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Abstrakt:

V p°edloºené práci jsou zárove¬ studovány dva fascinující fenomény Slune£ní sous-
tavy. V první °ad¥ je to slune£ní koróna, jejíº charakteristika je i v sou£asnosti zaloºena
na r·zných modelech. Druhým fenoménem je kometa C/2011 W3 (Lovejoy), která pat°í
do velmi speci�cké skupiny tzv. �sungrazing� komet. Tato skupina se vyzna£uje velmi
malou vzdáleností perihélia od slune£ního povrchu. Práce je zam¥°ena na interakci komety
s plazmou slune£ní koróny, která je spojena s emisí zá°ení v extrémn¥ ultra�alové oblasti
spektra (EUV). Konkrétn¥ byla studována £ást pr·letu komety slune£ní korónou p°ed dosa-
ºením perihélia. Nejlépe byl objekt detekovatelný v p¥ti EUV �ltrech p°ístroje Atmospheric
Imaging Assembly (AIA) namontovaného na kosmické lodi mise Solar Dynamic Observa-
tory (SDO). Práv¥ snímky získané z t¥chto p¥ti �ltr· jsou zpracovány a dále studovány
v této práci. Rozpracovány a porovnávány jsou taktéº pom¥ry mezi jednotlivými intenzi-
tami v r·zných spektrálních £arách.

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-
ci�c 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 �ve �lters 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 di�erent
spectral lines.
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Kapitola 1

Úvod

Táto práca sa týka dvoch ve©mi zaujímavých objektov na²ej Slne£nej sústavy. Jedným
z nich je na²a hviezda, na²e Slnko. V ºivote kaºdého £loveka zohráva ve©kú úlohu, ke¤ºe
práve v¤aka tejte obrovskej ºeravej guli existuje ºivot na Zemi. Práca je zameraná na slne£nú
korónu, ktorá je doteraz pre astrofyzikov ´aºkým orie²kom. Existuje ve©a modelov, ktoré
popisujú jej teplotu, hustotu, £i model jej ohrevu, ale v²etko je zatia© iba na úrovni mode-
lovania.

Druhým objektom, ktorý je ²tudovaný v tejto práci, je kométa. Konkrétne sa jedná
o kométu C/2011 W3 (Lovejoy), ktorá patrí medzi kométy s ve©mi malou vzdialenos´ou
od Slnka v perihéliu. V²eobecne sa kométy s takýmto typom dráhy menujú �sungrazing
kométy� . Uº z názvu kométy je moºné vy£íta´, ºe práve v roku 2011 prelietavala najbliº²ím
bodom k Slnku. Najzaujímavej²ie na tejto udalosti bolo, ºe aj napriek tak malej vzdialenosti
preºila svoj prielet cez horúcu slne£nú korónu.

Na prelome 15. a 16. decembra roku 2011 bolo moºné priamo pozorova´ postupné prib-
liºovanie sa kométy k slne£nému povrchu, prielet perihéliom a následne postupné vz¤a©o-
vanie. Len ve©mi málo astronómov a astrofyzikov verilo, ºe sa kométa uº na za£iatku svojho
blízkeho príletu nerozpadne a zárove¬ aj nevyparí. Táto udalos´ tak spojila dva fascinujúce
fenomény, horúcu atmosféru Slnka a ©adové kamene, ktoré prilietavajú z periféria Slne£nej
sústavy.

V¤aka pokro£ilým prístrojovým technikám a pokro£ilým metódam pozorovania Slnka
v rôznych �ltroch bolo moºné tento zaujímavý úkaz pozorova´ v rôznych spektrálnych
oboroch. V tejto práci sa pracuje s verejnými dátami získanými na prístroji nazvanom At-
mospheric Imaging Assembly (AIA), ktorý je sú£as´ou misie NASA zvanou Solar Dynamic

Observatory (SDO). Tento prístroj získava snímky Slnka a slne£nej koróny v deviatich
�ltroch.

Získané snímky kométy v rôznych spektrálnych oboroch poskytujú neocenite©né moºnos-
ti skúmania emisie kométy. Po£as jej prieletu slne£nou korónou interaguje plazma pochádza-
júca priamo z koróny s plynom, ktorý produkuje kometárne jadro v dôsledku vysokých
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Kapitola 1. Úvod 10

teplôt okolia. Emitujúce ºiarenie, ktoré bolo moºné pozorova´, je v kaºdej spektrálnej £iare
rôzne intenzívne. Pomery týchto intenzít poskytujú moºnos´ vyjadrenia niektorých charak-
teristík emitujúceho prostredia, napríklad teplotu alebo elektrónovú hustotu.



Kapitola 2

Slne£ná koróna

V tejto kapitole boli informácie £erpané hlavne zo zdrojov [22] a [17].

2.1 Pozorovania koróny a jej vymedzenie

Koróna je vrchnou atmosférou na²ej hviezdy. Predstavuje akýsi obal plazmy s ve©mi vysokou
teplotou. Slovo koróna pochádza z latinského slova corona a znamená korunka. Tento typ
atmosféry nemá iba na²e Slnko. No pre objav koróny pri ¤al²ích hviezdach bolo potrebné
po£ka´ na pozorovania z vesmíru. Teplota totiº dosahuje ve©mi vysoké hodnoty, preto je
moºné korónu primárne pozorova´ v ultra�alovej oblasti spektra (EUV) a v oblasti mäkkého
röntgenového ºiarenia (X-ray). Prvé dve UV-druºice boli vypustené v roku 1978 a ¤al²ia
ve©mi známa aº v roku 1999, Chandra X-ray Observatory.

Po v²etkých pozorovaniach bolo zistené, ºe v podstate v²etky hviezdy hlavnej postup-
nosti spektrálnych typov F aº M sú röntgenovými emitormi. Majú teda chromosféru a ko-
rónu podobne ako na²e Slnko. Hviezdy hlavnej postupnosti spektrálneho typu v rozmedzí
od B aº A sú detekovate©né v tejto oblasti spektra, no nie z dôvodu existencie horúcich
korón, ale z dôvodu prudkých pohybov obálok plynu kvôli tepelným nestabilitám.

Koróna je najvy²²ou a zárove¬ najteplej²ou £as´ou slne£nej atmosféry. Za£ína mierne
nad vidite©ným povrchom Slnka a siaha viac ako stovky tisíc kilometrov do medzipla-
netárneho priestoru. Je ve©mi ´aºké presne ur£i´, kde táto vysokoteplotná atmosféra za-
£ína. Niektoré jej ²truktúry totiº majú korene uº v samotnej chladnej fotosfére. Napríklad
koronálne slu£ky za£ínajú tesne nad slne£ným povrchom, kde je ich teplota niº²ia a kon£ia
vysoko v riedkej, ale horúcej koróne s vy²²ou teplotou. Z toho by mohlo vyplýva´, ºe existuje
ur£ité horizontálne rozhranie medzi chladnej²ími a teplej²ími regiónmi atmosféry a ur£i´
tým vý²ku, kde koróna za£ína. No ukázalo sa, ºe v tej istej vý²ke sa objavujú ²truktúry
s rôznymi teplotami. Preto rozhranie medzi týmito oblas´ami nie je vºdy horizontálne.

�al²ou moºnos´ou ur£enia za£iatku koróny je ur£itá minimálna teplota. Vidite©ný
povrch Slnka, fotosféra, má teplotu okolo 5 800 Kelvinov. Teplota koróny v²ak môºe
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Kapitola 2. Slne£ná koróna 12

dosahova´ aj viac ako milión Kelvinov. Preto musí existova´ ur£itá oblas´, kde nastane
prudký vzrast teploty a tieº ur£itá stredná teplota, od ktorej uº je moºné de�nova´ ko-
rónu. Touto medznou teplotou bola ur£ená hodnota 105 K. Základ tohto predpokladu je
vidie´ na obrázku 2.1, kde je zobrazený teplotný a hustotný model slne£nej atmosféry.
Schéma reprezentuje teplotu a hustotu v závislosti na vý²ke nad povrchom Slnka.

Obr. 2.1: Teplotný a hustotný model slne£nej atmosféry [1].

Vo vý²ke medzi 2 000 aº 3 000 km je pozorovate©ný prudký nárast teploty aº o dva
rády. Táto oblas´ sa nazýva prechodovou oblas´ou (Transition Region). Vý²ka tejto oblasti
sa môºe lí²i´, pretoºe koróna je silne nehomogénna a niektoré jej ²truktúry stúpajú uº
od niº²ích £astí atmosféry. V kaºdom prípade, odhliadnuc od jej tvaru, prechodová oblas´
sa povaºuje za univerzálny prechod medzi chromosférou a korónou. Bliº²ie sa bude teplotou
tejto £asti afmosféry venova´ kapitola 2.1.3.

Slne£ná koróna kon£í v miestach, kde uº slne£ný vietor nemá dostato£ný tlak, aby
odtlá£al medziplanetárny materiál. Vzdialenos´ týchto miest je v rôznych obdobiach slne£nej
aktivity rôzna. Voyager 1 na túto hranicu narazil vo vzdialenosti 94 AU v roku 2004 a Vo-
yager 2 vo vzdialenosti 84 AU o tri roky neskôr.
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2.1.1 Magnetické pole a geometrická predstava

Magnetické pole Slnka reguluje dynamiku a topológiu v²etkých koronálnych javov. Horúca
plazma zloºená z energetických £astíc te£ie pozd¨º magnetických silo£iar. Deje sa to v prí-
pade, ke¤ je tlak plazmy zanedbate©ný oproti magnetickému tlaku. Vtedy nie je moºné, aby
látka �pretekala� iným smerom, ako je smer magnetického po©a, napríklad kolmo na smer
silo£iar.

Rozhodujúcim parametrom koróny, ktorý dáva do pomeru práve tieto dve dôleºité
veli£iny, sa nazýva plazmový β-parameter,

β =
pth
pm

=
2 ξ ne k Te
B2/8π

≈ 0.07 ξ n9 T6/B
2
1 [cgs], (2.1)

kde ξ = 1 je stupe¬ ionizácie pre korónu (pre fotosféru je ξ = 0.5), Boltzmanová kon²tanta
má hodnotu k = 1.38 · 10−16 ergK−1, B1 = B/10 G predstavuje magnetickú indukciu,
n9 = ne/109 cm−3 je elektrónová hustota a T6 = T/106 K je elektrónová teplota.

Na obrázku 2.2 je zobrazený β-parameter v závislosti na vý²ke, tzn. v rôznych slne£ných
atmosférach, pre dve rôzne sily magnetického po©a 100 G a 2 500 G. Je evidentné, ºe
pri silnom magnetickom poli je β < 1, £o znamená prevahu magnetického tlaku nad te-
pelným. Plazma je preto uväznená v magnetickom poli a opisuje jeho silo£iary. Vo vä£²ine
oblastí koróny je tento parameter men²í ako jedna. Vo vä£²ích vý²kach, pribliºne nad jed-
ným slne£ným polomerom, je hodnota β > 1. Magnetické pole je uº slabé a plazma
môºe postupne unika´ vrcholom koronálnych slu£iek. Tento jav je moºné vidie´ naprík-
lad na obrázku 2.5. Vo ve©kých vzdialenostiach od povrchu sú slu£ky zakon£ené akýmsi
prúdom materiálu, ktorý pokra£uje ¤aleko do medziplanetárneho priestoru.

Samotné magnetické silo£iary nie sú priamo pozorovate©né. Ale práve rôzne koronálne
²truktúry magnetické pole vizualizujú. Koronálne slu£ky sú v podstate potrubia vyplnené
zohriatou plazmou, tvarované pod©a magnetického po©a v danom mieste. Sú zakorenené
v chladnej fotosfére a stúpajú cez chromosféru a prechodovú oblas´ do koróny.

Ve©mi ²trukturovaný charakter koróny je spojovaný s prítomnos´ou magnetického po©a
na slne£nom povrchu. Toto pole je generované vo vnútri telesa a vystupuje na povrch.
Koróna je jasnej²ia práve v tých miestach, kde magnetické pole vystupuje na povrch.
Teória dynama tvrdí, ºe silné magnetické pole bolo generované hlboko v slne£nom vnútri.
Je moºné predstavi´ si to ako magnet, ktorý je pod povrchom orientovaný horizontálne
a jeho silo£iary presakujú nad povrch. To predstavuje aj vznik dvoch magnetických pólov,
pri£om z jedného silo£iary vystupujú a do druhého opä´ vstupujú.

Pozorujeme dve odli²né oblasti v slne£nej koróne s rôznymi vlastnos´ami, ktorými
sú regióny s otvoreným a uzavretým magnetickým po©om. Otvorené magnetické pole
sa nachádza najmä v polárnych oblastiach a niekedy zasahuje aj smerom k rovníku.
Spája slne£ný povrch s medziplanetárnym po©om a je zdrojom rýchleho slne£ného vet-

ra (≈ 800 km s−1). Predstavuje efektívny transport plazmy ohriatej e²te v chromosfére.
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Obr. 2.2: Plazmový β-parameter v slne£nej atmosfére.

Regióny s uzavretým po©om sa vyzna£ujú hlavne uzavretými silo£iarami, ktoré vys-
tupujú do vý²ok okolo jedného slne£ného polomeru. To znamená, ºe v ur£itom mieste
silo£iary vystupujú z povrchu Slnka, vytvoria slu£ku a na ¤al²om mieste opä´ vstupujú
do povrchu. A práve v týchto miestach vznikajú aj slne£né ²kvrny. Vo ve©kých vý²kach pri-
bliºne jedného polomeru Slnka sa môºu slu£ky otvori´ a produkova´ pomalú zloºku slne£ného

vetra (≈ 400 km s−1). Dané oblasti v sebe zah¯¬ajú vä£²inu jasu a hustej²ích koronál-
nych slu£iek, ktoré sú uväznené v magnetickom poli. Tieto ²truktúry sú ve©mi známym
javom, ktoré pozorujeme najmä v aktívnych regiónoch, ale môºu sa objavova´ aj v poko-
jných regiónoch Slnka (okrem koronálnych dier). Miesta, kde magnetické slu£ky vystupujú
a následne vstupujú do vidite©ného povrchu Slnka, sa nazývajú tzv. �footpoints� . Ke¤ tie-
to ²truktúry presiahnu vý²ku pribliºne jedného slne£ného polomeru, tepelný tlak plazmy
presiahne uº slabý tlak magnetického po©a, ktorý s vý²kou klesá. Plazma môºe za£a´ unika´
do medziplanetárneho priestoru v podobe uº spomínaného pomalého slne£ného vetra.

Tak ako teplota £i hustota koróny, aj magnetické pole je ve©mi priestorovo a £asovo
nehomogénne. Najsilnej²ie je v miestach výskytu slne£ných ²kv¯n, dosahujúce hodnoty
B = 2000− 3000 G. Skupiny slne£ných ²kv¯n sú dipolárne, pri£om sú orientované v smere
východ-západ a s opa£nou polaritou vedúcich ²kv¯n medzi dvomi hemisférami. Táto po-
larita sa mení kaºdých 11 rokov. Aktívny región je vä£²ia oblas´ okolo slne£ných ²kv¯n
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s priemerným magnetickým po©om B ≈ 100− 300 G obsahujúca aj men²ie póry s po©om
B ≈ 1100 G. Magnetické pole pokojných oblastí a koronálnych dier dosahuje hodnoty
men²ie, B ≈ 0.1− 0.5 G.

Tieto poznatky o magnetickom poli sú získané najmä z merania Zeemanovho roz²tepe-
nia spektrálnych £iar a s pouºitím extrapolácie z magnetogramov niº²ích oblastí slne£nej
atmosféry. Pouºíva sa pritom model magnetického po©a, na ktoré nepôsobia vonkaj²ie sily.
Nako©ko nepoznáme presné hranice koróny, prúdy te£úce koronálnymi slu£kami a model
magnetického po©a nie je úplne platný, výsledky hodnôt nemusia by´ úplne presné. Priame
merania magnetického po©a vo vý²kach koróny sú stále neisté a na za£iatku vývoja.

Hodnoty magnetického po©a samozrejme s vý²kou klesajú. Dulk a McLean v roku 1978
odvodili vo svojej práci formulu, ktorá pribliºne poskytuje priemerný pokles magnetického
po©a s vý²kou medzi 1.02− 10 slne£ných polomerov:

B(R) = 0.5
( R

R�
− 1
)−1.5

(1.02 . R/R� . 10). (2.2)

Tieto hodnoty sa môºu meni´ pribliºne o 1− 2 rády a je to hlavne spôsobené meniacim sa
slne£ným cyklom.

Ako sa magnetické pole mení priamo v typicky aktívnych regiónoch v závislosti na vý²ke
B(h), ukazuje nasledujúca rovnica:

B(h) = Bfoot

(
1 +

h

hD

)−3
, (2.3)

kde hD predstavuje hlavnú h¨bku dipólu, hD ≈ 75 000 km. Magnetické slu£ky majú svoje
korene pribliºne vo vý²kach h ≈ 50 000 − 200 000 km. Fotosférické magnetické pole tu
dosahuje hodnoty v rozmedzí Bfoot ≈ 20− 200 G, ale môºe klesnú´ aj na hodnoty men²ie
ako B . 10 G vo vý²kach h & 100 000 km.
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2.1.2 Oblasti a zloºky koróny

Koróna je extrémne slabá oproti vidite©nému disku Slnka. V slne£ný de¬ je jas oblohy o 3−5
rádov vä£²í ako jas koróny, takºe je pre nás skuto£ne nepozorovate©ná. Jedinou moºnos´ou,
kedy sa koróna stáva vidite©nou, je po£as úplneho zatmenia Slnka Mesiacom. Po£as tohto
nádherného úkazu nám koróna ukazuje svoje rôzne ²truktúry, z ktorých sa skladá. Jej
rozsah závisí aj od obdobia slne£nej aktivity. Napríklad na obrázku 2.5 je úplne zatmenie
z roku 2012 v Austrálii, kedy sa Slnko blíºilo k maximu jeho aktivity. Na obrázku 2.3 bolo
Slnko v období svojho minima. Zatmenie je z roku 2008 v Rusku.

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

Pri porovnaní týchto dvoch zatmení je skuto£ne vidie´ rozdiel hlavne v okolí polárnych
oblastí, kde v minimu aktivity sú vä£²inou iba koronálne diery, pri£om v maxime je
Slnko obklopené kompletne rôznymi koronálnymi ²truktúrami, ktoré budú opísané niº²ie.
Na obrázku 2.4 je zobrazené Wolfovo £íslo R (tieº nazývané ako sunspot number) v závis-
losti na £ase. Toto £íslo predstavuje mieru slne£nej aktivity pod©a po£tu slne£ných ²kv¯n:

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

kde k je premenný ²kálovací faktor (vä£²inou < 1), ktorý záleºí na pozorovacích pod-
mienkach a typu prístroja, s ktorým sa pozoruje, g je po£et skupín ²kv¯n na slne£nom
disku a s je celkový po£et pozorovaných ²kv¯n.
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Obr. 2.4: Wolfovo £íslo v závislosti na £ase [3].

Slne£ná koróna sa obvykle rozde©uje do troch zón, ktoré sa menia po£as slne£ného cyklu.
Sú to aktívne oblasti, pokojné regióny a koronálne diery. Aktívne oblasti sú miesta, kde
sa koncentruje silné magnetické pole. V týchto oblastiach sa vo fotosfére objavujú slne£né
²kvrny a skupiny slne£ných ²kv¯n s opa£nými polaritami. Táto bipolárna vlastnos´ je spô-
sobená uzavretými magnetickými £iarami. Pretoºe v týchto oblastiach nastávaju rôzne
procesy, napríklad prírastok magnetického toku alebo jeho vyru²enie, rekon�gurácia alebo
magnetická rekonexia, vznikajú v koróne rôzne vzplanutia, záblesky, náhly ohrev plazmy
£i výrony koronálnej hmoty. Vznikajú v týchto miestach pozoruhodné slu£ky vyplnené
horúcou a hustou plazmou siahajúce vysoko nad povrch Slnka, pri£om produkujú mäkké
röntgenové ºiarenie a ºiarenie v extrémne ultra�alovej oblasti spektra (EUV). Typicky sa
tieto oblasti vyskytujú v heliocentrických ²írkach okolo 40◦.

V týchto oblastiach sa objavú tieº ¤al²ie dva známe javy, a to koronálne ºiary a výrony
koronálnej hmoty (¤alej iba CME). Oba procesy sú spojené s nestabilným magnetickým
po©om, kde dochádza k uvo©neniu magnetickej energie. Výsledkom je zrýchlenie £astíc
a ohrev okolného prostredia. Rozdiel medzi nimi je ten, ºe ºiary pozorujeme hlavne v rönt-
genovej a rádiovej oblasti spektra, pri£om výrony koronálnej hmoty pozorujeme v bielom
svetle. Intenzita ºiar môºe by´ rôzna, niekedy pozorujeme tzv. mikro alebo nanoºiary. �asto
sú sprievodným javom CME. CME dosahujú uvo©nenie obrovského mnoºstva energie, ktoré
vyºenie materiál ¤aleko do medziplanetárneho priestoru. Ke¤ táto vyvrhnutá plazma do-
siahne Zem, pozorujeme nádherné polárne ºiary. Pri ve©mi silných CME môºe vzniknú´
geomagnetická búrka, ktorá by mohla naru²i´ magnetické pole Zeme.
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Obr. 2.5: Úpne zatmenie Slnka, 2012, Austrália [4].

Oblasti pomenované ako pokojné regióny sú pokojné len relatívne v porovnaní s ak-
tívnym oblastiam. Aj tu prebiehajú dynamické procesy, ako napríklad ohrev plazmy, men²ie
ºiary, explózie, zjasnenia, ale tieº aj koronálne slu£ky £i oblúky. Vymedzenie týchto a ak-
tívnych oblastí nie je úplne presné, pretoºe niektoré rozsiahle ²truktúry, ako napríklad
oblúky, za£ínajú v aktívnych oblastiach, ale siahajú ¤aleko aº do oblastí pokojných. Dalo
by sa poveda´, ºe tieto oblasti sa nachádzajú v miestach uzavretého magnetického po©a
(okrem aktívnych oblastí) a oblasti s otvoreným magneticým po©om sa nachádzajú v ko-
ronálnych dierach.

Práve v polárnych oblastiach sa nachádzajú uº spomenuté korónálne diery. Toto pome-
novanie získali z dôvodu, ºe ich pozorujeme tmav²ie, ako ostatné regióny. Nenachádzame
v nich jasné koronálne ²truktúry £i zjasnenia. Je to spôsobené otvoreným magnetickým
po©om, odkia© uniká plazma v podobe slne£ného vetra. Tieto oblasti sú chladné a riedke.
I ke¤ v období slne£ného maxima je silné magnetické pole aj v týchto oblastiach, ako je
vidie´ aj na obrázku 2.5.

Koróna sa rozde©uje aj do troch zloºiek, ktoré prispievajú ku koronálnemu svetlu. Sú
rozdelené pod©a mechanizmov, na základe ktorých produkujú svetlo. Tieto komponenty sa
ozna£ujú ako K-koróna(elektrónová alebo koróna spojitého spektra), F- koróna(Fraunhofe-
rová alebo prachová koróna) a E-koróna(emisná koróna). Tieto zloºky sú formované ve©mi
odli²nými mechanizmami a majú odli²né vlastnosti. Nedávno sa k nim za£ala pridáva´ aj
²tvrtá zloºka nazvaná T-koróna(tepelná emisia).
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K-koróna zobrazuje spojitú emisiu spektra a je silne polarizovaná. Vzniká rozptylom
svetla z fotosféry na elektrónoch koronálneho plynu. Preto sa jej niekedy hovorí aj elek-
trónová koróna. Závisí na prítomnosti plynu, ale je to v podstate svetlo z niº²ích vrstiev,
ktoré je rozpty©ované smerom k nám.

F-koróna vzniká opä´ rozptylom svetla prichádzajúceho z fotosféry, ale nie na elek-
trónoch plynu, ale na malých £asticiach medziplanetárneho prachu v rovine ekliptiky.
Zo Zeme toto svetlo pozorujeme ako zodiakálne svetlo v £ase okolo jarnej a jesennej rov-
nodennosti. Podobne ako K-koróna teda ani táto zloºka nie je skuto£né koronálne svetlo,
ale iba odrazom jasného fotosférického svetla.

V tejto zloºke koróny pozorujeme Fraunhoferove £iary. Tieto £iary sú e²te vo fotosfére
roz²írené Dopplerovým posuvom. Nako©ko pohyb prachových £astích, na ktorých sa svetlo
rozpty©uje, je men²í v porovnaní so ²írkou £iar, ¤al²ie ich roz²írenie sa v spektre nepre-
javí. Svetlo prichádzajúce k nám zostáva nezmenené. V K-koróne je skoro nemoºné tieto
£iary pozorova´. Vysoká teplota koróny udáva elektrónom ve©mi ve©ké rýchlosti, kde sa uº
Dopplerové roz²írenie £iar prejaví. Len tie najcitlivej²ie prístroje dokáºu pozorova´ slabú
absorbciu z prekrývajúcich sa a roz²írených spektrálnych £iar.

E-koróna reprezentuje jedinú zloºku, ktorej emisia skuto£ne vzniká v koronálnom plyne.
Preto sa tieº nazýva emisná koróna. Obsahuje emisiu izolovaných £iar, ktoré sú formované
iónmi pri ve©mi vysokej teplote. Koncom 19. storo£ia predstavovala identi�kácia týchto
spektrálnych £iar obrovský problém v astrofyzike. Aº v rokoch 1939− 1940 pri²lo rie²enie
od Grotriana (nemecký astronóm a astrofyzik) a Edléna (²védsky profesor fyziky a as-
tronóm).

Celkové svetlo E-koróny je relatívne malé. Pozorova´ túto komponentu je moºné po-
mocou úzkopásmového �ltra, centrovaného na poºadovanú vlnovú d¨ºku. Spojitá emisia
z K- a F-koróny dominuje, pretoºe je prítomná v ²irokom rozmedzí vlnových d¨ºok a ich
celková emisia je preto ve©ká. Aby bolo moºné získa´ vä£²í kontrast medzi týmito zloºkami,
je potrebné pouºi´ úzkopásmový �lter, ktorý zníºi emisiu kontinua, ale zárove¬ nezníºi emi-
siu spektrálnej £iary. Získame tým síce slab²í obraz, ale relatívny príspevok £iarovej emisie
sa tým zvý²i. Pri nastavení dlh²ej expozície alebo pouºitím kamery s vä£²ou apertúrou sa
koronálna emisia v £iarach stáva vidite©nou.

Poslednou zloºkou je T-koróna, ktorá vzniká termálnou (hlavne infra£ervenou) emisiou
medziplanetárneho prachu. Vä£²inou je to ten istý materiál, ktorý spôsobuje emisiu F-
-koróny. Je detekovaná pomocou zdokonalenej infra£ervenej techniky.
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2.1.3 Hustota a teplota koróny

Priebeh hustoty v atmosfére Slnka je moºné vidie´ na obrázku 2.1. V prechodovej oblasti
pozorujeme náhly pokles hustoty o nieko©ko rádov v porovnaní s hustotou chromosféry.
Koróna má ve©mi nízku hustotu. Dokonca ove©a niº²iu ako má to najlep²ie vákuum na Zemi
vytvorené v laboratóriu.

Elektrónová hustota slne£nej koróny sa pohybuje od ne ≈ 106 cm−3 vo vrchnej £asti
(vo vý²ke jedného slne£ného polomeru) do ne ≈ 109 cm−3 pri základni pokojných regiónov.
Hustota môºe dosahova´ ne ≈ 1011 cm−3 v najhustej²ích koronálnych slu£kách. V koronál-
nych dierach je hodnota hustoty ne ≈ 108 cm−3. Z týchto rôznych hodnôt opä´ vyplýva
nehomogenita tejto horúcej a riedkej atmosféry. Pod ¬ou prebieha ve©a dynamických pro-
cesov, ktoré ohrievajú hustej²iu chromosférickú plazmu a vyná²ajú ju vy²²ie do koróny.

Integrovanú hustotu pozd¨º zorného lú£a je moºné aproximova´ mocninovou funkciou,
ktorá vedie k pro�lu priemernej hustoty, ktorý popisuje Baumbach-Allenová formula (Cox,
2000):

ne(R) = 108
[
2.99

( R

R�

)−16
+ 1.55

( R

R�

)−6
+ 0.036

( R

R�

)−1.5]
cm−3, (2.5)

kde R = R�+h od stredu Slnka. Táto aproximácia slúºi pri ur£ení hustoty do vzdialenosti
nieko©kých slne£ných polomerov. V prípade vä£²ích vzdialeností je moºné hustotu ur£i´
pod©a vz´ahu (Erickson, 1964):

ne(R) ≈ 7.2 · 105
( R

R�

)−2
cm−3, R� R�. (2.6)

Teplotu koróny prvýkrát zis´oval v roku 1940 zo spektrálnych £iar Bengt Edlén a tvrdil,
ºe emisia vzniká z vysoko ionizovaných elementov pri teplote vy²²ej ako milión kelvinov.
Pochopenie prí£iny tak vysokej teploty doteraz nie je celkom jasné a je to stále základným
problémom v astrofyzike. Odporuje to totiº druhému termodynamickému zákonu, nako©ko
atmosféry pod korónou majú ove©a niº²iu teplotu.

Podobne ako hustota, ani teplota nie je homogénna v celej atmosfére. Pozorujeme
prázdne a chladnej²ie oblasti v koronálnych dierach, kde prevláda otvorená kon�gurácia
magnetického po©a, s teplotou T ≤ 1 MK. Oblasti s uzavretým magnetickým po©om,
akými sú tzv. pokojné regióny, dosahujú teplotu pribliºne T ≈ 1 − 2 MK. Aktívne
najteplej²ie oblasti môºu vykazova´ teploty dosahujúce hodnoty aº T ≈ 2− 6 MK.

Zásobár¬ou materiálu pre korónu je chromosféra, ktorá zásobuje koronálne slu£ky
s horúcou vystupujúcou plazmou. Ke¤ºe tepelný tlak je v²eobecne niº²í ako magnetický,
tento transport plazmy prebieha iba pozd¨º magnetických silo£iar. Dôsledkom je vznik te-
pelne izolovaných systémov, ktoré majú korene uº v chromosfére. Sú �ventilmi� následného
prudkého ohriatia a vystúpenia materiálu vysoko do koróny. Tento ohrev je ale priestorovo
aj £asovo striedavý, preto je koróna tvorená mnoºstvom vyplnených slu£iek s rôznymi
teplotami. Tie chladnej²ie sú vidite©né v EUV a teplej²ie svietia v mäkkej röntgenovej
oblasti spektra.



21 2.2. Koronálne spektrum

2.2 Koronálne spektrum

Termálne vyºarovanie Slnka je emitované od teplôt T = 4 400 K v slne£ných ²kvrnách,
aº po teploty výsoke s hodnotami T ≈ 40 MK v superhorúcich zloºkách ºiarivej plazmy.
Emisia slne£nej koróny spadá hlavne do extrémne ultra�alovej a mäkkej röntgenovej oblasti
spektra, ako uº bolo spomenuté v predchádzajúcej £asti.

Koróna je ionizovaný plyn, plazma, kde sa vo©né elektróny a ióny môºu vo©ne pohybova´
a interagova´ medzi sebou. Interakcií, ku ktorým môºe dochádza´, je ve©mi ve©ké mnoºstvo.
Preto budú v tejto sekcii opísané tie najdôleºitej²ie procesy, ktoré v horúcej a riedkej koróne
prispievajú k emisii kontinua a spektrálnych £iar. Týmito procesmi sú absorbcia, emisia,
excitácia, deexcitácia, ionizácia a rekombinácia a zapájajú sa do nich elektróny, atómy,
ióny a fotóny. V²etky tieto procesy nastanú, ke¤ fotón alebo elektrón interaguje s atómom
alebo iónom.

Stimulovaná absorbcia vzniká v prípade, ke¤ prichádzajúci fotón excituje elektrón
atómu na vy²²iu energetickú hladinu εn = εm + hν. Tento proces nastane s pravdepodob-
nos´ou úmernou po£tu elektrónov Nm na danej hladine m a hustoty energie Uν v danom
poli vyºarovania. V tomto poli je pravdepodobnos´ prechodu ²peci�kovaná Einsteinovým
koe�cientom Bmn. Rýchlos´ tohto prechodu je teda moºné vyjadri´ ako R = UνBmnNm.
Tento proces je typ prechodu viazane-viazaného, ktorý produkuje mnoºstvo absorb£ných
£iar v slne£nej koróne.

Stimulovaná emisia nastáva pri blízkom prielete fotónu. Excitovaný elektrón na hla-
dine εn je stimulovaný a padá spä´ na niº²iu hladinu εm. Pri tejto tzv. deexcitácii emituje
druhý fotón s energiou hν = εn − εm. Pravdepodobnos´ tohto prechodu je tieº úmerná
hustote energie daného po©a Uν s rýchlos´ou prechodu R = UνBnmNn.

Foto-ionizácia je prechodom viazane-vo©ným, kde fotón, ktorý narazí do atómu, má
vy²²iu energiu ako je ioniza£ná energia daného atómu (napríklad > 13, 6 eV pre vodík).
Viazaný elektrón sa tak stáva vo©ným. Fotón s vlnovou d¨ºkou λ = hc/∆ε odovzdal svoju
energiu ∆ε elektrónu. Ak bola táto energia vy²²ia ako ioniza£ná energia εi, elektrón uniká
od atómu s kinetickou energiou 1

2mev
2
e . Takºe celkovú energiu fotónu je moºné vyjadri´

ako ∆ε = εi + 1
2mev

2
e .

�iarivá rekombinácia sa tieº nazýva vo©ne-viazaným prechodom. Je to v podstate
inverzný prechod foto-ionizácie. Vo©ný elektrón, ktorý sa priblíºil k iónu, je chytený týmto
iónom. Usadí sa na ur£itej vo©nej energetickej hladine εi. Prebyto£ná energia je uvo©nená
formou emisie fotónu s energiou hν = 1

2mev
2 − εi, kde v je rýchlos´ elektrónu pri narazení

do iónu. Pri tomto type je produkované napríklad Balmerovo (364, 6 nm)a Lymanovo
kontinuum (91, 2 nm) vodíku.

Dielektronická rekombinácia je podobným procesom ako predchádzajúca rekom-
binácia s tým rozdielom, ºe do procesu sú zahrnuté dva elektróny. Jeden vo©ný elektrón
je chytený iónom a je usadený na vy²²ej hladine. Ale aj viazaný druhý elektrón je taktieº
excitovaný. Ión je vo ve©mi nestabilnej kon�gurácii, a preto jeden z excitovaných elektrónov
klesá na vo©né miesto niº²ej energetickej hladiny.
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Auto-ionizácia je proces spontánnej ionizácie bez dodanej energie fotónom alebo
zráºkou a vzniká v prípade nestabilného dvojnásobne excitovaného iónu. Aby vznikol sta-
bilný ión, elektrón z niº²ej energetickej hladiny je uvo©nený (ionizovaný) a elektrón s vy²²ej
hladiny musí obsadi´ prázdne miesto na niº²ej hladine.

Thomsonov rozptyl je proces, pri ktorom je fotón roztýlený vo©ným elektrónom
koronálnej plazmy. Produkuje pritom biele svetlo koróny, ktoré pozorujeme pri úplnych
zatmeniach Slnka. Táto koróna, ako uº bolo spomínané, sa nazýva K-koróna. Tento proces
nezávisí na vlnovej d¨ºke, je to roztyl svetla v kontinuu. Bez tohto procesu by nebolo
moºné pozorova´ ºiadny slne£ný fotón po£as úplneho zatmenia Slnka, kedy je slne£ný disk
zahalený Mesiacom. Rýchlos´ rozptylu je závislá na elektrónovej hustote, preto Thomsonov
rozptyl poskytuje prvú metódu ur£ovania hustoty elektrónov v slne£nej koróne.

�al²ím procesom je vo©ne-vo©ná emisia, tieº nazývaná bremsstrahlung z nemeckého
slova, ktoré pomenúva tzv.brzdné ºiarenie. Elektróny sú neelasticky rozpty©ované iónmi
a emitujú pritom fotóny. Energia vznikajúcich fotónov je rovná rozdielu prichádzajúceho
a odchádzajúce elektrónu (hν = ε

′−ε). Tento proces prebiehajúci v chromosfére a koróne je
zodpovedný za prevaºnú vä£²inu emisie v mikrovlnách a vlnách X-ray. Je to najbeºnej²ím
procesom, ktorý najmenej rozru²í ²truktúru atómu.

Zráºková ionizácia nastáva pri zráºke vo©ného elektrónu s iónom, kedy viazaný
elektrón (vä£²inou z vonkaj²ích orbitálov) je vytrhnutý pre£, £ím sa daný ión dostane
do vy²²ieho stup¬a ionizácie. Tento proces je dôleºitej²í ako foto-ionizácia, kde je elektrón
odtrhnutý od iónu zráºkou s fotónom.

Pri tzv. zakázanom prechode vznikajú spektrálne £iary nazývané zakázanými £iarami.
Tento názov nevyplýva z toho, ºe by prechod bol zakázaný a nemohol sa vyskytnú´. Spo£íva
to vo vysokej nepravdepodobnosti pod©a istých kvantovo-mechanických pravidiel. Naprík-
lad zelená £iara Fe XIV v 530, 3 nm zahr¬uje dva prechody z 4d levelov na dva niº²ie
3p levely. Pri laboratórnej plazme by sa tento prechod nemohol nikdy vyskytnú´, pretoºe
zráºková deexcitácia by prebehla za ve©mi krátky £as t ≈ 10−8 s. V slne£nej koróne je ale
ve©mi vysoká teplota a ve©mi nízka hustota, preto môºe zráºka nasta´ za ve©mi dlhú dobu,
napríklad za de¬, a zakázaný nepravdepodobný prechod sa stane pozorovate©nej²ím. Je
známych ve©mi ve©a zakázaných £iar, napríklad najviac vidite©ná ºltá £iara vápnikového
iónu Ca XV 569, 4 nm a £ervená £iara ºelezného iónu Fe X 637, 5 nm, obe sú pozorovate©né
v optickom kontinuu.
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2.3 Pravdepodobnosti prechodov

Slne£né spektrum v EUV a X-ray dominuje pre mnoºstvo obsiahnutých emisných £iar.
Pre ur£enie intenzity týchto £iar je potrebné pozna´ pravdepodobnos´ jednotlivých pre-
chodov medzi energiovými hladinami. Ke¤ºe emisia fotónov silne závisí na teplote plazmy,
aj intenzita £iar je na teplote závislá.

2.3.1 Po£et ºiarivých prechodov

Celkový po£et emisií sa získa sú£tom stimulovaných emisií a spontánnych emisií:

njRji = nj(Aji +BjiJ̄ij), (2.7)

kde ozna£enie J̄ij predstavuje strednú intenzitu, Aji a Bji sú tzv. Einsteinove koe�cienty.
Koe�cient Aji ozna£uje spontánnu emisiu a koe�cient Bji ozna£uje stimulovanú emisiu.
Medzi koe�cientami platí nasledujúci vz´ah:

Aji =
2hν3

c2
Bji, (2.8)

giBij = gjBji, (2.9)

gi a gj sú ²tatistické váhy jednotlivých hladín. Jednotlivo je moºné po£et stimulovaných
a spontánnych emisií vyjadri´ nasledovne:

njR
stim
ji = njBjiJ̄ij = nj

4π

hνij

gi
gj
αij J̄ij , (2.10)

njR
spon
ji = njAji = nj

2hν3

c2
Bji = nj

4π

hνij

2hν3

c2
gi
gj
αij , (2.11)

kde αij je celkový absorb£ný koe�cient:

αij =
hνij
4π

Bij (2.12)

2.3.2 Po£et zráºkových prechodov

Po£et excita£ných alebo ioniza£ných zráºkových prechodov (viazane-viazaných alebo viazane-
-vo©ných) je:

niCij = nine

∞∫
v0

σij(v)f(v)dv = nineqij(T ), (2.13)
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kde Cij ozna£uje zráºkový koe�cient, v0 je rýchlos´ odpovedajúca prahovej energii E0

procesu, E0 = 1
2mev

2
0, σij je ú£inný prierez pri zráºkovej excitácii elektrónu a pri prechode

i −→ j:

σij(E) =
πa20
ωi

Ωij(E)

E
, (2.14)

kde Ωij je tzv.�zráºková sila� (collision strength). Ozna£enie f(v) predstavuje maxwellovské
rozdelenie rýchlostí:

f(v) =
( m

2πkT

) 3
2
e−E/kT 4πv2, (2.15)

kde E = 1
2mv

2. qij je tzv. �rate coe�cient� , ktorý ozna£uje mieru alebo rýchlos´ zráºkových
prechodov:

qij(T ) =

∞∫
v0

σij(v)f(v)dv. (2.16)

Pre daný koe�cient tieº platí [20]:

qij(T ) = 2.172 · 10−8
(I∞

kT

)1/2Υij

gi
eEij/kT [cm3 s−1], (2.17)

kde I∞ je Rydbergerova energia, ktorá má hodnotu 13.6 eV, k = 8.617 · 10−5 eV.K−1 je
Boltzmannova kon²tanta a gi je ²tatistická váha danej hladiny. Ozna£enie Υij predstavuje
tzv. �efektívnu zráºkovú silu� , pre ktorú platí:

Υij =

∞∫
0

Ωij e
Ej/kT d

Ej
kT

. (2.18)

Táto veli£ina je výsledkom integrácie zráºkovej sily Ωij cez mawellovské rozloºenie en-
ergií elektrónov, pri£om Ej je energia dopadajúceho elektrónu vzh©adom na hladinu j.
Pri predpoklade, ºe Ωij nezávisí na energii dopadajúceho elektrónu platí, ºe Υij = Ωij [19].
Z rovnice (2.13) vyplýva tieº nasledujúca rovnos´:

Cij = neqij(T ) (2.19)

a skombinovaním s rovnicou (2.17) nakoniec pre zráºkový koe�cient vzniká vyjadrenie:

Cij = 8, 63 · 10−6
ne√
T

Υij

gi
e−Eij/kT . (2.20)
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2.4 Energiové hladiny

Pohyb a poloha elektrónov v atóme sa riadi princípmi kvantovej mechaniky, pod©a ktorej je
moºné pohyb v²etkých £astíc popísa´ pomocou de Broglieho v¨n, ktoré spl¬ujú Schrödingero-
vú rovnicu. Pre elektrón uväznený v atóme (pod©a kvantovej teórie uväznený v nekone£ne
hlbokej potenciálovej jame) tieº platí obmedzujúci princíp. Tento princíp hovorí o pros-
torovom obmedzení vlny, ktoré vedie ku kvantovaniu, £o znamená k povoleniu len ur£itých
diskrétnych stavov s diskrétnymi hodnotami energie.

Aj elektrón je moºné povaºova´ za vlnu, ktorej výskyt je priestorovo obmedzený. Elek-
trón v atóme je pri´ahovaný k jadru prí´aºlivou coulombovskou silou a nie je vo©nou £as-
ticou. V tomto prípade môºe nadobúda´, podobne ako vlna, len ur£ité hodnoty energie,
popísané nasledujúcou rovnicou:

En =
−Zme4

2n2~2
, (2.21)

kde Ze je náboj jadra, m je hmotnos´ elektrónu a n je kvantový stav elektrónu, tieº nazý-
vaný ako hlavné kvantové £íslo. Kvantový stav n = 1 je najniº²ou moºnou energiou a nazýva
sa základný stav s energiou E1. Kvantové stavy s vy²²ou energiou s vý²²ím kvantovým £ís-
lom sa nazývajú excitované stavy.

V prípade, ºe je atóm v základnom stave s najniº²ou energiou, snaºí sa v tomto stave
zotrva´. V prípade, ºe ur£itým spôsobom dojde k preskoku na vy²²iu hladinu, snaºí sa
do základného stavu dosta´ za £o najkrat²í £as. Do excitovaného stavu sa môºe elektrón
dosta´ napríklad pohlcením fotónu opä´ s diskrétnou hodnotou energie, pri£om dochádza
k absorbcii fotónu. V tomto stave dlho nevydrºí a na základnú hladinu sa dostáva deex-
citáciou, pri ktorej nastáva emisia fotónu.

Z toho vyplýva, ºe elektrón môºe absorbova´ alebo emitova´ elektromagnetické ºiarenie
s ur£itými hodnotami energie, ktoré sú rovné rozdielu energií jednotlivých hladín daného
prechodu. Ak elektrón prejde z jednej po£iato£nej hladiny i do druhej �nálnej hladiny f
a tieto hladiny sú charakterizované hodnotami ni a nf , potom energia fotónu emitovaného
alebo absorbovaného je

∆E = Eni − Enf
=
Z2me4

2~2
( 1

n2f
− 1

n2i

)
. (2.22)

Po vyuºití vz´ahu E = hc/λ je moºné získa´ vyjadrenie pre vlnové £íslo ν̃:

ν̃ =
2π

λ
=
Z2me4

4πλ~3c

( 1

n2f
− 1

n2i

)
. (2.23)

Kon²tanta pred zátvorkou sa nazýva Rydbergova kon²tanta (RH = 109, 67758 cm−1.
Pôvodne bola zistená empiricky ²védskym fyzikom Rydbergom v roku 1906.
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Pri teplote vy²²ej ako jeden milión kelvinov je najjednoduch²í atóm vodíku H úplne io-
nizovaný, takºe v plazme sa nachádzajú vo©né elektróny a pozitívne protóny (H+). Ak je ne-
jaký elektrón uchytený kladným iónom, môºe obsadi´ (na základe kvantovo-mechanických
pravidiel opísaných vy²²ie) iba diskrétne energiové hladiny s £íslami n = 1, 2, 3, 4, .... Vl-
nové d¨ºky prechodov na druhú energiovú hladinu zistil Balmer, ²vaj£iarsky matematik
a fyzik, v roku 1885, preto sa tieº nazvali Balmerova séria, ozna£ovaná ako Hα,Hβ,
Hγ,Hδ....

Neskôr boli nájdené aj ¤al²ie série diskrétnych vlnových d¨ºok a Balmerova formula bola
zov²eobecnená. Prechody na nf = 1 predstavujú Lymanovu sériu (Lα,Lβ, ...), na nf = 2
Balmerovu sériu (Hα,Hβ, ...), na nf = 3 Paschenova séria (Pα, ...), na nf = 4 Bracke-
ttova séria a ¤al²ie. Kaºdá séria je obmedzená prechodom z hladiny ni = ∞ a nazýva sa
hranou série. Jedná sa o najvä£²í moºný skok medzi kvantovými energiovými hladinami
a odpovedá najvy²²ej energii atómu. Na obrázku 2.6 sú zobrazené hlavné série vodíku.

Obr. 2.6: Hlavné série vodíku [5].



Kapitola 3

Sungrazing kométy

Informácie v tejto kapitole boli £erpané najmä zo zdrojov [28], [6], [7].

3.1 Objavy

V sú£astnej dobe poznáme tisícky komét, ktoré do centra Slne£nej sústavy prilietavajú
z jej periféria. Rozde©ujeme ich pod©a typu obeºnej dráhy a pod©a periódy ich dráhy
na krátkoperiodické a dlhoperiodické. No poznáme uº aj ¤al²iu skupinu komét nazvanú
�sungrazing� kométy. Tento termín predstavuje objekty s ve©mi malou vzdialenos´ou od Sln-
ka v perihéliu. To znamená, ºe pri prielete perihéliom sa kométa tzv. �obtrie� alebo �zavadí�
o spodné vrstvy slne£nej koróny (nie je moºné slovo sungrazing presne preloºi´, preto
¤alej v texte bude pouºívaný pojem sungrazing kométy). Vzdialenos´ niektorých komét
môºe by´ iba nieko©ko desiatok tisíc kilometrov nad povrchom Slnka. Príkladom môºe by´
práve kométa Lovejoy (bliº²ie popísaná v ¤al²ej sekcii), ktorej vzdialenos´ v perihéliu bola
necelých 140 tisíc kilometrov.

Men²ie kométy, ktoré majú priemer len desiatky metrov, sa pri tak blízkom prielete
vyparia v horúcej atmosfére Slnka. Niektoré z nich smerujú priamo do Slnka, ale narazi´
priamo nestihnú práve kvôli rýchlemu vypareniu. No niektoré vä£²ie objekty s ve©kos´ou
stoviek metrov môºu �preºi´� prielet perihéliom. Ve©a z nich sa neskôr rozpadne na men²ie
£asti nielen kvôli silnému vyparovaniu ale aj pre silné slapové sily. Dve kométy, ktoré preºili
prielet perihéliom sme uº pozorovali. Jedna z nich, pomenovaná C/2011 W3 (Lovejoy), je
skúmaná aj v tejto práci. �al²ou bola kométa Ison z roku 2013, ktorá prielet pravdepodobne
preºila, ale ve©mi skoro sa za£ala rozpada´ a my sme z nej uº pozorovali iba jej zvy²né £asti,
ktoré sa e²te nestihli úplne vypari´. No ani vedci túto skuto£nos´ nevedeli s istotou potvrdi´,
£i boli pozorované aj zvy²ky jadra alebo iba oblak plynu a prachu, ktorý po kométe ostal.

27
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Obr. 3.1: Sungrazing kométy, LASCO, SOHO [8].

Ur£itú dobu sa diskutovalo o moºnosti, ºe by práve tieto kométy mohli spôsobova´ vznik
koronálnych výronov. Dosved£ovali o tom mnoºstvá videí, kde skuto£ne tesne po prílete
kométy pozorujeme koronálny výron. No medzi nimi nie je ºiadne spojenie. Tak malé
teleso je v porovnaní s ve©kos´ou Slnka zanedbate©né. Jedná sa iba o náhodu, pretoºe
koronálne výrony vznikajú £asto, a preto je pravdepodobné, ºe niektoré z nich nastanú
práve pri priblíºení kométy.

Pretoºe vä£²ie sungrazing kométy sú pri blízkom prielete ve©mi jasné, boli pozorované
uº stovky rokov dozadu. Niektoré boli pozorovate©né aj cez de¬. Prvé záznamy o jasnej
kométe pochádzajú uº z roku 371 rokov p.n.l. V 17. storo£í Newton vypo£ítal obeºnú
dráhu prvej kométy (C/1680 V 1) so vzdialenos´ou v perihéliu 0, 0059 AU. V rokoch 1880
najprv Kirkwood, a potom hlavne Kreutz, pri²li so záujímavou my²lienkou, ºe jasné kométy,
o ktorých sú skor²ie záznamy, mohli by´ prí£inou návratu ¤al²ích men²ích jednotlivých
sungrazing komét s podobnými obeºnými dráhami. Za£ali uvaºova´ o existencii skupiny
komét, ktorá vznikla rozpadom jednej obrovskej materskej kométy. A tieto fragmenty sa
mohli ¤alej rozpada´ po opakovaných prieletoch perihéliom s periódou pribliºne 800 rokov.
Na £es´ jeho práce sa táto skupina komét pomenovala ako Kreutzova skupina alebo tieº
Kreutzove sungrazing kométy. Usudzuje sa, ºe práve kométa z roku 371 p.n.l. môºe by´
pôvodnou kométou, z ktorej vznikla táto skupina.
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Do roku 1979 bolo pozorovaných iba devä´ sungrazing komét. Rozmach nastal práve
v tomto roku 1979, kedy za£alo pozorovanie koronografom z vesmíru. Koronograf je zaria-
denie, ktoré simuluje úplne zatmenie Slnka, aby zatemnením jasného disku bola vidite©ná
atmosféra nad jeho povrchom (obr. 3.1). Prístroj SOLWIND umiestnený na satelite P78-1
objavil ¤al²ích ²es´ komét v rokoch 1979− 1984. �al²í CP koronograf na druºici nazvanej
Solar Maximum Mission pozoroval desa´ sungrazing komét medzi rokmi 1987−1989. Tieto
kométy boli úplne vyparené pri blízkom priblíºení sa k atmosfére Slnka.

Koncom roku 1995 bola vypustená druºica Solar and Heliospheric Observatory (SOHO),
ktorá so sebou vyniesla do vesmíru aj prístroj Large Angle Spectrometric Coronagraph
(LASCO). Tento dokonalý koronograf uº napozoroval cez tisíc sungrazing komét. Z nich
okolo 900 patrilo do Kreutzovej skupiny. Na obrázku 3.2 je zobrazená tabu©ka napo-
zorovaných komét z Kreutzovej skupiny do roku 2004. Kvôli tak obrovskému napozorované-
mu po£tu komét sa usudzuje, ºe skuto£ne existuje kon²tantný prúd men²ích £lenov tejto
skupiny, ktoré vznikli postupným vzájomným rozpadaním sa pri prielete perihéliom. Vä£²i-
na ¤al²ích komét patrilo do novoobjavených skupín s názvom Meyerova, Marsdenova
a Krachtova skupina. Niektoré samozrejme nepatrili do ºiadnej skupiny.

Obr. 3.2: Tabu©ka napozorovaných Kreutzových komét prístrojom SOHO [28].
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Aj napriek tomu, ºe najpo£etnej²ou skupinou je skupina Kreutzova, ani v sú£astnej
dobe nie je zodpovedané s istotou na otázku, ako táto skupina vznikla a ktorá ve©ká jasná
kométa je jej pôvodom. Ve©ká kométa pozorovaná uº Aristotelom v roku 371 p.n.l. alebo
aº Ve©ká kométa z roku 1843? Niektorí z £lenov totiº majú aj ve©mi odli²né dráhové
elementy. Potom je potrebné poloºi´ ¤al²iu otázku, ktoré charakteristiky sú tie podstatné
pri kone£nom zaradení kométy. Vznikli aj men²ie podskupiny, ktoré sa od seba lí²ia.

Momentálne tak stále prebieha ²túdium a rozbor dráh týchto fascinujúcich komét. �u-
dia sú stále ve©mi zvedaví a h©adajú pravdivú odpove¤ na to, ktorá kométa bola naozaj
pôvodcom ¤al²ích, men²ích £lenov, ktoré nás nav²tevujú dodnes.

3.2 Kométa C/2011 W3 (Lovejoy)

Kométu C/2011 W3 (¤alej uº iba Lovejoy) objavil informatik z Austrálie, Terry Lovejoy

27. novembra v roku 2011. Je známy hlavne jeho zá©ubou, ktorou je amatérska astronómia.
V¤aka jeho znalostiam modi�koval a vylep²il digitálne kamery, za pomoci ktorých následne
bolo moºné získava´ kvalitnej²ie fotogra�e oblohy. Pouºitím monochromatickej CCD kamery
27. 11. získal snímky celej oblohy a nasledujúcu noc ich spracovával a porovnával, pri£om
h©adal aj zaujímavé objekty. Na obrázku 3.3 je pán Lovejoy aj so svojím ¤alekoh©adom
a kamerou, pomocou ktorých kométu objavil.

Kométa Lovejoy bola pod©a slov objavite©a dos´ ©ahko vidite©ná, prirovnal ju k malej
rozmazanej guli. Objavil ju pri porovnaní troch obrázkov tej istej £asti oblohy s £asovým
rozdielom desiatich minút, na ktorých bol jasne vidite©ný jej pohyb [9]. Obrázok 3.4
pochádza priamo od objavite©a. Sú to práve tie tri snímky, na ktorých objavil kométu.
Kométa Lovejoy bola uº jeho tre´ou objavenou kométou týmto spôsobom. �al²iu ²tvrtú
do zbierky objavil minulý rok 2013 v septembri.

Terry Lovejoy a ¤al²í astronómovia nezávisle od seba pozorovali kométu aj nasledujúce
dni. Aº 2.12. 2011 bolo o�ciálne ohlásenie objavu novej kométy. Zárove¬ uº prebiehali prvé
výpo£ty jej orbitálnej dráhy. Ako prvá hodnota vzdialenosti v perihéliu bola vypo£ítaná
na 0, 0059 AU. Táto hodnota sa postupne spres¬ovala a prepo£ítavala. Perióda obehu
bola spo£iatku vypo£ítaná na hodnotu 377 rokov a neskôr sa skoro zdvojnásobila. Asi
najpresnej²ími hodnotami môºeme povaºova´ hodnoty vypo£ítané perfektným znalcom
komét, Dr. Zde¬kom Sekaninom. V jeho £lánku z roku 2012 (Sekanina & Chodas 2012)
je publikovaný výpo£et dráhy kométy Lovejoy, zahr¬ujúci dráhové elementy, ale aj popis
fyzíkalnych vlastností [30]. Nechýba v ¬om ani podrobné ²túdium jej dráhy po prelete
perihélia a následného rozpadu jadra kométy 17. decembra. V tabu©ke 3.1 sú zobrazené
dráhové elemeny kométy vypo£ítané práve Dr. Sekaninom.
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Obr. 3.3: Terry Lovejoy, objavite© kométy C/2011 W3 (Lovejoy) [9].

Obr. 3.4: Prvé snímky novoobjavenej kométy Lovejoy [6].
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Tabu©ka 3.1: Elemeny dráh vypo£ítané Sekaninom a Chodasom.

Dráhový element Hodnota Chyba

�as priechodu perihéliom 2011 Dec 16, 011810 ± 0, 00040d
Argument perihélia 53, 5103◦ ± 0, 0020◦

D¨ºka výstupného uhla 326, 3694◦ ± 0, 0027◦

Inklinácia 134, 3559◦ ± 0, 0012◦

Vzdielenos´ v perihéliu 0, 00555381 AU ± 7.10−8

Excentricita 0, 99992942 ± 14.10−8

Perióda dráhy 698 rokov ± 2 roky

O tom, £i kométa patrí do skupiny sungrazing komét, tvrdil uº dobrý kamárat Terryho
Lovejoya, Michael Mattiazzo, a aº ¤al²ie výpo£ty dráhových elementov túto domnienku
potvrdili. Boli to hlavne malá vzdialenos´ od Slnka a uhlové aspekty. Ihne¤ po objavení
a zistení, ºe sa jedná o sungrazing kométu, za£alo sa mnoho diskusií o moºnom �preºití�
kométy po vstupe do niº²ích vrstiev slne£nej koróny. Bola uº vypo£ítaná aj vzdialenos´
v perihéliu, a to uº spomínaných necelých 140 tisíc kilometrov. Vä£²ina z astronómov
neverila, ºe kométa preºije. Tvrdili, ºe má príli² malé rozmery, a preto si za£ali klás´ ¤al²iu
otázku, £i sa rozpadne a vyparí pred prieletom perihélia alebo po£as neho. Toto tvrdenie
vychádzalo zo skuto£nosti, ºe zatia© ani jedna z uº vy²e tisíc napozorovaných trpasli£ích
sungrazing komét tento stret so slne£nou atmosférou nepreºila.

Pár dní pred prieletom perihélia sa jej jasnos´ zrazu ve©mi zvý²ila, a tým sa uº za£alo
uvaºova´ aj o vä£²ích rozmeroch kométy, aj o moºnom prielete atmosférou bez úplneho
vyparenia. Ke¤ uº boli známe v²etky potrebné vlastnosti dráhy, hlavne pozícia kométy
pri najvä£²om priblíºení, v²etky ¤alekoh©ady umiestnené vo vesmíre sa nastavili tak, aby
bolo moºné nasníma´ jej priblíºenie a moºné znovuobjavenie na západnej strane. V de¬
pred okamºikom prieletu perihélia bola na stránke Spaceweather.com oznámená správa, ºe
kométa dosiahla jasnos´ s magnitúdou �3, moºno aj vy²²iu. Bola jasnej²ia ako Jupiter, ale
e²te nie tak jasná ako Venu²a.

V²etci s neuverite©nou zvedavos´ou £akali na prielet perihéliom, £i sa Lovejoy na druhej
západnej strane objaví alebo nie. Ale predsa sa objavila. Bolo to neuverite©né, ºe tak blízky
stret so slne£nou atmosférou kométa preºila a nerozpadla sa, alebo sa nevyparila celkom.
Stále bola pozorovate©ná aj hlava kométy, nie len oblak, ktorý by po nej ostal.

Uº nasledujúci de¬ sa predpokladalo, ºe jadro nemusí zosta´ pohromade a môºe sa roz-
padnú´. Pri priblíºení muselo podstúpi´ mnoºstvu morfologických zmien. A tak sa aj stalo.
Medzi 19.12.�20.12. sa pozorovala náhla a trvalá strata jadra. Tejto udalosti pravdepodobne
predchádzal v Decembri 17.6 UT rozpad a následná fragmentácia jadra. Heliocentrická
vzdialenos´ kométy bola vtedy 0.144 AU. Pravdepodobne do²lo k výbuchu a náhlemu uvo©-
neniu prachu, pri£om vznikol tzv. spine tail, £o v preklade znamená ihlicový chvost. Tesne
pred rozpadom bola Sekaninom vypo£ítaná hmotnos´ na 1012 g a rozmery 150 − 200 m
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(pred prieletom perihélia bol rozmer kométy zistený na 400 m, v perihéliu 280 m). Pra-
chový chvost, ktorý po tejto udalosti zostal, bol pozorovaný e²te tri mesiace, pri£om to bol
produkt aktivity trvajúcej menej ako dva dni (obrázok 3.5)

Ako uº bolo spomenuté, kométa Lovejoy bola od za£iatku povaºovaná za sungrazing
kométu. Za£alo sa pátra´ ¤alej, do ktorej skupiny by mohla patri´, a ktoré ve©ké a jasné
kométy v minulosti boli jej �rodi£ia� . Skoro v²etci astronómovia a astrofyzici, ktorý sa
venovali tejto otázke, tvrdili, ºe kométa patrí do Kreutzovej skupiny a jej predchodcom je
kométa z roku 1160 (X/1106 C1). No pod©a informácii z £lánku Sekanina & Chodas 2012
je to aj na¤alej ve©mi otázne a nie je moºné to potvrdi´ s istotou. Pri obehu kométy
okolo Slnka nemusí totiº nasta´ iba rozpad pôsobením slapových síl, ale tieº samovo©ný
rozpad vo ve©kých heliocentrických vzdialenostiach. Preto môºu vzniknú´ iba ur£ité modely
evolu£nej cesty vypo£ítané na základe zistených obeºných dôb ve©kých komét v minulosti
a predpokladaných rýchlostí, s ktorými sa od seba fragmenty vz¤a©ovali.

Obr. 3.5: Zbytkový prachový chvost pozorovaný po dobu troch mesiacov [6].
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V kaºdom prípade aj Sekanina s Chodasom rozpracovali moºnos´, ºe by táto kométa
mohla súvisie´ s kométami z roku 1106 a 467. Kométa z roku 467, tzv. superfragment, sa
mohla rozpadnú´ pri prielete perihéliom v dôsledku pôsobenia slapových síl. Tieto men²ie
fragmenty sa ¤alej mohli rozpada´ aj ¤aleko od perihélia a tým vznikla kométa z roku 1329.
Fragmentom, ktorý sa ¤alej od Slnka nerozpadol, moºe by´ kométa z roku 1106 (predchodca
kométy z roku 1843). Následným rozpadom kométy 1329 blízko perihélia a opä´ následne aj
¤aleko od perihélia pravdepodobne vznikol prvý priamy predchodca na²ej kométy Lovejoy.
V nasledujúcich rokoch je moºné, ºe sa objavia ¤al²ie jasné alebo jasnej²ie sungrazing
kométy s podobnými orbitálnymi dráhami.



Kapitola 4

Atmospheric Imaging Assembly

Informácie v tejto kapitole boli získané z £lánku [27].
Prístroj Atmospheric Imaging Assembly (AIA) bol vypustený do vesmíru 11.2.2010 ako

sú£as´ misie NASA s názvom Solar Dynamic Observatory (SDO). Hlavným cie©om tejto
misie je pochopi´ fyziku rôznych úkazov, ktoré na Slnku pozorujeme, a ktoré sú prejavom
jeho premennosti. Slnko je centrom, ktoré riadi �vesmírne po£asie� a globálne zmeny, a tým
ovplyv¬uje aj ºivot na Zemi a na²u spolo£nos´. Hlavne preto je na túto oblas´ misia SDO
zameraná.

Jedným z dôleºitých prístrojov, ktoré boli vytvorené práve pre tento cie© je prístroj AIA.
Je zameraný hlavne na vývoj magnetizmu v atmosfére Slnka a jeho interakciu s okolnou
plazmou. Prístroj je moºné vidie´ na obrázku 4.1.

Ako uº bolo spomenuté, AIA je zriadený na ²tudovanie dynamického magnetického
po©a Slnka a jeho ú£inkov na rôzne £asti atmosféry, najmä na korónu. AIA poskytuje tieto
základné moºnosti:

• poh©ad na celú korónu v £o najlep²om moºnom rozlí²ení a zárove¬ s pokrytím plného
teplotného rozsahu koróny,

• vysoký pomer signálu a ²umu pre dvoj- aº troj-sekundové expozície, ktorý dosahuje
hodnoty 100 pri snímkoch z oblastí s niº²ou teplotou a hodnoty aº do 10 000 z oblastí
s vysokými teplotami, kde sa vyskutujú aj slne£né ºiary,

• v podstate nepreru²ované zobrazenie Slnka v £asovom rozlí²ení pribliºne 10 − 12
sekúnd, niekedy aj v krat²om pre detailnej²ie ²tudovanie niektorých energeticky pre-
menných javov.

V¤aka týmto moºnostiam nám AIA umoº¬uje pozorova´ meniacu sa topológiu magne-
tického po©a dokonca aj v prípade zmeny teploty koronálnej plazmy. Jej výskum pokrýva
²irokú ²kálu vedeckých oblastí, napomáha pokro£i´ v slne£nej a heliosférickej fyzike a posky-
tuje pokrok pri upozornení na moºné koronálne poruchy, ktoré môºu ovplyvni´ aj Zem.
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Obr. 4.1: Prístroj AIA namontovaný na kozmickej lodi misie SDO [27].

Vedecké oblasti, na ktoré je prístroj AIA zameraný, sú rozdelené do piatich hlavných
tém:

1. enegetický prívod, hromadenie energie a jej uvo©nenie: 3D dynamické koronálne
²truktúry, zahr¬ujúce rekonexiu a efekty koronálnych prúdov,

2. koronálny ohrev a intenzita ºiarenia: vznik teplotných ²truktúr a koronálne emisie,
pochopenie základných vlastností slne£nej koronálnej plazmy a po©a,

3. prechodné javy: zdroj ºiarenia a energetické £astice,

4. spojenie s priestorom Zeme: slne£ný vietor a výstup magnetického po©a,

5. koronálna seismológia: rozvoj lep²ieho pochopenia vlastností a ¤al²ích dôleºitých
otázok v oblasti pozorovaných v¨n.
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Prístroj AIA je zloºený zo ²tyroch Cassegrainových ¤alekoh©adov, ktoré sú optimali-
zované na pozorovanie siedmych úzkych pásiem v oblasti extrémne ultra�alového spektra

(EUV) a dvoch pásiem vo vidite©nej oblasti spektra. V¤aka tomuto vylep²eniu je moºné
pozorovanie slne£nej emisie z prechodovej oblasti a z koróny. V ¤al²ej tabu©ke 4.1 je zoz-
nam v²etkých �ltrov, ktoré AIA obsahuje, ióny, ktoré v daných �ltroch pozoruje a ich
charakteristickú teplotu emisií.

Tabu©ka 4.1: Hlavné ióny pozorované prístrojom AIA.

Spektr. £. [Å] Primárny ión
(ióny)

Regióny v atmosfére log(T)

94 Fe XVIII koronálne erupcie 6.8

131 Fe VIII, XXI prechodová oblas´, koronálne erupcie 5.6, 7

171 Fe IX horná prechodová oblas´, pokojná koróna 5.8

193 Fe XII, XXIV koróna, horúca eruptívna plazma 6.2, 7.3

211 Fe XIV aktívne regióny 6.3

304 He II chromosféra, prechodová oblas´ 4.7

335 Fe XVI aktívne regióny 6.4

1600 C IV + kont. horná fotosféra, prechodová oblas´ 5.0

1700 kontinuum fotosféra, oblasti s najniº²ou teplotou 3.7

Kaºdý z ¤alekoh©adov prístroja AIA je zloºený z jedného primárneho zrkadla s priemerom
20 cm a ved©aj²ieho zrkadla. Tieto zrkadlá sú pokryté viacvrstvovými povlakmi, ktoré sú
optimalizované iba na spomínané vlnové d¨ºky. CCD senzory majú ve©kos´ 4096 × 4096
pixelov. Kaºdý pixel ma rozmer 12 µm a odpovedá uhlovému rozmeru 0.6 arcsec. Vstupné
�ltre neprepú²´ajú vidite©né a infra£ervené svetlo. Slnko vyfotené vo v²etkých �ltroch po-
mocou prístroja AIA je moºné vidie´ na nasledujúcom obrázku 4.2.
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Obr. 4.2: Slnko v rôznych �ltroch, prvý riadok: 193 Å, 304 Å, 171 Å, druhý riadok: 211 Å,
131 Å, 335 Å, tretí riadok: 94 Å, 1600 Å, 1700 Å [10].
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Praktická £as´

5.1 Dáta

Snímky, ktoré boli pouºité, a s ktorými sa pracovalo v tejto práci, boli získané z verejného
archívu s názvom Virtual Solar Observatory [11]. Dáta pochádzajú z prístroja AIA namon-
tovaného na kozmickej lodi misie SDO (Sekcia 4). Pouºité boli dáta so stup¬om spracovania
Level 1. Spracovanie surových snímkov je uvedené v ¤al²ích odstavcoch. Tieto snímky sú
uloºené vo formáte FITS, preto je moºné s nimi jednoducho pracova´ v rôznych astro-
nomických programoch. Priamo v názve snímku je uvedený daný �lter, presný dátum a £as
a nakoniec aj level (napr. aia.lev1.171A_2011− 12− 15T232535.13Z.image_lev1.fits).

Surové snímky sú ozna£ované ako Level 0. Tieto dáta sú prenesené a archivované
na dvoch pozemských staniciach SDO v Novom Mexiku, v centre nazývanom Joint SDO

Operations Center science data processing (JSOC-SDP). Uloºené sú na 800-gigabitových
páskach a ich duplikáty sú uskladnené v slne£nom a astrofyzikálnom laboratóriu Lockheed

Martin Solar and Astrophysics Laboratory (LMSA).
Spracovanie Levelu 0 na Level 1 zahr¬uje nieko©ko krokov, preto budú opísané len

tie základné. Jedným z krokov je odstránenie temného snímku, ¤alej ²umu CCD kamery
a temného prúdu. Pri£om tento temný prúd je moºné zanedba´ pri snímkach s nieko©ko
sekundovou expozíciou, nako©ko teplota CCD kamery je menej ako 65◦C.

�al²ím krokom je korekcia o ��at �eld� . Nasledujúce procesy zahr¬ujú opravu jed-
notlivých pixelov pod©a dvoch rôznych algoritmov. Prvým je oprava tzv. �bad� pixelov,
ktoré sú mimo o£akávaný rozsah. Takýchto pixelov nie je na snímku ve©a, vä£²inou menej
ako 0, 1%, a sú nahradené interpolovanými hodnotami zo susedných hodnôt. Cie©om druhé-
ho algoritmu je odstránenie bodov nazvaných spikes. Tieto body sú výsledkom interakcie
energetických £astíc, ktorých energia je bu¤ priamo uloºená na CCD £ipe, alebo interagujú
so sú£iastkou prístroja, £ím vznikajú vysokoenergetické fotóny a aº tieto sú detekované.
Táto chyba môºe postihnú´ jeden pixel alebo aj nieko©ko pri©ahlých pixelov. Nesprávne
hodnoty sú nahradené mediánom okolných pixelov.
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Finálne Level 1 dáta sú exportované do formátu FITS. �al²ími procesmi sa z Level 1
dát získajú Level 1.5 dáta. Ve©kými výhodami AIA oproti iným predchádzajúcim misiám
sú vysoké £asové rozlí²enie a zobrazenie celého slne£ného disku v rôznych �ltroch. Preto
je ve©mi dôleºité, aby bolo tieto snímky moºné pouºi´ pri zobrazení videí. Sprocesovanie
dát na Level 1.5 umoºnuje tak zobrazenie AIA �lmov. Nako©ko v tejto práci boli pouºité
dáta z Levelu 1, bliº²ie uº nebude ¤al²í proces opisovaný. Viac informácii je moºné nájs´
v £lánku James R. Lemen et al. 2012 [27].

5.2 Výber vhodných dát

Pri ²túdiu prieletu kométy Lovejoy slne£nou korónou sa nepracovalo so v²etkými dátami,
ktoré prístroj AIA získal. V prvom rade sa pracovalo iba s dátami, na ktorých je záznam
zo vstupu kométy do koróny a jej let za východný okraj Slnka. Boli k dispozícii aj dáta,
kedy je moºné pozorova´ objavenie sa kométy spoza západného okraja slne£ného kotú£a
a následne odlet zo slne£nej koróny. No pre ciele tejto práce bolo priaznivej²ie pracova´
s príletom kométy.

Na obrázkoch 5.1 a 5.2 sú snímky, ktoré zachycujú jednak jej prílet, a potom aj odlet
z koróny. Tieto snímky boli spracované obrazovým analyzátorom zvaným Noise Adaptive
Fuzzy Equalization (NAFE), ktorý zostavil Prof. RNDr. Miloslav Druckmüller, CSc [12].
Tento program je vhodný na vizualizáciu jemných ²truktúr na snímkoch s vysokým dy-
namickým rozsahom, ktoré poskytuje prístroj AIA na SDO.

Vysoký dynamický rozsah dát je spôsobený extrémnymi rozdielmi medzi jasnými oblas-
´ami, akými sú napríklad koronálne slu£ky v aktívnych regiónoch, a tmavým pozadím, ktoré
zah¯¬a iba ve©mi slabé ²truktúry spôsobené slabým magnetickým po©om. Preto pri spra-
covaní snímkov beºnými metódami nie je moºné vytvori´ vhodný obraz pre zobrazenie
na displeji. Takou beºnou metódou je napríklad metóda zaloºená na Fourierovej transfor-
mácii. Výsledný obraz neobsahuje tak významný kontrast, aby ho ©udské oko zachytilo,
preto sú pozorované iba tie najhrub²ie rysy rôznych ²truktúr.

Cie©om programu NAFE je vytvori´ taký obraz, aby bolo moºné zachyti´ aj tie najjem-
nej²ie ²truktúry, ktoré je moºné na Slnku a v jeho atmosfére pozorova´. Presný matema-
tický postup tohto spracovania je uvedený v £lánku M. Druckmuller 2013 [21]. V stru£nosti,
tento program kombinuje dve metódy, ktorými sú adaptívne vyrovnanie histogramu a tzv.
�unsharp masking� . Výsledný obraz je lineárnou kombináciou dvoch obrazov. Jeden z nich
vzniká po tzv. gamma transformácii a druhý po vyuºití funkcie s názvom noise adaptive

fuzzy equalizing function.
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Obr. 5.1: Kométa pred východným okrajom Slnka d¬a 16.12., ©avý £as´: £as 00:01:35,
15 minút a 25.52 sekúnd pred prieletom perihélia, pravá £as´: £as 00:07:23, 9 minút a 36.52
sekúnd pred prieletom perihélia (²ípka ukazuje na kométu medzi koronálnymi slu£kami).

Obr. 5.2: Kométa za západným okrajom Slnka d¬a 16.12., ©avá £as´: £as 00:44:00, 27 minút
a 0.48 sekúnd po prielete perihéliom, pravá £as´: £as 00:47:12, 30 minút a 12.48 sekúnd
po prielete perihéliom.
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Na upravených snímkoch pomocou NAFE je moºné pozorova´ rôzne ²truktúry a ich
zmeny, ktoré vytvára emitovaný materiál. Vytvorili sa tzv. pásy, ktoré sú orientované
kolmo na smer pohybu objektu. Pravdepodobne tieto pásy opisujú magnetické silo£iary
v danom mieste. Dôkazom toho môºe by´ aj d¨ºka trvania týchto ²truktúr na jednom mies-
te. Niektoré tak vydrºali aj nieko©ko minút, dokonca v niektorých prípadoch aj 20 minút.
Pravdepodobne sú £astice, produkované priletem kométy, uchytené magnetickým po©om
a spolu s interakciou s £asticami koróny emitujú ºiarenie, ktoré pozorujeme.

5.3 Kométa v rôznych �ltroch

�as´ prieletu kométy bola vybraná. �alej bolo potrebné vybra´ vhodné �ltre, s ktorými
bolo moºné pracova´. Neboli to v²etky, v ktorých prístroj AIA pozoroval. Na ¤al²ích grafoch
je moºné vidie´ priemerné zjasnenie kométy pri prielete tou istou plochou s rozmermi
20×20 pixelov. Touto plochou kométa prelietavala v £ase, ke¤ bola jej vzdialenos´ pribliºne
224 000 km nad povrchom Slnka. Táto plocha bola vybraná z toho dôvodu, ºe kométa bola
ve©mi blízko Slnka, a preto bola skoro v kaºdom spektrálnom pásme detekovaná.

Zo spomínanej plô²ky s rozmermi 20× 20 pixelov bola pomocou programu NAFE vy-
po£ítaná priemerná hodnota zo v²etkých obsiahnutých pixelov. Tento program totiº neslúºi
len na spracovanie snímku, ale tieº dokáºe vypisova´ hodnoty pixelov alebo priemerné hod-
noty vo vymedzenej oblasti. Pre tento ú£el slúºi funkcia ROI Mean (Range Of Interest).

Tak boli získané hodnoty v grafoch ozna£ených ako obrázky 5.3 � 5.9. Pod grafom
je popis obrázku, kde je uvedený �lter, z ktorého hodnoty pochádzajú a po£iato£ný £as,
ktorému odpovedá poradové £íslo merania 1. V²etky merania za£ínajú d¬a 15.12.2011
a kon£ia 16.12.2011. Ke¤ºe £asové rozlí²enie získavania dát je 12 sekúnd, rozdiel medzi získa-
nými hodnotami intenzity je 12 sekúnd.

Hodnoty získané v grafoch pochádzajú z nespracovaných dát, preto sú v nich zahrnuté
aj hodnoty pozadia. Z grafov je zjavné, ºe kométa bola detekovaná skoro v kaºdom uve-
denom pásme okrem troch, a to s centrálnymi vlnovými d¨ºkami 94 Å, 304 Å a 335 Å.
Vo �ltri 304 Å bola ale kométa predsa detekovate©ná po od£ítaní mediánového obrazu.
Preto mohli by´ do výpo£tov nakoniec aj tieto dáta zahrnuté. Snímky zo zvy²ných dvoch
�ltrov nebolo moºné spracova´.
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Obr. 5.3: Zjasnenie kométy vo �ltri 171 Å, po£iato£ný £as 23:55:11.13.

Obr. 5.4: Zjasnenie kométy vo �ltri 131 Å, po£iato£ný £as 23:55:09.62.
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Obr. 5.5: Zjasnenie kométy vo �ltri 193 Å, po£iato£ný £as 23:55:06.63.

Obr. 5.6: Zjasnenie kométy vo �ltri 211 Å, po£iato£ný £as 23:55:00.63.
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Obr. 5.7: Zjasnenie kométy vo �ltri 304 Å, po£iato£ný £as 23:55:08.12.

Obr. 5.8: Zjasnenie kométy vo �ltri 335 Å, po£iato£ný £as 23:55:03.63.
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Obr. 5.9: Zjasnenie kométy vo �ltri 94 Å, po£iato£ný £as 23:55:02.12.
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5.4 Spracovanie dát

5.4.1 Výpo£et vzdialenosti kométy

Ako uº bolo spomenuté na za£iatku tejto kapitoly, priamo v názve snímku je uvedený presný
dátum a £as, kedy bol snímok získaný. Pomocou tohto zjednodu²enia a pomocou skriptu
(dodatok A.2 [26]) bolo moºné získa´ hodnotu vzdialenosti kométy pre v²etky potrebné
snímky. Bol pouºitý skript, ktorý vybral potrebné údaje z názvu snímku a ¤alej ho pouºil
pre výpo£et vzdialenosti.

Skript obsahoval priamo aj výpo£et, kde sa pracovalo s rovnicami nebeskej mechaniky
[31]. V²etky potrebné dráhové elementy boli získané z programu HORIZONS SYSTEM

na webovom rozhraní [13]. Tento program poskytuje v²etky efemeridy objektov Slne£nej
sústavy. Hodnoty sa len ve©mi málo lí²ia od vypo£ítaných hodnôt v £lánku Dr. Sekaninom.
Potrebné elementy, s ktorými sa pracovalo, sú uvedené v nasledujúcej tabu©ke:

Dráhový element Ozna£enie Hodnota
Excentricita e 0.99992942

�as priechodu perihéliom tπ 2011-12-16.011 dní
Vzdialenos´ v perihéliu q 0.00555 AU
Perióda obehu P 698 rokov
Ve©ká poloosa a 78.683 AU
Argument ²írky perihélia ω 53.509◦

D¨ºka výstupného uzla Ω 326.3691◦

Inklinácia i 134.3558◦

Výpo£et vzdialenosti je rozdelený do nieko©kých krokov:

1. Získanie £asu pozorovania t ur£itého snímku z jeho názvu a jeho prepo£ítanie na jed-
notku dní.

2. Pri známej hodnote £asu prechodu perihéliom a periódy obehu bola vypo£ítaná hod-
nota strednej anomálie M :

M =
2π

P
(t− tπ) (5.1)

3. �alej bolo potrebné zisti´ hodnotu excentrickej anomálie E. Pomocou uº vypo£í-
tanej hodnoty strednej anomálie M a známej excentricity e bola hodnota E získaná
prostredníctvom iterácie. Pouºitá bola Keplerova rovnica:

M = E − e · sinE. (5.2)

Pri predpoklade, ºe M ≈ E, po£iato£nou hodnotou bola vypo£ítaní hodnota E0:

E0 = M + e · sinM. (5.3)
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Výsledná hodnota E bola výsledkom iterovania nasledujúcich troch rovníc:

∆M = M − (En − e · sinEn), (5.4)

∆E =
∆M

1− e · cosEn
, (5.5)

En+1 = En + ∆E, (5.6)

kde n = 1, 2, 3.... Iterácia prebiehala, aº kým |∆E| ≤ 10−12.

4. Poloha kométy bola vypo£ítaná z nasledujúcich rovníc a matíc:

r = Sr
′
, (5.7)

S = Rz(−Ω)Rx(−i)Rz(−ω) = (5.8)

cos Ω cosω − sin Ω sinω cos i − cos Ω sinω − sin Ω cosω cos i − sin Ω sin i
sin Ω cosω + cos Ω sinω cos i sin Ω sinω + cos Ω cosω cos i − cos Ω sin i

sinω sin i cosω sin i cos i



r
′
= a

 cosE − e√
1− e2 sinE

0

 .

Vynásobením týchto matíc je moºné získa´ zloºky polohového vektoru r, a tým aj
vypo£íta´ h©adanú vzdialenos´:

r = (x, y, z), (5.9)

r = (x2 + y2 + z2)
1
2 . (5.10)
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5.4.2 Od£ítanie pozadia

Ke¤ºe bolo moºné zisti´ vzdialenos´ kométy v ur£itých £asoch, ¤al²ou úlohou práce bolo
získa´ závislos´ intenzity vyºarovania kométy na £ase. Na za£iatku vznikli dve otázky, ktoré
bolo potrebné vyrie²i´. Prvou bolo rozhodnutie, £i sa bude pracova´ priamo s neupravenými
získanými dátami alebo sa pomocou ur£itej metódy od£íta pozadie. Druhou otázkou bolo,
ako ur£i´ intenzitu vyºarovania kométy. Nako©ko objekt je zna£ne difúzny a mení po£as
svojej dráhy aj tvar, bolo obtiaºne zisti´ jasnos´ napríklad ´aºiska kométy. Preto sa zvolila
¤al²ia moºnos´, a to intenzita najjasnej²ieho bodu.

Pri zodpovedaní prvej otázky sa zvolila moºnos´ pracova´ s upravenými snímkami,
to znamená po od£ítaní pozadia. Po tejto úprave bola kométa výraznej²ia v porovnaní
s pôvodnými snímkami a bolo moºné lep²ie pracova´ pri h©adaní najjasnej²ieho pixelu.
Rozdiel medzi pôvodným obrazom a spracovaným po od£ítaní pozadia zvolenou metódou,
ktorá bude popísaná v ¤al²ích odstavcoch, je moºné vidie´ na obrázku 5.10.

Obr. 5.10: Pôvodný snímok a spracovaný snímok o od£ítanie mediánu.

Zvoli´ tú najlep²iu metódu od£ítania pozadia nebolo jednoduché. Kométa sa totiº
nepohybovala v stabilnom prostredí, ale v prostredí £asovo premennom. Taktieº mohlo
dochádza´ k in²trumentálnym posunom, takºe kompletné od£ítanie v kone£nom dôsledku
prakticky nebolo moºné.

Pracovalo sa s dvomi metódami. Prvou metódou bolo od£ítania snímku, kde sa vo vyme-
dzenom mieste kométa e²te nenachádzala, od snímku, kde uº kométa bola detekovaná.
V niektorých �ltroch, kde bola celkovo kométa málo vidite©ná, posta£ovalo, aby medzi dvomi
snímkami nebol ve©ký posun, napríklad iba 5 snímkov (5×12 sekúnd). Ale napríklad pri �l-
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try 171 Å bola kométa ve©mi jasná a tieº emisia trvala aj nieko©ko minút, preto musel by´
posun vä£²í, viac ako 20 snímkov (20× 12 sekúnd).

Nevýhoda tejto metódy sa prejavovala hlavne pri tých �ltroch, kde bola kométa najviac
detekovate©ná a posun musel by´ ve©ký (171 Å, 193 Å). Pri ve©kom £asovom rozpätí sa totiº
ukázala nestabilita koróny alebo in²trumentálny posun. Najlep²ie táto metóda vyhovovala
pri ostatných �ltroch, kde sa nemuselo pracova´ s ve©kým posunom, a tým bolo moºné
pozadie ur£i´ £o najpresnej²ie.

Zvolená teda bola druhá metóda � od£ítanie mediánového snímku [25]. Tento snímok
vznikol nasledovne: z kaºdého snímku, ktorých po£et bol N , sa vybral pixel s tými istými
súradnicami i a k. Z hodnôt daných pixelov sa vypo£ítal medián a poskladaním v²etkých
mediánových hodnôt sa vytvoril tzv. �mediánový snímok� . Samozrejme pre kaºdý �lter
bolo potrebné vytvori´ jeden takýto snímok. Tento postup je moºné zapísa´ aj matema-
ticky:

Mik = med
(

[Iik]n

)
n = 1, ..., N. (5.11)

Hodnoty pixelov na tomto obraze boli od£ítané od pôvodných snímkov. Táto metóda
pozadie úplne neodstráni, ke¤ºe Slnko je nestabilná hviezda a tieº jej atmosféra nie je
stabilná a mení sa aj kaºdých 12 s. Taktieº mohli vznika´ malé in²trumentálne posuny,
ktoré mohli spôsobi´ celkový posun polôh pixelov.

V kaºdom prípade, táto metóda poslúºila k zvýrazneniu kométy oproti pozadiu, ktoré
na snímku e²te ostalo, a tým u©ah£ila ¤al²ie spracovanie obrazu. Nako©ko bola cie©om
spracovania dát iba kométa, men²ie posuny nespôsobili ve©ké odchylky a zásadne inten-
zitu kométy neovplyvnili. Dve metódy spracovania snímkov je moºné porovna´ na grafe
obrázku 5.11, kde bol ako príklad pouºitý �lter 171 Å.

Na obrázku je vidie´, ºe pri od£ítaní mediánu (zelené body) bolo pozadie presnej²ie
odstránené. Je to vidie´ nie len pri posune intenzity k niº²ím hodnotám, ale aj napríklad
vo vzdialenosti pribliºne 1.15 · 106 km. V tejto vzdialenosti sa pravdepodobne nie£o stalo,
moºno výbuch £asti jadra alebo náhly ve©ký výron materiálu. Pozorujeme tam zvý²enie
jasnosti kométy do vzdialenosti pribliºne 1.1 · 106 km. V prvom prípade od£ítania pozadia
(£ervené body) toto zvý²enie nie je tak ostré ako v druhom prípade od£ítania mediánu.

Získal sa teda mediánový snímok pre kaºdý �lter a následne po od£ítaní sa mohlo
pracova´ ¤alej z opravenými dátami. Pouºitá bola aplikácia SAOImage DS9 (¤alej uº iba
DS9), ktorá slúºi na vizualizovanie dát [14]. Podporuje pritom aj dáta vo formáte FITS.
Pri h©adaní najjasnej²ieho pixelu sa pracovalo s ¤al²ím programom, ktorý pouºíval balík
nástrojov HEAtools programu HEAsoft. Tento program vytvorila NASA (NASA Goddard
Space Flight Center) na analýzu astrofyzikálnych dát.
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Obr. 5.11: Závislos´ intenzity na vzdialenosti pri pouºití dvoch rôznych metód od£ítania
pozadia.

5.4.3 H©adaná intenzita

Pri kroku h©adania najjasnej²ieho bodu kométy sa postupovalo nasledovne: nako©ko kométa
vºdy menila svoj tvar a nie vºdy nebolo najjasnej²ou £as´ou jadro kométy, postupovalo
sa manuálne pri ur£ení oblastí, kde by sa mal najjasnej²í pixel nachádza´. Dva snímky
nieko©ko sekvencií za sebou boli zárove¬ otvorené v programe DS9. Pomocou funkcie
Region −→ Box sa ohrani£ila plocha, kde sa mal h©adaný pixel nachádza´. �Box� s tou
istou polohou sa na²iel aj pri druhom snímku o nieko©ko sekúnd neskôr. Samozrejme musel
obsahova´ tieº plochu s najjasnej²ím pixelom, aj ke¤ uº bola kométa posunutá. Z toho
dôvodu sa pri prvom snímku musela necha´ rezerva práve na toto posunutie.

Príklad tohto postupu je uvedený na obrázku 5.12, kde boli pouºité snímky s trikrát 12-
-sekundovým odstupom. Nie vºdy bol pouºitý tento rozostup. Niekedy bolo moºné pouºi´
vä£²í odstup, niekedy e²te men²í, pod©a toho, ako sa kométa vyvýjala pri pribliºovaní sa
k Slnku.

Ke¤ bola plocha (box) vybraná pre dva snímky, jej súradnice boli zadané do programu
(Dodatok A.1 a A.2 [26]). Tento program vygeneroval súbor, ktorý obsahoval vypo£ítanú
vzdialenos´ kométy v danom £ase, intenzitu najjasnej²ieho pixelu v zadanej ploche, reálnu
vzdialenos´ bodu od Slnka a jeho súradnice na snímku.

Výsledky tohto postupu je moºné vidie´ na ¤al²ích grafoch. Na obráku 5.13 je graf,
na ktorom je vykreslená intenzita najjasnej²ieho pixelu pre v²etky vybrané �ltre, v ktorých
bolo moºné dáta spracova´. Prvé, £o je moºné si v²imnú´, je dominancia emisie objektu
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Obr. 5.12: Dva snímky v £asoch 23:59:56 d¬a 15.12. a 00:00:20 d¬a 16.12. s ohrani£enými
plochami s tými istými súradnicami, �lter 193 Å.

vo �ltry s centrálnou vlnovou d¨ºkou 171 Å. Práve z tohto �ltra pochádzajú tie najkvalit-
nej²ie a najzaujímave²ie snímky a videá, ktoré sa objavili aj na internetových stránkach.
V tomto �ltri je moºné kométu detekova´ najdlh²ie, ako je aj zjavné z daného grafu. Je
moºné pozorova´ aj postupný pokles intentizy posledných emitujúcich £astíc, ktoré za se-
bou kométa zanechala (pribliºne od vzdialenosti 1.3− 1.2 R�).

Druhou dominantou oblas´ou spektra je oblas´ s centrálnou vlnovou d¨ºkou 193 Å.
Po od£ítaní pozadia sú hodnoty intenzity rovnaké pribliºne do vzdialenosti 1.4 R�. Od tejto
vzdialenosti opä´ jednozna£ne prevláda emisia vo �ltri 171 Å. Dva body, ktoré patria
k �ltru 193 Å s ve©mi vysokými hodnotami intenzít (cca 140 cts) pravdepodobne nepatria
ku kométe.

Spolo£nou vlastnos´ou priebehu intenzity v týchto dvoch �ltroch je uº spomínané
miesto okolo vzdialenosti 1.55 R�, kde sa jasnos´ na pár minút zvý²ila a potom opä´
o ur£itú hodnotu poklesla. Nie je úplne jasné, £i kométa prekonala men²í výbuch alebo
náhly výron materiálu, alebo prelietavala cez zhustok koronálneho materiálu, a tým sa
zvý²ila aj emisivita v tomto prostredí. Naopak, v mieste okolo vzdialenosti 1.8 R� kométu
vo �ltri 193 Å nebolo moºné vôbec detekova´.

Tretím �ltrom v poradí, kde bola kométa najdlh²ie detekovaná, je �lter s centrálnou
vlnovou d¨ºkou 211 Å. Aj tu sa vyskytlo miesto, kde kométa prestala by´ pozorovate©ná.
V tejto vzdialenosti akoby kométa �zmizla� aj pri ²tvrtom �ltry 131 Å. S tým rozdielom,
ºe prázdne miesto zah¯¬a vä£²iu vzdialenos´. Na snímku nebola kométa detekovate©ná, ke¤
bola pribliºne vo vzdialenosti 1.5 R�. Najslab²ia a najkrat²ia emisia kométy je pozorovaná
vo �ltri 304 Å.

Je ve©mi zaujímavé, ºe v podstate vo v²etkých �ltroch pozorujeme podobný priebeh
nárastu intenzity vo vzdialenosti pribliºne 1.44 R�. V tejto vzdialenosti dochádza k náh-
lemu nárastu intenzity a tieº sa kométa objavuje aj v tých �ltroch, v ktorých pred tým
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ur£itú dobu detekovaná vôbec nebola. V tejto vzdialenosti jemne narastá aj intenzita poza-
dia, takºe pravdepodobne majú tieto miesta uº vä£²iu hustotu a to súvisí aj s vy²²ou
emisivitou £astíc z dôvodu po£etnej²ích zráºok.

Obr. 5.13: Závislos´ najjasnej²ieho pixelu v závislosti na vzdialenosti od Slnka v jednotkách
polomeru Slnka.

Najvy²²ia intenzita je pozorovaná skoro vo v²etkých �ltroch vo vzdialenosti pribliºne
1.32 R�. Výnimkou je �lter 304 Å. Tu je moºné vidie´ odli²ný priebeh intenzity od os-
tatných £iar. V kaºdej £iare po maxime intenzity nastáva pokles z dôvodu zahalenia jadra
kométy v koronálnych slu£kách a postupné zniºovanie emisie posledných zvy²kov materiálu.
Ale v £iare 304 Å sa intenzita zvy²uje aº kým je moºné kométu pozorova´. Pravdepodobne
to súvisí so skuto£nos´ou, ºe v tejto oblasti spektra koronálne slu£ky siahajúce vysoko
nad slne£ný povrch nepozorujeme, a tým nebránia kométu pozorova´ aj pri tesnej²om
priblíºení.

Pri h©adaní najjasnej²ieho pixelu sa snaºilo postupova´ £o najprecíznej²ie. To znamená,
ºe ak bol nájdený nejaký pixel mimo oblasti kométy, ktorý mohol vzniknú´ ur£itou chybou
v pôvodnom alebo pri od£ítanom snímku, bol zo získaných údajov vynechaný. No nie vºdy
sa podarilo tento pixel objavi´, preto sa na grafe s vynesenou intenzitou (obrázok 5.13)
objavujú aj hodnoty, ktoré zjavne nepatria emitujúcemu materiálu z kométy. Tieto hodnoty
intenzity sa vyskytujú hlavne vo �ltri 193 Å a 171 Å.

Súradnice pohybu najjasnej²ieho pixelu sú vykreslené na obrázku 5.14. Z tohto grafu
je vidie´, ºe skuto£ne skoro v²etky nájdené pixely s najvy²²ou intenzitou patria kométe.
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Niektoré pixely k nej nepatria, a to práve tie, ktoré sú ve©mi vzdialené od pomyslenej
priamky, po ktorej sa kométa relatívne pohybovala. Na tomto grafe je tieº vidie´ nieko©ko
�zhustených miest� . Tieto miesta vznikajú v prípade, ke¤ najviac emitujúcou £as´ou kométy
nie je jej jadro, ktoré sa ur£itou rýchlos´ou pohybuje, ale napríklad oblas´ emitujúceho
materiálu, ktorý je zvy²kom po prielete kométy. Táto oblas´ sa ve©mi nepohybuje. Z toho
dôvodu v týchto miestach vzniká viac bodov s najvy²²ou intenzitou, ktoré sú v pribliºne
rovnakej oblasti ur£itú dobu, kým sa opä´ tou jasnej²ou £as´ou nestane jadro kométy.

Na obrázku 5.15 sú vynesené hodnoty intenzity najjasnej²ích pixelov, ale s tým rozdie-
lom, ºe £ervené body predstavujú hodnoty v rámci celej kométy a zelené body iba jadro
kométy. Zhustenia, ktoré je vidie´ na obrázku 5.14 odpovedajú miestam, kde jadro kométy
vykazuje men²iu emisiu ako zvy²ok objektu (hodnoty zelených pixelov majú niº²ie hodnoty
ako £ervené body).

Výnimkou je miesto pribliºne okolo bodu [2000:2250], kde sa nachádza nieko©ko nahus-
tených bodov odklonených od pomyslenej priamky. Tieto body kométe predsa len patria.
No sú to aº polohy najjasnej²ích pixelov na konci pozorovania príletu kométy, ke¤ bola
ve©mi blízko k Slnku a jej jadro uº bolo zahalené do koronálnych slu£iek (r ≤ 1.3 R�).
Najjasnej²ou jej vidite©nou £as´ou bol pozostatok emitujúceho materiálu z oblastí, ktorými
kométa uº skôr prelietavala. Tento materiál sa ale postupom £asu predsa len ve©mi pomaly
pohyboval, nako©ko tieto body nenachádzame priamo na trajektórii kométy.

Obr. 5.14: Trajektória najjasnej²ieho pixelu, �lter 171 Å.
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Obr. 5.15: Závislos´ najjasnej²ieho pixelu v závislosti na vzdialenosti od Slnka v rámci celej
kométy (£ervené body) a iba v rámci jadra kométy (zelené body).

5.4.4 �tatistické chyby merania

�tatistická chyba merania bola ur£ená pre kaºdý pixel s najvy²²ou intenzitou zvlá²´, pretoºe
táto chyba silne závisela na súradniciach daného pixelu. Pri po£ítaní chyby sa predpok-
ladalo, ºe po£et dopadajúcich fotónov sa riadi Poissonovým rozdelením. V tomto prípade
pre absolútnu chybu merania σ platí:

σ =
√
c, (5.12)

kde c je po£et countov daného pixelu so súradnicami (i, j). Nako©ko boli snímky, s ktorými
sa pracovalo, spracované od£ítaním mediánového snímku, £iºe pozadia, platí:

cij = cnespr.ij − cpoz.ij , (5.13)

kde cnespr.ij predstavuje po£et countov nespracovaného pixelu, ktorý zahr¬uje aj pozadie
a cpoz.ij je po£et countov pixelu pozadia s tými istými súradnicami. Po pouºití zákona
²írenia chýb je moºné pre získanie relatívnej chyby δ kaºdého pixelu písa´:

δ =

√
cij + cpoz.ij

cij
. (5.14)
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Výsledné relatívne chyby v²etkých bodov pre v²etky pouºité �ltre v závislosti na vzdia-
lenosti sú na obrázku 5.16. Z grafu je zjavné, ºe skuto£ne chyba na vzdialenosti od Slnka
závisí. Výrazne sa mení v priebehu pribliºovania sa kométy k slne£nému povrchu, pretoºe
rastie jasnos´ kométy. Na grafe nie je vykreslená chyba v £iare 304Å. Nako©ko je intenzita
skoro totoºná s intenzitou v £iare 131Å, aj priebeh relatívnej chyby v tejto £iare je ve©mi
podobný.

Obr. 5.16: Relatívna chyba vypo£ítaná v závislosti na vzdialenosti.

Do vzdialenosti pribliºne 1.4 R�, v ktorej sa emisia kométy za£ala zvy²ova´ (obrá-
zok 5.13), bola detekcia objektu ve©mi slabá. Aj ke¤ bolo moºné kométu nájs´ vizuálne,
zo za£iatku s pozadím splývala a hodnoty najjasnej²ieho pixelu boli skoro rovné s hodno-
tami pozadia. Pri postupnom pribliºovaní sa kométy k Slnku sa jej emisia zvy²ovala, a tým
narastal rozdiel medzi hodnotami pozadia a hodnotami pixelov s najvy²²ou intenzitou.
Tým aj chyba merania klesala. Pre ilustráciu je na obrázku 5.17 graf zobrazujúci intenzi-
tu kométy a zárove¬ aj pozadia. Tu je moºné vidie´ prí£inu výslednej chyby v závislosti
na vzdialenosti. V prípade slab²ích £iar intenzita kométy s pozadím splýva e²te viac.

Na grafe je vidie´, ºe ani tá najniº²ia chyba pri meraniach, kedy bola kométa najlep²ie
detekovate©ná blízko slne£ného okraja, neklesla pod 10 %. Pochopite©ne, v²eobecne bola
s najmen²ou chybou ur£ená intenzita kométy vo �ltri 171 Å, v ktorom bola kométa naj-
jasnej²ia. Postupným pribliºovaním sa k Slnku bolo jej zjasnenie najvä£²ie v porovnaní
s ostatnými �ltrami. No aj v tomto �ltri bola relatívna chyba spo£iatku aº cez 40 %. Naj-
vä£²ia chyba vznikla pri ur£ení intenzity vo �ltri 131 Å, nako©ko tu bola kométa najmenej
detekovate©ná a chyba dosiahla hodnoty aº skoro 80 %.
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Obr. 5.17: Intenzita kométy a pozadia v závislosti na vzdialenosti.

5.4.5 Pomery intenzít

Pre ¤al²ie zaujímavé poznatky o prielete kométy je moºné získa´ z pomeru intenzít v závis-
losti na vzdialenosti od Slnka v rôznych �ltroch. Ke¤ºe tieto snímky v rôznych �ltroch nie
sú získané v rovnakých £asoch, najprv bolo potrebné hodnoty interpolova´.

Hodnoty boli spracované lineárnou interpoláciou (dodatok A.3 a A.4 [26]) a výsledkom
boli nové hodnoty ur£ené v kaºdom kilometri. Výsledné grafy sú zobrazené na obrázkoch
5.18, 5.19 a 5.20. Na prvom obrázku sú zobrazené pomery najintenzívnej²ej £iary 171 Å
s ostatnými £iarami, kde bola kométa menej výrazná. Tento graf je dôkazom toho, ºe emisia
kométy v tejto £asti spektra je skuto£ne najsilnej²ia a prejavuje sa to najmä od vzdialenosti
r < 106 ≈ 1.4 R�. Aj zjasnenie prebieha výraznej²ie ako pri ostatných �ltroch. Pomer je
skoro kon²tantný len v prípade pomeru 171Å/193Å. Najvä£²í rozdiel priebehu intenzity
kométy je moºné vidie´ pri pomeroch 171Å/304Å a 171Å/131Å.

Na ¤al²om obrázku 5.19 je graf, kde sú zobrazené pomery druhej najintenzívnej²ej £iary
s ostatnými £iarami. Pre porovnanie je tam opä´ zobrazený aj pomer so 171 Å, ale opa£ný,
takºe 193Å/171Å. Aj tu je vidie´ podobnos´ intenzít, nako©ko sa tento pomer pohybuje
okolo hodnoty 1. Pomer k ostatným £iaram uº nie je tak výrazný, ako to bolo v prípade
£iary 171 Å, ale predsa narastá opä´ pribliºne od vzdialenosti pribliºne 1.4 R�.

Na tre´om obrázku 5.20 je graf zobrazujúci pomery medzi tromi £iarami, kde kométa
vykazovala najniº²iu emisiu, a to aj za vzdialenos´ou uº spomínaných pribliºne 1.4 R�. Tie-
to pomery sú pri prvom priblíºení pribliºne kon²tantné. Je zjavné, ºe tre´ou najintenzívne-
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j²ou £iarou, v ktorej bolo moºné kométu pozorova´, bola £iara 211 Å. Aj na predchádza-
júcich obrázkoch 5.18 a 5.19 je moºné si v²imnú´, ºe pomery 171Å/211Å a 193Å/211Å
sa nemenia aº tak výrazne, ako v porovnaní s ostatnými slab²ími £iarami.

Obr. 5.18: Pomer získaných intenzít v závislosti na vzdialenosti.

Obr. 5.19: Pomer získaných intenzít v závislosti na vzdialenosti.
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Obr. 5.20: Pomer získaných intenzít v závislosti na vzdialenosti.

5.5 �al²ie spracovanie získaných pomerov intenzít

Po vypo£ítaní pomeru intenzít emisie kométy v rôznych £iarach sa ponúkalo ¤al²ie spraco-
vanie týchto výsledkov pre získanie ¤al²ích zaujímavých pomerov. Najprv ale bolo potrebné
ur£i´, pod©a akého modelu emisie kométy sa bude postupova´. Zvolila sa pravdepodobne
tá najjednoduch²ia moºnos´, popísaná nasledujúcou rovnicou:

NiCij = NjAji. (5.15)

Táto rovnica predstavuje detailnú rovnováhu medzi navzájom inverznými procesmi.
�avá strana popisuje preskok elektrónu z hladiny i na hladinu j. Ni predstavuje po£et
obsadenia hladiny i a Cij ozna£uje koe�cient zráºkového prechodu alebo zráºkový koe�-
cient. Pravá strana popisuje opa£ný prechod z hladiny j spä´ na hladinu i a Nj je po£et
obsadenia hladiny j. Prechod na niº²iu hladinu by mal by´ spontánny a je charakterizo-
vaný Einsteinovým koe�cientom spontánnej emisie Aji. Pri tomto prechode je vyºiarené
kvantum energie Eij , ktoré pozorujeme.

Na základe tohto modelu sa teda nepredpokladá excitácia iónov vyvolaná slne£nou
radiáciou. Vyplýva to zo v²eobecne známeho faktu, ºe slne£ný disk nevyºaruje svetlo
s krat²ími vlnovými d¨ºkami ako 100 nm. Nako©ko sa v tejto práci ²tuduje emisia kométy
v krat²ích vlnových d¨ºkach, zvolil sa zjednodu²ený model, pri ktorom sa ióny stávajú ex-
citovanými po zráºkach medzi vo©nými elektrónmi a iónmi. Preto na ©avej strane rovnice
je písaný iba kolízny £len so zráºkovým koe�cientom.
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Naopak, pri ur£ení pravej strany rovnice sa predpokladá spontánna deexcitácia a nie
deexcitácia spôsobená kolíziou iónov s vo©nými elektrónmi. V²etky pozorované £iary pred-
stavujú povolené prechody, to znamená, ºe £as, ktorý excitovaný elektrón strávi na vy²²ej
hladine, je zanedbate©ný v porovnaní s dobou medzi jednotlivými zráºkami.

Pri vyuºití tohto modelu sa tak nepredpokladá príspevok intenzity ºiarenia z iných
iónov ako tých, ktoré sa nachádzajú v koróne. Predpoklad je zaloºený na dodávaní mater-
iálu do prostredia. Konkrétne sa jedná o vo©né elektróny a ióny, ktoré vznikajú pri vniknutí
neutrálnych atómov do atmosféry s teplotou pribliºne 106 K. Zvý²ením po£tu £astíc sa
tak zvý²i po£et excita£ných prechodov v dôsledku zráºok, ktorý vyjadruje ©avá strana
rovnice (5.15). Tým sa zvý²i aj po£et spontánnych deexcita£ných prechodov, ktoré popisuje
pravá strane tejto rovnice. Výsledkom je vy²²ia pozorovaná intenzita v danej £iare. Rozdielny
model popisujúci emisiu kométy bude bliº²ie popísaný v sekcii 5.6.

Intenzitu opticky tenkej spektrálnej £iary s charakteristickou vlnovou d¨ºkou λij , ktorá
bola produkovaná uº spomínaným spontánnym prechodom z vy²²ej hladiny j na hladinu
niº²iu i, je de�novaná ako:

I(λij) =
hνij
4π

∫
Nj(X

+m)Ajidz. (5.16)

Zo vz´ahu je patrné, ºe intenzita závisí na populácii j-tej hladiny Nj(X
+m) emitovaného

iónu X+m. Po vydelení po£tu obsadení jednotlivých hladín sa získa pomer, ktorý odpovedá
pozorovanej intenzite:

Nj

Ni
=
Cij
Aji

= N,
N

′
j

N
′
j

=
C

′
ij

A
′
ji

= N
′
, (5.17)

kde v²etky ozna£enia s £iarou predstavujú druhú spektrálnu £iaru. Ozna£enie N a N
′
sú

pozorované intenzity v dvoch rôznych �ltroch. Po vydelení týchto dvoch intenzít vzniká
nasledujúci vz´ah:

N

N ′ =
A

′
ji

Aji

Cij

C
′
ij

. (5.18)

Pomer N/N
′
predstavuje známe hodnoty vypo£ítané z nameraných intenzít najjasnej-

²ích pixelov v závislosti na vzdialenosti od slne£ného disku, ktoré sú zobrazené na grafe
obrázkov 5.18, 5.19 a 5.20. Nako©ko Einsteinove koe�cienty rôznych prechodov sú kon²tanty,
z predchádzajúcej rovnice je moºné vyjadri´ a vypo£íta´ pomer zráºkových koe�cientov:

C
′
ij

Cij
=
N

′

N

A
′
ji

Aji
(5.19)

Na ukáºku sú tri rôzne pomery zobrazené na grafe obrázku 5.21. Z grafu aj z predchádza-
júceho vz´ahu je patrné, ºe tento pomer je v podstate totoºný s pomerom intenzít, rozdiel
je v tom, ºe je vynásobený kon²tantou A

′
ji/Aji.
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Obr. 5.21: Pomer zráºkových koe�cientov Cij dvojíc spektrálnych £iar (C1/C2).

V sekcii 2.3.2 bol uvedený vz´ah pre zráºkový koe�cient:

Cij = 8, 63 · 10−6
ne√
T

Υij

gi
e−Eij/kT . (5.20)

Opä´ je moºné vyjadri´ pomer dvoch koe�cientov Cij pre dve rôzne spektrálne £iary:

C
′
ij

Cij
=
gi

g
′
i

Υ
′
ij

Υij
e(Eij−E

′
ij)/kT (5.21)

Exponent (Eij − E
′
ij)/kT je pri daných energiách ve©mi malé £íslo, ke¤ predpokladáme

teplotu koróny rádovo pribliºne 106 K. Pri prvom priblíºení je moºné posledný £len rovnice
poloºi´ rovným 1. Týmto postupom je následne moºné vyjadri´ a získa´ aj pomer efek-
tívnych zráºkových síl:

Υ
′
ij

Υij
=
C

′
ij

Cij

g
′
i

gi
=
N

′

N

A
′
ji

Aji

g
′
i

gi
. (5.22)

Z rovnosti je opä´ zjavné, ºe daný pomer je rovný pomeru zráºkových koe�cientov vyná-
sobený o kon²tantu g

′
i/gi.
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5.5.1 Vyjadrenie teploty

Vz´ah (5.21) ponúka tieº moºnos´ vyjadrenia a zistenia teploty, pri£om vzniká nasledujúci
vz´ah:

T =
Eij − E

′
ij

k

(
ln

Υij

Υ
′
ij

C
′
ij

Cij

g
′
i

gi

)−1
, (5.23)

kde energie aj ²tatistické váhy sú tabu©kové hodnoty, takºe sú známe. Pomer zráºkových
koe�cientov je moºné získa´ zo vz´ahu (5.19), kde N a N

′
sú namerané intenzity emisií

v rôznych �ltroch. To znamená, ºe aj tento pomer je teda známy. Problém nastáva pri ur£ení
pomeru efektívnych zráºkových síl Υij a Υ

′
ij .

V predchádzajúcej kapitole bol vyjadrený aj tento pomer Υij/Υ
′
ij . No po spätnom

dosadení pomeru vyjadreného v rovnici (5.22) do vz´ahu pre teplotu ((5.23)) sa jednotlivé
£leny vykrátia a výsledkom prirodzeného logaritmu v menovateli je nula. Preto nie je moºné
zvoli´ tento postup.

Rie²ením problému by bolo nepracova´ s vlastnými hodnotami pomeru efektívnych
zráºkových síl, ale tento pomer získa´ v dostupných databázach atómov. Tam by sa zistili
presné hodnoty veli£iny v ur£itých teplotách a po interpolácií by sa získala závislos´ tejto
veli£iny na teplote. Pod©a tejto závislosti by sa ¤alej vypo£ítal pomer zráºkových koe�cien-
tov a po porovnaní s vypo£ítanými pomermi z nameraných hodnôt by bolo moºné ur£i´
teplotu.

5.5.2 Výpo£et teploty z nameraných hodnôt

Pri ¤al²om spracovaní nameraných intenzít s cie©om vypo£íta´ teplotu v miestach prieletu
kométy sa pouºívali potrebné údaje atómov a konkrétnych elektrónových prechodov z dvoch
ve©kých verejných databáz. 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), ²peciálne oblas´ atómových spektier s názvom Atomic Spectra

Database Lines Form [16]. V²etky pouºité hodnoty a údaje o konkrétnych prechodoch
elektrónov ²tudovaných v tejto práci sú uvedené v tabu©kách 5.1 a 5.2.

Tabu©ka 5.1: Údaje jednotlivých prechodov.

Ión Vlnová d¨ºka [Å] Eij[eV] Aji [s−1]
Fe IX 171.07 72.47 2.01 · 1011

Fe XII 193.51 64.07 9.1 · 1010

Fe XIV 211.33 58.67 3.6 · 1010

He II 303.78 40.81 1.0029 · 1010

Fe VIII 131.24 94.47 2.08 · 1011
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Tabu©ka 5.2: �al²ie údaje jednotlivých prechodov

Ión i − j gi − gj Kon�gurácia i Kon�gurácia j

Fe IX 1− 13 1− 3 3s2 3p6 1S0 3s23p53d 1P1

Fe XII 1− 29 4− 4 3s23p3 4S3/2 3s23p23d 4P3/2

Fe XIV 1− 11 2− 4 3s23p 2P1/2 3s23d 2D3/2

He II 1− 3(4) 2− 2(4) 1s 2S1/2 2p 2P1/2,(3/2)

Fe VIII 2− 54 6− 8 3s23p63d 2D5/2 3s23p64f 2F7/2

Bohuºia© problém, ktorý nastal pri ur£ení pomeru Υij/Υ
′
ij , sa nepodarilo vyrie²i´.

Dôvodom bol nedostatok dát v databázach atómov. Ani v uvedených rozsiahlych databázach
nebolo moºné získa´ presné hodnoty efektívnych zráºkových síl priamym prístupom. Databá-
za NIST tieto hodnoty vôbec neobsahovala. V databáza CHIANTI bolo moºné nájs´ tieto
hodnoty pre konkrétne prechody medzi energiovými hladinami, ale nebolo moºné získa´
informáciu o presných hodnotách teploty, v ktorých bola veli£ina Υ ur£ená. Pri niektorých
£iarach bola uvedená iba informácia o teplotnom rozsahu, v ktorom bola veli£ina po£í-
taná. Pri vä£²ine to bolo rozmedzie 105− 108 K. Pri kaºdom prechode, ktorý je ²tudovaný
v tejto práci, bolo dostupných devä´ hodnôt Υij , ale vypo£íta´ konkrétne pomery a z nich
interpoláciou získa´ teplotnú závislos´ nebolo moºné.

Preto bolo potrebné h©ada´ iný spôsob, ako sa pokúsi´ vypo£íta´ teplotu aj bez známeho
pomeru Υij/Υ

′
ij . Jedinou moºnos´ou je pokúsi´ sa aj z tých dát, ktoré ponúka databáza

CHIANTI, zisti´, £i daný pomer sa s teplotou zásadne mení. Ak nie, bolo by moºné poloºi´
tento pomer rovný ur£itej kon²tante.

Aj napriek tomu, ºe nie sú známe presné hodnoty teploty, na grafe obrázku 5.22 sú
aspo¬ pre porovnanie vykreslené hodnoty pri vzrastajúcej teplote. Pri v²etkých £iarach,
okrem 304Å a 131Å, hodnoty so zvy²ujúcou sa teplotou klesajú. Pokles alebo nárast
po vzájomnom porovnaní je ve©mi podobný.

Nako©ko sa výpo£et teploty £o do presnosti pohybuje iba v oblasti rádového ur£enia, vy-
brali sa pod©a obrázku 5.22 dvojice £iar, pri ktorých je priebeh hodnôt Υ £o najpodobnej²í.
Boli to dvojice 171Å−193Å, 193Å−211Å a 131Å−304Å. Zistil sa pribliºný pomer týchto
hodnôt pomocou programu gnuplot a tento pomer sa dosadil do vz´ahu (5.23) pre výpo£et
teploty.

Týmto spôsobom sa nakoniec dospelo k rozumným hodnotám iba pri spracovaní pomeru
171Å−193Å. Ani v tomto prípade neboli výsledky vºdy ideálne. Výsledné hodnoty silne
závisia na hodnotách prirodzeného logaritmu v menovateli (vz´ah (5.23)). Ak sú hodnoty
ve©mi blízke £íslu 1, ale nie men²ie, menovate© je blízky nule a tým výsledná teplota vysko£í
do ve©mi vysokých hodnôt. Naopak, pokia© je opä´ pomer ve©mi blízky hodnote jedna, ale
zárove¬ men²í ako jedna, výsledná teplota je záporná a klesá k ve©mi nízkym záporným
hodnotám.
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Obr. 5.22: Efektívna zráºková sila (Upsilon) v závislosti na teplote (k vy²²ím hodnotám
na ose x teplota stúpa).

Na obrázku 5.23 je graf zobrazujúci výslednú teplotu v kaºdom bode, kde bol vypo£í-
taný pomer C

′
ij/Cij . Hodnoty Eij a gi sú uvedené v tabu©ke 5.1 a 5.2. Pomer Υij/Υ

′
ij sa

pohyboval pribliºne okolo hodnoty 1, £o znamená, ºe ho môºeme z rovnice vylú£it. Rozsah
y-ovej osi je 0− 5e5, aby boli od�ltrované vysoké a príli² nízke hodnoty.

Na ¤al²om obrázku 5.24 je opä´ vykreslená teplota v závislosti na vzdialenosti. Pos-
tupovalo sa ale tým spôsobom, ºe bola v konkrétnych úsekoch zistená priemerná hodnota
pomeru C

′
ij/Cij a iba z týchto priemerných hodnôt sa ur£ila teplota. Touto metódou sa

vyhlo príli² vysokým alebo nízkym výsledným hodnotám.
Pod©a sú£astných modelov je teplota koróny, ako je uvedené aj v sekcii 2.1.3, rádovo

106 K. Výsledné hodnoty teploty v tejto práci sa pohybujú rádovo v rozmedzí 105 K.
V £ase prieletu kométy v roku 2011 sa slne£ná aktivita uº za£ala zvy²ova´, no predsa bola
spo£iatku nízka. Preto aj v oblasti prieletu kométy (hlavne vo vzdialenostiach vä£²ích ako
1, 4 R�) nie sú pozorované koronálne slu£ky alebo koronálne výrony. Túto oblas´ je moºné
povaºova´ za tzv. pokojné regióny (quite sun). Teplota v týchto oblastiach nedosahuje tak
vysoké hodnoty ako napríklad v aktívnych oblastiach, ktoré zasahujú vysoko nad slne£ný
povrch (sekcia 2.1.2). Preto rádový odhad teploty, s výsledkom 105 K, nemusí by´ úplne
nereálny.
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Obr. 5.23: Teplota vypo£ítaná z pomeru intenzít 171Å/193Å.

Obr. 5.24: Teplota vypo£ítaná z pomeru intenzít 171Å/193Å.



Kapitola 5. Praktická £as´ 66

Uº z poh©adu na obrázok 5.22 a z daného postupu vyplýva, ºe je odhad teploty ve©mi
hrubý a ur£ite nie je moºné tvrdi´, ºe hodnoty sú pravdivé. Prvá ve©ká neistota uº vzniká
pri nameraní hodnôt relatívnej intenzity pixelov, s ktorými sa ¤alej pracuje. Najvy²²ia
neistota je samozrejme, ako uº bolo spomenuté, vo vä£²ích vzdialenostiach od Slnka, kedy
je pomer intenzity ku ²umu ve©mi nízky. �al²ia neistota vzniká práve pri ur£ení pomeru
Υij/Υ

′
ij .

V prípade pouºitia ¤al²ích vybraných pomerov sa k uspokojivým výsledkom bohuºia©
nedostalo. Výsledné hodnoty teploty boli záporné, £o samozrejme nie je moºné. Dôvodom
je bezpochybne ve©mi vysoká úrove¬ ²umu a samozrejme tieº nízka intenzita emisie kométy
v ¤al²ích spektrálnych oboroch.

5.5.3 Výpo£et elektrónovej hustoty z nameraných hodnôt

Zo vz´ahu (2.20) je taktieº moºné vyjadri´ hustotu elektrónov ne. Tento výpo£et je ale
tieº ve©mi aproximatívny a pribliºný, nako©ko v²etky veli£iny navzájom na sebe závisia.
A nako©ko je k dispozícii iba nameraná intenzita, aj tu je opä´ potrebné pouºi´ postup
pribliºného ur£enia niektorých hodnôt. Po vyjadrení pre ne platí:

ne =
Cij
√
Tgi

8.63 · 10−6 Υij
e

Eij
kT . (5.24)

Pri tomto výpo£te sa predpokladala kon²tantná teplota, a to 105 K. Táto teplota
bola ur£ená z dôvodu, ºe bolo moºné zisti´ presnú hodnotu efektívnej zráºkovej sily Υij

konkrétneho prechodu. Hodnoty Eij a gi sú tieº známe tabu©kové hodnoty. Nakoniec bolo
potrebné ur£i´ hodnotu zráºkového koe�cientu Cij .

Pri ur£ení hodnoty Cij sa postupovalo inverzným spôsobom, ºe sa ur£ila okrem teploty
aj kon²tantná hustota pri kon²tantnej teplote. Tým sa v jednej £iare vypo£ítala konkrétna
hodnota napr. C

′
ij na základe vz´ahu (2.20). Potom sa pomocou zistených pomerov C

′
ij/Cij

v závislosti na vzdialenosti vypo£ítala hodnota Cij = C
′
ij/P , kde P je vypo£ítaný pomer

zo vz´ahu (5.19).
Pri konkrétnom výpo£te boli pouºité pomery troch £iar, v ktorých bola detekovaná naj-

vä£²ia emisia kométy, konkrétne 171Å/193Å, 171Å/211Å a 193Å/211Å. Z dôvodu ve©mi
nízkej intenzity pri zvy²ných dvoch £iarach 131Å a 304Å sa s pomermi medzi nimi nepra-
covalo. Vºdy v menovateli pomeru je daná £iara ozna£ená s £iarou. Bolo teda potrebné
vypo£íta´ hodnotu C

′
ij pre dve £iary 193Å a 211Å na základe zvolenej hodnoty hus-

toty a teploty. Teplota pri kaºdom výpo£te bola zvolená na hodnotu 105 K a hustota ne
na hodnotu 107 cm−3. Táto hodnota bola rádovo ur£ená z hustotného pro�lu na základe
Baumbach-Allenovej formuly popísanej v sekcii 2.1.3. Na obrázku 5.25 je vykreslený tento
hustotný pro�l v rozmedzí vzdialenosti, v ktorom sa pri výpo£te pracovalo.

Po zistení hodnoty C
′
ij boli vypo£ítané hodnoty Cij na základe známych hodnôt pomeru

P . Tým sa získali hodnoty tejto veli£iny v závislosti na vzdialenosti. Následne na to sa tieto
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hodnoty dosadili do vz´ahu pre výpo£et hustoty (vz´ah (5.24)). Výsledkom boli tri grafy
elektrónovej hustoty (obrázky 5.26, 5.27 a 5.28) z troch rôznych pomerov.

Obr. 5.25: Elektrónová hustota vypo£ítaná z Baumbach-Allenovej formuly.

Ako uº bolo spomenuté, pri v²etkých výpo£toch sa predpokladá ten najjednoduch²í
model emisie kométy, kde po£et zráºkových excita£ných prechodov je rovný po£tu deex-
cita£ných spontánnych prechodov. Hodnoty vo vz´ahoch boli ur£ené iba rádovo, preto sú
výsledné hodnoty ur£ené len ve©mi pribliºne a na základe zvoleného modelu. �al²ia nepres-
nos´ vychádza z výpo£tu zráºkového koe�cientu. Pri výpo£te sa pri prvom priblíºení ur£ila
kon²tantná teplota. Táto teplota sa ale ur£ite so zmenou vzdialenosti menila.

No aj napriek tomu sú výsledné hodnoty hustoty nie úplne nezmyselné. Samozrejme
hustota by mala by´ ur£ená na v²etkých grafoch zo v²etkých pouºitých pomerov rovnako.
Paradoxne najniº²ie hodnoty je moºné zaznamena´ z pomeru 171Å/193Å. Ale rádovo
by mohol by´ výsledok správny (opä´ je potrebné podotknú´, ºe iba pri zvolenom modeli
emisie), nako©ko výsledná hustota je vy²²ia, ako hustota okolia, za ktorú sa zvolila hodnota
107 cm−3.
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Obr. 5.26: Elektrónová hustota v závislosti na vzdialenosti vypo£ítaná z pomeru intenzít
171Å/193Å.

Obr. 5.27: Elektrónová hustota v závislosti na vzdialenosti vypo£ítaná z pomeru intenzít
171Å/211Å.
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Obr. 5.28: Elektrónová hustota v závislosti na vzdialenosti vypo£ítaná z pomeru intenzít
193Å/211Å.

5.6 Porovnanie s ¤al²ími modelmi

Emisiou kométy v extrémne ultra�alovej £asti spektra sa zaoberalo ve©a astronómov a as-
trofyzikov. Ve©mi precízne je táto problematika rozpracovaná v £lánkoch McCauley et al.
(2013) a Bryans & Pesnell (2012) [29] [18]. Ich autori predpokladajú, ºe hlavnou prí£i-
nou zvý²enia detekovaného ºiarenia prístrojom AIA je emisia pochádzajúca z iónov kys-
líku O a ºeleza Fe. Tieto ióny vznikli z neutrálnych atómov, ktoré sublimovali z povrchu
kométy pri priblíºení sa k Slnku. Následne na to boli disociované a ionizované, aby sa
dosiahla rovnováha s plazmou slne£nej koróny. Podobne ako v tejto práci, aj autori daných
£lánkov po£ítali s hodnotami teploty a elektrónovej hustoty v prípade regiónov nazývaných
tzv. quite sun oblastí a v dobe nízkej aktivity. Taktieº nepo£ítali s vplyvom magnetického
po©a.

V £lánku Bryans & Pesnell (2012) je skon²truovaný model, ktorý popisuje vývoj kome-
tárneho materiálu v prípade interakcie so slne£nou atmosférou. Skúmali osem najviac zas-
túpených prvkov, ktoré sa v telese nachádzajú - H, C, N, O, Mg, Si, S a Fe. Po£ítali
pravdepodobnosti rôznych procesov, ktoré by mohli spôsobi´ ionizáciu neutrálnych atómov.
Zistili, ºe najvýznamnej²í príspevok k emisii kométy prispeli ióny O a Fe a s najvä£²ou
pravdepodobnos´ou boli ionizované zráºkami s vo©nými elektrónmi koróny. Opä´ rovnako
ako v tejto práci, ich predpokladom je tieº detailná rovnováha.
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V £iare 171 Å, kde bolo ºiarenie kométy najviac detekované, zistili emisiu z iónov O V,
O VI, Fe IX a malý príspevok z Fe X. V druhej najintenzívnej²ej £iare 193 Å to bola emisia
iba z O V. V ostatných skúmaných £iarach tieº prevládala emisia z íonov O (O III, O IV,
O V).

5.7 Kolízna verzus radia£ná excitácia

Po vyjadrení priebehu intenzity v závislosti na vzdialenosti (obrázok 5.13) vzniká zaujímavá
otázka, pre£o pribliºne vo vzdialenosti 1.4 R� nastáva nárast intenzity v kaºdom spektrál-
nom obore. Jedno z eventuálnych vysvetlení je moºné nájs´ v £lánkoch Habbal et al. (2011)
a Habbal et al. (2009) [24] [23]. �lánky sú zamerané na termodynamiku slne£nej koróny
²tudovanej na základe pozorovaní úplnych zatmení Slnka. Zaujímavou £as´ou publikácií,
ktorá môºe by´ aj moºnou odpove¤ou na poloºenú otázku, je stanovenie radiálnej vzdia-
lenosti, kde sa mení kolízna excitácia na radia£nú. Skúmané boli pritom rôzne spektrálne
£iary ºeleza.

Výpo£et bol zaloºený na pomere medzi intenzitou spektrálnej £iary a intenzitiou odpove-
dajúceho kontinua v blízkosti tejto £iary. My²lienka je taká, ºe kolízny komponent emisie
závisí na hustote elektrónov ne a iónov ni. Takºe výsledná pravdepodobnos´ kolíznych pre-
chodov je úmerná neni. Na druhej strane radia£ný prechod (tieº nazývaný rezonan£ný),
je závislí iba na ni. Toto je prípad priamo emisnej £iary. V prípade kontinua je inten-
zita úmerná ne. Po vypo£ítaní pomeru medzi intenzitou spektrálnej £iary ku kontinuu
môºu nasta´ dva prípady. Pri dominancii kolíznej zloºky je výsledkom pomeru hustota
iónov. To znamená, ºe tento pomer bude so vzdialenos´ou od Slnka klesa´ úmerne 1/r2.
V druhom prípade, keby prevládala zloºka rezonan£ná, pomer by bol úmerný ni/ne. Ak by
mali hustoty rovnaký gradient v závislosti na vzdialenosti, pomer sa stane kon²tantným.

Na obrázkoch 5.29 a 5.30 je moºné vidie´ príklady z výsledkov merania pod©a uvedeného
postupu. Zaujímavý je hlavne graf na prvom obrázku. Pri krivkách je priamo uvedený
skúmaný ión s vlnovou d¨ºkou. Je vidie´, ºe pomer sa stáva kon²tantným pribliºne okolo
vzdialenosti 1.5 R�. To znamená, ºe v tejto vzdialenosti prestáva by´ dominantnou zloºkou
emisnej £iary zloºka kolízna a stáva sa dominantnou rezonan£ná zloºka. V prípade výskytu
zvý²enia hustoty (napríklad protuberancia), pomer v ur£itom rozmedzí vzdialenosti nebu-
de kon²tantný. V¤aka tejto vlastnosti je moºné objavova´ magnetické ²truktúry, ktoré
udrºujú zvý²enú hustotu ´azkých iónov. Tým je moºné zisti´ aj zastúpenie jednotlivých
iónov a následne na to aj elektrónovú teplotu.
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Obr. 5.29: �avý obrázok: kruhy s polomermi v intervaloch 0.25 R�. Pravý obrázok:
pomery intenzity v £iare (online) ku intenzite odpovedajúceho kontinua (o�ine) v závislosti
na vý²ke pozd¨º radiálnej priamky v pozi£nom uhle 39.2◦ [24].

Obr. 5.30: �ltá krivka predstavuje vzdialenos´ prechodu medzi kolíznou a radia£nou ex-
citáciou v £iarach Fe X (v©avo) a Fe XI (vpravo) [23].
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Táto práca je zameraná na emisné £iary extrémne ultra�alovej £iasti spektra, nie
vidite©ného svetla. Ako uº bolo spomenuté, Slnko nevyºaruje svetlo s krat²ou vlnovou
d¨ºkou ako 100 nm. Preto emisné £iary EUV by nemali obsahova´ rezonan£nú zloºku emisie,
iba kolíznu. A práve tento fakt je pozoruhodný, nako©ko aj emisia kométy za£ala stúpa´
vo v²etkých spracovaných £iarach EUV pribliºne vo vzdialenosti 1.4 R�. Táto hodnota
nie je ve©mi vzdialená od výslednej hodnoty uvedených £lánkov. Hodnota sa tieº môºe
meni´ v závislosti od pozi£ného uhlu (obrázok 5.30), v ktorom je meraná a tieº v závislosti
od slne£nej aktivity. Kométa bola detekovaná aj vo vä£²ích vzdialenostiach. To môºe by´
spôsobené dodaným materiálom, ktorý zvý²il hustotu nie len vo©ných elektrónov, ale aj
iónov, a tým sa zvý²il po£et kolízií.



Kapitola 6

Záver

Táto práca bola zameraná na nezvy£ajné spojenie Slnka, konkrétne jeho atmosféry koróny,
a kométy. Nako©ko sa kométy stávajú krásnymi a zaujímavými objektami v¤aka Slnku,
tak by toto spojenie nemalo by´ také nezvy£ajné. Ale pravdepodobnos´, ºe kométa preletí
iba necelých sto²tyridsa´ tisíc kilometrov nad slne£ným povrchom, je ve©mi malá. Slne£ná
koróna má síce ve©mi nízku hustotu, no jej teplota je ve©mi vysoká, a preto je uº ur£itým
�zázrakom� vôbec fakt, ke¤ sa kométy e²te pred dosiahnutím bodu perihélia nerozpadnú
a nevyparia.

Na prelome 15. a 16. decembra roku 2011 bolo moºné prvýkrát pozorova´ celý prielet
kométy menom C/2011 W3 (Lovejoy) slne£nou korónou. Kométa prekonala dezintagráciu
nieko©ko dní po prielete perihélia, ale aj napriek tomu ju bolo moºné pozorova´ e²te nieko©ko
týºd¬ov. To znamená, ºe Slnko v tomto prípade nespôsobilo úplny zánik tohto telesa tak
ako v prípade skoro v²etkých tzv. �sungrazing� komét so vzdialenos´ami v perihéliu iba
nieko©ko desiatok tisíc kilometrov.

V práci boli spracované a ¤alej ²tudované dáta z extrémne ultra�alovej oblasti spektra
(EUV), v ktorej bola detekovaná emisia spôsobená prieletom kométy. Konkrétne bola táto
emisia najlep²ie pozorovate©ná v piatich EUV �ltroch s centrálnymi vlnovými d¨ºkami
171 Å, 193 Å, 211 Å, 131 Å a 304 Å. Dáta boli získané na prístroji Atmospheric Imaging
Assembly (AIA), ktorý je sú£as´ou misie NASA zvanou Solar Dynamic Observatory (SDO).
Verejne sú dostupné v archíve Virtual Solar Observatory.

Uº vizuálne je moºné usúdi´, ºe jednozna£ne emisia dominuje v spektrálnej £iare 171 Å.
Dominancia sa prejavuje najmä vo vzdialenostiach men²ích ako 1.4 slne£ných polomerov.
Od tejto vzdialenosti za£ala intenzita stúpa´ v kaºdom ²tudovanom spektrálnom obore,
ale najvä£²í nárast je pozorovaný v spomínanej £iare 171 Å. Tento fakt potom dokazuje
aj výpo£et pomerov medzi jednotlivými £iarami. Hne¤ druhá najvy²²ia emisia bola po-
zorovaná v £iare 193 Å. Preto pomer medzi nimi je pribliºne rovný jednej. Pomer s os-
tatnými slab²ími £iarami je vy²²í. V prípade pomeru medzi najslab²ími £iarami je zistená
pribliºne kon²tantná hodnota.
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�alej bolo cie©om práce pokúsi´ sa o aspo¬ rádové zistenie teploty a elektrónovej hus-
toty v miestach prieletu. V tomto prípade bolo potrebné ur£i´ model emisie, pod©a ktorého
mali výpo£ty postupova´. Zvolil sa jednoduch²í model, kde sa nepo£íta s emisiou atómov,
ktoré pochádzajú priamo z kométy (hlavne kyslík). Predpokladalo sa, ºe kométa akoby
�dodá� v miestach prieletu ¤al²í materiál (vo©né elektróny a ióny). Pri vä£²ej koncentrácii
vo©ných elektrónov aj iónov sa zvý²i po£et zráºok, a tým aj po£et excita£ných prechodov.
Za predpokladu detailnej rovnováhy medzi jednotlivými prechodmi nastane následná de-
excitácia, pri ktorej dochádza k emitovaniu ºiarenia práve v pozorovaných EUV £iarach.
�ím teda nastane viac excita£ných prechodov, tým vy²²ia intenzita je pozorovaná.

Zo vz´ahov, ktoré vyplynuli z popísaného modelu, bola vypo£ítaná teplota a elektrónová
hustota v závislosti na vzdialenosti. Teplota bola zistená iba na základe jedného pomeru
medzi £iarami 171Å a 193Å. Výsledná teplota sa pohybovala rádovo v hodnotách 105 K.
Pod©a sú£asných modelov je teplota koróny v dobe nízkej aktivity pribliºne 106 K. Hodnota
teploty zistená v tejto práci je niº²ia, ale výsledok aj napriek tomu nie je úplne nezmyselný.

�al²ím cie©om bolo ur£enie elektrónovej hustoty. Opä´ sa postupovalo na základe toho
istého modelu. Výsledné hodnoty závisia na pomeroch, ktoré boli vo výpo£te zahrnuté. Rá-
dovo rovnaký výsledok 108 cm−3 vznikol pri pomeroch 171Å/211Å a 171Å/193Å. V prí-
pade pomeru 171Å/193Å boli výsledné hodnoty o rád niº²ie. Tento výsledok môºe súvisie´
s faktom, ºe v prípade dvoch najjintenzívnej²ích £iar emisiu spôsobuje okrem po£etnej²ích
zráºok aj iný mechanizmus excitácie.

Spracovávanie dát v tejto práci bolo ve©mi zaujímavé. Uº len samotné kométy sú
ve©mi obdivuhodné objekty. Prieletom kométy Lovejoy slne£nou korónu ju urobilo e²te
pozoruhodnej²ím telesom. Samozrejme zjednodu²ený model pouºívaný v tejto práci nie je
úplne korektný. Autori iných modelov sa priklá¬ajú na stranu kyslíku (konkrétne ión O V),
ktorý spôsobuje vy²²iu emisiu v £iarach 171Å a 193Å. Tento model by súhlasil aj s porov-
naním pomerov intenzít v rôznych spektrálnych £iarach získaných v tejto práci. Preto aj
výsledné hodnoty teploty alebo elektrónovej hustoty, aj ke¤ sú ur£ené iba rádovo, nemôºu
by´ povaºované za správne s absolútnou istotou. Ur£ite by bolo moºné metódu popísanú
v tejto práci vylep²i´ a upresni´, aby zahr¬ovala aj emisiu spôsobenú inými procesmi.

Na zamyslenie by mohlo by´ spojenie vzdialenosti, v ktorej sa mení kolízna zloºka
emisie na rezonan£nú, so vzdialenos´ou zvý²enia emisie kométy získanou v tejto práci. Toto
zvý²enie sa totiº prejavilo v kaºdej £iare, ktoré by mali by´ pozorovate©né iba v dôsledku
kolíznych excitácií. Pravdepodobne v tejto vzdialenosti kométa za£ala prelietava´ miestami
s vy²²ou hustotou a tým sa zvý²il po£et kolízií. Zvý²enie emisie pod©a iných modelov môºe
by´ spôsobené príspevkom emisie iónov kyslíku. Mohlo by sa tak jedna´ o kombináciu oboch
my²lienok, na jednej strane zvý²enie po£tu kolíznych excitácií a následne spontánnych
deexcitácií, na druhej strane emisia iných prvkov pochádzajúcich z kométy.

V kaºdom prípade je ale ve©mi zaujímavé pokúsi´ sa vypo£íta´ charakteristiky koróny
a kométy zo získaných dát v EUV spektre. Kométa sa tak akoby stáva sondou, ktorá skúma
tie najneprístupnej²ie miesta Slne£nej sústavy, kde by pravdepodobne ºiadny technický
vynález zostrojený £lovekom �nepreºil� .
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Dodatok A

Zdrojové kódy

A.1 list.sh

1 #!/bin/bash

2

3 #vypis fits image

4 xmin="1900"

5 xmax="1920"

6 ymin="2270"

7 ymax="2290"

8 pix_thres="10000"

9

10 input="/home/elenka/Diplomka/Moja_praca/fits_vypis/vstup"

11

12 graf_vystup="grafy"

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

14 mkdir $graf_vystup

15 [ -e vystup ] && rm -r vystup

16

17 for file in `ls ${input}/*fits`; do

18 time=`ftlist "${file}" K include="DATE-OBS" | head -n 1 | awk -F "'" '{ print

$2 }'`

19 pix_val=`ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin:$ymax]" centroid="no" clip="yes"

nsigma="10" | awk '/maximum value/{ print $3 }'`

20 coo_x=`ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin:$ymax]" | awk '/pixel coord/{ print

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

); print $1 }'`

21 coo_y=`ftstat "${file}[$xmin:$xmax,$ymin:$ymax]" | awk '/pixel coord/{ print

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

); print $2 }'`

22 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 lw 1 lt 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 lw 1 lt 1" | gnuplot

A.2 list.c

1 #include <stdio.h>

2 #include <stdlib.h>

3 #include <math.h>

4

5 //deklarace promenych

6 FILE *fr, *fw;

7 int i, j, k;

8 int pix, thres;

9 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, O, I;

11

12 int main(int argc, char **argv) {

13 // definice promenych

14 den = atof(argv[1]);

15 hod = atof(argv[2]);

16 min = atof(argv[3]);
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17 sec = atof(argv[4]);

18 pix = atoi(argv[5]);

19 coox = atof(argv[6]);

20 cooy = atof(argv[7]);

21 thres = atoi(argv[8]);

22

23 e = 0.9999294152687144;

24 tpi = 16.0118089998;

25 q = 0.005553814151232848;

26 p = 697.95766316066*365.25;

27 a = 78.68293963971914;

28 w = (53.50921241435645/360)*2*M_PI;

29 O = (326.3691470244605/360)*2*M_PI;

30 I = (134.3558107377023/360)*2*M_PI;

31

32 t = den + (3600*hod+60*min+sec)/86400;

33 M = (2*M_PI/p)*(t-tpi);

34 E = M + e*sin(M);

35

36 dE = 1;

37 while (fabs(dE) > 0.000000000001) {

38 dM = M - (E - e*sin(E));

39 dE = dM / (1 - e*cos(E));

40 E = E + dE;

41 }

42

43 x = a*(cos(E)-e);

44 y = a*sqrt(1-e*e)*sin(E);

45

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

cos(I))*y;

47 Y = (cos(w)*sin(O)+sin(w)*cos(O)*cos(I))*x + (-1*sin(w)*sin(O)+cos(w)*cos(O)*

cos(I))*y;

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

49

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

51

52 fw=fopen("vystup" ,"a+");

53 if (pix <= thres) {

54 fprintf(fw, "%.10lf\t%.10lf\t%i\t%lf\t%lf\n", t, r, pix, coox, cooy);

55 }

56 fclose(fw);

57

58

59 return(0);

60 }
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A.3 inter.sh

1 #!/bin/bash

2

3 cesta=`pwd`

4 input="${cesta}/data"

5 output="${cesta}/i"

6 [ -e $output ] && rm -r $output

7 mkdir $output

8

9 for file in `ls ${input}`; 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>

2 #include <stdlib.h>

3 #include <math.h>

4

5 //deklarace promenych

6 FILE *fr, *fw;

7 int i, j, k;

8 int radky, sloupce, d, h, min, max;

9 double c, xa, xb, ya, yb, a, b;

10 double **data, **intr;

11 char *source, *out;

12

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 **argv) {

19 //definice promenych

20 source = argv[1];

21 out = argv[2];

22 sloupce = atoi(argv[3]);
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23 d = atoi(argv[4]);

24 h = atoi(argv[5]);

25

26 //priprava dat

27 radky = rozsah(source, sloupce);

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

29 for (i=0; i<radky; ++i) {

30 data[i]=(double*)malloc(sloupce*sizeof(double));

31 }

32 nactenidat(source, sloupce, data);

33

34 max = (int) data[0][d];

35 min = (int) data[radky-1][d] + 1;

36 j = 0;

37

38 fw=fopen(out,"w");

39 for (i=max; i>=min; --i) {

40 if ( (data[j][d]-(double)i)>0 && (data[j+1][d]-(double)i)<=0 ) { }

41 else { ++j; }

42 xa = data[j][d];

43 xb = data[j+1][d];

44 ya = data[j][h];

45 yb = data[j+1][h];

46 a = (yb-ya)/(xb-xa);

47 b = (xb*ya-xa*yb)/(xb-xa);

48 fprintf(fw, "%i\t%lf\n", i, a*(double)i+b);

49 }

50 fclose(fw);

51

52 return(0);

53 }

54

55 // zjisteni rozsahu souboru (pocet radku)

56 int rozsah(char *soubor, int sloupce) {

57 fr=fopen(soubor,"r");

58 double c;

59 int i=0;

60 int j=0;

61

62 do {

63 fscanf(fr,"%lf ",&c);

64 if (j == (sloupce - 1)) {

65 j = 0;

66 ++i;

67 }

68 else {
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69 ++j;

70 }

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

72 fclose(fr);

73

74 return i;

75 }

76

77 // nacteni dat do pole

78 void nactenidat(char *soubor, int sloupce, double **pole) {

79 fr=fopen(soubor,"r");

80 double c;

81 int i=0;

82 int j=0;

83

84 do {

85 fscanf(fr,"%lf ",&c);

86 pole[i][j] = c;

87 if (j == (sloupce - 1)) {

88 j = 0;

89 ++i;

90 }

91 else {

92 ++j;

93 }

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

95 fclose(fr);

96 }


