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Abstrakt

Tato bakalafska prace se zabyva absolutni kalibraci spektrometrt v oblasti viditelného
a blizkého infracerveného zareni, které se nachdzeji na Astronomickém ustavu AV CR
v Ondfejove na Slunecnim oddéleni. Tato uloha byla vyfesena pro stied slune¢niho disku.
Spektra pro stfed slunecniho disku byla pofizena v fijnu 2018. Teoreticka ¢ast se zabyva
spektroskopii, Sluncem a pftistrojem OCAS-LBYV, jehoz jsou tyto spektrometry soucasti.
V praktické Casti je popsdna metodika kalibrace a vysledky.

Abstract

In this thesis I focus on the absolute calibration of spectrometers in visible and near
infrared radiation. These are located in Solar Department of Astronomical Institute of the
Czech Academy of Sciences in Ondfejov. This task was successfully completed for the
center of the solar disk. The spectra for the solar center were measured in October 2018.
In the theoretical part of my work I concentrate on the spectroscopy, the Sun itself and the
OCAS-LBYV device, which the spectrometers are part of. In the practical part of this thesis
I explain the method of calibration and the results.
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Uvod

Spektroskopie je mocnym nastrojem pro ziskavani informaci o vzdéalenych hvézdach, ale
i pro studium nas$i mateiské hvézdy Slunce. Toto studium vyZzaduje spektrometry, které
budou prinaset vysledky ve fyzikdlnich jednotkdch. K tomuto dcelu je zapotiebi tyto
pristroje kalibrovat. Tématem této prace je kalibrace spektrometrd Slune¢niho oddéleni
Astronomického tdstavu AV CR v Ondfejové.

Tento ukol vyZzaduje najit koeficienty, jeZ jsou funkcemi vinovych délek, kterymi se
prondsobi hodnoty intenzit detekovanych spektrometry. Vysledkem pak budou intenzity
ve fyzikdlnich jednotkach. Tento tkol, a¢ se miZe zdat na prvni pohled snadny, je obtizny
z nékolika divodua. Vzhled spektra neni staly. Zavisi na zemské atmosféfe a na tom, z jaké
¢asti slune¢niho kotouce pochdzi.

Pii vypracovani kapitoly 1 bylo Cerpano z [1], [4], [6]. Informace z kapitoly 2 byly
Cerpany z [6], [16], [18], [19], [20]. Kapitola 3 byla vypracovana na zdklad¢ [15] a vlastn{
préce.



Kapitola 1

Spektroskopie

Spektroskopie je fyzikdlni obor zabyvajici se rozkladem svétla neboli elektromagnetického
zareni na jednotlivé vinové délky tomuto zafeni odpovidajici a jeho peclivou analyzou. Tato
kapitola ¢tenéie sezndmi s historii, kterd vedla k objevu a uplatnéni této fyzikdalni discipliny.
Budou podany informace o elektromagnetickém zéareni a o typech elektromagnetickych
spekter. Na zavér se tato kapitola bude vénovat fyzice rozkladu elektromagnetického
zafeni.

1.1 Historie spektroskopie

Jiz od praddvna se lidé pozastavovali nad kridsnym tkazem, jemuZ dnes fikdme duha.
Duha, kterd je pro vétSinu lidi prvni a zaroven posledni setkani s elektromagnetickym
spektrem, byla vysvétlena roku 1304 Theodoricem z Freibergu. Experimentem s nddobou
vody kulovitého tvaru ukdzal, Ze duha vznikd lomem a vnitfnim odrazem svétla na vodnich
kapkach v atmosféfe (obrazek 1.1). Kompletni geometricko-opticky popis duhy predvedli
René Descartes a Isaac Newton.

Obréazek 1.1: Ilustrace dopadu svétla na kapku vody [2].

V 17. stoleti se Jan Marek z Marci zabyval rozkladem svétla na hranolu, ktery mizeme
vidét na obrdzku 1.2. Newtonovi se dokonce podafilo pomoci druhého hranolu rozloZené

_2_
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svétlo z prvniho hranolu opét slozit do piivodniho bilého paprsku. BohuZel Newton nemél
dostatec¢né dobré podminky pro to, aby mohl pozorovat tmavé ¢ary ve sluneénim spektru.
Kdyby je byval pozoroval, tak by vyvoj spektroskopie nemusel vice jak 100 let stagnovat.

Pokrok pfisSel s Thomasem Melvillem, ktery objevil emisni spektrum plamene na zacatku

Obrazek 1.2: Rozklad svétla na hranolu [3].

18. stoleti. Roku 1800 objevil William Herschel infratervenou ¢ast spektra pomoci experi-
mentu s nékolika teploméry, méfil teploty jednotlivych rozloZenych barev spektra. Zjistil,
Ze teplota smérem k Cervené barvé roste, k jeho udivu teplota rostla dokonce i za Cervenou
barvu. Na zdkladé dalsich experimentt zjistil, Ze se toto neviditelné zafeni pohlcuje, odrazi,
lame obdobné jako zafeni viditelné. Obdobnym zptisobem byla objevena i ultrafialova ¢ast
spektra Johannem Ritterem, ktery pozoroval na opacné strané spektra rozpad dusi¢nanu
stiibrného na stiibro.

Tmavé ¢ary byly nakonec objeveny roku 1802 Williamem Wollastonem, chybné je vSak
povazoval za hranice jednotlivych barev. Spektroskopie v pravém slova smyslu zapocala
roku 1814 Josephem von Fraunhoferem, ktery pouzil Sterbinu a teodolit pro usmérnéni
slune¢niho paprsku, ktery potom nechal dopadnout na hranol. Objevil okolo 600 Car
ve slune¢nim spektru. Tohoto objevu byl schopen diky kvalité Sterbiny a zptisobu brousen{
skla. Jeho hranoly tak byly o n€kolik fada lepsi nez ty, které kdy byly k dostani diive.
Do roku 1823 zmapoval a pomoci teorie difrakce zméfil vinové délky 324 spektrdlnich
¢ar na Slunci. Oznadil 9 nejvice vyraznych Car nebo skupin Car abecednim pismenem.
Tyto ¢ary jsou dodnes zndmy jako Fraunhoferovy Cary, viz tabulka 1.1. Pfi pozorovani
spekter hvézd si Fraunhofer v§iml, Ze jsou tato spektra oproti Slunci rozdilna ve vyraznosti
ruznych spektralnich ¢ar, a nebyl schopen vysvétlit proc.

Slunec¢ni spektrum bylo poprvé vyfotografovano Alexandrem Becquerelem roku 1842
a o dekddu pozdéji bylo Jeanem Foucaltem dokdzano, Ze svétlo prochdzejici skrz sodi-
kovy plamen obsahovalo tmavé ¢ary odpovidajici D ¢ardm ve slunecnim spektru. Velkym
prulomem se stal objev, ktery ucinili Robert Bunsen a Gustav Kirchhoff a je znam jako
zékladni zdkon kvantitativni spektroskopie:

Pomér mezi intenzitami vyzarovadni (emisivita) a absorpci (pohltivost) pro zdrent stejnych
vinovych délek je konstantni pro vSechna télesa, kterd maji stejnou teplotu.
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Céra | A [nm] Pivod

A 759.,4 molekulérni kyslik (atmosféra Zemé)
B 686,7 molekularni kyslik (atmosféra Zemé)
C 656,3 vodik (Hg)

D1 589,6 sodik

D2 | 589,0 sodik

El 527,0 zelezo

Eb 518,3-516,7 | hot¢ikovy triplet

F 486,1 vodik (Hg)

G 430,8 zelezo + CH

H 396,8 vapnik

K 3933 vapnik

L 382,0 zelezo

M 373,5 zelezo

N 358,1 zelezo

Tabulka 1.1: Fraunhoferovy cary.

Matematicky vyjadreno:
&(T)
kp(T)
kde €, (T) a ky (T) jsou koeficienty emisivity resp. absorpce dané latky na vinové délce A
a teploté T'. Disledky tohota zakona:

= konstanta, (1.1)

o Vinové délky zdreni, jeZ jsou emitovdny ldtkou, zdvisi na ldtce samotné a jeji teploté.

e Maximum absorpce ldtky leZi ve vinovych délkdch, které maji tendenci emitovat
zdreni.

Bylo také zjisténo, Ze zarici pevna nebo kapalnd latka produkuje spojité spektrum, kdezto
plynné latky produkuji ¢arové spektrum. Diky zjiSténi zdkona kvantitativni spektroskopie
byly béhem nékolika let Kirchhoffem a Bunsenem objeveny nové prvky cesium a rubi-
dium. Kirchhoff taktéz dokdzal z D Car existenci sodiku a pil tuctu dalSich chemickych
prvkd, véetné Zeleza na Slunci.

V roce 1862 byl na Slunci identifikovdn vodik Andersem Angstromem. Poté roku 1864
William Huggins identifikoval pomoci spektroskopie pfitomnost vodiku, Zeleza, sodiku
a vapniku v atmosférach hvézd. Tato fakta vyvratila domnénku, Ze slozeni hvézd nebude
lidstvu nikdy zndmo. W. Huggins v témZ roce, kdy identifikoval sloZeni atmosfér hvézd,
také dokdzal, Ze planetdrni mlhovina je sloZena z horkého zétictho plynu pomoci zkou-
mani jejtho emisniho ¢arového spektra. TéhoZ roku rovnéz zjistil, Ze kometa vykazuje
také emisni spektrum. Po dobu 2 let pozoroval pres 70 mlhovin, ve tfetiné pripadil zjistil
emisni ¢arova spektra a hvézdna spektra ve zbytku piipadi. Nasledné pozorovani dalich
komet mu umoznilo zjistit, Ze obsahuji slou¢eniny vodiku a uhliku. Také pozoroval emisni
spektrum, které bylo prekryto slabym pozadim slunecéniho spektra, a ukazal, Ze kometa

v

odrazi svétlo stejné dobfte, jako ho vyzatuje.
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Huggins musel zkonstruovat mnoho zafizeni, které mu umoZznovaly provadét pozoro-
vani. Jedno z jeho vylepsenti, které je vyuzivano ve vétsin€ spektrografii dodnes, je moznost
produkovat srovndvaci spektrum. Toto srovndvaci spektrum je produkovano umélym zdro-
jem svétla (v Hugginsové piipadé€ to byla elektricka jiskra), u kterého jsou vinové délky
presné znamy a z kterého mohou byt vinové délky spektrdlnich Car z hvézd porovnavany.
Diky tomu, ze Huggins mohl méfit vinové délky spektréalnich Car s velkou piesnosti, byl
schopen vyfesit dalsi diive nefeSitelny problém, totiz zjistit slozku rychlosti astronomic-
kého objektu ve sméru pozorovani. Tohoto zji§téni rychlosti bylo dosazeno skrze posunuti
spektrdlnich ¢ar z jejich normélnich pozic prostfednictvim Dopplerova efektu, kdyz se ob-
jekt pohybuje k ndm nebo od nds. V roce 1868 zméfil rychlost ve sméru pozorovani hvézdy
Sirius na 47 kmxs~!. Huggins byl také prikopnikem v pouZivani fotografii ve spektrosko-
pii, vyvinul spektroskopické metody pro pozorovani slunecni chromosféry, protuberanci
a korény. Na zdklad¢é pozorovéani spektra novy a vyzkum v blizkosti ultrafialové ¢asti
spektra hvézd je Huggins povaZzovén za otce astronomické spektroskopie.

Huggins vsak nebyl jedinym prikopnikem. Herman Vogel také méfil hvézdné radidln{
rychlosti a v roce 1871 zmé&fil Dopplertv posuv piibliZzujiciho se a vzdalujiciho se slunec-
niho okraje, jenz je zpisoben rotaci Slunce. Toto byl velky tspéch, protoZe vinové délky
spektralnich ¢ar se méni pouze o 0,003 nm. V roce 1889 Antonie Mauryovd objevila, ze
hvézda Mizar je dvojhvézdou z periodického dvojeni ¢ar v jejim spektru, jak se jedna slozka
priblizovala a druhd vzdalovala. Brzy poté Vogel ukdzal, Ze Algol je také dvojhvézdou,
coz bylo i dlouho o¢ekavéano na zédklad€ zmén jasnosti. Tuto domnénku potvrdily cyklické
posuvy vinovych délek spektrédlnich Car ve spektru.

Norman Lockyer v roce 1869 pfedpovéd€l existenci v té dobé neznamého prvku z pfi-
tomnosti jistych spektrdlnich ¢ar ve slune¢nim spektru. Tento novy prvek byl pojmenovan
helium. Obdobnou metodou byly pfedpovézeny i prvky coronium z nezndmych Car ve slu-
necni koroné a nebulium z ¢ar mezihvézdnych mlhovin. Nicméné tyto 2 prvky ve sku-
te¢nosti neexistuji, byly vysvétleny teprve v minulém stoleti. Tyto ¢ary jsou u coronia
zpusobeny vysoce ionizovanymi atomy a u nebulia zakdzanymi prechody mezi energio-
vymi hladinami.

V roce 1863 Angelo Secchi pfiSel s odliSnym pfistupem k astronomické spektrosko-
pii, zavedl totiz klasifikaci hvézd podle vzhledu jejich spektra. Secchiho klasifikace byla
prostd: Typ I — spektra s jedinymi viditelnymi ¢arami vodiku (obvykle bilé hvézdy), Typ
IT — spektra podobna Slunci (obvykle Zluté hvézdy), Typ III — spektra s posunutymi pasy
smérem k cervené (obvykle cervené hvézdy), Typ IV — spektra s posunutymi pdsy smérem
k fialové (obvykle fialové hvézdy). Tato klasifikace byla brzy rozsifena a hvézdy zacaly byt
fazeny podle poctu ¢ar v jejich spektrech. Ve tfidé A byly hvézdy s nejmenSim poctem Car
v jejich spektru, ve tfidé B ¢ar bylo vice a takto to pokracovalo. Na konci 19. stoleti se Ed-
ward Pickering snazil enormni mnoZstvi hvézd zaradit do katalogu. Tato prace vyustila
v Henry Draper Catalogue, ktery obsahuje 1 se v§emi naslednymi rozsifenimi informace
0 300 000 hvézdnych spektrech.

Klasifikace pouzitd v HD katalogu se s nékolika Gpravami pouZziva dodnes. Klasifikace
spekter je na zakladé povrchové teploty téchto hvézd. Tridy v této klasifikaci jsou O-B-A-
F-G-K-M. Hvézdy typu O jsou zhavé a namodral€ s typickymi teplotami 50 000 K, hvézdy
typu M jsou Cervené s typickymi teplotami 2 500 K.
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1.2 Elektromagnetické zareni

Elektromagnetické zareni je pricné elektromagnetické vinéni. Jak znazornuje obrazek 1.3,
zname v dne$ni dobé vskutku Siroké spektrum elektromagnetickych vin.

vinovd délka A (nm)

viditelné spektrum _ .

~— vlnovd délka 4 (m) |
T 1 | 1.
n'l)* |p? |pﬁ |f|}‘ |p* 10 |?3 0110 ! 10 2 10710 N 10 3 m‘;ﬁ 10 7 10 8 10 910~ 10-''10 '3|0I '-‘mI 'ﬂq '-*mI 16
dlouhé viny rozhlasové viny infraéervené”“ulh’aﬁaluvé rentgenové kosmické zifeni
T I T T I T T I I T T I T T I T T I T T I I
100 108 1% 10° 100 107 108 107 10" 10" 10" 10" 10" 10 10 107 10 10" 107 107" 107 107 10M
1 Ifrekvence [ (Hz) —=
|

FM rozhlas

- TV kanaly :

l lodni, o lodni, letecké, l

: lodni a AM rozhlas letecké [ o —‘?r oblanske :

| letecké stanice a mobilni stanice o o - a mobilni stanice |

f T T T \ T T 1
10* 10° 10° 107 108 10° 101" 10!

frekvence f (Hz)
Obrazek 1.3: Elektromagnetické spektrum [4].

Viditelné svétlo, jeZ si pod pojmem elektromagnetické zareni vybavi vétSina lidi, spada
do pomérné uzkého intervalu vinovych délek 400-700 nm. Pijdeme-li do oblasti mensich
vlnovych délek, dostaneme se do ultrafialové ¢4sti spektra, déle k rentgenovému zafenti, to
se d&lf na m&kké (interval vinovych délek 1078 m az 10~!9 m) a tvrdé (interval vinovych
délek 1071 m a7 10~!? m), poté gama zaieni. Naopak v oblasti vétsich vlnovych délek
se setkdvame s infratervenym zaifenim, mikrovlnnym zéafenim a poté radiovym zirenim.
S témito typy zafeni se lidé setkavaji zcela bézné, aniz by si to uvédomovali.

Interaguje-li elektromagnetické zéreni s latkou (pfi priichodu ¢i odrazu), miZze dojit
k pohlceni urcité ¢asti elektromagnetického spektra. Podobné je mozné, Ze urcity zdroj

elektromagnetického zafeni vyzaruje pouze v urcité Casti elektromagnetického spektra.
V nésledujicim textu budou podany informace o urcitych typech spekter.

1.2.1 Spojité spektrum

Toto spektrum v sobé obsahuje vSechny vinové délky a intenzita zafeni se v ném pomalu
méni. Spojité spektrum produkuji rozzhavena pevnd, kapalna télesa nebo Zhavy husty plyn.
Zafi tim vice, ¢im vice jsou zahftd. Jistou idealizaci jejich zareni je zéfeni tzv. absolutné
cerného télesa. Absolutné cerné téleso je idedlni zafic, ktery zaroven pohlcuje vSechno
dopadajici zafeni. Hvézdy se v prvnim pribliZeni chovaji jako absolutné Cernd télesa.
Pokud se absolutn€ ¢erné téleso zahieje na urcitou teplotu, bude zafit na vSech vinovych
délkach s riznou intenzitou. Maximum intenzity zafeni pfislusi jedné vinové délce A;ux
a zavisi na povrchové teploté té€lesa 7. Tuto skute¢nost popisuje tzv. Wiendv posunovaci
zakon:

AmaxT = b, (1.2)
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kde b je Wienova konstanta. Roku 1900 Max Planck objevil vztah pro rozdéleni energie
ve spektru. Podafilo se mu to poté, co ucinil pfedpoklad, Ze zdfiva energie neni vysildna
spojité, ale diskrétné po energiovych kvantech, jejichZ energie je popsdna vztahem:

hc
E=hf=—, 1.3
=7 (1.3)

kde & je Planckova konstanta, f je frekvence, ¢ rychlost svétla, A vinova délka. Planck také

odvodil vztah pro zédreni absolutné ¢erného télesa, jenZ se nazyvd Plancklv vyzafovaci

zékon. Vyjadfuje mnoZstvi energie vyzarené jednotkovou plochou télesa v jednotkovém

intervalu frekvenci za jednotku Casu:

21f*  h
By(1.1) = T . (14)
erT —

kde B¢(f,T) je tok zéfen{ a k je Boltzmannova konstanta. Priibéhy této funkce pro nékolik
teplot mizeme vidét na obrazku 1.4. S témito znalostmi a s u¢inénim téchto predpoklada

8E+11 |~

6E+11

4E+11 |~

Spectral energy density / kJ/m3 nm

2E+11 |~

0 500 1000 1500 2000

Wavelength / nm
Obrazek 1.4: Planckiiv vyzatfovaci zdkon [5].

muzou byt ur¢ovany povrchové teploty hvézd z pribéhu jejich spektra.

1.2.2  Céarové spektrum

Carova spektra produkuji plynné latky. Jak uZ z ndzvu vyplyvé, v &drovém spektru pozo-
rujeme ¢dry o riznych vinovych délkach, viz obrazek 1.5. Tyto ¢ary mohou byt bud’ svétlé
na tmavém pozadi (emisni ¢arové spektrum), nebo tmavé na svétlém pozadi (absorpcni
¢arové spektrum). Emisni spektrum vyzatuji plyny, pakliZe jsou zdrojem zafeni. S absor-
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AbsorpeEni spektrum vadiku

Errizni spektrurm vodiku

| |
400 nm 700 nrm

tara H-alfa
G565 nim

Obrazek 1.5: Emisni a absorpcni spektrum vodiku [7].

pénim spektrem se v astrofyzice setkavame nejcastéji, vznika pfi prichodu zafeni plynem,
ktery urcité ¢4sti zafeni pohlti, a tudiZ po nich zbydou tmavé &ary.

K objasnéni vzniku ¢arového spektra bude muset byt na pomoc zavoldna kvantova
mechanika. Vysvétleni bude poddno na nejjednodusim a zarovein nejzastoupenéjSim prvku
ve vesmiru — vodiku. Atom vodiku se skldda z protonu, ktery tvoii jadro tohoto atomu,
a elektronu, jenz se nachazi pobliz tohoto jadra. Elektron v tomto vdzaném stavu muze
nabyvat pouze urcitych, pfesné definovanych energiovych hodnot.

Je-li elektron na nejnizsi energiové hlading, fika se, Ze je v zakladnim stavu, jeho hlavni
kvantové ¢islo n nabyva hodnoty 1. Aby se mohl dostat na vyssi energiovou hladinu, musi
ziskat energii AE, kterd odpovida rozdilu energii £, nizsiho a E,, vys$siho energiového stavu.
Tomuto procesu se fikd excitace a déje se tak, kdyZz elektron absorbuje foton o potiebné
vlnové délce, podle upraveného vztahu 1.3:

he he

A=—=———.
AE E,—E,

(1.5)

Po excitaci se elektron miize samovolné opét dostat na niZsi energiovou hladinu vyzarenim
fotonu o urcité vinové délce dle vztahu 1.5. Na obrazku 1.6 jsou zndzornény energetické
hladiny atomu vodiku. Pfechody mezi hladinami s n = x a n > x nesou své ndzvy podle
svych objeviteld. Pro tuto praci stoji za podrobnéjsi popis pfechody mezi hladinami s n =2
an > 2. Pfechody mezi t€émito hladinami se oznacuji jako Balmerova série. Spektralni ¢ary,
jez vyvolavaji prechody v Balmerové sérii jsou ve viditelném oboru elektromagnetického
spektra. Spektralni ¢ara vyvoland prechodem mezin =2 an =3 se nazyvd Ha, mezin =2
an =4 Hf atakhle se s oznaCovanim pokracuje, teoreticky az k hodnoté n = cc. Tato tzv.
hrana Balmerova kontinua, kde A = 364,6 nm, je zptisobena ionizaci (absorp¢ni spektrum)
¢i rekombinaci elektronu (emisni spektrum), ktery se stdvd volnym ¢i vazanym. Obdob-
nym zpusobem se chovaji i atomy sloZitéjSich prvki. Plyn tvofeny urcitym prvkem tedy
absorbuje zafeni o specifickych vinovych délkéach, coZ ma za nasledek vznik spektralnich
¢ar a umoznuje nidm studium jeho sloZeni.
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Obrézek 1.6: Energiové hladiny atomu vodiku [4].

1.3 Rozklad svétla na spektrum

Lom svétla na rozhrani dvou optickych prostiedi o indexech lomt n; a n; popisuje Snelliv
zékon:

nysin o = npsin oy, (1.6)

kde o je dhel od kolmice rozhrani dvou prostiedi s indexem lomu n; a & je dhel od
kolmice rozhrani dvou prostiedi s indexem lomu n;.

Index lomu tenkého optického prostredi kromé vakua v§ak neni univerzalni konstantou,
ale méni se pro rizné vlnové délky. Dochdzi tedy k tzv. disperzi svétla, coz je rozdéleni
ptuvodniho bilého paprsku na jednotlivé barvy spektra. Kazda barva ma jiny thel odklonu
od ptivodniho sméru — ¢im vétsi je vinova délka barvy, tim je tento thel mensi. Index lomu
n pro urcité vinové délky A popisuje Cauchyho vztah:

B C

kde A, B a C jsou materidlové konstanty daného optického prostredi.

Zéakony, jeZ jsou matematicky popsany vztahy 1.6 a 1.7, nyni dokdzou vysvétlit rozklad
svétla na optickém hranolu. Zde dochazi k dvojitému lomu s rozdilnymi indexy lomu pro
rizné vlnové délky.
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Ve spektroskopii se pro rozklad svétla nejvice pouziva difrakéni miizka (obrazek 1.7).
Difrakéni miizka je ve své podstaté série mnoha rovnob&znych prichodovych Sté€rbin
nebo odraznych vrypi. Ty maji velikost srovnatelnou s vinovou délkou viditelného svétla.
Difrakéni miizka funguje na principu vilnové povahy svétla, pfi prichodu mfizkou se ka-
7da Sterbina stava samostatnym zdrojem svétla. Tady nastava difrakce neboli ohyb svétla
a kazdy paprsek miize dopadnout na jakékoliv misto na pozorovacim stinitku. Jestlize
dopadnou vSechny paprsky na jediné misto se stejnou fizi, hovoii se o konstruktivni in-
terferenci a na stinitku, kam potom toto svétlo dopada, se vytvoii obraz. JestliZze paprsky
dopadnou na stejné misto, ale jejich faze se lisi, nastane destruktivni interference a na sti-
nitku se tedy nic neobjevi. Rozklad svétla na difrakéni miiZce je zpisoben ohybem svétla
a néslednou interferenci na stinitku.

Pfi prichodu monochromatického svétla na obrazku 1.7 se budou interferenéni maxima

vyskytovat v mistech, kde plati vztah:
dsin® = mA, (1.8)

kde d je vzdéalenost sousednich Stérbin, 0 je thel vyznaceny na obrazku 1.8, ktery souvisi

7 w7

s drahovym rozdilem dvou monochromatickych paprskti o vinové délce A a m je celé &islo.

—~{ = C

Vv

Obrazek 1.7: Difrak¢éni miizka, kterd obsahuje 5 Sterbin. Funguje na principu interference
svétla na stinitku C [4].
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l k bodu P
pozorovaciho

r\ stinitka

drihovy rozdil
mezi sousednimi paprsky

Y.V

Obrazek 1.8: Paprsky jdouci ze Stérbin difrakéni miizky k bodu P na stinitku [4].
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Kapitola 2

Slunce

Slunce bylo stfedem zajmu ¢lovéka jiz od praddvna. Predstavy o jeho ptivodu a podstaté
byly rozmanité. Ve starovéku bylo oznacovédno dokonce za boZstvo. JiZ dlouho je zndmo,
Ze Slunce je naSe matefskd hvézda, jejiz stafi se odhaduje na 4,6 miliard let. Je to hvézda
spektrdlni tfidy G2V. Nékteré jeji charakteristiky jsou uvedeny v tabulce 2.1.

povrchovova teplota: 5719 K
hmotnost: 1,99.10%0 kg
stfedni vzdalenost: 1,50.10"" m
sttedni polomér: 6,96.10% m
stfednf zafivy vykon: 3,84.10° W
absolutni hvézdna velikost: 4,75 mag
pozorovana hvézdnd velikost: | —26,82 mag

Tabulka 2.1: Charakteristiky Slunce — hodnoty pfevzaty a zaokrouhleny na 2 desetinnd
mista z [6].

Slunce, jakozto i ostatni hvézdy, je tvofeno ionizovanym plynem, kterému se fika
plazma. Témér 3/4 chemického sloZeni pfipada na vodik, zbyld 1/4 pfipadd na helium
mik, hoi¢ik, sira. V jadru Slunce, kde probihaji termonuklearni reakce, je nejvyssi hustota
materidlu asi 130 g/cm? a teplota okolo 15 miliént K. Tyto 2 fyzikélni veli¢iny smérem
k fotosfére klesaji. Fotosféra je nejnizsi vrstva slunecni atmosféry, nad ni se nachézeji
chromosféra a koréna.

Slune¢nimi magnetografy lze pozorovat smér a rozloZeni magnetického pole. BéZné
je pozorovano kvazidip6lové magnetické pole s osou dip6lu rovnobéZznou s osou rotace
o magnetické indukci fddové 10~* T, jeho polarita se méni kazdych 11 let, coZ odpovida
tzv. sluneénimu cyklu, coz je periodicky se opakujici Casové obdobi, kdy se méni pravdé-
podobnost vzniku a vyskytu aktivnich oblasti na Slunci. V obdobi slune¢niho maxima se
na Slunci tvoii asi 50krat vice slune¢nich erupci nez za slunecntho minima. Na Slunci je
mozné také pozorovat o tii fady silnéjsi lokalni magnetickd pole. Jde o mista s vyskytem
slune¢nich skvrn, v nichZ je magnetické pole zesilovano v disledku konvekce a diferenci-
alni rotace. Ve fotosféfe i vyssich vrstvach atmosféry Slunce je mozné setkat se s n¢kolika
projevy jeho aktivity, jeZ je zpisobena magnetickym polem, které se vynofuje na povrch.

_]2—
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Aktivni oblasti, coZ je souhrnny ndzev pro mista na Slunci, kde se projevuji nesta-
ciondrni d&je, maji Zivotnost v Fadech dni i mésici. Casovy vyvoj aktivnich oblasti se
projevuje na vSech vrstvich sluneéni atmosféry. Na pocdtku vzniku se v aktivni oblasti
nejprve objevuji flokulova pole, coZ jsou jasné, relativné malé ttvary ve slune¢ni chromo-
sféte, pozorovatelnd ve spektralnich ¢arach ionizovaného vapniku H a K. V téchto mistech
se pak objevuji skupiny fotosférickych slune¢nich skvrn, ddle chromosférické erupce, které
vznikaji na rozhrani chromosféry a kordny, také aktivni protuberance, jez se dostavaji az
do kordny. Vse je zakonceno postupnym vymizenim chromosferického flokulového pole.

2.1 Zdroj slunecni energie

Slunce ziskdva valnou ¢ast svoji energie jiZ zminénymi termonukledrnimi reakcemi v jadfe,
kde je teplota nejvyssi a je tedy nejvétsi pravdépodobnost spojeni leh¢ich prvka v prvek
téz81. Podstatna ¢ast energie uvolnéné témito reakcemi je spotfebovédna na ohfev vnitinich
casti hvézdy. Postupné se teplo dostava i do vyssich vrstev hvézdy a udrZuje je na témér
konstantni teploté. Energie uvoliiovana timto zpisobem dokaze Slunce i dal$i hvézdy
zasobovat miliardy let.

Ve Slunci konkrétné probiha syntéza vodiku. Atomy vodiku se postupnym sledem
nékolika syntéz pfeméni na helium a dalsi Castice, pfi kterych plati zdkony zachovani

hmotnosti, ndboje, spinu, hybnosti a energie.

2.1.1 Proton-protonovy retézec

Proton-protonovy fetézec je nejpravdépodobnéjsi scénar jaderné fize ve Slunci. Sklada
se z nékolika postupnych reakci, posledni ma nékolik moznych scénaiti, uvedena tu bude

vSak pouze nejpravdépodobnéjsi pro Slunce.
V prvnim kroku probéhne jaderna reakce dvou atomi vodiku na deuterium:

'H+1H—2D+et +v, 2.1)

pfi této reakci se na zdklad& zdkond zachovani vytvaii neutrino v a pozitron e™. Uvoln{
se 0,42 MeV energie. Pozitron vSak po velmi kratké dobé anihiluje s elektronem, pfitom
se vyzaii 2 gama fotony a uvolni se 1,02 MeV energie. Celkovy energiovy zisk prvniho
kroku je tedy 1,44 MeV.

V druhém kroku se vzniklé deuterium miZe spojit s dalsim atomem vodiku:

ID+{H — 3He+7, (2.2)

coZ m4 za ndsledek vznik hélia a gama fotonu. Uvolnénd energie ma hodnotu 5,49 MeV.
Ve tietim kroku jsou nyni 4 mozZné reakce. Pfedchozi 2 kroky se budou opakovat, coz
ma za nésledek vznik dalSiho %He. Tyto 2 ionty se mohou sloucit a vyvolat reakci:

3He+3He — 3He +2 | H, (2.3)

energiova vytéznost této reakce je 12,86 MeV. Celkova energie uvolnénd v pribéhu téchto
3 kroki je 26,73 MeV.
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2.2 Vnitrni stavba Slunce

Zakladnim kamenem Slunce je jeho jadro, které jiz bylo zminéno v pfedchézejicim textu.
Jadro ma polomér okolo 175 000 km (asi 25 % slunecniho poloméru).

Nad jadrem se pak nachdzi tzv. zéna zafivé rovnovdhy. Ta kon¢i ve vzdélenosti
490 000 km od stfedu Slunce (asi 75 % slune¢niho poloméru). Zifeni z jadra vstupujici
do této zdny je rentgenové. Teplota zde panujici je v fadech miliont K. Primérna hustota
materidlu je zde 1 400 kg xm~3. Dominantni mechanismus pfenosu energie je v této vrstvé
zafeni. Atomy vodiku a hélia jsou zcela ionizovany, volné elektrony absorbuji fotony.
Stiedni volna drdha fotont je pro tuto neprithlednou vrstvu pfiblizné 1 mm. Pohlcovanim a
vyzarovanim fotoni rentgenového zaieni dochdzi nejen k postupnému zmensovani energie
fotond, ale i ke zvySeni jejich poctu. Pro piedstavu se z jednoho rentgenového fotonu mutize
stat 25 000 fotont viditelného zareni.

Mezi zénou zéfivé rovnovahy a fotosférou se nachézi tzv. konvektivni zona o tlousStce
asi 200 000 km. Zde se teplota pohybuje v rozmezi 2 miliény az 6 000 K. Pfenos ener-
gie zafenim je uz mélo ucinny. Studenéjsi plazma se pohybuje smérem ke stfedu Slunce
a ohfata se pohybuje smérem k povrchu, coz zpisobuje dobré promichdvani materidlu.
Dominantnim se v této vrstvé tedy stava pfenos proudénim neboli konvekci. Na obrazku
2.1 je pro ilustraci model vnitini struktury Slunce i s nékterymi projevy slunecni aktivity
a slune¢nimi atmosférami.

Kordna

= Granulace
Konvektivni zona

1,5 miliond K

Ultrafialowvé zafeni SR

Radiacni
zona

Rentgenové zafeni

Pratuberance

Obrazek 2.1: Rez Sluncem [21].
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2.3 Fotosféra

Z této nejhustsi casti slune¢ni atmosféry, jez je k vidéni na obrazku 2.2, k ndm ptichazi
99.9 % veskerého slune¢niho zafeni. Tloustka této vrstvy Cini asi 135 km. Ve fotosfére

2003/10/28 06:24 UT

Obrézek 2.2: Fotosféra Slunce ve filtru 6768 A. Tato vinové délka odpovida spektralni
¢afe Ni I. Snimek byl pofizen druzici SOHO [8].

vznika i slune¢ni spektrum. Tésné pod fotosférou se nachdzi tzv. konvektivni vrstva, v niz
se teplo prendsi konvekci. Tato vrstva pripomina granulaci. Tyto granule, obrazek 2.3,
maji velikosti 700—1000 km a jde nejspiSe o vrcholky vystupnych konvektivnich proudu
o nékolik set kelvinil teplejSich nez okoli. Granulace maji Zivotnost v fddech minut.

S geometrickou vySkou ve fotosféfe Slunce klesd tlak, teplota a hustota. Fotosféra
je stejné jako celd hvézda ve stavu termodynamické rovnovéhy, tedy vektory gradientu
tlaku a gravitacni sily maji stejné velikosti, ale jsou orientovany opacné. Prenos tepla
z nitra se zde uskute&nuje zéfivou difuzi, tedy pomoci fotond. Cést tdchto fotond unikd
do kosmického prostoru. V nejnizsi ¢asti fotosféry panuje teplota okolo 7 000 K a v nejvyssi
¢asti okolo 4 200 K. Dikazem tohoto teplotniho rozdilu je okrajové ztemnéni slune¢niho
disku. Co se hustoty materidlu tyce, je fotosféra pomérné fidkd. Stfedni koncentrace ¢astic
je zde 10?3 &astic v m>. Pro nejednoho miiZe byt prekvapujici fakt, e hmotnost celé
fotosféry je srovnatelnd s hmotnosti vzdu$ného zemského obalu.

Slune¢ni fotosféra rotuje, ne vSak jako tuhé téleso. Tento jev se nazyva diferencidlni
rotace, ¢4sti na rovniku rotuji vyssi dhlovou rychlosti nez ¢4sti na pélech. Vzhledem
k Zemi trvé otocka na rovniku asi 25 dni, zatimco na pdlech pfiblizn€ 36 dni. Tento jev

neni doménou pouze Slunce, je pozorovan i u jinych plynnych téles, naptiklad planet.
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Obrézek 2.3: Granulace ve sluneéni fotosféfe ve filtru 5400 A. Tato vinova délka odpovida
spektralni ¢are Ne I [9].

2.4 Slunecni spektrum

Na obrazku 2.4 je viditelna ¢ast slunecniho spektra ve vysokém rozliSeni. Spektrum bylo

pofizeno pfistrojem Echelle Spectrograph s rozliSovaci schopnosti lepsi nez 0,5 A. Toto
spektrum, jez je typické pro hvézdy spektralni tfidy G2, obsahuje vysoké mnoZstvi spekt-
ralnich Car. Vyrazné jsou predevsim c¢ary jednou ionizovaného vapniku, neutrdlnich kovil
a jednoduchych molekul. Maximum intenzity zafeni lezi ve viditelné oblasti svétla, coz
ilustruje obrazek 2.5.

T [ g i T TT
i I £ T ST e 11 B B ) o
-ml.-]ll--_l.“ 1 | I 1

o e o e i) P 31 1 O O [ I

Obrézek 2.4: Viditelna ¢ast slune¢niho spektra [13].
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Spektrum slunecniho zareni (Zeme)
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Obrazek 2.5: Zavislost intenzity zafeni na vinové délce pozorované ze Zemé. Graf je
doplnén zaienim absolutné Cerného télesa o ekvivalentni teploté slunecni fotosféry [14].

2.5 Slunecni skvrny

Slunecni skvrny, jeZ je moZno vidét na obrazku 2.6, jsou ttvary nachédzejici se na fotosfére.
Tyto rozsahlé plochy dosahuji velikosti 100 az 20 000 km a maji teplotu pfiblizné o 1 200 K
nizs8i nez okoli. Zafi tedy zhruba o polovinu méné nez okolni fotosféra. Co se pokryti tyce,
zaujimaji 0,0001 az 0,001 plochy slune¢niho kotouce. VétSinou se na nich da vypozorovat
temné jadro, tzv. umbra, a polostinové okoli tohoto jadra, tzv. penumbra. Nizsi teplotu
slune¢nich skvrn Ize vysvétlit jako disledek potlaceni konvektivniho pfenosu energie
silnym magnetickym polem, jeZ brani postupu horkého elektricky vodivého plazmatu ze
spodnich vrstev.

Obréazek 2.6: Slunecni skvrna ve filtru Ha se spektralnim rozsahem 0,5 A [10].
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2.6 Chromosféra

Chromosféra (obrazek 2.7) je vySSsi vrstva slunecni atmosféry, jeZ bezprostfedné navazuje
na fotosféru. Chromosféru lze pti tplnych zatménich Slunce pozorovat koronografem ci
spektrohelioskopem. Jeji tloustka je pfiblizné 10 000 km. Velmi zajimavou charakteristi-
kou chromosféry je inverzni chod teploty, tedy teplota s rostouci vyskou roste od 4 200 K
do 10 000 K, ocekavatelnd je vSak klesajici hustota s rostouci vySkou, obdobné jako u fo-
tosféry. Inverzni chod teploty poukazuje na to, Ze tato atmosféricka vrstva je néjakym
zpisobem zevnitt vyhfivdna. Tento mechanismus pfenosu energie musi fungovat tak, Ze
ve vnitinéjSich ¢astech chromosféry se témér neuplatni a i¢innym bude az v podminkach
niz8i hustoty. MoZnym mechanismem by mohlo byt pirenaseni energie prostfednictvim
zvukovych ¢i magnetohydrodynamickych vin, které se v fidkém prostiedi rozpadaji a pre-
davaji mu svoji energii. Na horni hranici chromosféry 1ze pozorovat vytrysky, tzv. spikule,
ty zasahuji aZz do vySky 6 000 km. K celkovému zafivému vykonu Slunce pfispiva jen
nepatrné 0,1 %. Na chromosféfe se objevuji fakulova pole, coz jsou oblasti se zvySenou
emisi, v oblastech se zvySenym magnetickym polem.

Obrazek 2.7: Sluneéni chromosféra ve filtru 304 A. Tato vlnové délka odpovida spektralni
¢are He II. Snimek byl potfizen druzici SOHO [11].

2.7 Korona

Kordna (obrazek 2.8) je vnéjsi a nejiidsi ¢4st slunecni atmosféry. Byla objevena roku 1842.
Tehdy si ji astronomové, ktef{ pozorovali tplné zatméni Slunce, v§imli. Byla povazovédna
za opticky klam ¢i za zezadu osvicenou mésicni atmosféru. O 9 let pozdéji se pak podaftilo
dokazat, Ze se opravdu jednd o soucdst slune¢ni atmosféry. Bylo zjisténo, Ze tvar korony
souvisi s rozloZenim slune¢nich skvrn.
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Obréazek 2.8: Slunecni koréna v bilém svétle pofizena a zpracovdna Miloslavem
Druckmiillerem. Tento snimek je slozeny z velkého poctu fotek a zpracovany autorovym
softwarem [12].

Charakteristick4 hustota korény je 3 x 10'# &4stic na m?, teplota v ni nariistd aZ do fada
107 K. Jejf struktura je mimoiddné sloZitd, nachazeji se zde smy¢ky, oblouky, koronaln{
diry. Vzhled i vlastnosti korény jsou ur¢ovany magnetickym polem. Z divodu vysoké
teploty je latka, jez tvoii korénu, vysoce ionizovana a tedy i velmi dobfe elektricky vodiva.
Magnetické pole se zde stava neoddélitelnou soucdsti tohoto materidlu.

Korénu lze pozorovat:

e pii jiz zminéném tplném zatméni Slunce. Opticky viditelné zafeni z kordny je velmi
slabé, &inf asi 107 vykonu Slunce.

e koronografem se specidlnim filtrem, ve kterém koréna nejintenzivnéji zari.

e v rentgenovém oboru elektromagnetického zafeni, pfesnéji feceno oblasti mékkého

2N 2 .

rentgenového zéreni, kde korona zafi nejvice, coz je dano jeji vysokou teplotou.

Mechanismus ohievu korény neni dosud zcela objasnén, existuje samoziejmé nékolik
teorii, jedna z nich je jiZ zminény transport energie z nizSich vrstev Slunce pomoci mag-
netohydrodynamickch vin. Ten je popsdn v pfedchozi podkapitole o chromosféfe. Dals{
mozné mechanismy ohfevu tento jev vysvétluji uvoliiovanim energie pii drobnych erup-
cich, pfepojovanim magnetického pole nebo s ohfevem prostfednictvim proudovych vrstev.
Z4dny z t&chto mechanismd tento problém viak nedokaZe uspokojivé vysvétlit.

Koréna neni jako zbytek hvézdy ve stavu hydrodynamické rovnovahy, to znamena, Ze
nenf stabilni. Rozpind se a pronikd do vnitinich i vnéjSich oblasti slunecni soustavy. Tento
proud ¢éstic, jenZ je formovéan svym 1 meziplanetirnim magnetickym polem, se oznacuje
jako slune¢ni vitr.
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2.7.1 Koronalni diry

Korondlni diry jsou oblasti korény, kde jsou magnetické silocary otevieny smérem do
vnéjsiho prostoru, timto smérem miiZe ionizovany materidl unikat ze Slunce. Nachazeji se
v blizkosti magnetickych pdlu.

2.7.2 Vyrony koronalni hmoty

Tento ndzev, v anglickém jazyce Coronal Mass Ejection, nesou mohutné vybuchy v koréné,
jez vznikaji v disledku prestavby struktury magnetického pole v okoli Slunce. Dochazi
k nim v priméru jedenkrit denné. Energiové jsou tyto vybuchy srovnatelné s nejvétSimi
erupcemi. Jsou schopny vysokymi rychlostmi katapultovat veSkerou ldtku korény v urcité
oblasti.

2.8 Protuberance

Protuberance jsou oblaka plazmatu o hustotach fadové 1016 a7 10!7 &astic na m? a teplotach
okolo 4 500 K. Tato oblaka jsou vnofena do korény a jsou podpirdna v prostoru zamrz-
lym magnetickym polem. V podobé nejriznéjsich tvard, jako napiiklad smycek, kiidel,
pochodni, chochold, dosahuji fadové vysek 10° km nad fotosférou. Jejich vzhled je uréen
strukturou magnetického pole. Jejich rozpad trva zpravidla né€kolik dni. Protuberance se
déli podle zpisobu chovani na klidné a aktivni. Klidné protuberance pozorujeme pfi konci
vyvoje aktivni oblasti.

2.9 Slunecni erupce

Slunecni erupce jsou ndhla zjasnéni na Slunci. Centra erupci povétSinou vznikaji na roz-
hrani chromosféry a korény. Jednd se o kratkodobé jevy se znaénym mnoZstvim efektd,
jez je doprovazeji. V misté vzniku erupce dojde k ndhlému uvolnéni energie. Nahlé a
prudké zahrati fidkého materidlu spodni ¢4sti korény zpiisobi jeho expanzi. Tato expanze
se velmi brzy méni v explozi, kterd vytvafi velké razové viny. Jak rdzova vlna postupuje,
tak stlacuje a zahiiva materidl, se kterym piijde do styku. Rdzova vlna mize nékdy dospét
az do fotosféry, kde miZe dojit ke vzniku tzv. bilé erupce.

Vznik bilych erupci ma nékolik moznych scénafi. Jeden vychdzi z predstavy elektro-
novych svazki. Tyto svazky pronikaji do fotosféry, kde dochazi ke kolizni spojité emisi
zéporného iontu vodiku. Jiny scéndf oznacuje za zdroj bilé¢ emise rekombinac¢ni kontinuum
vodiku, jeZ vznikd v chromosféfe, nebo by tento mechanimus mohl spocivat v tzv. zpétném
ohievu fotosféry, kdy elektronové svazky nejprve stimuluji emisi v chromosféfe, ta pak
ohtiva fotosféru a zafi v bilém svétle. Dalsi scéndr vychdzi z rozptylu zéreni fotosféry
na volnych elektronech v chromosféfe. Emise bilych erupci mize byt i kombinaci téchto
procest.

Nejsilngjsi slunecni erupce uvoliuji vykon v fddech 10 W, typicky je tento vykon
v fadech 10?0 W. Takovéto erupce trvaji typicky hodinu a zabiraji plochu v fadech 10° km?.
Béhem erupce dochézi k emisi zafeni vSech vlnovych délek, vétSinou ji i doprovdzi vyron
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nabitych c¢astic do prostoru. Ve vyjimecnych pfipadech dojde k takovému urychleni elek-
tricky nabitych castic, Ze zde probéhnou i nékteré jaderné reakce.

Pozorovat chromosférické erupce je mozné pies filtr Ha, je vSak obtizné z diivodu jejich
kratkych Zivotnosti. Jeste obtiZznéjsi je spatfit bilou erupci ve fotosfétre. Daji se pozorovat
i v ultrafialové oblasti spektra. Nejlepsich vysledk dosahuji pozorovatelé v rentgenovém

(obrazek 2.9) a radiovém oboru, kde je mozné zaznamenat 1 relativné slabé.

2003/10/28 11:12

Obrazek 2.9: Snimek slunecni erupce (zjasnéni pod stfedem slune¢niho kotouce) v rent-
genovém zaieni. Snimek byl potizen druzici SOHO [17].

Na obrdzku 2.10 je schéma erupce tvaru jednoduché smycKky, jejiZ konce maji opacné
polarity magnetického pole. V néjaké Casti této smyCky se nachdzi misto, naptiklad stfed
smycky, kde jsou urychlovany elektrony a protony (energy release site). Tyto Céstice
pak cestuji do pfechodné ¢asti (transition region), kde jsou brzdény srdzkami s ¢asticemi
hustého plynu. Tyto sraZky poté emituji fotony riznych vinovych délek a tedy riznych
¢asti spektra, jak je naznaceno na obrazku 2.10 v detailnéji naznacené ¢asti konce erup¢ni
smycky.
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Obrazek 2.10: Schéma erupce ve tvaru smycky ilustrujici urychlovani elektrond a protont
z mista uvolnéni energie a ndsledna emise UV zéfeni, gama zafeni, mékkého 1 tvrdého
rentgenového zéreni [18].

2.9.1 Spektra erupci

Prvni spektra slune¢nich erupci byla pofizena v druhé poloviné 19. stoleti. Od té doby
mezi védci vyrazné vzrostl zajem o jejich studium. Spektra erupci ve viditelné oblasti jsou
vyjimec¢na tim, Ze velké mnozstvi Fraunhoferovych Car je emisnich, nikoliv absorp¢nich.
Pti velkych erupcich je spektrdlni ¢dra Ho intenzitou svého zareni blizka hodnoté kontinua
a se Sitkou kridel presahujici az 1 nm do nékteré ze stran, piiklad tohoto jevu ilustruje
obrazek 2.11. U spekter erupci, jeZ jsou pozorovany mimo okraj slune¢niho disku, se
mohou vyskytovat emisni ¢ary atomu vodiku Balmerovy série, které odpovidaji preskoku
energiovych hladin elektronii mezi n = 2 a n = 22. Na okraji Slunce dokonce mezi n = 2
an = 30. Do emisni podoby se mohou dostat i spektralni ¢ary H (Ca II), K (Ca II), hot¢iku,
hliniku, zeleza a titania.

Ve viditelnych spektrech erupci pozorovanych na slune¢nim disku a okrajich je tedy
nékolik patrnych rozdila. To je zptisobeno rozdilnymi excitacnimi podminkami, které jsou
zpisobeny rozdilnou vyskou vrstev, ze kterych k nam toto zafeni pfichazi. U okrajovych

erupci je toto zafeni z vySSich vrstev horké korony, coz potvrzuje pritomnost He II spekt-
ralni ¢ary, jejiz vinova délka je 4686 A a potfebnd teplota okolo 25 000 K.

2.9.2 Klasifikace erupci

Erupce se klasifikuji do tfid oznacovanych pismeny A, B, C, M, X. Tato oznaceni odpovidaji
maximu toku zéfeni z t&chto erupci v jednotkdch W/m? rentgenového zafeni s vlnovymi



Kapitola 2. Slunce

Spectral flux

] | ] | | |

0020:28
0020:18

| 0019:59
—w| 0018:24

=15 —1.0 0.5 0 0.5 1.0
Wavelength difference from line centre (nm)

1.5

23

Obrazek 2.11: Profily ¢ary Ha a jejiho okoli pfi priibéhu erupce pozorované 20. 6. 1982,

7z v 7z

casy pozorovani jsou uvedeny v pravé ¢asti obrazku ve formatu hodiny, minuty a sekundy.
Je patrné, Ze ¢ara Ho méla zpocatku absorpéni charakter, ten se v priibéhu minut zménil
na emisni. Na vodorovné ose je posun vinové délky vzhledem ke klidové poloze centra

této &ary [18].

délkami v intervalu 100-800 pm. Tuto klasifikaci osvétluje tabulka 2.2.

Trida: | Maximum toku zafeni v intervalu 100-800 pm [W/m?]
A: <1077
B: 1077 az 107
C: 10-%az7 107>
M: 1079 az 10°*
X: >10~%

Tabulka 2.2: Erup¢ni tfidy [16].

Sila jednotlivych tiid je pak jeSté doplnéna Cislem 1 aZ 9 za pismennym oznacenim.

Napriklad X3 je 3 silnéjsi nez X1.
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Ondrejovsky coelostat a spektrograf
v laboratori Borise Valnicka

Ondfejovsky coelostat a spektrograf v laboratofi Borise Valnicka (OCAS-LBV) se nachazi
v prvnim patie budovy Sluneéniho odd&leni Astronomického tstavu AV CR v Ondiejové.
Toto zafizeni je vysledkem nékolika postupnych modernizaci. Piivodni zafizeni bylo vy-
vinuto a instalovano na konci 50. let minulého stoleti. OCAS-LBV je uré¢eno pro méfeni
spektralniho toku optického kontinua z aktivni oblasti Slunce. Optické schéma je ilustro-
vano na obrazku 3.1.

M
§ 10
11

Obrazek 3.1: Optické schéma OCAS-LBV: 1 — coelostat, 2 — primdrni zrcadlo, 3 — pointaéni
dalekohled, 4 — sekundarni zrcadlo, 5 — polopropustné zrcadlo, 6 — filtr Her, 7 — dalekohled
s CCD kamerou, 8 — karusel se clonami, 9 — ¢ocka, 10 — optické vldkno, 11 — spektrometry,
12 — pointac¢ni kamera [15].

3.1 Coeclostat

Svétlo ze Slunce je do mistnosti vedeno venkovnim coelostatem (1), ktery se nachdzina vézi
ve vySce 5 m nad zemi. Ukolem coelostatu je sméfovat slunecni svétlo na stdle stejné misto.
Je tvoren dvojici zrcadel (obrazek 3.2) umisténych pod posuvnou stiechou ve tvaru ovalu

_24_



Kapitola 3. Ondrejovsky coelostat a spektrograf v laboratofi Borise Valnicka 25
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o délce 3,8 m, $ifce 2,5 m a maximdlni vySce 1,35 m na ocelové konstrukci s oteviratelnym
kruhovym priizorem o priuméru 40 cm. Stfecha je z pfedni strany uzaviratelna stahovacimi
dvitky. Ze stran je coelostat kryt zdi o vySce 92 cm. Priméry zrcadel jsou 280 a 360 mm.
Prvni zrcadlo se miiZze otacet kolem polarni osy a je umisténo na pohyblivé traverze.
Manipulovat s nim lze uvolnénim fixniho Sroubu. Svétlo z prvniho zrcadla dopada na druhé
zrcadlo, které je umisténo na pohyblivé noze. S touto nohou Ize pohybovat horizontdlné.
Druhé zrcadlo je také umisténo na konstrukci, diky které je mozny pohyb vertikédlni. Od
druhého zrcadla pak svétlo prochéazi prizorem do budovy, kde dopada na duté primarn{
zrcadlo dalekohledu (2), které ma primér 230 mm a ohniskovou vzdalenost 1350 cm. Déle
svétlo pokracuje na ploché sekundarni zrcadlo s primérem 150 mm.

Obrazek 3.2: Coelostat: V levé Casti obrazku se nachazi druhé zrcadlo, v pravé ¢asti od néj
se nachdzi prvni zrcadlo. V pozadi se nachdzi posuvna stiecha [15].

3.2 Pointac¢ni dalekohled

Cist svétla, jeZ putuje z coelostatu na hlavni zrcadlo uvnitf budovy, je odrdZena malym
zrcatkem o pruméru 50 mm naklonénym pod thlem 45°. Poté toto svétlo pokracuje do poin-
taéniho dalekohledu (obrazek 3.3) o priméru 90 mm a ohniskové vzdalenosti 555 mm,
kde se vytvafi obraz Slunce. Tento dalekohled je ve vySce 185 cm nad podlahou a je na
ném piipevnéna pointacni kamera.

Svétlo, které neprochdzi do pointa¢niho dalekohledu, postupuje na primérni duté zrca-
dlo (obrazek 3.3) o priiméru 230 mm. Od tohoto zrcadla je odrdZeno na ploché sekundarni
zrcadlo (obrazek 3.4) o priméru 150 mm a déle se odrazi na image selektor.
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Obrazek 3.3: V levé ¢asti se nachdzi primarni zrcadlo dalekohledu. Pfed nim se nachézi

zrcatko, jeZ odraZzi Cast svétla do pointaéniho dalekohledu (horni ¢4st obrazku). Nahote
na pointa¢nim dalekohledu je umisténa pointacni kamera [15].

Obrazek 3.4: Sekundérni zrcadlo a napravo v zadni Casti otvor, jimZ pfichazi svétlo z co-
elostatu [15].
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3.3 Pointa¢ni kamera

Pointa¢ni kamera (obrazek 3.5) snimé obraz z pointa¢niho dalekohledu. Kamera slouZzi
k nastaveni snimané oblasti, udrZeni se na nf a k uréeni soufadnic této oblasti. Je ovladana
pres fidici pocitac.

3.3.1 Technicky popis a parametry

Primyslovd kamera UI-3180CP Rev. 2.1 s 1”7 s CMOS senzorem PYTHON 5000 s roz-
liSenim 2592 %2048 (5,31 MPix a je schopna pofizovat az 73 obrazkt za sekundu). Tento
senzor miZe zménit svoje rozliSeni na format 2000x2000 za tcelem dosazeni vyssich
snimkovacich frekvenci. Tato kamera dokaZe pofidit vice nez 1000 snimku za sekundu.

Obrazek 3.5: Pointa¢ni kamera [15].

3.4 Image selektor

Image selektor je sloZen z ¢ocky (9), karuselu se clonami, kde se tvoii slunecni obraz (8)
(obrazek 3.6), a polopropustného zrcadla (5). Nachdzi se ve vySce hlavniho zrcadla (2) a
je upevnén na zdi asi 7 m od sekundarniho zrcadla.

Pres fidici pocitac je mozné ménit clony na karuselu. Tyto clony ohrani¢uji kruhovou
plochu kolem pozorované oblasti. Vybérem jedné ze sedmi clon (tabulka 3.1) se méni
velikost pozorované oblasti, ze které potom putuje svétlo ptes optické vlakno do spektro-
metrd, kde dojde ke vzniku spektra. Cdst svétla se odrazi od polopropustného zrcadla do
CCD kamery.
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Cislo clony

Primér clony [mm]

Uhlovy primér pozorované oblasti ]

1 4 61

2 13 200
3 6 92

4 15 230
5 10 154
6 18 276
7 20 307

28

Tabulka 3.1: Priméry clon a dhlové priméry oblasti, jejichZ spektra mohou byt zazname-

navana.

Obrazek 3.6: Karusel se clonami [15].
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3.5 CCD kamera

CCD kamera (7) (obrazek 3.7) typu ZWO ASI174MM se nachdzi na dalekohledu Coronado
PST, jehoZ primér objektivu je 40 mm a s He filtrem (6) ma ohniskova vzdalenost 400 mm.
Kamera se ovlada pres fidici pocitac a zachycuje ¢ast svétla, kterd neprosla clonou a byla
odraZena polopropustnym zrcadlem. Kamera je ur¢ena ke sniméni obrazu aktivni oblasti
Slunce a ur€ovani oblasti, ze které se ziskava spektrum (obrazek 3.8).

Obrazek 3.7: CCD kamera [15].

Obrazek 3.8: Snimek pozorované oblasti Slunce ze CCD kamery (kolecko oznacuje misto,
ze kterého je porizovano slune¢ni spektrum) [15].
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3.6 Spektrometry

Svétlo pokracujici optickym vldknem se déli na dva svazky a ty poté jednotlivé vedou
do dvou spektrometrii typu HR4000, HR4C5177 a HR4D290 (11) (obrazek 3.9) firmy
Ocean Optics. Zde dochazi k difrakci svétla na spektrum a jeho ndslednému méteni. Roz-
sahy vIlnovych délek jsou 350-485 nm a 477-930 nm. Spektrometry maji CCD detektory
s 3648 pixely. Priklad naméfenych spekter je na obrazku 3.10.

Obréazek 3.9: Spektrometry [15].

TEE spetral HRATIHIT data

Obrazek 3.10: Namétend spektra [15].
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Ziskani a zpracovani dat

Dne 11. 10. 2018 v ¢asovém rozmezi 11:13 az 11:30 UTC byla pristrojem OCAS-LBV
pofizena spektra ze stfedu slune¢niho disku. Spektrometr HR4C5177 naméfil s integraéni
dobou 25 ms 14 954 spekter a 2 144 dark spekter. Spektrometr HR4D290 naméfil s in-
tegracni dobou 20 ms 18 244 spekter a 2 607 dark spekter. Dark spektra byla namétfena
zakrytim karuselu se clonami. Na obrdzku 4.1 jsou pro ilustraci zprimérovana vSechna
naméfend spektra a na obrazku 4.2 zprimérovana vSechna naméfend dark spektra. Odecte-
nim zprimérovaného dark spektra od zprimérovaného spektra za vyuziti programovaciho
jazyka IDL byla ziskdna spektra volnd od vlivu temného proudu, kterd jsou zndzornéna
v grafu na obrdzku 4.3. Tato data budou v nésledujicim textu oznacovana jako pozorovana.
Je patrné, Ze nemaji pribéh funkci, které by tvarem odpovidaly Planckovu vyzafovacimu
zakonu, coz je zptusobeno rozdilnou citlivosti detektorti na vinové délky a absorpci zemské
atmosféry (infracervena oblast zafeni).

Pro tato data byla vytvorena disperzni kiivka. Ta kazdému pixelu (¢islu 0 az 3 839)
pfiradila odpovidajici katalogovou hodnotu vinové délky.V hlavickach souborti s daty sice
byly uvedeny pocatecni hodnoty vinovych délek a rozdily vinovych délek mezi sousednimi
pixely, ale jak lze vycist z obrazku 4.11 v podkapitole 4.2, tyto informace byly nespravné.
Poté byla provedena kalibrace intenzit, coZ je proces prifazovani fyzikdlnich jednotek
jednotlivym naméfenym hodnotdm, dle hodnot katalogovych. Jako referencni katalogové
spektrum v této praci bylo pouzito FTS spektrum [22], které obsahuje hodnoty intenzit

v jednotkdch CGS, tedy erg x cm~2 x s~ x sr—! x Hz~! v rozsahu 3 500-11 000 A.
Spektrum je ve velmi vysokém rozliSeni. Rozdily hodnot sousednich vlnovych délek jsou

0,01 A. Tento fakt je pro pozorované spektrum pofizené ptistrojem OCAS-LBV nevyhovu-
jici, nebot zde je rozliSeni nékolikandsobné nizsi. Z tohoto diivodu byla naprogramovana
funkce run_av, kterd toto katalogové spektrum interpoluje, aby bylo svym rozliSenim co

nejpodobnéjsi pribéhu pozorovanému a mélo stejné vinové délky.

_3]-
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Obrazek 4.1: Grafy zprimérovanych spekter spektrometrd HR4C5177 a HR4D290.
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Obrazek 4.2: Grafy zprimérovanych dark spekter spektrometrd HR4C5177 a HR4D290.
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Obrazek 4.3: Grafy spekter volnych od vlivu temného proudu spektrometri HR4C5177 a

HR4D290.
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4.1 Funkce run_av

Tato funkce, jak jiz bylo feceno, interpoluje katalogové spektrum, aby jej nasledné bylo
mozné porovndvat se spektrem pozorovanym. Na vstupu md 4 parametry: 1. pole vlno-
vych délek pozorovanych (o ném bude pojedndno v néasledujici podkapitole 4.2), 2. pole
vinovych délek katalogovych, 3. pole intenzity katalogové, 4. usek vlnovych délek, pro
které se ma4 tato interpolace uskutecnit, coz je kladné ¢islo.

Nyni bude popsan algoritmus funkce run_av. Nalezne se pozice v poli atlasovych vl-
novych délek, kterd je v intervalu: vlnova délka pozorovand minus (tsek vinovych délek
déleno 2) az vlnovéa délka pozorovana plus (isek vilnovych délek déleno 2). Nésledné se
zpruméruji intenzity odpovidajici tomuto intervalu (to je samoziejmé provedeno pro celé
pole vinovych délek pozorovanych) a nasledné jsou tyto zprimérované intenzity piedany
hlavnimu programu. Vysledkem jsou tedy intenzity katalogové odpovidajici pozorovanym
vlnovym délkam. Na obrazku 4.4 je ¢4st katalogového spektra neinterpolovand a pro po-
rovndni i interpolovana.

Pro spektrometr HR4C5177 byla pouzita hodnota useku vlnovych délek 0,9 Aa pro

spektrometr HR4D290 4,4 10%, aby svymi spektralnimi rozliSenimi co nejlépe piipominaly
spektra pozorovana.

[ S L B S B B B S B S S S S s

2.0x107°

1.5x107°

i e IR
i

1.0%107° HH

5.0x107° HH

Intenzita [erg.em(—2).s(—1).sr(—1).Hz{—1]]

3950 3960 33970 3980 3990 4000
Vinova delka [Angstrom]

Obrazek 4.4: Cast katalogového spektra bez interpolace (Servend kiivka) a &ést katalogo-
vého spektra interpolovana funkci run_av (¢ernd ktivka).
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4.2 Vypocet disperzni krivky

Na spektrech na obrdzku 4.3 byly identifikovany nejvyraznéjsi spektrdlni ¢ary, jeZ nejsou
telurické, tedy nemaji ptivod v zemské atmosféie. Podle jejich ¢isla pixelu a katalogové
vinové délky (tabulka 4.1 a 4.2) se vytvofily disperzni kfivky. Vznikly proloZenim nale-
zenych bodl polynomem 2. fadu metodou nejmensich ¢tverct, tedy funkei:

A(x) = ax* + bx +c, (4.1)

kde x je ¢islo pixelu. Tyto grafy je mozné vidét na obrazcich 4.5 a 4.6. Pro HR4C5177 byly
ziskany ndsledujici koeficienty: a = (—1091,90+7,69) x 10~%, b = (0,41281040,0003),
c = (3494,72 £0,21). Pro HR4D290 byly ziskany tyto koeficienty: a = (—278,78 +
2,25) x 1077, b = (1,34204 & 0,00075), ¢ = (4766,71 +0,54). Na obrazcich 4.7, 4.8
jsou zndzornény vypocitané hodnoty vinovych délek z téchto interpolaci pro vyznamné
spektrdlni cary. Na obrazcich 4.9 a 4.10 jsou pro oba spektrometry celé useky vlnovych
délek, jez se pomoci disperznich kiivek podafilo spravné interpolovat. Tyto tseky jsou
v rozsahu 3 505—4 845 A a 4 840-9 160 A.

A [A] Cislo pixelu | Pavod
3515,1 | 48 Nil
3581,2 | 211 Fel
3631,5 | 344,5 Fel
3749,5 | 628 Fel
3832,3 | 837 Mg 1
39229 | 1068 Fel
3933,7 | 1095,5 Call (K)
3968,5 | 1185 Ca 1l (H)
4071,7 | 1453,2 Fel
4215,5 | 1834,5 Srl1l
4549,5 | 2754,5 Fe II
4736,8 | 3296 Fel
4783,4 | 3434 Mnl
4823,5 | 3553,5 Mn I

Tabulka 4.1: Identifikované spektralni ¢ary pro vypocet disperzni kiivky pro spektrometr
HR4C5117.
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HR4C5177

5000

__ 4500

4000

Vinova delka [Angstrom

3500

3000

Obrazek 4.5: Disperzni kiivka spektrometru HR4C5177.

Cislo pixelu

A [1&] Cislo pixelu | Pavod
4861,3 | 70 Hp
4920,5 | 114 Fel
5183,6 | 313 Mg I
5446,9 | 513 Fe I
5754,7 | 748.,5 Nil
6065,5 | 988,5 Fel
6191,6 | 1086,2 Fel
6336,8 | 1200 Fel
6400 1249,5 Fel
6495 1324,8 Fel
6562,8 | 1378,2 Ho
7005,9 | 1730 Sil
71222 | 1824 Nil
7202,2 | 1888 Cal
7282,8 | 1954 Sil
7657,6 | 2260 Mg I
7945,9 | 2497 Fel
8207,7 | 2718,5 Fe I
8468,4 | 2938 Fel
8542,1 | 3000 Call
8662,2 | 3103 Call

37

Tabulka 4.2: Identifikované spektralni ¢ary pro vypocet disperzni kiivky pro spektrometr

HR4D290.
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Obrazek 4.6: Disperzni kiivka spektrometru HR4D290.
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Obrazek 4.7: Cast spektra zachycujici spektralni ¢ary vapniku K a H. Cern4 kfivka repre-
zentuje pozorovand data a Gervend primérovany katalog nasobeny hodnotou 108,
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Obrézek 4.8: Cast spektra zachycujici spektralni ¢aru Hor. Cernéd kfivka reprezentuje
pozorovana data a Gervend primérovany katalog nasobeny hodnotou 108.
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Obrézek 4.9: Celé interpolované spektrum pro spektrometr HR4C5177. Cernd kiivka
reprezentuje pozorovand data a Gervend primérovany katalog nasobeny hodnotou 108.
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Obrizek 4.10: Celé interpolované spektrum pro spektrometr HR4D290. Cernd kiivka
reprezentuje pozorovand data a Gervena primérovany katalog nasobeny hodnotou 108.
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Obrazek 4.11: Cela spektra s vinovymi délkami interpolovanymi (erné kiivky) a spektra
s vinovymi délkami z hlavicek souborti s daty (Cervené kiivky). Tyto zavislosti se rozchazeji

a to predevsim v oblastech vysSich vinovych délek.
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4.3 Kalibrace intenzity

Cilem této préice je prevést hodnoty ziskané pozorovanim na spektra ve fyzikalnich jednot-
kéch. Predpoklddejme, Ze existuje funkce K (A ), tzv. koeficient, kterym kdyZ vyndsobime
spektrum pozorované Poz(A), tak ziskdme spektrum ve fyzikdlnich jednotkdch Kar(1).
Matematicky feceno:

Kat(A) = Poz(A)K(L). 4.2)
Tento vztah lze upravit na:
_ Kat(4)
)= Pozh) (4-3)

Tento koeficient zavisi na vinové délce, nebot’ detektory maji rizné spektralni citlivosti
a zemska atmosféra nékteré ¢asti elektromagnetického zareni propousti 1épe. V ndsleduji-
cim textu bude popsdno, jak se k hodnotdm K (A ) dostat.

V pozorovanych i katalogovych spektrech bylo identifikovdno né€kolik poloh (stejné
pro pozorovani i katalog), kde se nenachézi spektralni ¢ary. Tyto body, tzv. kontinua, jsou
k vidéni na obrdzcich 4.12 az 4.15. Nasledné byly tyto body proloZeny interpola¢ni funkci
spline na cely datovy rozsah. Tato pievzata funkce z knihovny IDL [23] ma jako jeden
z parametril tzv. sigma, coZ je kladné ¢islo. Vysoké sigma (napiiklad 30) interpoluje data
jako polynom vysokého stupné, kdezto sigma blizké hodnoté 0 déla kubickou interpolaci.
V této préci byly pouZzity hodnoty sigma 0,1.

Zavislosti této spline interpolace pro jednotlivé spektrometry jsou na obrazcich 4.16
az 4.19. Nyni dle vztahu 4.3 podélenim prubéhi katalogovych s prib&hy pozorovanymi
ziskame jednotlivé koeficienty pro oba spektrometry. Na obrazku 4.20 je tento koeficient
pro spektrometr HRC5177 a na obrazku 4.21 je koeficient pro spektrometr HR4D290.

Pro kalibraci intenzity byly vybrdny polohy kontinua, nebot intenzita kontinua je
na klidném Slunci stdl4, kdeZto intenzita spektralnich ¢ar se méni, obzvlasté jde-li o Cary
telurické.
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Obrézek 4.12: Pozorované spektrum ze spektrometru HR4C5177. Cervené body jsou mista
identifikovaného kontinua.
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Obrazek 4.13: Katalogové spektrum odpovidajici spektrometru HR4C5177. Cervené body
jsou mista identifikovaného kontinua.
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Obriézek 4.14: Pozorované spektrum ze spektrometru HR4D290. Cervené body jsou mista
identifikovaného kontinua.



Kapitola 4. Ziskdni a zpracovdni dat 43

HR4D290
5x107° —————

41075

3x107°

T T T 1 1=
|

2x107°

1x107°

Intenzita [erg.cm(—2).s{—1).sr{—1).Hz{—1)]

[0 I P TR PRI PRI P

5000 000 7000 8000 2000
Vinova delka [Angstrom]

Obrézek 4.15: Katalogové spektrum odpovidajici spektrometru HR4D290. Cervené body
jsou mista identifikovaného kontinua.

HR4C5177
—

4%107° | ' ' '

3x107°

2x107°

1%107°

Intenzita [erg.om(—2).s(—1).sr(—=1).Hz{—1)]

3600 3800 4000 4200 4400 4600 4800
Vinova delka [Angstrom]

Obrazek 4.16: Katalogové body kontinua pro spektrometr HR4C5177 prolozené funkci
spline.
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Obrazek 4.17: Pozorované body kontinua pro spektrometr HR4C5177 proloZené funkci
spline.
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Obrazek 4.18: Pozorované body kontinua pro spektrometr HR4D290 prolozené funkci
spline.
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Obrazek 4.19: Katalogové body kontinua pro spektrometr HR4D290 proloZené funkci
spline.
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Obrézek 4.20: Graf koeficientu pro spektrometr HR4C5177. Cervené body jsou pozice
kontinua.
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Obrizek 4.21: Graf koeficientu pro spektrometr HR4D290. Cervené body jsou pozice
kontinua.

4.4 Kalibrovana spektra

Ziskanymi koeficienty 1ze nyni podle vztahu 4.2 ndsobit intenzity pozorované a tim ziskat
intenzity ve fyzikdlnich jednotkéch, tedy kalibrované pro stied slune¢niho disku. Celé
rozsahy spekter pro oba spektrometry 1ze vidét na obrdzcich 4.22 a 4.23.
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Obrazek 4.22: Kalibrované spektrum spektrometru HR4C5177 je ¢erné. Katalogové spek-
trum je Cervené.

Na obrizcich 4.24 a 4.25 jsou ilustrovany dseky s vyznamnymi spektralnimi arami.
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Obrazek 4.23: Kalibrované spektrum spektrometru HR4D290 je cerné. Katalogové spek-
trum je Cervené.
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Obrizek 4.24: Cast spektra ze spektrometru HR4C5177 zachycujici spektralni ¢ary vapniku
K a H. Cernd kiivka je spektrum kalibrované, Gervena spektrum katalogové.
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Obrizek 4.25: Cist spektra ze spektrometru HR4D290 zachycujici spektrlni ¢aru Ha.
Cernd kiivka je spektrum kalibrované, Cervend spektrum katalogové.

4.5 Diskuze vysledku

Identifikaci spektrdlnich Car, které jsou zaznamendny v tabulkdch 4.1 a 4.2, byly vypoc-
teny body pro disperzni kiivky spektrometrd HR4C5177 a HR4D290. Tyto kiivky byly
vytvoreny interpolaci téchto bodd polynomem 2. fadu metodou nejmensich ¢tverct, ne-
bot’ zavislost ¢isel pixeli na vinové délce nejvice odpovida pravé kiivce vytvorené touto
interpolaci. Z toho vyplyva, Ze disperze neboli rozdily sousednich vlnovych délek nejsou
konstantni ani linedrni. PouZitim téchto disperznich kiivek tedy bylo dosaZeno prepoctu
mezi Cisly pixell a katalogovymi vinovymi délkami. Vypocitané vinové délky velmi dobie
0dp0V1da]1 v mistech identifikovanych spektralnich Car. Zde jsou odchylky v fadech dese-
tin A. Maximaln{ odchylky vlnovych délek jsou u netelurickych Car v fadech jednotek A.
Tyto disperzni kfivky mohou byt zatiZzeny chybou, kterd mohla byt zptisobena nedokona-
lym urcovanim pixelt odpovidajicich identifikovanych spektralnich ¢ar. Mozné chyby ve
vypoctu téchto disperznich kiivek vyjadiuji i nejistoty interpolacnich koeficientd a, b , ¢
(viz podkapitola 4.2). Spektralni rozsah spektrometrti po aplikaci disperznich kiivek pro
HR4C5177 je v intervalu 3 5054 845 Aa pro HR4D290 spektralni rozsah v intervalu

4 840-9 160 A.

Identifikaci nékterych bodi kontinua a jejich proloZenim na cely datovy rozsah byly
funkci spline ziskany kiivky kontinua katalogovych a pozorovanych spekter. Ty jsou
na obrédzcich 4.16 az 4.19. Podélenim kontinua katalogového kontinuem pozorovanym
byly pro jednotlivé spektrometry HR4C5177 a HR4D290 ziskany koeficienty (obrazek
4.20 a 4.21). Z pribéhd téchto grafi je patrné, Ze tyto spektrometry jsou méné citlivé
na elektromagnetické zareni nizSich vlnovych délek. U spektrometru HR4D290 je tomu
tak i v oblasti infracerveného zareni. Oc¢ekavalo se, Ze pribehy grafi koeficientti budou
hladké, pritom jsou ale vidét mista, kde tomu tak neni. To je zplsobeno funkci spline,
kterd se svym pribéhem snaZi prochazet vSemi body. Tyto koeficienty zatiZzené chybou po
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vynasobeni pozorovanymi daty daly kalibrovana spektra (ve fyzikdlnich jednotkéch inten-
zity). Kalibrovand spektra jsou na obrazcich 4.22 az 4.25. Nejvétsi odchylky jsou patrné
jak v hloubce spektrilnich ¢ar (poznamenejme, Ze telurické ¢ary nemd vyznam hodnotit,
nebot’ jsou hloubkou ¢ar i tvarem promenne) tak i v hodnotich intenzity kontinua a to
v fadech 1076 erg X cm 2% s ! xsr7! x Hz~!. Pomoci vzorce: I’“‘ll’w kde Ii,;; je inten-
zita po kalibraci a I, je intenzita katalogovad, je nyni mozné spocitat jednotlivé relativni
odchylky pro oba spektrometry. Zprimérovani t€chto hodnot mimo telurické ¢ary a vyna-
sobeni ¢islem 100 vede ke zjisténi primérnych relativnich odchylek pro oba spektrometry.
Primérnd relativni odchylka kalibrace pro spektrometr HR4C5177 je 9,1 %. Primérnd
relativni odchylka kalibrace pro spektrometr HR4D290 je 2,1 %. Pomérné velka relativni
odchylka spektrometru HR4C5177 mize byt zplisobena napiiklad nevhodné zvolenym
bodem ¢i body kontinua spektrometru HR4C5177. Pficinou této velké primérné relativni
kalibra¢ni odchylky by mohla byt také nizkd spektralni citlivost na kratké vinové délky

spektrometru HR4C5177.



Zaveér

Na zdkladé dat ziskanych o spektru Slunce byl ¢tendri sezndmen s kalibraci spektrometrt
z pfistroje OCAS-LBYV pro sted slune¢niho kotouce. Této kalibraci predchazel vypocet
disperznich kfivek, coz nebylo pivodné zadanim prace, ale pro uspéch kalibraci to bylo
nezbytné. Piistroj OCAS-LBYV byl do Cervence 2018 ve vyvoji. V tomto mésici presSel do
faze testovani parametrd. Vzhledem k velkému mnozZstvi dat, ktera pofizuje, se pfistoupilo
k ukladani ve formatu HDFS5. V tomto formatu dat byl v jazyce IDL problém se ¢tenim.
Tento problém byl nakonec vyfeSen pani Wenjuan Liu v zafi 2018. Az poté bylo mozné
pracovat se smysluplnymi daty.

Tento Casovy skluz se podepsal na nenaplnéni tplného zadéni této prace. Tim byly ka-
librace spektrometrti pro obecnou polohu na sluneénim kotouci a aplikace té€chto kalibraci
na spektra aktivnich oblasti Slunce. Kalibrace na obecnou polohu budou vyzadovat vice
Casu 1 prace. Na podzim nejsou pfiznivé podminky pro pozorovéni a tedy i pofizovani
spekter Slunce, coz s dal$Sim faktem, Ze je doba nizké slunec¢nf aktivity, vedlo k nemozZnosti
aplikaci téchto kalibraci pravé na spektra aktivnich oblasti Slunce.
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