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Abstrakt

V predlozené praci studuji metody segmentace obrazu a vytvarim algoritmus pro segmen-
taci celodiskovych snimku slunecni chromosféry. Prace je rozdélena do tif hlavnich ¢asti. V
prvni ¢asti popisuji Gtvary pozorované ve slunecni chromosfére, jejichz segmentaci se zaby-
vam a popisuji snimky, které jsou pouzity pro testovani algoritmu. Nésleduje ¢ast vénujici se
segmentaci obrazu a nejbéznéjsim metodam segmentace obrazu a v posledni ¢ésti se vénuji
metodam rozpoznani ttvart ve sluneéni chromosféfe a samotnému vytvarenému algoritmu.

Abstract

In the presented work, I study the methods of image segmentation and create an algorithm
for segmentation of full-disc images of the solar chromosphere. This work is divided into three
main parts. In the first part, I describe the observed features in solar chromosphere whose
segmentation I deal with and describe the images used for the analysis of the algorithm. In
the next part, the most common methods of image segmentation are discussed and in the
last section, I describe methods of solar features recognition and the algorithm itself.
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Uvod

Slunce fascinuje ¢lovéka uz od pradavna. Svou akti-
vitou ovliviiuje Zemi a jeji blizké okoli. Pii interakci
slune¢niho materialu a slunec¢nich magnetickych poli
mzamrzlych® v plazmatu meziplanetarniho pole s mag-
netosférou Zemé dochéazi ke geomagnetickym bouiim
a ty nasledné ovliviuji dalkové rozvodné sité, zejména
elektfiny, ale také satelity, naviga¢ni systémy a dru-
zice na obézné draze kolem Zemé. Abychom Slunci
a témto dynamickym dé&jim lépe porozuméli, stavime
po celém svété specializované observatore s dumysl-
nymi piistroji, pomoci nichz pozorujeme Slunce v riz-
nych spektralnich oblastech, studujeme jeho magne-
tické pole, jeho slozeni a zaznamenadvame vnéjsi pro-
jevy slune¢ni aktivity. Za posledni ptulstoleti jsme vy-
slali do vesmiru nékolik druzic, které maji za cil zkou-
mat Slunce v oblastech elektromagnetického spektra,
které nam nase zemské atmosféra neumoznuje pozo-
rovat. Pozorovani je nasim zékladnim a hlavnim néstrojem pii poznavani Slunce, projevi
jeho aktivity, ale také pti poznavani jeho vnitini stavby.

Ohromné objemy dat, které tyto observatore a druzice produkuji, vSak jiz neni mozné
zpracovavat jinak nez automatizované. S rozvojem vypocetni techniky se rozviji tzv. data-
mining, jehoZ podstatou je ziskavani pozadovanych informaci rtizného charakteru (éiselnych,
textovych, logickych, obrazovych apod.) z obrovskych datovych objemii ulozenych v rozséh-
lych databazich rizného typu.

Cilem mé préce je navrhnout, naprogramovat, odladit a implementovat algoritmus, ktery
umozni automaticky a efektivné analyzovat jednotlivé snimky projevi sluneéni aktivity, pii-
padné jejich série. Metodou segmentace obrazu vybere ze snimku oblasti odpovidajici typic-
kym tdtvarim ve sluneéni chromostéte. Uzivatel tak ziskd diky programu informace o téchto
utvarech, aniz by byl nucen prohlizet stovky a tisice snimki. Diky programu si miize vybrat

Obréazek 1: Snimek z druzice Solar
Dynamics Observatory (SDO).[I]



jen ty snimky, které pro svou konkrétni praci potiebuje (podle typu objekti, kterym se chce
vénovat). Tato préce je rozdélena do ti{ ¢asti. Prvni ¢ast se vénuje samotnému Slunci a pro-
jevum slunecni aktivity - Gtvartim, které muzeme pozorovat v jeho atmosfére, druha cast je
zameéfena na nejcastéji pouzivané metody segmentace obrazu a tieti ¢ast se zabyva vlastnim
vytvarenym algoritmem.



Kapitola 1

*Vv v .

Nase nejblizsi hvézda

Slunce je vzdalené od Zemé jednu astronomickou jednotku, jenz udéva hodnotu stiedni vzdé-
lenosti Zemé od Slunce 149 597 870 £+ 2 km. Skutec¢na vzdélenost se vSak méni v rozmezi
1,471 -10" m — 1,521 - 10'! m. Na zakladé vzdélenosti a tthlového praméru viditelného slu-
ne¢niho kotou¢e miZzeme urcit polomér Slunce (6,9626 4+ 0.0007) - 10® m. Kdybychom vzali
v uvahu také slune¢ni atmosféru, byl by tento polomér pochopitelné vétsi. Souc¢asna hodnota
sluneéni hmotnosti uréena z t¥etitho Keplerova zékona je (1,9891 4= 0,0012) - 103° kg. Tato
hodnota zavisi na presnosti urceni gravitac¢ni konstanty a je také tfeba si uvédomit, ze Slunce
ztraci ¢ast své hmotnosti jednak vyzarovanim energie do prostoru, jednak ¢ést hmoty odnasi
slune¢ni vitr. Béhem slune¢niho Zivota bude tato ztrata ¢init méné nez 10?7 kg, coZ je v rdmci
standardni chyby dnesni hodnoty slune¢ni hmotnosti obvykle zanedbatelné.[12] s. 3-4]

Slunce je kouli sloZzenou ze zhavych plynt — plazmatu. Z pohledu chemického slozeni
jsou v ném nejhojnéji zastoupeny vodik a hélium, ostatni prvky jako napt. kyslik, dusik
a uhlik tvori uz jen stopové mnozstvi. Na Hertzsprungové-Russelové diagramu lezi Slunce na
hlavni posloupnosti a jeho stari je priblizné 4,6 miliardy let.

1.1 Struktura Slunce

O vnitini stavbé Slunce jsme dlouho nic nevédéli. Kromé pozorovani sluneénich neutrin nee-
xistuje zadny zpusob, jak studovat vnitini strukturu Slunce pifimo. Veskeré informace, které
tak o slune¢nim nitru mame, jsme ziskali na zakladé vypocti a teoretickych modeli. Tyto
modely jsou zalozeny na vSeobecné platnosti fyzikalnich zédkontu a pravdépodobnych pted-
pokladech jako je zachovavani energie nebo hmotnosti, stejné chemické slozeni ¢i projevy
magnetickych a odstfedivych sil. Standardni model Slunce navic predpoklada, ze vSechny fy-
zikalni velic¢iny zéavisi jen na vzdalenosti od centra, je to tedy sféricky symetricky model (viz
obréazek [L.I)[12, s. 15]. Studium Slunce mé na rozdil od studia vzdalenych hvézd tu vyhodu,



7ze miuzeme srovnavat vysledky modeli s pfimym pozorovanim slune¢niho povrchu a ovérit
tak platnost modelu. O podpovrchovych vrstvach Slunce se muzeme dozvédét i diky relativné
novému odvétvi sluneéni fyziky - helioseizmologii. Tento obor vznikl poté, co byly na Slunci
roku 1960 objeveny tzv. 5-minutové oscilace, pozdéji i oscilace s jinymi periodami[I2], s. 150].
Tyto oscilace souvisi se sifenim zvukovych vin a studiem nizkofrekvenc¢nich oscilaci s delsimi
periodami muzeme zkoumat slune¢ni nitro. Z pozorovani zvukovych vin na Slunci muzeme
pak urc¢it zékladni fyzikalni vlastnosti jako je teplota, chemické slozeni, rotace ¢ proudéni
hmoty.
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Obrazek 1.1: Model slune¢niho nitra. Zdroj: poskytnuto vedoucim.

Dnesni pfedstava slunec¢niho nitra je takova, ze v jadru Slunce dochéazi k termojaderné
fazi vodiku, ktery se pfeménuje na hélium. Ze spektroskopickych méreni a také diky helio-
seizmologii vime, Ze smérem do centra roste abundance hélia, tj. méni se pomér zastoupeni
hélia a vodiku, coz je ve shodé s predstavou probihajicich termonuklearnich reakei v nitru.
Termojaderné reakce mohou probihat jen za velkého tlaku a teplot vyssich nez 107 K. Pii
téchto reakcich vznikaji jako vedlejsi produkt vySe zminovana neutrina a uvoliiuji se gama
fotony, které se dale §iff vrstvou v zarivé rovnovaze. Jadro zaujiméa az 25 % poloméru Slunce,
coZ je priblizné 1,75 - 10° km od jeho st¥edu.

Vrstva v zafivé rovnovaze se rozprostird az do vzdalenosti 70 % slune¢niho poloméru,
tj. 4,90 - 10° km od centra. V této vrstvé se energie prenasi pomoci zafeni (zanedbatelnou
mirou také vedenim, tento pfenos zprostfedkovavaji elektrony, jez hraji velmi malou roli



ve slune¢nim nitru). St¥edni volna draha fotont zprostfedkujicich pienos zafenim je zde velmi
mala (ale stale vétsi nez stfedni volna draha ¢astic). Dochézi k neustélému pohlcovéni a znovu
vyzareni fotont a to i v mistech, ktera nemaji prilis rozdilnou teplotu. Timto zptisobem gama
foton ztraci svou energii, resp. se gama foton ,rozpada“ na velké mnozstvi fotoni o mensi
energii a jeho cesta k povrchu muze trvat tisice i miliény let, jelikoz miize byt znovu vyzatren
do libovolného sméru, tedy napiiklad i zpét k jadru.

S klesajicim tlakem a teplotou a rostouci opacitou zacina prevladat mnohem u¢innéjsi
forma pienosu energie — konvekce. Vrstvé o tloustce piiblizné 2 - 10° km, kde se energie
prenasi konvekei, fikame konvektivni zona. Ohirata hmota proudi smérem k povrchu, kde se
ochladi (vyzaii energii) a zacne klesat zpét do nitra Slunce, kde se opét ohfiva. Vrcholky
téchto vystupnych a sestupnych proudi miuzeme pozorovat v podobé sluneéni granulace ve
fotosfére - napadna ,zrnita” struktura sluneéniho povrchu (fotosféry). Predstavu slune¢niho
nitra znazoriuje obrazek

KORONA
{t>1 000 000 K)

CHROMOSFERA FOTOSFERA
U= 20000 K) (t= 5 785 K)

@® Zemé v porovnani
se Sluncem

SLUNCEM

Obrézek 1.2: Rez Sluncem. [2]

P1i studiu slune¢niho nitra se lze také setkat s pojmem tachoklina. Jedné se o vrstvu na
rozhrani vrstvy v zafivé rovnovéaze a konvektivni vrstvy objevenou na zéakladé heliosesmo-



logického méreni druzice SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory). Ve sluneéni fyzice
je tato tenka vrstva vyznamna tim, ze pravé zde se pravdépodobné generuje magnetické
pole Slunce tzv. magnetickym dynamem. V této vrstvé se méni jednak rychlosti a jednak se
predpoklada, ze zde nastavaji zmény v chemickém slozeni.

1.2 Slunec¢ni atmosféra

V predchozim textu jsem opakované zminovala slunecéni povrch. Slunce vSak zadny pevny
povrch nemé, je to koule zhavych plyni, resp. plazmatu. Pokud tedy hovoiime o ,,povrchu®,
mysli se tim ostfe ohrani¢ena hranice slune¢niho kotouce, kterou pozorujeme volnym okem
a z niz k nam prichézi nejvice zareni — této povrchové vrstve fikdme fotosféra. Vétsinou byva
fotosféra definovana pomoci optické hloubky 7. Pokud je 7 mnohem vétsi nez jedna, je dana
vrstva nepruhledné a naopak je-li 7 mnohem mensi nez jedna, dana vrstva je prihledné. Fo-
tosféru definujeme pak jako vrstvu s optickou hloubkou 0,1 < 7 < 3,0[I0] s. 3]. Fotosféra je
tvofena tzv. granulemi, které odpovidaji proudim horkého plazmatu stoupajicich z konvek-
tivni zony. V téchto mistech se za¢ina opét uplatiiovat prenos energie zafenim. Ve fotosfére
muzeme pozorovat jedny z nejndpadnéjsich projevi sluneéni aktivity — sluneéni skvrny, které
se vyskytuji v mistech s velkou koncentraci magnetického toku. Fotosféra je pomérné tenka
vrstva o tloustce asi 200 km a tvoif nejspodnéjsi ¢ast slunecni atmosféry. Teplota fotosféry
je priblizné 5 700 K.

Nad fotostérou se nachazi vrstva sluneéni atmostéry, kterou nazyvame chromosféra. Je-
jimu spektru dominuje H, emise, kterd dava chromosfére typicky cerveny odstin pii za-
tméni Slunce. Volnym okem ji pozorovat nelze, jelikoz ji prezari svétlo prichazejici z foto-
sféry. Abychom mohli tuto vrstvu pozorovat, musime pouzit specialni filtr, pficemz mezi
nejrozsitendjsi a nejdostupnéjsi patii H, filtr. Chromosféra je sloZena z bunék odpovidajicich
vystupnym a sestupnym proudim plazmatu a témto velkoskdlovym bunkam fikdme super-
granule. Supergranule jsou ukotveny na dné konvektivni zoény a maji obecné vétsi rozmeéry s
priamérem piiblizné 35 000 km nez granule s typickymi praméry 300 az 2 000 km[10, s. 4].
Na okraji supergranuli bylo naméfeno silnéjsi magnetické pole nez v jejich stfedu. Pravé na
hranici supergranul miizeme pozorovat dynamické utvary jako jsou spikule a slune¢ni skvrny.
Podivame-li se na snimek slune¢ni chromosféry, zjistime, ze spikule, vybézky hmoty podobné
plaminkim vypinajici se do vysky cca 5 000 km s Zivotnosti nékolika minut (viz obrazek
, se koncentruji do zvlastni sité¢ [12, s. 321]. Rikame ji chromosféricka sit a odpovida
hranicim supergranuli. Teplota chromosféry nartstd od 6 000 K az do cca 30 000 K a jeji
hustota postupné klesa. Chromosféfe dominuje magnetické pole Slunce a je zodpovédné za
jeji strukturovany vzhled.

vy vV

v ni pozorovat fadu jevi za pomoci relativné snadno dostupnych prostifedki. Kromé spe-



cializovanych observatoii se zabyvaji pozorovanim chromosféry i mnohé lidové hvézdarny.
V jejich archivech muzeme nalézt mnoho obrazového materialu, ale bohuzel jeho zpracova-
nim, interpretaci a dalsim vyuzitim se zabyva malokdo. Vytvareny algoritmus proto zaméruji
predevsim na snimky chromosféry, nebot s jeho pomoci bude mozné s témito daty efektivné;ji
pracovat.

KORONA

FOTOSFERA
KONVEKTIVNI ZONA

Obréazek 1.3: Znazornéni slunecni atmosféry a spikuli ve srovnani s velikosti Zemé. 3]

Oblast atmosféry, kde se nahle méni teplota z ptiblizné 20 000 K na 1 milién K, se nazyva
prechodova vrstva. Piedstavuje prechod mezi chladnéjsi chromosférou a teplejsi korénou.
Koroéna je vnéjsi a nejrozsahlejsi vrstva slunecni atmosféry, kterd pozvolna prechazi do me-
ziplanetarniho prostoru. Je velmi #idka, velmi horka (az nékolik milionia K) a jeji vzhled se
vyrazné méni s cyklem slunecni aktivity.

1.3 Projevy slunec¢ni aktivity

Na Slunci pozorujeme celou fadu proménnych jevii, které oznacujeme jako projevy sluneéni
aktivity. Pod pojmem slunec¢ni aktivita se tedy rozumi fada nestacionarnich jevi, jez pozo-
rujeme ve sluneéni atmosfére. Tyto jevy jsou dusledkem zmén konfiguraci zejména lokalnich
magnetickych poli na Slunci a konvektivnich proudt slune¢niho plazmatu. Mnohé tyto ¢a-
sové proménné jevy se vyskytuji s urc¢itou periodicitou. Projevy slunec¢ni aktivity muzeme
pozorovat ve vSech vrstvach slune¢ni atmostéry. Mezi nezndméjsi a nejcastéji pozorované patii



slune¢ni skvrny pozorované ve fotosfére i chromosfére a v chromosfére pak mizeme pozorovat
filamenty, slune¢ni erupce a plaze.

1.3.1 Slunec¢ni skvrny

Nejnapadnéjsim projevem sluneéni ¢innosti a jeji periodicity je vyskyt slunecnich skvrn (viz
obrazek . Jedna se o mista s teplotou az o 2 000 K nizsi nez okoli. Slune¢ni skvrny
jsou prvni objekty, které byly na sluneénim kotouci spatieny, dalsi objekty zmihované v této
praci, byly pozorovany az mnohem pozdéji. Skupina slune¢nich skvrn spole¢né s aktivnimi
jevy, které provazeji vyvoj skupiny a velmi tizce spolu souvisi, se oznacuje jako aktivni oblast.

Slune¢ni skvrny muzeme pozorovat jako tmava mista vysoké magnetické intenzity ve
slunec¢ni fotosfére, potazmo chromosfére. Na celodiskovych snimcich sluneéni chromosféry
vidime slune¢ni skvrny jako drobné cerné tecky pravidelného, témér kruhového tvaru a patii
mezi vibec nejtmavsi objekty, které na snimcich spatiime (viz obréazek .

Na druhém snimku Ize vidét bilé zjasnéni v podobé erupce. Zdroj: archiv autora.

1.3.2 Filamenty

Ve slune¢ni chromosféte miizeme casto pozorovat podlouhlé tmavé oblasti pfipominajici svym
tvarem tmavou stuzku. Témto ttvarim fikdme filamenty (viz obrazek . Filamenty nebo
také protuberance (fyzikalné se od sebe nelisi) jsou oblasti vyplnéné chladnéjsim, ale vyrazné
hustsim plazmatem, které je formovano magnetickymi poli. Tyto oblasti prochézeji chromo-
sférou, zasahuji az do koréony a obsahuji material o teploté kolem 10 000 °C. Protuberance



absorbuji a znovu emituji svétlo fotosféry lezici pod nimi. Pokud se protuberance promité na
slunecni disk, ¢ast svétla je rozptylena do ostatnich smért a protuberance se jevi tmavsi, ta-
kové protuberanci pak fikame filament. Filament méa typicky kolem 10 % intenzity slune¢niho
disku, ale i pfesto je stale jasnéjsi nez obloha [I1] s. 1|. Filamenty se nachazeji na rozhrani
magnetickych polarit.

Obrazek 1.5: Celkovy a detailni snimek slune¢ni chromosféry byly pofizeny téhoz dne
6. 8. 2012 na Hvézdarné Valasské Meziri¢i. Tmava stuzka - filament pobliz stfedu disku
na levém obrazku odpovida témuz filamentu na slozeném snimku vpravo. Snimky nebyly po-
fizeny ve stejnou hodinu a vzhledem k tomu, Ze se tento filament velmi rychle vyvijel a ménil
svij tvar, neni jeho podoba na téchto dvou snimcich zcela totozna. Cerné kruhové tecky jsou
slune¢ni skvrny. Zdroj: archiv autora.

P1i pozorovani v tzkopésmovém filtru dochazi ¢asto k tomu, ze nevidime c¢ast filamentu
a jevi se ndm pak roztrzeny anebo jej mizeme povazovat za dva oddélené filamenty. Pritom
muze jit jen o to, ze vlivem pohybu materidlu a vlivem Dopplerova jevu zafi ¢ast filamentu
na jiné vinové délce, nez jakou nam filtr umoznuje pozorovat.

1.3.3 Erupce

Chromosféra je prvni vrstva, v které muzeme bézné pozorovat nahla bila zjasnéni v podobé
erupce. Zjasnéni byva natolik jasné, ze mize pii potrizovani snimku dojit k saturaci, tj. nasy-
ceni a preteceni pixeli. Erupce vznika v dusledku zamrzlych magnetickych poli v plazmatu
a diky pohybtum plazmatu, diky nimz mohou magnetickd pole spolu intenzivné interagovat.



Pokud dojde k té&snému piiblizeni magnetickych poli (magnetickych indukénich ¢ar) opa¢né
orientace, nastane magneticky ,,zkrat* — rekonexe. Stavajici slozitéjsi magneticka pole se za-
¢nou velmi rychle rekonfigurovat do nizsiho energetického stavu a jednodussi konfigurace za
uvolnéni velkého mnozstvi energie za relativné kratkou dobu v omezeném prostoru. K reko-
nexi dochéazi v koréné, odkud se svazky ¢éstic §iti doli, bombarduji chromosféru a v dusledku
ohfevu (az nékolik miliontit K) pozorujeme v chromosféie zjasnéni — erupci. P¥i rekonexi mag-
netickych indukénich ¢ar se nejprve propojuji smycky blize k sobé. Na snimcich tento jev pak
pozorujeme jako ,vzdalovani“ vlaken erupce. Erupce vykazuji nékolik fazi vyvoje — prede-
rup¢ni, impulzivni, vrcholova a klesajici.

Erupce pozorovana v chromosfére sestava ¢asto ze dvou vlaken, které odpovidaji ukotveni
koronélnich smy¢ek, u nichz doslo k rekonexi, jak je patrno na obrazku[I.6] Erupce se objevuji
pobliz slunec¢nich skvrn, podél rozhrani magnetickych polarit. Jasnost erupce vzrista po dobu
nékolika minut a nasleduje pokles jasnosti trvajici obvykle 30 minut az hodinu. Na Slunci se
objevuji také tzv. mikro-erupce, vzplanuti jen o malo jasnéjsi nez plaze.

Obrazek 1.6: Snimky chromosférickych erupci ze dne 2. 8. 2011 (vpravo) a 3. 8. 2011 (vlevo)
porizeny na Hvézdarné Valasské Mezirici. Erupce vzplédla v aktivnich oblastech oznacovanych
jako NOAA 11263 a 11261. Zdroj: archiv autora.

1.3.4 Plaze

Jasngjsi oblasti v chromosfére, typicky v okoli slune¢nich skvrn, nazyvame plaze, viz obra-
zek [1.7] Pojmenovéani pochéazi z francouzského slova plages. Nejlépe lze plaze pozorovat ve
spektralni ¢are vodiku H,. Jedna se o mista koncentrovanéjsiho magnetického pole a tvoii sit
jasnych emisi, které jsou charakteristické pro chromosféru. Nékdy byvaji oblasti plazi natolik
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jasné a vyzafuji na tolika vinovych délkéich, Ze je 1ze pozorovat i ve fotosfére jako jasna faku-
lova pole kolem slune¢nich skvrn. Plaze maji vyssi teplotu a hustotu nez okolni klidné Slunce.
Na snimcich spatfime plaze jako oblasti jasnéjsi nez okolni chromosféra, ale ne tolik jasné
jako slune¢ni erupce. Erupce byvaji navic koncentrované do mensi oblasti, zatimco plaze jsou
oproti nim rozlehlejsi.

Obrazek 1.7: Celkovy snimek slunecni chromosféry porizeny na Kanzelhohe Solar Observa-
tory pomoci H, filtru dne 6. 9. 2016 a detailni snimek ze dne 9. 9. 2016 pofizeny na

vvvvv

povidaji plazim.[4][5]

1.4 Pouzité snimky a jejich charakteristika

V nésledujici kapitole se zabyvam snimky chromosféry pouzitymi v této praci. Nejprve shrnuji
zakladni obecné charakteristiky obrazu pro ujasnéni vyznamu pouzivanych pojmi a popisuji
zakladni datové formaty bézné vyuzivané pii pozorovani Slunce. Poté se vénuji dostupnym
a pouzitym snimktm, jejich charakteristice a zdrojum téchto snimkii.

1.4.1 Obecna charakteristika obrazu

Poridime-li libovolny snimek, prevadime tim trojrozmérnou scénu na dvourozmeérny obraz.
Na tento 2D obraz pak pohlizime jako na matici. Nejmensi obrazovy bod se nazyva pixel.
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V pfipadé monochromatického obrazu ma pixel t¥i vlastnosti — x-ova soufadnice (sloupec),
y-ova souradnice (fadek) a ¢iselnd hodnota pixelu. Barevny snimek ma vice vlastnosti, jeli-
koz misto jedné hodnoty pixelu mé nékolik téchto hodnot odpovidajicich riiznym barvam.
Jeden pixel pak odpovida jednomu prvku matice a je mozné jej nalézt pomoci jeho celocisel-
nych souradnic. Ciselna hodnota pixelu je imérna jasu v odpovidajicim misté snimané scény
a ackoli pii pofizeni snimku byva celo¢iselnd, mize se po kalibraci zménit i na ¢islo s po-
hyblivou desetinnou ¢arkou. Velikosti obrazu se rozumi pocet sloupct, tj. x-ové osa a pocet
radkd, tj. y-ova osa v tomto poradi, napt. 1024 x 768. Snimek tedy neni nic jiného nez data
— Cisla rozmisténéd v mfrizce tvorené pixely. Maximélni mozné hodnota pixelu v obrazku je
déna bitovou hloubkou, jinymi slovy bitova hloubka udéva pocet vSech moznych odstint Sedi
v obrazku. Naptiklad pro 8 biti bude nejvyssi mozna hodnota pixelu 255 (pocita se od nuly,
nikoli jednicky), pro 12 bita 4 095 a pro 16 bita 65 535.

P1i praci s obrazky a jejich analyze potfebujeme znat pocet pixelt, které maji stejnou
¢iselnou hodnotu. Znazornéni této zéavislosti se nazyva histogram. Na x-ové ose histogramu
vynasime ¢iselné hodnoty pixelt a na y-ovou osu vynasime pocet pixeli nalezejici dané hod-
noté pixelu. Pomoci histogramu jsme pak schopni vymezit oblasti, které maji stejnou jasnost.
Mista, kde se hodnoty pixeli vyrazné meéni, tedy méni se prudce jasnost scény, odpovidaji
hranam objektu zobrazeném na obrazku. Mista s nulovou ¢iselnou hodnotou pixelu ¢i velmi
nizkou odpovidaji pozadi. Histogram je velmi uzite¢ny nastroj, ktery umoznuje zjistit mnoho
zajimavych informaci o obrazku, v pripadé Slunce lze napriklad nalézt okraj slune¢niho disku
a vyhledat podezrelé oblasti — kandidaty na hledané objekty.

Pouziva se nékolik riznych odsouhlasenych datovych forméatia pro uklddani obrazovych
informaci - kazdy pro jiné acely. V prvnim pfibliZzeni se datové formaty déli na komprimované
a nekomprimované. Datovou kompresi pak rozlisujeme na bezeztratovou a ztratovou. V této
praci se predpoklada, ze pouzité snimky mohou byt ve formétu fits a jpg, pfipadné png.

FITS neboli Flexible Image Transport System vznikl pro védecké tcely a je to nejcastéji
pouzivany format v astronomii. Fits je tvofen jednou nebo vice HDU (Header Data Unit).
Prvni HDU odpovida obréazku, resp. N-rozmérnému poli pixela a dalsi HDU (extenze) odpovi-
daji tabulkdm. Kazdd HDU obsahuje hlavicku ve formatu ASCII, za niz pak nasleduji vlastni
data. Komprimovany datovy format JPEG se ztratovou kompresi neboli Joint Photographic
Experts Group vznikl pro vkladani a zobrazovani snimki na internetu. A¢ neni vhodny pro
pouziti v astronomii, jedna se o nejbéznéjsi a nejpouzivanéjsi datovy forméat v bézném Zzi-
voté. Komprimovany datovy format PNG s bezeztratovou kompresi neboli Portable Network
Graphics je vhodnéjsi ndhradou za JPEG, nicméné astronomické snimky byvaji ¢asto i tak
zvefejiiovany ve formatu FITS a JPEG. Pri praci v pythonu lze pro JPEG a PNG pouzit
tutéz knihovnu.[9, s. 61-75]
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1.4.2 Filtrogramy ve vyznamnych spektralnich ¢arach

Ve slune¢nim spektru rozlisujeme nékolik vyraznych
spektralnich c¢ar. Mezi nejvyznamnéjsi patii spektralni
¢ara vodiku H, o vlnové délce 656,28 nm, kterd se
nachézi v Cervené oblasti spektra. V této spektralni
¢afe muzeme pozorovat vyssi vrstvy sluneéni chromo-
sféry a fadu dynamickych ttvart popsanych v prvni
kapitole. Dalsimi neméné vyznamnymi jsou spekt-
ralni ¢ary vapniku Ca II H a K o vlnovych délkach
396,84 nm a 393,37 nm. Tyto ¢ary se formuji v nizsich
vrstvach chromosféry a jsou velmi citlivé na lokalni
magneticka pole. Slune¢ni monochromatické filtry by-
vaji nejcastéji konstruovany tak, abychom Slunce vi-
déli praveé v téchto vinovych délkach.

Snimky, které jsou pofizeny pies takovyto mo-
nochromaticky filtr, se nazyvaji filtrogramy. Pii po-
fizovani filtrogramu je celé zorné pole sniméno najed-
nou na rozdil od spektroheliogramu, kdy se snimek
pofizuje postupnym skenovanim, c¢ili neziskame oka-
mzitou informaci a nemutzeme jej pouzit ke studiu ca-
sovych tad. V této praci se budu zabyvat filtrogramy pofizenymi ve spektralni ¢are vodiku
H,, pfedevsim pro jejich snadnou dostupnost. Tyto snimky poskytuji observatote jako napfti-
klad rakouska Kanzelhohe Solar Observatory (KSO), americka Big Bear Solar Observatory

Obrazek 1.8: Snimek Slunce ve spek-
tralni c¢are vapniku Ca II K pori-

vvvvv

Zdroj: archiv autora.

hledy snimkt Slunce ve formatu JPEG, ptuvodni snimky ve formatu FITS poskytuje na
vyzadani. Dalsi observatore, které se zabyvaji pozorovanim slunec¢ni chromosféry jsou napf.
francouzska L’Observatoire & Meudon ¢i observatote, které jsou soucésti pozorovatelské sité
GONG (Global Oscillation Network Group).

Prvni tfi zminéné observatore poskytuji 16ti bitové snimky. Snimky z KSO a BBSO maji
rozméry 2048 x 2048 a v hlavi¢ce obsahuji informace o maximéln{ a minimalni hodnoté pixelu
v celém snimku, maximalni hodnoté pixelu klidného Slunce, stfedu slunec¢niho disku a jeho
poloméru v pixelech. Snimky z HVM maji rozméry 1628 x 1236 a neobsahuji dalsi informace
zminéné u KSO a BBSO.
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Kapitola 2

Segmentace obrazu

Segmentace obrazu je metoda digitalniho zpracovani obrazu, ktera umoziuje nalezeni a vyme-
zeni pozadovanych ttvari na snimku pomoci vhodného algoritmu a pomoci dalsiho algoritmu
umoznuje tyto utvary identifikovat. Jedné se o velmi uzite¢nou a rozsifenou metodu v mnoha
védnich disciplinach. Segmentace obrazu je narocné disciplina uz jen proto, ze data byvaji
Casto zatizend Sumem ¢i Spatnym, nerovnomérnym osvétlenim. Segmentované objekty mo-
hou byt navic slozité, mohou se prekryvat a stava se, ze i vycvicené lidské oko ma obtize
s rozliSenim takovych objektu.

P1i segmentaci je ptivodni snimek rozdélen do segmentii. Segmenty jsou shluky pixeli,
které sdileji néjaké spolec¢né vlastnosti. Na snimku Slunce jednotlivé segmenty v idealnim
ptipadé predstavuji nami hledané objekty (filamenty, sluneéni skvrny, erupce, plaze) oddeé-
lené od pozadi. Segmentaci obrazu zjednodusujeme nebo ménime reprezentaci snimku tak,
abychom je dokézali snadnéji analyzovat. Obvykle nemtzeme dosdhnout dokonalé segmen-
tace a je tfeba segmentacni algoritmus doplnit algoritmy, které snimek dodatecné upravi.
éast}?m problémem je , presegmentovani‘ nebo , podsegmentovani®, kdy jediny objekt muize
byt rozdélen do dvou ¢i vice objekti anebo pixely patiici riiznym objektiim jsou prifazeny
k jednomu objektu, tudiz jeden segment zahrnuje vice objektu.

2.1 Prahovani

Zakladni metodou segmentace je tzv. prahovani (tresholding), které patii mezi nejstarsi me-
tody segmentace obrazu. Spoc¢iva v tom, ze stanovime urc¢ity prah 7', podle kterého nésledné
rozhodujeme, zda dany pixel patii objektu anebo pozadi. Prahovani vzhledem ke své jed-
noduchosti a rychlosti vypoctu patii k ¢asto pouzivanym statistickym metodam segmentace
obrazu, obvykle v kombinaci s dalsimi metodami zpracovani obrazu.

Dilezitym néstrojem pii prahovani jsou histogramy, které nam usnadni stanoveni vhod-
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ného prahu 7. V pripadé snimki v trovnich Sedi se jedné o histogramy intenzity, kdy na
x-ové ose vynasime stupné Sedi a y-ové ose pocet pixelt, ktery odpovida danému stupni.
Vysledkem prahovani je binarni obraz.

Prahovaci pravidlo pro ptipad slunecnich skvrn ¢i filamentt, které aplikujeme na snimek,
by se dalo zapsat nasledovné

1, I(z,y) <T aT < priumérné hodnota disku
ren={ 5 1Y ; , (2.)

0, jinak
kde T je prah a I(x,y) predstavuje filament[8, s. 58|. Hodnota 1 tedy nélezi pixeltim, které
tvori filament a hodnota 0 je prifazena pixelim pozadi. V piipadé slunecnich erupci by to
bylo presné naopak.

Lze se také setkat s metodou adaptivniho prahovani, kdy je stanoven automaticky prah
T pomoci histogramu. Snimek je rozdélen na nékolik podobrazi a kazdy podobraz ma pak
stanoven vlastni lokalni prah. Pokud nelze urcit prah podobrazu, pouziva se prah ziskany
interpolaci sousednich prahi.

2.2 Regionalni metody

Dalsi ze skupiny segmetac¢nich metod jsou tzv. regionalni metody (region-based methods) —
metody zaloZené na hledani oblasti. Témito metodami hledame pixely, které maji né¢jakou
spolecnou vlastnost. Metoda spociva v tom, ze v snimku néjakym algoritmem rozmistime
inicialni body, bud rovnomérné nebo nahodné a segment pak vytvorime iterativnim rozris-
tanim kolem inicidlntho bodu. Vyhodou téchto metod je, Ze dok4zi segmentovat i obraz, ktery
obsahuje zna¢né mnozstvi Sumu a detekuji v obraze piimo hledané oblasti. Dilezitou pod-
minkou vSak je homogenita oblasti, at uz trovné Sedi nebo tvar ¢ textura. Mezi tyto metody
byvéa Fazena napr. transformace watershed, ale zde ji zminime zvl&st.

2.3 Metody zaloZené na hranici a detekci hran

Dalsimi pouZivanymi metodami jsou metody zaloZené na hranici (boundary-based methods)
a metody zalozené na detekci hran (edge detection). Metoda zalozen& na hranici vyuziva
skutecnosti, ze hranice oblasti v snimku tvor{ hrany. Hrany jsou ¢asto mistem, kde se vyrazné
a nahle meéni jas. K detekci hran se vyuziva bud prvni nebo druha derivace. Nejprve jsou
na snimku vyhledédny a zvyraznény hrany a teprve poté se pomoci téchto hran vyhledaji
hranice segmentii. Existuje mnoho metod, jak detekovat hrany, avsak s rozdilnymi vysledky.
Zéalezi na presné definici hrany a pfistupu k segmentovanému snimku. K detekci hran se
pouzivaji ruzné operatory, napit. Sobeltv operator nebo Cannyho detektor hran. Tyto metody
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je vhodné dopliovat dalsi metodou, napt. prahovanim, jelikoz neni prilis spolehliva. Obraz
muze obsahovat artefakty, falesné hrany, piipadné prerusené hrany, které je tieba spojit. Je
proto dilezité snimek jesté déle zpracovat.

2.4 Watershed

Obcas byva metoda watershed (povodi) fazena mezi regionalni metody, nicméné jedna se
o hybridni metodu, v které Ize nalézt prvky z nékolika jinych typi algoritmii. Nazev metody
prozrazuje jeji spojeni s geografii. Na snimek je nahlizeno jako na topograficky reliéf, kde
vysoka intenzita odpovida vrcholkiim a kopciim, zatimco nizkéd intenzita odpovida tdolim.
Snimek postupné zaplavujeme z pocatec¢nich bodu — lokalnich minim podobné jako voda za-
plavuje krajinu a pokazdé, kdyz narazime na pik intenzity (vrcholek kopce), kde se spoji voda
z raznych povodi, umistime zde zarazku (hraz) a pokrac¢ujeme, dokud neni zaplaveny cely
snimek. Timto zpisobem nalezneme mista s rozdilnou intenzitou a zarazky nam vytvori jed-
notlivé segmenty. Problémem této metody byva presegmentovani prilis zasuméného obrazu,
kdy musime nékteré segmenty opét spojit.
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Kapitola 3

Predzpracovani obrazu

Predpokladem je vstupni snimek jiz ¢asteéné upraven a zkalibrovan o darkframe a flatfield,
a tudiz zbaven vad jako jsou skvrny zptisobené zrnky prachu na c¢ipu kamery, tepelny Sum
apod. Snimek je nasledné predzpracovan. V prvni fazi musi algoritmus detekovat samotny
slunec¢ni disk. AZ poté, co nalezneme hranu — okraj disku, jsme schopni uréit sted disku a pru-
mér sluneéniho kotouce na snimku. Nékdy byva dilezité odstranit okrajové ztemnéni, coz
znamena nalézt funkci, ktera popisuje okrajové ztemnéni slunecni chromosféry. K provedeni
téchto i dalsich kroku pouzivam programovaci jazyk Python diky jeho snadné dostupnosti,
velkému mnozstvi knihoven usnadiujicich praci s daty a moznosti pracovat s objekty.

3.1 Ziskani uziteé¢nych informaci

Existuje mnoho metod, které jsou schopny detekovat objekty na snimku. Nékteré jsou zmi-
néné vyse v kapitole o pouzivanych metodach segmentace. Kazda ma vsak své vyhody i ne-
vyhody. Prvni metoda, kterou jsem zvolila k nalezeni disku a detekci jeho okraje, byla me-
toda watershed, nicméné ta se ukazala jako prilis ndroc¢na, zpracovani jednoho snimku trvalo
dlouho, cca 15 min. Metodu watershed, ac jeji pouziti je snadné, se ukazuje lepsi aplikovat na
snimek, ktery je rozdélen do nékolika ¢asti a aplikovat jej postupné na tyto bloky. Mnohem
rychlejsi a ucinnéjsi bylo stanoveni prahu pro pozadi z histogramu.

self .border_treshold = np.histogram(img.flatten()) [1] [1]

Predzpracovani obrazu zajistuje pak skupina funkei tiidy SolarImg, které krom jiného za
pomoci stanoveného prahu umozinuji nalezeni stfedu slune¢niho disku na snimku a uréeni jeho
poloméru a detekuji na snimku samotny disk. Pomoci inicializa¢ni metody __init__ zave-
deme proménné, které budou obsahovat nac¢teny snimek, ktery reprezentuje pole numpy . array,
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rozméry snimku a stanoveny prah. Dalsi funkce zminéné v této ¢asti patii taktéz do tridy
SolarImg.

class SolarImg():
def __init__(self, img):

self.img = img
self.dim = img.shape

# treshold for background/solar surface
self.border_treshold = np.histogram(img.flatten()) [1] [1]

Nasledujici funkce detekuje slunecni disk na snimku a ulozi jej do seznamu mags. PTi pouziti
programu volame jen tuto funkci. Touto funkci uréime stied slune¢niho disku, jeho polomér
a zékladni statistické iidaje o disku.

def proccess(self):
self.center, self.radius = self.getInfo()

mags = []
for x in range(self.dim[0]):

for y in range(self.dim[1]):

if self.isOnSurface(x,y):
mags . append (self . img[x] [y])

self .mean = np.mean(mags)
self.std = np.std(mags)
self .max = np.max(mags)
self.min = np.min(mags)

Funkce getInfo, ktera nalezne stied disku ve sméru x i y z krajnich bodu lezicich na kraji
disku a vypocte také polomér disku na snimku, predé tyto informace funkci proccess. Funkce
getInfo funguje tak, ze vybere ze snimku piimku ve sméru osy x prochéazejici stfedem snimku
(nemusi prochéazet stfedem disku) a taktéz piimku ve sméru osy y prochazejici stiedem
snimku. Pak na vyTezy aplikujeme funkci _getCenter, kterda ndm umozni najit prunik téchto
piimek s diskem porovnanim s prahem a z téchto hodnot x1, x2, y1, y2 jsme schopni
nalézt stied disku a vypocist polomér disku. Funkce _getCenter prochazi jednotlivé sloupce
pixelii tvorici snimek a porovnéva prvky v téchto sloupcich s prahem, pokud je hodnota prvku
vétsi nez prah, prifadi tento prvek disku.
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def getInfo(self):
x_cut = self.imglint(self.dim[1]/2)]
y_cut = self.img[:,int(self.dim[0]/2)]

x1, x2
yi, y2

self._getCenter(x_cut), self._getCenter(x_cut, reverse=True)
self._getCenter(y_cut), self._getCenter(y_cut, reverse=True)

return [np.mean([x1, x2]), np.mean([yl, y2])], np.mean([x2-x1, y2-y1])/2.

def _getCenter(self, cut_line, reverse=False):
if reverse:
cut_line = cut_linel[::-1]
for i, val in enumerate(cut_line):
if val > self.border_treshold:
if reverse:
return len(cut_line) - i
return i

Funkce getDistance spocte vzdalenost od stiedu slune¢niho disku ve sméru osy x a y. Slouzi
k tomu, abychom pomoci dalsi funkce isOnSurface nalezli pixely, které patii disku pomoci
podminky, zZe vypoctena vzdalenost bodi musi byt mensi nez polomér disku.

def getDistance(self, x, y):
return np.sqrt( (self.center[0]-x)**2 + (self.center[1]-y)**2 )

def isOnSurface(self, x, y):
return self.getDistance(x,y) < self.radius
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3.2 Okrajové ztemnéni

Jeden z neduhi, s kterym se u slune¢nich snimku po-
tykame, je okrajové ztemnéni. Na fotografiich Slunce Ay Kanzehone Obsenatory y University of Graz

2015-02-12 07:12:02 UT (Austria) [

si lze vSimnout ndpadného ztmaveni od stfedu smérem
k slune¢nimu okraji, viz obrazek 3.1} Okraje disku jsou
tak tmavsi nez stfed disku. S vyskou totiz klesa hus-
tota a teplota slunecni atmosféry, tedy hlubsi vrstvy
jsou teplejsi nez vrstvy vyssi. Divame-li se na slunec¢ni
disk, vidime v jeho stfedu hloubéji, a tudiz se divime
na teplejsi vrstvy, nez je tomu na okrajich disku, od-
kud se k nam dostavaji jen fotony z vyssich, chlad-
néjsich vrstev. Rozdil téchto teplot v nizsich a vyssich
vrstvach se pak projevuje jako okrajové ztemnéni.

Aby bylo mozné provést analyzu snimku, je
vhodné okrajové ztemnéni odstranit. Pobliz okraje
disku byva ztemnéni natolik vyrazné, Ze je jas srov-
natelny s jasem filamentii, dokonce mize byt v téchto
mistech disk tmavsi nez filamenty nachazejici se po-
bliz stfedu snimku. Snimky z HVM a KSO
ukazuji zavislost hodnot pixeld na pozici na x-ové ose prochazejici stredem disku, tedy pru-
béh okrajového ztemnéni. Na snimku z HVM je patrné, Ze ztemnéni neni symetrické. Z toho
miizeme usoudit, Ze se nejedna jen o okrajové ztemnéni, ale i dalsi vliv, nejspiSe zpiisobeny
pouzitym filtrem. Snimky z HVM nejsou upraveny o flatfield, coz muize zptsobovat tuto
nerovnomérnost osvétleni.

Okrajové ztemnéni se da popsat funkei

Obrazek 3.1: Snimek Slunce z KSO
upraveny programem GIMP tak, aby
vyniklo okrajové ztemnéni.[6]

f(u, k) = a+ bu + 2cp?, (3.1)
kde p je

p=1/1- (}%)2, (3.2)

pricemz r je vzdalenost bodu na slunecnim disku od stfedu disku, R je polomér slune¢niho
disku a k = (a, b, ¢) jsou koeficienty, které lze ziskat z fitu grafu zobrazujicim okrajové ztem-
néni [13] s. 4-10|. Odstranéni okrajového ztemnéni chromosféry nebylo v pythonu dosud
vyTeseno. Knihovna SunPy, které slouzi k praci se snimky Slunce, se teprve vyviji a zaméruje
se predevsim na druzicové snimky.
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Obrazek 3.2: Prubéh jasnosti disku na snimku chromosféry z HVM podél z-ové osy proché-

zejici stfedem slunecniho disku (Gervené) a podél y-ové osy prochazejici stfedem slune¢niho
disku (zelené).
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Obrazek 3.3: Pribéh jasnosti disku na snimku chromosféry z KSO podél xz-ové osy proché-
zejici stfedem slunecniho disku (Gervené) a podél y-ové osy prochazejici stfedem slune¢niho
disku (zelené).
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Kapitola 4

Detekce aktivnich oblasti

Po upraveni snimku Ize na snimek aplikovat rizné segmentacéni algoritmy urcené k vyhledani
pozadovanych tutvart ve slunecéni chromosfére - slune¢nich skvrn, filament, plazi a erupci.
Pouhym okem jsme schopni pomérné dobie rozlisit oblasti tmavsi nez povrch klidného Slunce
a oblasti naopak svétlejsi. Pro pocitac¢ je vSak toto rozdéleni komplikovanéjsi, jestlize neni
snimek upraven o okrajové ztemnéni a taktéz je-li na snimku dobfe patrna chromosféricka
sit. Na upraveném snimku muzeme pak pomoci vhodné definovaného prahu vy¢lenit dvé sku-
piny objekti. Skupina tmavych utvar, jenz zahrnuje sluneéni skvrny a filamenty a skupina
svétlych objekti, do niz patii erupce a plaze. Nicméné i klidné oblasti slune¢ni chromosféry
mohou byt obcas zaménény za svétlejsi sluneéni skvrny nebo méné vyrazné plaze, jelikoz
chromosféricka sit je tvofena tmavsimi oky a svétlejsimi buikami.

V prvnim priblizeni lze idedlni objekty rozliSit stanovenim nékolika vhodnych prahi.
Idealnimi objekty jsou mysleny vyrazné tmavé skvrny pravidelného tvaru a jasnéjsi filamenty,
které jsou vyrazné odlisné od kruhového tvaru. U erupci a plazi jde opét o rozdil v jejich
jasnosti, idealni je erupce, jejiz jasnost obsahuje maximalni hodnoty pixelt v snimku a idealni
pldZze maji jasnost veétsi nez okolni disk, ale mensi nez slunecni erupce a jejich plocha byva
vétsi nez plocha erupci.

K rozliseni slunec¢nich skvrn se daji pouzit matematické morfologické operace pomoci
morfologickych operatori jako napf. erozni operator, dilatac¢ni operator a jiné. Podstatnou
metodou je zde prahovani, v citovaném ¢lanku byla pouzita na snimky fotosféry metoda Otsu
prahovani. Prahovani také umoziuje vynechat krok odstranéni okrajového ztemnéni, jelikoz
miizeme nastavit jeden prah pro stfed disku a jiny prah pro ¢ast disku vzdalenéjsi od stredu.
V citované praci pouzili jiny threshold ve vzdalenosti 0,8 slune¢niho poloméru. Testovanim
a provedenim statistiky snimkt lze stanovit prah pro sluneéni skvrny jako procentualni ¢ast
intenzity disku klidného Slunce. Pro slune¢ni skvrny pobliz okraje disku je treba stanovit
prah mensi. Jako piiklad uvedu stanoveni prahu jako 20% intenzity disku klidného Slunce do
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vzdalenosti 0, 8 slune¢niho poloméru a 15% intenzity klidného Slunce ve vzdalenosti od 0,8
slune¢niho poloméru, pfevzato z citované prace. Ovéteni, zda nalezené objekty jsou sluneéni
skvrny, mtuzeme provést tak, ze za slune¢ni skvrny budeme povazovat jen ty objekty, u nichz
rozdil mezi maximalni a minimélni hodnotou Sedi pixelu je vétsi nez experimentalné ovérena
hodnota. V zminéném ¢lanku pouzili hodnotu 5 pro snimky fotosféry, ale v pripadé snimku
sluneéni chromosféry musi byt tato hodnota vétsi (napf. 100), aby byly vylou¢eny oblasti
chromosférické sité. V piipadé snimku z HVM musi byt prah pro nalezeni slune¢nich skvrn
vyssi, jelikoz skvrny zde maji 25 — 80% intenzity disku, v pripadé KSO cca 80% intenzity
disku. Nez zacala samotné detekce skvrn, byl snimek v citované praci rozmazan pomoci
Gaussova filtru, ¢imz i v piipadé chromosféry lze omezit ruseni chromosférickou siti. [14]

Detekce filamentt byla diskutovana v nékolika ¢lancich. Provedeme-li statistiku snimki,
muzeme urcit primérnou hodnotu Sedi pixeli pro filament a standardni odchylku od této
hodnoty. Pak lze opét aplikovat threshold, ktery musi spliiovat podminku [2.1] Na deteko-
vané oblasti lze pak pouzit metodu ristu oblasti, kterou pouzili v citovaném c¢lanku. Ukazka
pseudokodu procesu detekee filamentu[8], s. 58|:

For i=1 to number of images
For j=1 to number of filaments in each image

Stepl: Compute filament mean value
Step2: Compute filament standard deviation
Step3: Over 5x5 window:
(1) Compute the window min and max.
(ii) Compute the threshold value (T)
(iii) If(pixel_value<T) AND (T<mean) then
PixelValue=1;

Otherwise

PixelValue=0;

Detekei filamentu se méa na mysli nalezeni jeho hranice a pomoci této hranice lze pak nalézt
pater filamentu, coz je hladka krivka charakterizujici tvar, velikost a orientaci filamentu na
disku. V citované praci nalezli hranici filamentu pomoci erozniho operatoru. Péter pak lze
najit nékolika metodami, az uz napf. prahovanim anebo pomoci morfologickych operatora
(coz vSak vyZzaduje mnoho vypocetniho ¢asu).[§|

Detekce slune¢nich erupci lze provést prahovanim podobné jako v predchozich piipadech
anebo nalezenim klicového pixelu, pripadé pixela a jejich spojenim a detekovanim celé erupce
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metodou ristu oblasti.

Detekce plazi pak miize probihat podobné jako predchozi oblasti, stanovenim vhodného
prahu, tj. prah pro plaz bude mensi nez prah pro erupci, ale vétsi nez prah pro pozadi.
Vzhledem k riznorodosti snimki, musi byt tento prah stanoven procentualné.

Je tfeba mit na paméti, ze pouziti zndmych hodnot intenzit mize vnaset chybu uz jen
proto, Ze expozi¢ni doba pfi porizovani snimku se miize lisit podle denni doby a podminek,
za kterych je snimek pofizen. Je-li vysokd oblacnost anebo prochazi-li pies slunecni disk
mrak, poklesne tim samoziejme intenzita. Pro ovéreni spolehlivosti detekce se pouziva metoda
srovnani objektli na snimcich detekovanych programem a detekovanych manualné. Pokud je
objekt detekovan manualné, ale nikoli programem, pouziva se tzv. FRR (false rejection rate)
a pokud je detekovan programem, ale nikoli manuélné, pouziva se tzv. FAR (false acceptance
rate).

4.1 Implementace vlastniho algoritmu

Cely program je rozdélen do ¢tyt tiid: SolarImg, FeaturesFinder, Shape, SolarFeature.
Trida SolarImg obsahuje funkce pro predzpracovani obrazu, jez jsou popsany vyse v kapitole
Predzpracovani obrazu. Ttida FeaturesFinder je urc¢ena k hleddni vybranych objektd na
snimcich Slunce, pfedevsim chromosféry v ¢are vodiku H,. Ttida Shape reprezentuje tvar
objektu a tfida SolarFeature vykresli nalezeny objekt. Samotny program jesté neni dobfe
propracovén, jelikoz jeho tvorba se nemiuze piilis opirat o zkuSenosti jinych programéatorta
— zatim nebyl vytvoren v pythonu algoritmus pro nalezeni objekt na Slunci a zpracovani
snimkii chromostéry se ukazalo byt naroénym tkolem.

Python nabizi nékolik knihoven pro praci s obrazem, které jsem pouzila v této praci.
K nac¢teni snimku ve forméatu FITS jsem pouzila knihovnu astropy, k nac¢teni snimku ve
formatu JPEG, pripadné PNG lze pouzit knihovnu PIL. Pro praci s polem dat, vykreslovani
funkci a hledéni obryst slouzi dalsi knihovny vypsany nize.

from PIL import Image

from astropy.io import fits

import numpy as np

from matplotlib import pyplot as plt
from skimage import measure

Ukazka otevieni a nacteni FITS snimku:

sol_img = fits.getdata(’nazev_snimku.fits’)

Ukéazka otevieni a nacteni JPEG snimku:
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sol_img = np.asarray(Image.open(’nazev_snimku.jpg’).convert(’L’))

Pokud si chceme nacteny snimek vykreslit, 1ze k tomu pouzit knihovnu uréenou pro vykres-
lovani obrazku ¢i grafii matplotlib.pyplot:

plt.imshow(sol_img, cmap="gray")

Detekci aktivnich oblasti miizeme zahrnout do tiidy FeaturesFinder. V této tiidé lze nade-
finovat funkce pro hledani vybranych objekti, jak je schematicky naznaceno nize. Tato tiida
by méla byt schopna najit objekty i ve fotosféfe a chromosfére v ¢are vapniku Ca II K, nao-

pak vyhledani objektti na snimcich téchto vrstev je jednodussi, jelikoz zde hledani nenarusuje
chromosféricka sit.

class FeaturesFinder():

def __init__(self, sollmg):
self.sollmg = sollmg

def getSunspots(self)
Otsu Threshold Method
return spot

def getFilaments(self)
return filament

def getFlares(self)
return flare

def getPlages(self)
return plage

U nalezenych objektt pak muZzeme urcit jejich tvar, tj. souradnice hranic objekti.

class Shape(Q):
def __init__(self, contours, background):

self.countours = contours
self .background = background
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self.entangled = self.entangleShape()

def entangleShape(self):
entagled = []
for i in range(len(xc)):
entagled.append (np.sqrt((coo[0] [0] - xc[i])**2 + (coo[1]1[0] - yc[i])=**2
)

return np.array(entagled)

Posledni trida, ktera reprezentuje nalezené objekty, umoziuje jejich vykresleni.

class SolarFeature():
def __init__(self, center_coords, shape, feature_name=""):

self.center_coords = center_coords
self.shape = shape
self.feature_name = feature_name

def showFeature(self):
plt.imshow(self.shape.background, interpolation=’nearest’, cmap=plt.cm.gray)
plt.plot(self.center_coords[0],self.center_coords[1], "ro")

plt.plot(self.shape.countours[:,1], self.shape.countours[:,0], linewidth=2)
plt.show()

plt.plot(np.linspace(0,1, len(self.shape.entangled)), self.shape.entangled
- self.shape.entangled.mean() )

plt.ylabel("Distance of the edge from the center")

plt.xlabel("Azimut")

plt.show()

4.2 Série snimku

K nacteni série fits snimku existuje v knihovné astropy nékoli cest, jedna delsi a jedna
kratsi. Do seznamu image_list nacteme snimky série, s kterymi chceme pracovat. Vytvorime
prazdny seznam zde nazvany image_concat a do tohoto seznamu ukladame vSechny snimky
nactené do sezname image_list.
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Nacteni snimka do seznamu:

image_list = [download_file(’http://data.astropy.org/tutorials/FITS-images/

M13_blue_000’+n+’.fits’, cache=True ) \
for n in [’1°,°2°,°37,74°,°5°] ]

Ukazka del3i cesty:

image_concat = []
for image in image_list:
image_concat.append(fits.getdata(image))

Ukazka kratsi cesty:

image_concat = [ fits.getdata(image) for image in IMAGE_LIST ]

Zde uvedené ukazky jsou z tutorialu ke knihovné Astropy.[7]
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Kapitola 5

Vysledky

v

jsem se pii praci setkala. Vysledkem této préce je detekce slune¢niho disku na snimku. Toho
bylo dosazeno tak, ze ze snimku lze vybrat vyfez ve sméru x-ové i y-ové osy. Oba prochazeji
stfedem snimku, ktery vSak nemusi byt totozny se stfedem slune¢niho disku. Pomoci vytezii,
vhodnych funkci a stanoveného prahu byly nalezeny priiseciky téchto vytezi se slune¢nim
diskem a z téchto priseciku byly spocteny stifed a polomér slune¢niho disku. Urceni stiedu
a poloméru pak umoznilo najit slune¢ni disk. Byly spocteny také zakladni statistické tidaje
jako je prumérné hodnota pixelu sluneéniho disku, maximalni a minimalni hodnota, stan-
dardni odchylka. Tyto hodnoty pak mohou slouzit jako vstupy pro hledani vhodnych praht
k vymezeni typickych utvari ve slune¢ni chromosfére.

Dale nésledovalo navrzeni postupu pii hledani znamych objektt na Slunci, slune¢nich
skvrn, filamentt, erupci a plazi, jejichz realizace vyzaduje zna¢né znalosti v oblasti progra-
movani a morfologickych operaci se snimky. Soucasti prace je navrh, jak by mohl vypadat
algoritmus pro vyhledani téchto objektii pomoci programovaciho jazyka Python. Posléze na-
sleduji algoritmy, které uréi tvar nalezeného objektu a vykresli tento segment, pripadné zjisti
jeho polohu na disku. Na obrazku lze vidét ukazku, jak by mélo vypadat vyhledavani
slune¢ni skvrny.

Vyraznym problémem se ukazala byt chromosféricka sit tvorena supergranulemi, ktera po-
kryvé cely slunec¢ni disk a zptisobuje nehomogenitu snimku. Program ma tendenci detekovat
tmavé okraje supergranuli namisto slunecnich skvrn. Detekce aktivnich oblasti v chromosféte
je tak mnohem komplikovanéjsi nez detekce aktivnich oblasti ve fotosfére, kde granulace ne-
byva tolik patrna. Program mé tedy obtiZze se snimky chromosféry, na kterych bude tfeba
jesté zapracovat. Jedna z moznosti, jak snizit ruseni chromosférickou siti, je nalezeni vhodného
filtru pro vytvofeni rozostfeného snimku a jeho odeéteni od ptivodniho snimku. Podobné fun-
guje vestavény prikaz v interaktivnim programovacim jazyku IDL. U snimka z KSO a BBSO
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Obrazek 5.1: Zobrazeni nalezeného stfedu snimku po detekei okraje.
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Obrazek 5.2: Ukazka hledani slune¢ni skvrny.

lze pozorovat symetrické okrajové ztemnéni. V tomto pripadé neni nutné okrajové ztemnéni
odstranit, pouzije-li se nékolikanédsobny prah pro hledani objektt jednak pro objekty nachéa-
zejici se ve vzdalenosti do 2/3 a jednak pro objekty nachazejici se ve zbyvajici t¥eting, t;.
pobliz okraje slune¢niho disku.
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Kapitola 6

Zavér a vyhledy do budoucna

V dnesni dobé vzrista zajem o poznani Slunce. S prekotnym vyvojem spole¢nosti a jeji za-
vislosti na elektrickych zafizenich je pozorovani Slunce a véasné varovani pred silnou slunec¢ni
aktivitou nutnosti. Slunce sleduji observatofe po celém svété a taktéz jsou vysilany druzice
za Ucelem monitorovani sluneéni aktivity. S mnozstvi dat se objevila taktéz nutnost vytva-
ret vhodné algoritmy, které urychli zpracovani dat. V posledni dobé se stale ¢astéji objevuji
¢lanky, pripadné disertacni prace, jejichz autofi si kladli za cil najit na snimcich pozadované
utvary pomoci metod segmentace obrazu.

Metod segmentace obrazu existuje v dnesSni dobé nepfeberné mmnozstvi, nicméné nelze
libovolnou metodu pouzit pro jakykoli snimek. Cilem mé prace bylo studium zpracovani ob-
razu, metod segmentace obrazu a jejich aplikace na snimky slunecni chromosféry libovolného
datového formétu. V této préci jsem zapocala praci na segmentaci snimku slune¢ni chro-
mosféry, jejimz cilem je ziskat segmenty odpovidajici typickym tutvartim ve slune¢ni chromo-
sféfe. Vzhledem k strukturovanému a komplikovanému vzhledu chromosféry a nepravidelnému
vzhledu hledanych objekti se ukazuje nejlepsi metodou nékolikandsobné prahovani jednak
pro samotné utvary a jednak pro utvary nachazejici se pobliz stfedu disku a pobliz okraje
slune¢niho disku.

V budoucim pokracovani prace bych chtéla dokoncit tvorbu programu a chtéla bych se
které se jevi byt lepsi nastrojem pro tuto préci a jejichz vstupem k uc¢eni mohou byt objekty
nalezené pomoci segmentace obrazu.
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