaju - H, C, N, O, Mg, Si, S a Fe. Pocitali
pravdepodobnosti réznych procesov, ktoré by mohli spdsobit ionizaciu neutrdlnych atomov.
Zistili, ze najvyznamnejsi prispevok k emisii kométy prispeli iény O a Fe a s najvicSou
pravdepodobnostou boli ionizované zrazkami s volnymi elektronmi korony. Opéat rovnako
ako v tejto préci, ich predpokladom je tiez detailnd rovnovéiha.
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V ¢are 171 A, kde bolo ziarenie kométy najviac detekované, zistili emisiu z i6nov O 'V,
O VI, Fe IX a maly prispevok z Fe X. V druhej najintenzivnejgej ¢iare 193 A to bola emisia
iba z O V. V ostatnych skiimanych ¢iarach tiez prevladala emisia z ionov O (O III, O TV,
O V).

5.7 Kolizna verzus radia¢na excitacia

Po vyjadreni priebehu intenzity v zavislosti na vzdialenosti (obréazok 5.13) vznika zaujimava
otazka, preco priblizne vo vzdialenosti 1.4 Ry nastiva narast intenzity v kazdom spektral-
nom obore. Jedno z eventualnych vysvetleni je mozné najst v ¢lankoch Habbal et al. (2011)
a Habbal et al. (2009) [24] [23]. Clanky st zamerané na termodynamiku slnecnej korony
Studovanej na zaklade pozorovani Uplnych zatmeni Slnka. Zaujimavou ¢astou publikacii,
ktora moze byt aj moznou odpovedou na polozenu otézku, je stanovenie radidlnej vzdia-
lenosti, kde sa meni kolizna excitacia na radia¢ni. Skimané boli pritom rozne spektralne
Ciary zeleza.

Vypocet bol zalozeny na pomere medzi intenzitou spektralnej ¢iary a intenzitiou odpove-
dajtceho kontinua v blizkosti tejto ¢iary. Myslienka je taka, Ze kolizny komponent emisie
zavisi na hustote elektrénov n. a iénov n;. TakZe vysledna pravdepodobnost koliznych pre-
chodov je timernéa nen;. Na druhej strane radiaény prechod (tiez nazyvany rezonancny),
je zavisli iba na n;. Toto je pripad priamo emisnej ¢iary. V pripade kontinua je inten-
zita mernd n.. Po vypocitani pomeru medzi intenzitou spektralnej ¢iary ku kontinuu
mozu nastat dva pripady. Pri dominancii koliznej zlozky je vysledkom pomeru hustota
ibnov. To znamend, e tento pomer bude so vzdialenostou od Slnka klesat tmerne 1/r2.
V druhom pripade, keby prevladala zlozka rezonan¢nd, pomer by bol imerny n;/n.. Ak by
mali hustoty rovnaky gradient v zavislosti na vzdialenosti, pomer sa stane konsgtantnym.

Na obréazkoch 5.29 a 5.30 je mozné vidiet priklady z vysledkov merania podl'a uvedeného
postupu. Zaujimavy je hlavne graf na prvom obrazku. Pri krivkach je priamo uvedeny
skiimany i6n s vlnovou dlzkou. Je vidiet, Ze pomer sa stava kongtantnym priblizne okolo
vzdialenosti 1.5 Rg. To znamené, Ze v tejto vzdialenosti prestava byt dominantnou zlozkou
emisnej ¢iary zlozka kolizna a stava sa dominantnou rezonan¢na zlozka. V pripade vyskytu
zvy$enia hustoty (napriklad protuberancia), pomer v ur¢itom rozmedzi vzdialenosti nebu-
de kongtantny. Vdaka tejto vlastnosti je mozné objavovat magnetické struktary, ktoré
udrzuja zvysenu hustotu tazkych iénov. Tym je mozné zistit aj zastupenie jednotlivych
i6bnov a nésledne na to aj elektréonovi teplotu.
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Obr. 5.29: Lavy obrézok: kruhy s polomermi v intervaloch 0.25 Rg. Pravy obrazok:
pomery intenzity v ¢iare (online) ku intenzite odpovedajiaceho kontinua (offline) v zavislosti

na vyske pozdlZ radialnej priamky v pozi¢nom uhle 39.2° [24].

Solor ¥ [Rg)
Solor ¥ (Ry)

]
Soler ¥ (Rg)

Obr. 5.30: Zlt4 krivka predstavuje vzdialenost prechodu medzi koliznou a radiatnou ex-
citaciou v ¢iarach Fe X (vIavo) a Fe XI (vpravo) |23].
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Tato praca je zamerand na emisné Giary extrémne ultrafialovej ¢iasti spektra, nie
viditelného svetla. Ako uz bolo spomenuté, Slnko nevyzaruje svetlo s kratSou vlnovou
dizkou ako 100 nm. Preto emisné ¢iary EUV by nemali obsahovaf rezonanéni zlozku emisie,
iba koliznu. A préave tento fakt je pozoruhodny, nakolko aj emisia kométy zacala stupat
vo vSetkych spracovanych ¢iarach EUV priblizne vo vzdialenosti 1.4 Re. Téato hodnota
nie je velmi vzdialena od vyslednej hodnoty uvedenych c¢lankov. Hodnota sa tiez moze
menit v zavislosti od pozi¢ného uhlu (obrazok 5.30), v ktorom je merana a tiez v zavislosti
od slnecnej aktivity. Kométa bola detekovana aj vo vicésich vzdialenostiach. To méze byt
sposobené dodanym materidlom, ktory zvysil hustotu nie len volnych elektronov, ale aj
i6bnov, a tym sa zvysil pocet kolizii.



Kapitola 6

Zaver

Tato praca bola zamerand na nezvy¢ajné spojenie Slnka, konkrétne jeho atmosféry korony,
a komeéty. Nakolko sa kométy stavaju krasnymi a zaujimavymi objektami vdaka Slnku,
tak by toto spojenie nemalo byt také nezvycajné. Ale pravdepodobnost, Ze kométa preleti
iba necelych stostyridsat tisic kilometrov nad slneénym povrchom, je velmi mala. Slne¢na
koréna mé sice velmi nizku hustotu, no jej teplota je velmi vysoké, a preto je uz uréitym
yzazrakom® vobec fakt, ked sa komeéty eSte pred dosiahnutim bodu perihélia nerozpadni
a nevyparia.

Na prelome 15. a 16. decembra roku 2011 bolo mozné prvykrat pozorovat cely prielet
kométy menom C/2011 W3 (Lovejoy) slne¢nou korénou. Kométa prekonala dezintagraciu
niekol'ko dni po prielete perihélia, ale aj napriek tomu ju bolo moZné pozorovat este niekol'ko
tyzdnov. To znamend, Ze Slnko v tomto pripade nesposobilo dplny zanik tohto telesa tak
ako v pripade skoro v8etkych tzv. ,sungrazing” komét so vzdialenostami v perihéliu iba
niekolko desiatok tisic kilometrov.

V préaci boli spracované a d'alej studované data z extrémne ultrafialovej oblasti spektra
(EUV), v ktorej bola detekovana emisia sposobené prieletom kométy. Konkrétne bola tato
emisia najlepsie pozorovatelna v piatich EUV filtroch s centralnymi vinovymi dlzkami
171 A, 193 A, 211 A, 131 A a 304 A. Déta boli ziskané na pristroji Atmospheric Imaging
Assembly (ATA), ktory je su¢astou misie NASA zvanou Solar Dynamic Observatory (SDO).
Verejne st dostupné v archive Virtual Solar Observatory.

Uz vizuélne je mozné usidit, ze jednoznacne emisia dominuje v spektralnej are 171 A.
Dominancia sa prejavuje najmé vo vzdialenostiach mensich ako 1.4 slneénych polomerov.
Od tejto vzdialenosti zacCala intenzita stipat v kazdom studovanom spektridlnom obore,
ale najvacsi narast je pozorovany v spominanej Gare 171 A. Tento fakt potom dokazuje
aj vypocet pomerov medzi jednotlivymi ¢iarami. Hned druh4 najvysgia emisia bola po-
zorovana v ¢are 193 A. Preto pomer medzi nimi je priblizne rovny jednej. Pomer s os-
tatnymi slabsimi ¢iarami je vyssi. V pripade pomeru medzi najslabsimi ¢iarami je zistend
priblizne konstantna hodnota.
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Dalej bolo cielom prace pokusit sa o aspoil radové zistenie teploty a elektrénovej hus-
toty v miestach prieletu. V tomto pripade bolo potrebné urc¢it model emisie, podla ktorého
mali vypocty postupovat. Zvolil sa jednoduchsi model, kde sa nepocita s emisiou atémov,
ktoré pochadzaju priamo z kométy (hlavne kyslik). Predpokladalo sa, ze kométa akoby
,doda“ v miestach prieletu d'algi material (volné elektrony a iony). Pri vicgej koncentracii
volnych elektronov aj iénov sa zvysi pocet zrazok, a tym aj pocet excitatnych prechodov.
Za predpokladu detailnej rovnovidhy medzi jednotlivymi prechodmi nastane nasledné de-
excitacia, pri ktorej dochadza k emitovaniu Ziarenia prave v pozorovanych EUV ¢iarach.
Cim teda nastane viac excita¢nych prechodov, tym vyssia intenzita je pozorované.

Zo vztahov, ktoré vyplynuli z popisaného modelu, bola vypoc¢itana teplota a elektrénova
hustota v zavislosti na vzdialenosti. Teplota bola zistena iba na ziklade jedného pomeru
medzi ¢larami 171 A a 193 A. Vysledna teplota sa pohybovala radovo v hodnotach 10° K.
Podla stcasnych modelov je teplota korény v dobe nizkej aktivity priblizne 106 K. Hodnota,
teploty zistend v tejto praci je nizsia, ale vysledok aj napriek tomu nie je dplne nezmyselny.

Dalsim cielom bolo urcenie elektronovej hustoty. Opit sa postupovalo na zaklade toho
istého modelu. Vysledné hodnoty zavisia na pomeroch, ktoré boli vo vypocte zahrnuté. R4~
dovo rovnaky vysledok 10% ¢cm™3 vznikol pri pomeroch 171 A/211 A a 171 A /193 A. V pri-
pade pomeru 171 A /193 A boli vysledné hodnoty o rad nizsie. Tento vysledok moze suvisiet
s faktom, ze v pripade dvoch najjintenzivnejsich ¢ar emisiu sposobuje okrem pocetnejsich
zrézok aj iny mechanizmus excitacie.

Spracovavanie dat v tejto praci bolo velmi zaujimavé. Uz len samotné komeéty siu
velmi obdivuhodné objekty. Prieletom kométy Lovejoy slnecnou korénu ju urobilo este
pozoruhodnejsim telesom. Samozrejme zjednoduseny model pouZivany v tejto praci nie je
uplne korektny. Autori inych modelov sa priklanaja na stranu kysliku (konkrétne ion O V),
ktory sposobuje vyssiu emisiu v ¢arach 171 A a 193 A. Tento model by sthlasil aj s porov-
nanim pomerov intenzit v réznych spektralnych ¢iarach ziskanych v tejto praci. Preto aj
vysledné hodnoty teploty alebo elektrénovej hustoty, aj ked st urcené iba radovo, nemozu
byt povazované za spravne s absolitnou istotou. Urcite by bolo mozné metodu popisani
v tejto praci vylepit a upresnit, aby zahriiovala aj emisiu sposobent inymi procesmi.

Na zamyslenie by mohlo byt spojenie vzdialenosti, v ktorej sa meni kolizna zlozka
emisie na rezonan¢nd, so vzdialenostou zvySenia emisie kométy ziskanou v tejto praci. Toto
zvySenie sa totiz prejavilo v kazdej Giare, ktoré by mali byt pozorovatelné iba v dosledku
koliznych excitacii. Pravdepodobne v tejto vzdialenosti kométa zacala prelietavat miestami
s vy&Sou hustotou a tym sa zvysil pocet kolizii. ZvySenie emisie podla inych modelov méze
byt spésobené prispevkom emisie iénov kysliku. Mohlo by sa tak jednat o kombinéciu oboch
myslienok, na jednej strane zvysenie poctu koliznych excitacii a nésledne spontannych
deexcitécii, na druhej strane emisia inych prvkov pochadzajicich z kométy.

V kazdom pripade je ale velmi zaujimavé pokusit sa vypod&itat charakteristiky korény
a kométy zo ziskanych dat v EUV spektre. Kométa sa tak akoby stédva sondou, ktoré skiima
tie najnepristupnejSie miesta Slne¢nej sustavy, kde by pravdepodobne zZiadny technicky
vynéalez zostrojeny ¢lovekom ,neprezil“.
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Dodatok A

Zdrojové kody

A.1 list.sh

#!/bin/bash

#vypis fits image

xmin="1900"
xmax="1920"
ymin="2270"
ymax="2290"

pix_thres="10000"
input="/home/elenka/Diplomka/Moja_praca/fits_vypis/vstup"

graf_vystup="grafy"

[ -e $graf_vystup ] && rm -r $graf_vystup
mkdir $graf_vystup

[ -e vystup ] && rm -r vystup

for file in ‘ls ${input}/*fits‘; do
time=‘ftlist "${file}" K include="DATE-0BS" | head -n 1 | awk -F "’" ’{ print

$2 3¢
pix_val=‘ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin: $ymax]" centroid="no'" clip="yes"
nsigma="10" | awk ’/maximum value/{ print $3 }’°¢
coo_x=‘ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin: $ymax]" | awk ’/pixel coord/{ print

$3 }’ | tail -n 1 | awk ’BEGIN { FS="," } ; { gsub(/\(/,""); gsub(/\)/,""
); print $1 }>¢

coo_y=‘ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin:$ymax]" | awk ’/pixel coord/{ print
$3 }’ | tail -n 1 | awk ’BEGIN { FS="," } ; { gsub(/\(/,""); gsub(/\)/,""
); print $2 }’¢

coo_x=‘expr $xmin + $coo_x - 1°
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23 coo_y=‘expr $ymin + $coo_y - 1°

24

25 den=‘echo $time | awk ’BEGIN { FS="-" } ; { print $3 }’ | awk ’BEGIN { FS="T"
} ; { print $1 }>¢

26 hod=‘echo $time | awk ’BEGIN { FS="T" } ; { print $2 }’ | awk ’BEGIN { FS=":"
} ; { print $1 }>°¢

27 min=‘echo $time | awk ’BEGIN { FS="T" } ; { print $2 }’ | awk ’BEGIN { FS=":"
} ; { print $2 }’¢

28 sec=‘echo $time | awk ’BEGIN { FS="T" } ; { print $2 }’ | awk ’BEGIN { FS=":"

} ; { print $3 }*¢

29

30 ./list $den $hod $min $sec $pix_val $coo_x $coo_y $pix_thres

31 |done

32

33 echo "set term png interlace giant size 1200,600; set lmargin 10; set rmargin

8; set output ’${graf_vystup}/r_pix.png’; set title \"Zavislost
intenzity nejjasnejsiho pixelu na r\"; set grid; unset key; set ylabel \"
adu\" offset 1; set xlabel \"r\"; set y2tics; set xrange [:]; plot ’
vystup’ u 2:3 w p 1w 1 1t 1" | gnuplot
34
35 echo "set term png interlace giant size 800,600; set lmargin 10; set rmargin
8; set output ’${graf_vystup}/coo.png’; set title \"Trajektorie
nejjasnejsiho pixelu\"; set grid; unset key; set ylabel \'"coordinate [y]\
" offset 0; set xlabel \"coordinate [x]\"; set y2tics; set xrange [:];
plot ’vystup’ u 4:5 w p 1lw 1 1t 1" | gnuplot

A.2 list.c

1 |#include <stdio.h>
#include <stdlib.h>
#include <math.h>

™)

//deklarace promenych

FILE *fr, *fw;

int i, j, k;

int pix, thres;

double c, den, hod, min, sec, coox, cooy;

10 |double t, tpi, e, q, p, M, E, dE, dM, a, r, x, y, X, Y, Z, w, 0, I;
11
12 |int main(int argc, char **argv) {
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13 // definice promenych
14 den = atof(argv[1]);
15 hod = atof(argv[2]);

16 min = atof(argv[3]);
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A2. list.c

sec = atof (argv([4]);
pix = atoi(argv[5]);
coox = atof (argv[6]);
cooy = atof (argv[7]);
thres = atoi(argv[8]);

e = 0.9999294152687144;

tpi = 16.0118089998;

= 0.005553814151232848;

= 697.95766316066*365.25;
78.68293963971914 ;

= (53.50921241435645/360) *2*M_PI;
= (326.3691470244605/360) *2*M_PT;
= (134.3558107377023/360) *2*M_PT;

HOs p'Y Q0
1]

ct
]

den + (3600*hod+60*min+sec)/86400;
M = (2*M_PI/p)*(t-tpi);
E =M+ exsin(M);

dE = 1;

while (fabs(dE) > 0.000000000001) {
dM =M - (E - exsin(E));
dE = dM / (1 - excos(E));
E = E + dE;

x = ax(cos(E)-e);
y = axsqrt(l-exe)*sin(E);

X = (cos(0)*cos(w)-sin(0)*sin(w)*cos(I))*x + (-1*sin(w)*cos(0)-cos(w)*sin(0)*

cos (I))*y;

Y = (cos(w)*sin(0)+sin(w)*cos(0)*cos(I))*x + (-1*sin(w)*sin(0)+cos(w)*cos(0)*
cos(I))*y;

Z = (sin(w)*sin(I))*x + (cos(w)*sin(I))x*y;

r = 149597870.700*sqrt (X*xX+Y*Y+Z*Z) ;

fw=fopen("vystup" ,"a+");
if (pix <= thres) {
fprintf (fw, "%.101£\t%.101f\t%i\t%1f\t%1f\n", t, r, pix, coox, cooy);
}
fclose(fw);

return(0) ;
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A.3 inter.sh

1 [#!/bin/bash

2

3 | cesta=‘pwd*¢

4 | input="${cestal}t/data"

5 |output="${cestal}/i"

6 | [ -e $output ] && rm -r $output
7 |mkdir $output

8

9 |for file in ‘ls ${inputl}‘; do
10 source="${input}/${file}"

11 out="${output}/${file}_i"

12 columns="5"

13 x_column="1"

14 y_column="2"

15

16 ./inter $source $out $columns $x_column $y_column
17 | done

A.4 inter.c

1 |#include <stdio.h>
#include <stdlib.h>
#include <math.h>

M)

//deklarace promenych

FILE *fr, *fw;

int i, j, k;

int radky, sloupce, d, h, min, max;
double c, xa, xb, ya, yb, a, b;

10 |double **data, **intr;

11 | char *source, *out;

© 00 N O ot s W

13 | //deklarace funkci
14
15 | int rozsah(char *soubor, int sloupce);

16 |void nactenidat(char *soubor, int sloupce, double **pole);
17
18 | int main(int argc, char *xargv) {

19 //definice promenych
20 source = argv[1];
21 out = argv[2];

22 sloupce = atoi(argv[3]);
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A4

inter.c

d
h

atoi(argv[4]);
atoi(argv[5]);

1]

//priprava dat

radky = rozsah(source, sloupce);

data=(double**)malloc(radky*sizeof (doublex*));

for (i=0; i<radky; ++i) {
data[i]=(doublex*)malloc(sloupce*sizeof (double));

}

nactenidat (source, sloupce, data);

max = (int) data[0][d];
min = (int) datalradky-1][d] + 1;
=0

fw=fopen(out,"w") ;
for (i=max; i>=min; --i) {
if ( (data[j][d]-(double)i)>0 && (data[j+1][d]-(double)i)<=0 ) { }
else { ++j; }
xa = datalj][d];
xb = datalj+1]1[d];
ya = data[j][h];
yb = datal[j+1][h];
a = (yb-ya)/(xb-xa);
b = (xb*ya-xa*yb)/(xb-xa);
fprintf (fw, "%i\t/1lf\n", i, a*(double)i+b);
}
fclose(fw);

return(0) ;

// zjisteni rozsahu souboru (pocet radku)
int rozsah(char *soubor, int sloupce) {
fr=fopen(soubor,"r");
double c;
int i=0;
int j=0;

do {
fscanf (fr,"%1f ",&c);
if (j == (sloupce - 1)) {
j=0;
++i;
}
else {
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++33
}
} while (feof (fr)==0);
fclose(fr);

return i;

// nacteni dat do pole
void nactenidat(char *soubor, int sloupce, double **pole) {
fr=fopen(soubor,"r");
double c;
int i=0;
int j=0;

do {
fscanf (fr,"),1f ",&c);
pole[il[j] = c;
if (j == (sloupce - 1)) {

j=0;
++1i;
}
else {
++3;
}

} while (feof (fr)==0);
fclose(fr);




