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Abstrakt  

 

MACKOVJAK, Ġimon: Topol·gia akt²vnej oblasti a emisia C IV, Univerzita 

Komensk®ho v Bratislave, Fakulta matematiky, fyziky a informatiky, Katedra 

astron·mie, fyziky zeme a meteorol·gie, ĠkoliteŎ: Mgr. Jaroslav Dud²k, PhD., 

Konzultant: doc. RNDr. Elena Dzifļ§kov§, CSc., Bratislava, 2010, 58 str§n 

 

Pr§ca sa zaober§ ġt¼diom slneļnĨch erupci² pozorovanĨch v emisii i·nu uhl²ka C IV 

v s¼vislosti s magnetickou topol·giou. Je koncipovan§ do dvoch celkov. V prvom sa 

nach§dzaj¼ teoretick® poznatky o akt²vnych oblastiach a slneļnĨch erupci§ch, 

neterm§lnych distrib¼ci§ch a taktieģ poznatky o modelovan² a topol·gii magnetick®ho 

poŎa. Tieto poznatky s¼ vyuģit® v druhom celku, ktorĨ sa zaober§ pozorovan²m emisie v 

troch TRACE UV filtroch 1550, 1600 a 1700, z ktorĨch boli z²skan® ¼daje o emisii 

Ăļist®hoñ C IV a Ăļist®hoñ UV kontinua. Bola presk¼man§ ich vz§jomn§ z§vislosŠ. 

N§sledne bol ġtudovanĨ priestorovĨ s¼vis erupļnĨch jadier zo sn²mkami v ļiare i·nu 

v§pnika Ca II H a najmª s¼vis s polohou kv§ziseparatrixov, vypoļ²tanĨch pomocou 

extrapol§cie fotosf®rick®ho magnetogramu za predpokladu line§rnej bezsilovej 

aproxim§cie magnetick®ho poŎa. Ġt¼dium prebiehalo na troch vybranĨch slneļnĨch 

erupci§ch.  

 

KŎ¼ļov® slov§: Slnko: akt²vna oblasŠ, Slnko: erupcie, Slnko: UV emisia, magnetick§ 

topol·gia,  

 

This work deals with study of solar flares, observed in emission of carbon ion C IV in 

connection with magnetic topology. It consists of two main parts. The first theoretical 

part deals with solar flares, non-thermal distributions and modeling of magnetic field 

and magnetic topology. In the second part we studied data from TRACE UV filters 

1550, 1600, 1700, which the data on ñclearò C IV and ñclearò UV continuum were 

obtained from. We also studied a dependency of the emission in C IV and in Ca II. We 

focused mainly on relation between locations of solar flares and quasi-separatrices, 

calculated by extrapolation of photosphere magnetogram with force-free linear 

approximation. We analyzed three solar flares in total. 

 

Key words: Sun: active region, Sun: flares, Sun: UV emission, magnetic topology 
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Predhovor 
 

Predkladan§ pr§ca vznikla na podnet aktu§lnosti sk¼manej tematiky v s¼ļasnom 

ġt¼diu fyziky Slnka. M§ prispieŠ ku komplexn®mu spracovaniu pozorovanĨch erupci² 

ako fenom®nu, ktorĨ dosiaŎ nie je kompletne preġtudovanĨ. CieŎom pr§ce bolo ġtudovaŠ 

vybran® charakteristiky a topol·giu magnetick®ho poŎa zvolenej akt²vnej oblasti, najmª 

vo vzŠahu k erupci§m. Topol·gia sa mala ġtudovaŠ vo fotosf®re pomocou 

magnetogramov a v kor·ne za predpokladu line§rnej bezsilovej aproxim§cie 

magnetick®ho poŎa. Taktieģ sa mal presk¼maŠ pr²padnĨ s¼vis medzi oblasŠami 

zvĨġenej emisie ļiar uhl²ka C IV a magnetickĨm poŎom. Jednotliv® ciele boli splnen® 

a ich vĨsledok priniesol urļit® Ăknow-howñ do celej tematiky, ktor® je potrebn® pre 

Ņalġie ġt¼dium slneļnej fyziky. Parci§lne vĨsledky s¼ v dobrej zhode s doteraz 

publikovanĨmi pr§cami.   

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



6 

 

Obsah 

 
Đvod .................................................................................................................................. 9 

1 Slneļn§ aktivita a erupcie ............................................................................................ 10 

1.1 Akt²vne oblasti a ich prejavy v slneļnej atmosf®re .............................................. 10 

1.2 Slneļn® erupcie ..................................................................................................... 12 

2 Neterm§lna elektr·nov§ distrib¼cia ............................................................................. 17 

2.1 əïdistrib¼cia.......................................................................................................... 18 

2.2 nïdistrib¼cia .......................................................................................................... 19 

2.3 Intenzita spektr§lnej ļiary i·nu uhl²ka ï C IV ...................................................... 20 

3 Magnetick§ topol·gia akt²vnych oblast² ...................................................................... 26 

3.1 Urļenie ġtrukt¼ry magnetick®ho poŎa v slneļnej atmosf®re ................................. 26 

3.2 Topol·gia magnetick®ho poŎa .............................................................................. 29 

3.3 Magnetick§ topol·gia a slneļn® erupcie ............................................................... 32 

4 Emisie C IV a TRACE UV filtre ................................................................................. 34 

4.1 UV filtre kozmickej misie TRACE ...................................................................... 34 

4.2 Emisia C IV a emisia kontinua v UV TRACE filtroch ......................................... 35 

4.3 Model magnetick®ho poŎa akt²vnej oblasti NOAA 10652 zo dŔa 25. 7. 2004..... 40 

5 S¼vis emisie v ļiarach Ca II H a C IV ......................................................................... 43 

5.1 Pozorovan§ erupcia C9,7 z 6. j¼na 2007 .............................................................. 43 

6. Model topol·gie magnetick®ho poŎa pre erupciu M4.0 v akt²vnej oblasti NOAA 

10137 .............................................................................................................................. 50 

Z§ver ............................................................................................................................... 55 

Zoznam bibliografickĨch odkazov ................................................................................. 56 

 

 

 



7 

 

Zoznam obr§zkov 

 

Obr§zok 1.1: Vyn§ranie magnetick®ho poŎa cez fotosf®ru ........................................... 10 

Obr§zok 1.2: Priebeh teploty a hustoty ļast²c v slneļnej atmosf®re ............................. 11 

Obr§zok 1.3: Model dvojrozmernej magnetickej rekonexie. ........................................ 13 

Obr§zok 1.4: SchematickĨ vĨvoj intenzity ģiarenia poļas slneļnej erupcie ................. 14 

Obr§zok 1.5: N§ļrt jednotlivĨch procesov pri dvojvl§knovej erupcii .......................... 16 

Obr§zok 2.1: Neterm§lna, əïdistrib¼cia energie ļast²c ................................................. 19 

Obr§zok 2.2: Neterm§lna, nïdistrib¼cia energie ļast²c ................................................. 20 

Obr§zok 2.3: Vypoļ²tan® izoterm§lne intenzity spektr§lnej ļiary C IV ....................... 21 

Obr§zok 2.4: Diferenci§lna emisn§ miera (DEM) erupcie ........................................... 22 

Obr§zok 2.5: Priebeh pr²spevku k intenzite ļiary C IV ................................................ 23 

Obr§zok 2.6: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pre Maxwellovu distrib¼ciu ................... 24 

Obr§zok 2.7: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pre ə = 5 ................................................. 25 

Obr§zok 2.8: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pre ə = 2 ................................................. 25 

Obr§zok 3.1 Separatrixov® vrstvy - 2D a 3D model ..................................................... 32 

Obr§zok 4.1: Spektr§lna priepustnosŠ f(ɚ) TRACE UV filtrov .................................... 34 

Obr§zok 4.2: Slneļn§ erupcia v akt²vnej oblasti NOAA 10652 ................................... 35 

Obr§zok 4.3: VĨsledky proced¼ry civ_subtract ............................................................ 37 

Obr§zok 4.4: Z§vislosŠ intenz²t emisie Ăļist®hoñ C IV a Ăļist®hoñ UV kontinua ........ 37 

Obr§zok 4.5: Z§vislosŠ intenz²t emisie vo filtri TRACE 1550 a 1700 ......................... 38 

Obr§zok 4.6: Z§vislosti intenz²t emisie vo filtri TRACE 1550 a 1700 pre segmenty .. 39 

Obr§zok 4.7: VĨsek MDI magnetogramu z 25.7.2004 oblasti NOAA 10652 .............. 41 

Obr§zok 4.8: Model magnetick®ho poŎa a kvaziseparatrixy......................................... 42 

Obr§zok 5.1: Erupcia z 6.6 2007 zosn²man§ o 17:32 (UT) v C IV a Ca II H ............... 44 

Obr§zok 5.2: Z§vislosŠ intenz²t emisie filtra TRACE 1600 a HINODE/SOT Ca II H . 44 

Obr§zok 5.3: Erupcia z 6.6 2007 zosn²man§ o 17:32 (UT) s vyznaļenĨmi segmentmi 45 

Obr§zok 5.4: Z§vislosŠ intenz²t emisie o 17:32 (UT) pre segmenty ............................. 45 

Obr§zok 5.5: D§ta zosn²man® o 17:47 (UT) v C IV a Ca II H ...................................... 46 

Obr§zok 5.6: Z§vislosŠ intenz²t emisie v sk¼manĨch filtroch o 17:47 (UT) ................ 47 

Obr§zok 5.7: Vyznaļen® segmenty na d§tach zosn²manĨch o 17:47 (UT) .................. 47 

Obr§zok 5.8: Z§vislosŠ intenz²t emisie o 17:47 (UT) pre segmenty ............................. 48 

Obr§zok 6.1: Akt²vna oblasŠ NOAA 10137 zaznamenan§ 4. 10. 2002 ........................ 50 

file:///E:\diplomovka\mackovjak_2010_diplomovka_1.docx%23_Toc259744500


8 

 

Obr§zok 6.2: Detail tvaru extrapolovan®ho magnetick®ho poŎa pre polarity P2 a N2 . 51 

Obr§zok 6.3: Slneļn§ erupcia M 4.0 z dŔa 4. okt·bra 2002 ......................................... 52 

Obr§zok 6.4: Detailn® vĨseky fotosf®rick®ho MDI magnetogramu akt²vnej oblasti 

NOAA 10137 .................................................................................................................. 53 

Obr§zok 6.5: ĻasovĨ vĨvoj absol¼tnych hodn¹t magnetick®ho toku ........................... 53 

 

 

Zoznam tabuliek 

 

TabuŎka 1.1: Klasifik§cia erupci² podŎa RTG toku......................................................15 

TabuŎka 1.2: Klasifik§cia erupci² podŎa veŎkosti ich plochy na disku.........................15 

TabuŎka 5.1: Koeficient korel§cie a konġtanty line§rneho fitu pre ļas 17:32 (UT)......46 

TabuŎka 5.2: Koeficient korel§cie a konġtanty line§rneho fitu pre ļas 17:47 (UT)......48 

 

 

Zoznam skratiek 

 

CME ï  Coronal mass ejection 

DEM ï  Diferenci§lna emisn§ miera 

ESA ï  European Space Agency 

EUV ï  Extr®mne ultrafialovĨ 

HRTS ï  High Resolution Telescope and Spectrograph 

IDL ï  Interactive Data Language 

MDI -  Michelson Doppler Imager 

NASA -  National Aeronautics and Space Administration 

RTG -  RºntgenovĨ 

SOHO -  SOlar and Heliospheric Observatory 

SOLTICE -  Solar-Stellar Irradiance Comparison Experiment 

SOT ï  Solar Optical Telescope 

TRACE -  Transition Region and Coronal Explorer  

UV -  UltrafialovĨ 

 



9 

 

Đvod 

 

 Slneļn§ fyzika, podobne ako aj in® vedecko-technick® odvetvia, zaģila za 

poslednĨch 150 rokov nev²danĨ pokrok. RĨchle tempo prib¼dania novĨch poznatkov o 

procesoch, ktor® na Slnku prebiehaj¼, eġte viac vzr§stlo po umiestnen² prvĨch sol§rnych 

teleskopov na obeģn¼ dr§hu Zeme. Mnoho o Slnku vġak eġte nie je zn§me, veŎa javom 

eġte nerozumieme a tie, ktor® sa zdali byŠ dostatoļne presk¼man® sa ukazuj¼ ako oveŎa 

komplikovanejġie. Preto je b§danie naġej najbliģġej hviezdy st§le obrovskou vĨzvou 

a dobrodruģstvom.  

V prvej kapitole naġej diplomovej pr§ce je uvedenĨ vġeobecnĨ popis akt²vnych 

oblast² a ich prejavov v atmosf®re Slnka. Vªļġia pozornosŠ je venovan§ slneļnĨm 

erupci§m, ako jedn®mu z tĨchto prejavov. Druh§ kapitola sa zaober§ defin²ciou 

a popisom neterm§lnej distrib¼cie energie ļast²c v slneļnej atmosf®re. Je pouk§zan® na 

prospeġnosŠ vyuģ²vania tohto typu distrib¼cie pred klasickĨm MaxwellovskĨm 

rozdelen²m. V tretej kapitole je  predvedenĨ sp¹sob modelovania magnetick®ho poŎa 

nad fotosf®rou pomocou extrapol§cie fotosf®rick®ho magnetogramu. Taktieģ je v nej 

pop²san§ magnetick§ topol·gie a defin²cie s Ŕou s¼visiacich pojmov. Ġtvrt§ kapitola sa 

venuje spracovaniu d§t druģice TRACE z troch ultrafialovĨch filtrov 1550, 1600 

a 1700. Tieto d§ta boli zloģen® pomocou met·dy civ_subtract za ¼ļelom z²skania 

sn²mok erupcie v spektr§lnych ļiarach ļist®ho uhl²ka C IV a ļist®ho ultrafialov®ho 

kontinua. N§sledne bola presk¼mana ich vz§jomn§ s¼vislosŠ a taktieģ s¼vislosŠ medzi 

d§tami z filtrov 1550 a 1700. Pre t¼to akt²vnu oblasŠ bol vypoļ²tanĨ model 

magnetick®ho poŎa a presk¼manĨ postaļuj¼ci typ aproxim§cie vyuģ²vanej pri 

extrapol§cii magnetogramu. V piatej kapitole, sa ġtuduje s¼vis pozorovan² erupcie 

v spektr§lnej ļiare i·nu uhl²ka C IV a i·nu v§pnika Ca II H. Ich vz§jomn§ s¼vislosŠ je 

vypoļ²tan§ pre pokojn¼ oblasŠ, pl§ģ a erupļn® jadro. V ġiestej kapitole je vysvetlenĨ 

vznik erupcie pomocou sk¼mania ļasov®ho vĨvoja magnetick®ho toku. Taktieģ je 

presk¼manĨ priestorovĨ s¼vis polohy pozorovan®ho erupļn®ho jadra v TRACE filtri 

1600 a vypoļ²tanĨch kv§ziseparatrixov.   

V texte sa nach§dzaj¼ priamo vĨsledky a diskusie ku ġtudovanĨm procesom. 

Preto ver²me, ģe ich spozn§vanie bude pre kaģd®ho z§ujemcu aspoŔ malĨm 

dobrodruģstvom.  
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1 Slneļn§ aktivita a erupcie 

 

1.1 Akt²vne oblasti a ich prejavy v slneļnej atmosf®re 

 

 Magnetick® pole m§ vĨznamnĨ vplyv na vġetky fyzik§lne procesy prebiehaj¼ce 

v slneļnej atmosf®re. Lok§lne sa koncentruje v tzv. akt²vnych oblastiach, ktorĨch 

pr²tomnosŠ je prejavom slneļnej aktivity. Indukcia magnetick®ho poŎa v akt²vnych 

oblastiach je r§dovo do 1 T, ļo je o niekoŎko r§dov viac ako indukcia veŎkoġk§lov®ho 

magnetick®ho poŎa Slnka, ktor§ m§ hodnotu asi 10
-4

 T. ĢivotnosŠ a vĨskyt akt²vnych 

oblast² z§vis² od 11 roļn®ho cyklu aktivity.  

Akt²vne oblasti sa zaļ²naj¼ formovaŠ, keŅ sa trubice magnetick®ho toku (zvªzky 

indukļnĨch ļiar) vynoria spod fotosf®ry na slneļnĨ povrch. Tak vznikaj¼ prevaģne 

sluļkovit® magnetick® ġtrukt¼ry, ktor® maj¼ kladn¼ polaritu v miestach, kde sa vyn§raj¼ 

z fotosf®ry a z§porn¼ polaritu v miestach, kde do nej znovu vstupuj¼. Bipol§rnosŠ je 

preto z§kladnou vlastnosŠou akt²vnych oblast², keŅģe v jednej ġtrukt¼re je mnoģstvo 

magnetick®ho toku kladnej aj z§pornej polarity pribliģne rovnak®. Ilustr§cia vzniku 

akt²vnej oblasti, je na obr§zku 1.1. 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 1.1: Vyn§ranie magnetick®ho poŎa cez fotosf®ru. Ġ²pky naznaļuj¼ smer 

okamģit®ho pohybu indukļnĨch ļiar. Prevzat® zo Zwaan (1992).  

 

Akt²vne oblasti sa prejavuj¼ v r¹znych vrstv§ch slneļnej atmosf®ry a moģno ich 

pozorovaŠ priamo na slneļnom disku ale aj na jeho okraji. To, v akej oblasti spektra sa 
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zvolenĨ prejav aktivity pozoruje, z§vis² od vrstvy atmosf®ry, v ktorej sa nach§dza. Jeho 

spektrum teda z§vis² od fyzik§lnych a chemickĨch vlastnost² charakteristickĨch pre 

dan¼ vrstvu, najmª od teploty a hustoty. TypickĨ priebeh teploty a hustoty v z§vislosti 

od vĨġky v pokojnej slneļnej atmosf®re mimo akt²vnych oblast² podŎa modelov 

Gabriela (1976), Vernazzu a kol. (1981) a Fontenlu a kol. (1990) je zn§zornenĨ na 

obr§zku 1.2. Priebeh teploty a hustoty v akt²vnych oblastiach m¹ģe z§visieŠ na 

lok§lnych podmienkach. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 1.2: Priebeh teploty elektr·nov Te, hustoty neutr§lneho vod²ka nH a hustoty voŎnĨch 

elektr·nov ne v pokojnej slneļnej atmosf®re. VĨġka na osi x sa ud§va od miesta, kde je optick§ 

hŌbka Ű500 pre ģiarenie s vlnovou dŌģkou 500 nm rovn§ 1. Prevzat® z Phillips a koll. (2008). 

 

Vo fotosf®re je moģn® pozorovaŠ akt²vne oblasti vo viditeŎnej ļasti spektra ako 

miesta s jasnosŠou, ktor§ je kontrastn§ voļi okoliu. Zrejme najzn§mejġ²m prejavom 

akt²vnych oblast² s¼ slneļn® ġkvrny. Tie moģno pozorovaŠ ako nepravideln® oblasti na 

slneļnom disku s tmavou centr§lnou ļasŠou, nazĨvanou umbra a okolitou menej tmavou 

ļasŠou, nazĨvanou penumbra. VĨraznĨ pokles jasnosti v slneļnĨch ġkvrn§ch sp¹sobuje 

siln® vertik§lne magnetick® pole, ktor® blokuje konvekciu, ļ²m sa dan§ oblasŠ st§va 

chladnejġou. Naopak oblasti jasnejġie v bielom svetle ako okolit§ fotosf®ra, sa nazĨvaj¼ 

fakule. Ich jasnosŠ rastie smerom k okraju slneļn®ho disku. Zvyļajne sa vyskytuj¼ 

v bl²zkosti slneļnĨch ġkvŘn.  
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V chromosf®re sa pr²tomnosŠ magnetick®ho poŎa d§ pozorovaŠ vŅaka tzv. 

spikul§m, fibril§m a flokul§m. Asi 1 000 km ġirok® vĨtrysky relat²vne chladnej hmoty 

do kor·ny sa v chromosf®re prejavuj¼ ako pretiahnut® vl§kna ï spikuly. Moģno ich 

pozorovaŠ v emisii v ļiarach vod²ka HŬ, ionizovan®ho v§pnika Ca II H a K a v ļiarach 

h®lia ako svetl® ġtrukt¼ry na okraji disku, resp. v absorpcii ako tmav® ġtrukt¼ry 

(nazĨvan® aj Ămottlesñ) na slneļnom disku. Fibrily sa v ļiare HŬ tieģ javia ako tmav® 

dynamick® vl§kna leģiace pozdŌģ trub²c magnetick®ho toku. Plazma, ktor§ sa v nich 

nach§dza je chladnejġia a hustejġia ako okolie. Fibrily sp§jaj¼ opaļn® fotosferick® 

polarity. V chromosf®re preto nadvªzuj¼ na flokule. Flokule (pl§ģe) s¼ jasn® oblasti v 

ļiarach HŬ, Ca II H a K, ktor® priestorovo s¼visia s polohou fak¼l vo fotosf®re.   

V prechodovej oblasti a kor·ne moģno pozorovaŠ ġtrukt¼ry, ktor® s¼ urļovan® 

tvarom magnetick®ho poŎa v ultrafialovej (UV), extr®mne ultrafialovej (EUV) a 

rºntgenovej (RTG) oblasti elektromagnetick®ho spektra. Najmª v ļiarach vysoko 

ionizovan®ho ģeleza a v§pnika moģno pozorovaŠ koron§lne sluļky, koron§lne diery, 

protuberancie a tieģ erupcie. V miestach, kde s¼ magnetick® ġtrukt¼ry otvoren® do 

medziplanet§rneho priestoru a ionizovanĨ plyn m¹ģe unikaŠ pozdŌģ indukļnĨch ļiar, 

vznikaj¼ koron§lne diery. S¼ to oblasti so znaļnĨm poklesom emisie voļi hodnot§m 

emisie kor·ny pokojn®ho Slnka. Koron§lne sluļky pozorovan® najmª v EUV a RTG 

oblasti s¼visia s oblasŠami siln®ho magnetick®ho poŎa, priļom ich tvar priamo kop²ruje 

tvar indukļnĨch ļiar. Protuberancie s¼ dobre pozorovateŎn® v emisii ļiary HŬ na okraji 

slneļn®ho disku. Vyskytuj¼ sa v pokojnej forme ale aj vo forme akt²vnych sprejov. Na 

disku sa pozoruj¼ ako filamenty v absorbcii ļiary HŬ. Jedn§ sa o oblaky plazmy, ktor§ 

je pribliģne o dva r§dy chladnejġia a hustejġia ako okolit§ kor·na. Tepeln§ izol§cia 

protuberanci² je sp¹soben§ magnetickĨm poŎom, ktor® vo vysokoionizovanej plazme 

zabraŔuje tepelnej vodivosti naprieļ indukļnĨmi ļiarami. Sumariz§ciu s¼ļasnĨch 

poznatkov o prejavoch slneļnej aktivity, je moģn® n§jsŠ napr. vo Foukalovi (2004). 

 

1.2 Slneļn® erupcie  

 

V akt²vnych oblastiach prebieha neust§ly vĨvoj magnetick®ho poŎa. Doch§dza 

k pohybu fotosf®rickĨch ukotven² trub²c magnetick®ho toku, k ich rot§cii a vyn§raniu 

novĨch polar²t spod fotosf®ry. To sp¹sobuje hromadenie tzv. voŎnej magnetickej 
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energie v trubiciach magnetick®ho toku vo forme elektrick®ho pr¼du. Pri vhodnĨch 

podmienkach m¹ģe doch§dzaŠ k uvoŎneniu voŎnej magnetickej energie procesom 

rekonexie (obr. 1.3). ĻasŠ energie magnetick®ho poŎa sa zmen² na term§lnu energiu, 

ktor§ sp¹sob² n§rast emisie zahriatej plazmy, a na neterm§lnu energiu, ktorej n§sledkom 

je urĨchlenie ļast²c a vyvrhnutie ļasti koron§lnej plazmy (koron§lny tranzient, CME). 

D¹sledky rekonexie m¹ģeme pozorovaŠ v ġirokej oblasti elektromagnetick®ho spektra 

ako n§hle a kr§tkodob® lok§lne zjasnenie najmª kor·ny a chromosf®ry ï slneļn¼ 

erupciu. No iba zriedka je emisia natoŎko jasn§ aby bola pozorovan§ v bielom svetle, 

ako to bolo pri prvom pozorovan² erupcie v roku 1859 Carringtonom a Hodgsonom 

(Foukal, 2004). Zvyļajne sa pozoruje v kratġ²ch vlnovĨch dŌģkach, najmª v RTG 

a EUV oblasti spektra. UrĨchlen® ļastice sa ļasto kr§t dost§vaj¼ do heliosf®ry a pri 

veŎmi silnĨch erupci§ch vĨrazne ovplyvŔuj¼ magnetick® pole Zeme. 

K rekonexii doch§dza v zvyļajne tenkej dif¼znej oblasti, kde fyzik§lne 

podmienky (n§rast elektrick®ho odporu) umoģŔuj¼ dif¼ziu magnetick®ho poŎa a  

ohmick¼ disip§ciu elektrick®ho pr¼du. Jedn§ sa o oblasŠ kde sa stret§vaj¼ opaļne 

orientovan® siloļiary magnetick®ho poŎa, teda oblasŠ v bl²zkosti nulov®ho bodu 

magnetick®ho poŎa typu X. Proces dvojrozmernej rekonexie magnetickĨch indukļnĨch 

ļiar je schematicky zn§zornenĨ na obr. 1.3.  Poloha nulov®ho bodu typu X z hŎadiska 

magnetickej topol·gie je na obr. 3.1 v kapitole 3.2. 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 1.3: Model dvojrozmernej magnetickej rekonexie. P¹vodne prepojen® indukļn® ļiary 

s navz§jom opaļnou orient§ciou (a) s¼ un§ġan® plazmou smerom k sebe a formuje sa dif¼zna 

oblasŠ (b), kde doch§dza k ich vz§jomn®mu znovu prepojeniu (c). Prevzat® z Priest a Forbes 

(2000). 
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V re§lnom pr²pade doch§dza k rekonexii v troch rozmeroch. Je preto potrebn® 

rozġ²riŠ te·riu dvojrozmernej magnetickej rekonexie na trojrozmern¼, ļ²m sa model 

znaļne komplikuje. V pr²pade rekonexie s nulovĨm  sa jedn§  o priestorovĨ model 

dvojrozmernej rekonexie. V pr²pade rekonexie s nenulovĨm  je v celej dif¼znej oblasti 

nenulov® magnetick® pole a je potrebn® pouģiŠ napr. koncept, ktorĨ navrhol Priest 

a D®moulin (1995) zaloģenĨ na prekl§pan² indukļnĨch ļiar magnetick®ho poŎa. PrehŎad 

jednotlivĨch modelov trojrozmernej rekonexie je moģn® n§jsŠ napr. v pr§ci Kulinovej 

(2005). 

ĻasovĨ priebeh erupcie je relat²vne kr§tky. Po prederupļnej f§ze, v ktorej narast§ 

energia magnetick®ho poŎa a trvaj¼cej zvyļajne do 5 min¼t, nastupuje impulzn§ f§za. 

V tejto f§ze dosahuje intenzita ģiarenia najmª v kratġ²ch vlnovĨch dŌģkach maximum 

(obr§zok 1.4). Impulzn§ f§za trv§ do 20 min¼t a  energia uvoŎnen§ poļas nej m¹ģe 

nadob¼daŠ hodnoty r§dovo aģ 10
25

 J. Doch§dza k emisii tvrd®ho RTG a mikrovlnn®ho 

ģiarenia. Na z§ver nasleduje gradu§lna f§za, ktor§ zvyļajne trv§ do jednej hodiny. Poļas 

nej pozvoŎne kles§ intenzita takmer vo vġetkĨch vlnovĨch dŌģkach, narast§ iba 

v n²zkofrekvenļnej r§diovej oblasti spektra. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 1.4: SchematickĨ vĨvoj intenzity ģiarenia poļas ļasov®ho vĨvoja slneļnej erupcie pre 

niekoŎko vlnovĨch dŌģok. Prevzat® z Benz (2002).  
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Erupcie moģno klasifikovaŠ podŎa toku v RTG oblasti spektra medzi 0,1 aģ 0,8 

nm na tĨchto pªŠ skup²n: A, B, C, M, X. Intenzita jednotlivĨch skup²n je zn§zornen§ 

v tabuŎke 1.1. 

PodŎa veŎkosti plochy erupļn®ho jadra v ļiare HŬ vyjadrenej v jednotk§ch 10
-6

 

plochy viditeŎnej slneļnej hemisf®ry moģno erupcie klasifikovaŠ na triedy S, 1, 2, 3 a 4 

(TabuŎka 1.2)  

 

TabuŎka 1.1: Klasifik§cia erupci² podŎa RTG toku a hodnoty tokov v bl²zkosti Zeme. 

skupina A B C M X 

Tok [W.m
-2
] < 10

-7
 10

-7 
- 10

-6
 10

-6 
- 10

-5
 10

-5 
- 10

-4
 > 10

-4
 

 

TabuŎka 1.2: Klasifik§cia erupci² podŎa veŎkosti ich plochy na disku na HŬ snimkach (Foukal, 

2004). 

trieda S 1 2 3 4 

VeŎkosŠ plochy *)   < 100 100 ï   250   250 ï 600   600 ï 1200 > 1200 

*) v 10
-6
 plochy viditeŎnej slneļnej hemisf®ry 

 

Z fyzik§lneho hŎadiska je najd¹leģitejġia klasifik§cia erupci² podŎa topol·gie 

magnetick®ho poŎa.  

 Uzavret® (impulzn®) ï nedoch§dza pri nich k otvoreniu magnetickej 

konfigur§cie. Erupļn® sluļky maj¼ malĨ priestorovĨ rozsah.  

 Erupt²vne (dynamick®) ï  s¼ priestorovo vªļġie a doch§dza k ich vzniku 

vo vªļġej vzdialenosti od slneļnĨch ġkvŘn ako je to pri uzavretĨch 

erupci§ch. VŅaka otvoreniu indukļnĨch ļiar poļas erupcie doch§dza k 

uvoŎneniu veŎk®ho mnoģstva energetickĨch ļast²c a k CME.  (Sakai a de 

Jager, 1996) 
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Pre erupt²vny typ erupci² je typick® vytv§ranie erupļnĨch sluļiek. SchematickĨ 

n§ļrt aj s popisom jednotlivĨch ļast² je na obr§zku 1.5. V chromosf®re v ļiare HŬ 

moģno pozorovaŠ lok§lne zjasnenia, maj¼ce tvar vl§kien. NazĨvaj¼ sa erupļn® jadr§. 

Tie leģia v ukotveniach erupļnĨch sluļiek ģiariacich v RTG a EUV oblastiach spektra. 

Zvyļajne s¼ dve, kaģd® v danej oblasti fotosf®rickĨch polar²t. Erupt²vne erupcie sa preto 

nazĨvaju aj dvojvl§knov®.  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 1.5: N§ļrt jednotlivĨch procesov pri dvojvl§knovej erupcii. Erupļn® sluļky, ktor® 

moģno pozorovaŠ v r¹znych vlnovĨch dŌģkach s¼ ukotven® v erupļnĨch jadr§ch. Nad nimi 

doch§dza ku koron§lnym tranzientom a vĨronom hmoty. VeŎkosŠ jednotlivĨch ļast² nie je 

zn§zornen§ v re§lnej mierke.  Prevzat® z Cliver (1986).  
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2 Neterm§lna elektr·nov§ distrib¼cia 

 

Pri sk¼man² slneļnej kor·ny a prechodovej oblasti  sa zvyļajne predpoklad§, ģe 

v plazme dominuj¼ zr§ģky ļast²c a rozdelenie energie f(E) tĨchto ļast²c zodpoved§ 

Maxwellovej (term§lnej) distribuļnej funkcii, 

 

 

 

ktor§ je charakterizovan§ parametrom T oznaļuj¼cim termodynamick¼ teplotu. Tento 

predpoklad vġak nemus² byŠ presnĨ v beģnĨch fyzik§lnych podmienkach kor·ny, najmª 

v plazme s n²zkou hustotou a vysokĨm gradientom teploty alebo hustoty.  Distribuļn§ 

funkcia, v takejto plazme m¹ģe v porovnan² s Maxwellovou distribuļnou funkciou 

obsahovaŠ vyġġ² poļet ļast²c s energiami oveŎa vªļġ²mi ako je stredn§ energia 

rozdelenia (Scudder a Olbert, 1979a,b; Owocki a Scudder, 1983). Distribuļn§ funkcia 

odliġn§ od Maxwellovej sa vġeobecne nazĨva neterm§lna distribuļn§ funkcia. 

Magnetick® pole zvyġuje moģnosŠ neterm§lnej distrib¼cie, pretoģe svojou 

pr²tomnosŠou blokuje disipaļn® procesy (Dzifļ§kov§ a kol., 2005). Neterm§lna 

distrib¼cia n§sledne vedie k zmen§m v ionizaļnej a excitaļnej rovnov§he (Dzifļ§kov§, 

2000, 2002, 2006; Dzifļ§kov§ a Kulinov§, 2003; Dzifļ§kov§ a T·thov§, 2007) a taktieģ 

k zmen§m v intenzit§ch spektr§lnych ļiar v porovnan² s ich intenzitami pre Maxwellovo 

rozdelenie. Pinfield a kol. (1999) zistili, ģe intenzita ļiary Si III v slneļnej prechodovej 

oblasti m¹ģe byŠ vysvetlen§ pr²tomnosŠou neterm§lnej ditrib¼cie. Dok§zali aj, ģe ļiara 

1313 ¡ bola rozġ²ren§ neterm§lnymi elektr·nmi. Faktor rozġ²renia ļiary pre akt²vnu 

oblasŠ bol 5 a pre pokojn¼ oblasŠ a koron§lne diery bol rovnĨ 2. Tieto pozorovania 

uk§zali, ģe existuje  vzŠah medzi pr²tomnosŠou magnetick®ho poŎa a neterm§lnou 

distrib¼ciou v slneļnej prechodovej oblasti. Schrijver (1990) uk§zal, ģe existuje 

spojitosŠ medzi zosilnenou emisiou i·nu uhl²ka C IV a magnetickĨm tokom. Toto 

anom§lne zosilnenie emisie by mohlo byŠ sp¹soben® pr§ve pr²tomnosŠou neterm§lnej 

distrib¼cie. Jej p¹vod je pravdepodobne spojenĨ s pr²tomnosŠou urĨchlenĨch elektr·nov 
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v magnetickĨch ġtrukt¼rach, postupuj¼cich pozdŌģ indukļnĨch ļiar (Dzifļ§kov§ a kol., 

2005).  

2.1 əïdistrib¼cia 

 

 Neterm§lnu elektr·nov¼ distrib¼ciu so zvĨġenĨm poļtom vysoko energetickĨch 

elektr·nov  moģno modelovaŠ pouģit²m əïdistrib¼cie. Tvar distribuļnej funkcie sa 

m¹ģe meniŠ pomocou voŎn®ho parametra ə, spojite zo silne nemaxvellovsk®ho 

rozdelenia (ə Ÿ 3/2 ) po maxwellovskĨ (ə Ÿ Ð). əïdistrib¼cia s ə vªļġou ako 25 je 

veŎmi podobn§ Maxwellovej distrib¼cii. Jej tvar pre dve r¹zne teploty je zn§zornenĨ na 

obr. 2.1. əïdistrib¼cia je definovan§ nasledovne (napr. Owocki a Scudder, 1983; 

Dzifļ§kov§, 2002) 

 

 

    

kde E je kinetick§ energia elektr·nov, T je termodynamick§ teplota a spolu s ə s¼ 

parametrami distrib¼cie, kB  1,38 x 10
-23

 JK
-1
 je Boltzmanov§ konġtanta a Aə je 

normalizaļn§ konġtanta, ktor§ m§ takĨto tvar: 

 

 

 

Parameter T m¹ģeme oznaļiŠ ako termodynamick§ teplota, pretoģe s¼vis² so strednou 

energiou  distrib¼cie vzŠahom , ktorĨ je rovnakĨ ako v pr²pade 

Maxwellovej distrib¼ciu.  

əïdistrib¼cia s hodnotou  bola diagnostikovan§ v slneļnĨch erupci§ch 

(Dzifļakov§ a Kulinov§, 2010a) a s hodnotou  v akt²vnych oblastiach (Dzifļakov§ 

a Kulinov§, 2010b). əïdistrib¼cia bola taktieģ diagnostikovan§ a pouģit§ na vysvetlenie 

pozorovanĨch rĨchlost² ļast²c v slneļnom vetre (Zouganelis a kol., 2008). Collier 

(2004) uk§zal, ģe ak sa v danom syst®me v ļase nezachov§va stredn§ hodnota energie, 

tak je rozdelenie energie dan® əïdistrib¼ciou. 
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. 

  

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.1: Neterm§lna ə ï distrib¼cia a Maxwellova distrib¼cia energie ļast²c pre dve r¹zne 

teploty 10
5
 a 10

6
 K. Stredn§ energia je rovnak§ pre vġetky distrib¼cie a dan¼ teplotu.  

 

2.2 nïdistrib¼cia 

 

  Distrib¼cia s vyġġ²m a uģġ²m p²kom v tvare distribuļnej funkcie, v porovnan² 

s Maxwellovou distrib¼ciou sa nazĨva nïdistrib¼cia. Doch§dza k nej poļas slneļnĨch 

erupci² v koron§lnej plazme s n²zkou hustotou (Seely a kol., 1987). NazĨva sa aj kv§ziï

mono energetick§ neterm§lna distrib¼cia a je definovan§ nasledovne (napr. Dzifļ§kov§ 

a T·thov§, 2007) 

 

 

 

kde  n a T s¼ voŎn® parametre a B
n
 je kalibraļn§ konġtanta, ktor§ m§ tvar:  

 

 

 

Tvar nïdistrib¼cie z§vis² od parametra n. Pre n = 1, nïdistrib¼cia odpoved§ 

Maxwellovej distrib¼cii. S narastaj¼cim n narast§ odklon tvaru nïdistrib¼cie od 
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Maxwellovej distrib¼cie (obr. 2.2). Stredn§ energia rozdelenia  pri 

konġtantnom T  narast§ ¼merne s parametrom n. Stredn§ energia rozdelenia teda z§vis² 

na obidvoch parametroch T a n. Pre zjednoduġenie bol zavedenĨ novĨ parameter 

s n§zvom pseudo-teplota Ű (Dzifļ§kov§, 1998). Pseudo-teplota je definovan§ ako 

teplota Maxwellovho rozdelenia, ktor®ho stredn§ energia je rovn§ strednej energii nï

distrib¼cie 

 

 

 

Pseudo-teplota popisuje vlastnosti plazmy lepġie ako parameter T.  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.2: Neterm§lna, nïdistrib¼cia energie ļast²c. Maxwellov§ distrib¼cia ako ġpeci§lny 

pr²pad nïdistrib¼cie keŅ n=1.  

 

2.3 Intenzita spektr§lnej ļiary i·nu uhl²ka ï C IV  

 

 I·n uhl²ku C IV vytv§ra dublet rezonanļnĨch ļiar prechodom 2
2
 P3/2 Ÿ 2

2
 S1/2, 

ktorĨ moģno pozorovaŠ s vlnovou dŌģkou 1 548,189 ¡ a prechodom 2
2
 P1/2 Ÿ 2

2
 S1/2, 

ktorĨ moģno pozorovaŠ s vlnovou dŌģkou 1 550,775 ¡. 
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Intenzita I opticky tenkej spektr§lnej ļiary ɚij, zodpovedaj¼cej prechodu 

z hladiny i na hladinu j je dan§ vzŠahom (napr. Philips a kol., 2008): 

 

 

 

kde h  6,62 x 10
-34

 Js je Planckov§ konġtanta, c  3,00 x 10
8
 ms

-1
 je rĨchlosŠ svetla, 

Aij je je Einsteinov koeficient pre spont§nnu emisiu, Ax je relat²vna abundancia prvku X, 

N(X
+m

) / N(X) je relat²vna abundancia i·nu m prvku X voļi prvku X (ioniz§ļna 

rovnov§ha), N(Xi
+m

) / N(X
+m

) je abundancia i·nov X
+m

 s elektr·nom na hladine i 

(excitaļn§ rovnov§ha) a N(H) / Ne je abundancia vod²ka voļi voŎnĨm elektr·nom.  

 Poloha maxima intenzity spektr§lnej ļiary v z§vislosti na T je 

v izoterm§lnej plazme urļovan§ typom distrib¼cie. Na obr. 2.3 je zn§zornenĨ priebeh 

intenz²t emisnĨch ļiar C IV pre maxwellov¼, ə a nïdistrib¼ciu z²skanĨch pomocou 

datab§zy a software CHIANTI (Dere a kol., 1997; Landi a kol., 2006; Dere a kol., 2009) 

a jej modifik§cie pre neterm§lnu distrib¼ciu (Dzifļ§kov§, 2006b; Dzifļ§kov§ 2010, v 

pr²prave). 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.3: Vypoļ²tan® izoterm§lne intenzity spektr§lnej ļiary C IV pre elektr·ny s hustotou 

ne = 10
10 

cm
-3
 rozloģenĨch podŎa: a) ə-distrib¼cie pre r¹zne ə, b) n-distrib¼cie pre r¹zne n.  

 

a) b) 
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Re§lne podmienky v kor·ne viac ako izoterm§lny model popisuje diferenci§lna 

miera emisie DEM (T). Charakterizuje rozdelenie hustoty emituj¼cej plazmy podŎa 

teploty pozdŌģ zorn®ho l¼ļa (napr. Philips a kol. 2008): 

 

 

 

kde ne a nH oznaļuj¼ hustotu voŎnĨch elektr·nov, resp. vod²ku, dl je vzdialenosŠ pozdŌģ 

zorn®ho l¼ļa a dT je teplotnĨ interval. Tvar DEM distrib¼cie tak charakterizuje 

fyzik§lne podmienky v plazme slneļnej atmosf®ry. To znamen§, ģe z§vislosti, ktor® 

pozn§me z emisie hviezdy, m¹ģu byŠ charakterizovan® pr§ve pomocou DEM 

distrib¼cie celkovej ģiarivosti hviezdy (Aschwanden, 2004). DEM distrib¼cia 

flare_ext.dem, pre slneļn¼ erupciu ġtudovan¼ v pr§ci Dere a Cook (1979) 

a implementovan¼ v CHIANTI, je zn§zornen§ na obr. 2.4. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.4: Diferenci§lna emisn§ miera (DEM) erupcie podŎa modelu Dere a Cook (1979).  

 

Zaveden²m DEM distrib¼cie teploty moģno vzŠah 2.7 prep²saŠ na vzŠah.  
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priļom funkcia G je pr²spevkov§ funkcia intenzity. 

Hodnoty pr²spevku k intenzite ļiary C IV (pr²spevkovej funkcie vyn§sobenej 

DEM) pre Maxwellovo, ə  a n rozdelenie energie ļast²c s¼ zn§zornen® na obr. 2.5. Pre 

teplotu log10 (T) = 5 pouģit²m əïdistrib¼cie vych§dzaj¼ vĨrazne vyġġie hodnoty 

pr²spevkovej funkcie ako pre Maxellovo rozdelenie, naopak pre nïdistrib¼ciu 

pr²spevkov§ funkcia kles§ a pos¼va sa k vyġġ²m teplot§m. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.5: Priebeh pr²spevku k intenzite ļiary C IV (pr²spevkovej funkcie vyn§sobenej DEM 

rozdelen²m) pri zadanej hustote elektr·nov rozloģenĨch podŎa: a) ə - distrib¼cie pre r¹zne ə  b) 

n - distrib¼cie pre r¹zne n. Priebeh funkci² je zŎava ohraniļenĨ, pretoģe DEM distrib¼cia je 

v CHIANTI zadan§ len pre log10 (T)  4,5. 

 

Vplyv tvaru distribuļnej funkcie na intenzitu spektr§lnych ļiar je zrejmĨ 

z vypoļ²tanĨch syntetickĨch spektier (obr. 2.6, 2.7, 2.8). Đdaje o koron§lnych 

abundanciach potrebnĨch pre tento vĨpoļet boli pouģit® zo s¼boru 

sun_coronal_ext.abunt, ktorĨ zahŘŔa d§ta pr§c Feldman a kol. (1992), Grevesse 

a Sauval (1998) a Landi a kol. (2002). Na vĨpoļet spektier pre Maxwellov¼ distrib¼ciu 

bol pouģitĨ s¼bor mazzota_etal_ext_ioneq, ktorĨ vych§dza z pr§c Landini a Monsignori 

Fossi (1991) a Mazzota a kol. (1998). Rozġ²renie datab§zy CHIANTI na vĨpoļet 

syntetickĨch spektier pre neterm§lne distrib¼cie vypracovala Dzifļ§kov§ (2006b, 2010). 

VĨpoļty ionizaļnej frakcie, teda mnoģstva zvolen®ho i·nu pre urļit¼ teplotu, s¼ 

zaloģen® na pr§cach Dzifļ§kov§ (1992, 2000, 2002, 2006), Dzifļ§kov§ a Kulinov§ 

a) b) 
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(2003) a Dzifļ§kov§ a T·thov§ (2007). Pre zn§zornenie vplyvu typu distrib¼cie energie 

na intenzitu spektr§lnych ļiar sme pouģili əïdistrib¼ciu pre ə= 5 (obr. 2.7) a ə = 2 (obr. 

2.8). Vġetky vypoļ²tan® syntetick® spektr§ boli vypoļ²tan® pre DEM distrib¼ciu teploty 

v erupcii na ļo boli pouģit® ¼daje zo s¼boru flare_ext.dem (Dere a Cook, 1979). 

Vypoļ²tan® spektr§ nezahŘŔaj¼ vplyv pr²tomnosti kontinua, ktor® m§ intenzitu i tak o tri 

r§dy niģġiu ako vypoļ²tan® spektr§lne ļiary.  

Z n§sledn®ho porovnania obr§zkov 2.6 ï 2.8 vyplĨva uģitoļnosŠ pouģitia 

neterm§lnej distrib¼cie, konkr®tne əïdistrib¼cie pre vĨpoļet intenzity dubletu 

spektr§lnej ļiary C IV s vlnovou dŌģkou 1548 ¡ a 1550 ¡. Jeho intenzita pre ə = 2 je 

v porovnan² s intenzitou pre Maxwellov¼ distrib¼ciu 2,5 kr§t vyġġia a taktieģ je vyġġia 

jej relat²vna intenzita voļi ostatnĨm koron§lnym ļiaram vo zvolenom intervale 

vlnovĨch dŌģok.   

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.6: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pouģit²m datab§zy CHIANTI pre Maxwellovu 

distrib¼ciu. Hustota elektr·nov je rovn§ 10
10 

cm
-3
 a je rovnak§ aj pre obr§zky 2.7 a 2.8. 

Zn§zornen® emisn® ļiary s¼ z intervalu vlnovĨch dŌģok 1000 ï 2000 ¡. 
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Obr§zok 2.7: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pouģit²m datab§zy CHIANTI pre əïdistrib¼ciu s      

ə = 5.  

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obr§zok 2.8: Vypoļ²tan® syntetick® spektr§ pouģit²m datab§zy CHIANTI pre əïdistrib¼ciu 

s ə =  2.  
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3 Magnetick§ topol·gia akt²vnych oblast²   

 

3.1 Urļenie ġtrukt¼ry magnetick®ho poŎa v slneļnej atmosf®re 

 

Ġtrukt¼ru magnetick®ho poŎa v slneļnej atmosf®re moģno v princ²pe urļiŠ 

dvoma sp¹sobmi: pomocou jeho priameho merania alebo pomocou modelovania.  

Indukcia magnetick®ho poŎa  na Slnku sa meria najmª pomocou Zeemanovho javu, 

ktorĨ sp¹sobuje rozġtep spektr§lnych ļiar v d¹sledku  pr²tomnosti magnetick®ho poŎa. 

VeŎkosŠ rozġtepu  je dan§ vzŠahom (napr. Foukal, 2004): 

 

             (3.1) 

 

kde  je Land®ho faktor s¼visiaci s momentom hybnosti elektr·nu,  je vlnov§ dŌģka 

p¹vodnej rozġtiepenej ļiary a  je veŎkosŠ magnetickej indukcie.  Meranie  vo 

fotosf®re, najmª v akt²vnych oblastiach je vŅaka veŎkosti magnetick®ho poŎa r§dovo 

1 T beģnou praxou. Takto z²skavame mapu magnetick®ho poŎa fotosf®ry ï fotosf®ricky 

magnetogram. Meranie  v chromosf®re a kor·ne je vġak podstatne n§roļnejġia ¼loha, 

keŅģe | | v tĨchto vrstv§ch atmosf®ry je pribliģne o dva r§dy menġie ako vo fotosf®re a 

najvĨraznejġie spektr§lne ļiary kor·ny maj¼ aj o r§d kratġiu vlnov¼ dŌģku. Preto je 

urļenie indukcie magnetick®ho poŎa v tĨchto oblastiach pomocou Zeemanovho javu 

problematick®. Tvar magnetick®ho poŎa vġak vieme dedukovaŠ pomocou pozorovanĨch 

ġtrukt¼r (napr. fibr²l, koron§lnych sluļiek), ktor® sleduj¼ magnetick® indukļn® ļiary.  

 Đļinnejġ²m sp¹sobom ako z²skaŠ ġtrukt¼ru magnetick®ho poŎa v chromosf®re 

a v kor·ne je jeho modelovanie, buŅ pomocou priamej extrapol§cie fotosf®rick®ho 

magnetogramu alebo pomocou met·dy magnetickĨch zdrojov. V druhej spom²nanej 

met·de sa magnetick® pole vo fotosf®re aproximuje pomocou imagin§rnych 

magnetickĨch n§bojov umiestnenĨch pod fotosf®rou a n§sledn®ho vypoļ²tania ġtrukt¼ry 

v slneļnej atmosf®re anal·giou s elektrostatickĨm poŎom.  
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Met·dy priamej extrapol§cie vych§dzaj¼ zo vzŠahu pre silov¼ rovnov§hu, ktorĨ 

popisuje veŎkoġk§lov® spr§vanie sa a pohyb ide§lnej plazmy v atmosf®re Slnka (napr. 

Priest, 1982):  

 

               (3.2) 

 

kde  je hustota plazmy,  rĨchlosŠ makroskopick®ho pohybu plazmy,  predstavuje 

tlak plazmy,  oznaļuje hustotu elektrick®ho pr¼du a  gravitaļn® zrĨchlenie. Ak sa 

v sk¼manej oblasti nenach§dzaj¼ dynamick® javy, teda pr¼denia s¼ zanedbateŎn®, bude 

Ŏav§ strana rovnice (3.2) pribliģne rovn§ nule  

 

    (3.3) 

 

V prostred² kor·ny v akt²vnych oblastiach moģno zvyļajne zanedbaŠ pr²spevky 

od gradientu tlaku aj od gravitaļnej sily okolitej plazmy. Dost§vame teda rovnicu: 

 

     (3.4) 

 

Toto pribl²ģenie sa nazĨva bezsilov®, pretoģe Lorentzov§ sila je rovn§ nule. Rovnica 

(3.4) je identicky splnen§, ak je vektor pr¼dovej hustoty  rovnobeģnĨ s vektorom 

magnetickej indukcie , teda ak elektrickĨ pr¼d teļie len pozdŌģ indukļnĨch ļiar 

magnetick®ho poŎa. Moģno preto p²saŠ . Pouģit²m Amp®rovho z§kona 

dost§vame:  

 

          (3.5) 

 

priļom funkcia  je dan§ podielom pr¼du a magnetick®ho poŎa. Situ§cia  

zodpoved§ line§rnej bezsilovej aproxim§cii. Ak zad§me  z²skavame potenci§lov¼ 

aproxim§ciu.  
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+ +
2ʌÉÕØ ςʌÉÖÙ

q q

- -

B (x, y,z) = b (u,v,z)e dudv,

-kz 0 -kz
q q qb (u,v,z) = b (u,v,z = 0)e b (u,v)e .

Extrapol§cia magnetick®ho poŎa z fotosf®rick®ho magnetogramu je potom 

rieġenie diferenci§lnej rovnice (3.5) so zadanou okrajovou podmienkou, ktor¼ 

predstavuje fotosf®rickĨ magnetogram.  

Pri samotnom modelovan² pomocou extrapol§cie je vĨhodn® uvaģovaŠ 

polpriestor, ktor®ho hraniļn§ plocha je dotyļnicov§ plocha ku fotosf®re v centre 

akt²vnej oblasti. Pri tom vġak mus² byŠ splnen§ poģiadavka, ģe energia extrapolovan®ho 

magnetick®ho poŎa mus² byŠ v celom polpriestore nad akt²vnou oblasŠou koneļn§ 

(napr. Alissandrakis, 1981). 

Na extrapol§ciu magnetick®ho poŎa z fotosf®ry do kor·ny, t.j. rieġenie rovnice 

(3.5), bolo vyvinutĨch niekoŎko met·d, napr. met·da FourierovĨch transform§ci² 

(Alissandrakis, 1981; Gary, 1989), alebo vĨpoļtovo n§roļnejġia met·da GreenovĨch 

funkci² (Chiu a Hilton, 1977).  

Na extrapol§ciu magnetick®ho poŎa v tejto diplomovej pr§ci budeme vyuģ²vaŠ 

met·du FourierovĨch transform§ci² (Allisandrakis, 1981; Gary, 1989). T§to met·da 

vych§dza z predpokladu, ģe q - tu komponentu magnetick®ho poŎa vo vzŠahu (3.5) 

moģno vyjadriŠ pomocou jej Fourierovej transform§cie: 

 

 (3.6) 

 

kde  s¼ kartezi§nske s¼radnice;  s¼ tzv. priestorov® Fourierove frekvencie 

a  je komplexn§ jednotka. Ak zavedieme  ako komplexn¼ funkciu premennĨch  a ,  

Fourierov koeficient  moģno vyjadriŠ ako: 

 

(3.7) 

 

Pri tom fotosferickĨ magnetogram urļuje Fourierov¼ transform§ciu pozdŌģnej zloģky. 

Numerick§ formul§cia tejto met·dy vyuģ²vaj¼ca rĨchlu Fourierovu transform§ciu je 

(Gary, 1989; Dud²k, 2005):  
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(3.8) 

 

 

kde  je rozmer magnetogramu a  je jeho rozmer v pixloch,  a  s¼ 

cel® ļ²sla urļuj¼ce polohu bodov vĨpoļtov®ho priestoru. Fourierov® koeficienty s¼ 

zadan® nasleduj¼cimi vzŠahmi:  

 

(3.9) 

 

(3.10) 

 

K vĨsledku treba eġte pripojiŠ podmienku fyzik§lnosti rieġenia vyplĨvaj¼cu 

z predpokladu koneļnosti energie magnetick®ho poŎa: 

 

(3.11) 

 

3.2 Topol·gia magnetick®ho poŎa 

 

Ġt¼dium magnetickej topol·gie akt²vnych oblast² sa zaober§ konektivitou 

(prepojen²m) magnetickĨch tokovĨch syst®mov v akt²vnych oblastiach. Magnetick® 

tokov® syst®my pozost§vaj¼ z magnetickĨch indukļnĨch ļiar, ktor® s¼ definovan® ako 

ļiary, ktor® s¼ v kaģdom svojom bode rovnobeģn® s vektorom magnetickej indukcie.  




