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Abstrakt

MACKOVJAK, Simon: Topolégia aktivnej oblasti aemisia C IV, Univerzita
Komenského v Bratislave, Fakulta matematiky, fyziky a informatiky, Katedra

astronémie, fyziky zeme a meteorologie, Skolitel: Mgr. Jaroslav Dudik, PhD.,
Konzultant: doc. RNDr. Elena Dzif¢akova, CSc., Bratislava, 2010, 58 stran

Praca sa zaobera Studiom slne¢nych erupcii pozorovanych v emisii i6nu uhlika C IV
v stvislosti s magnetickou topoldgiou. Je koncipovana do dvoch celkov. V prvom sa
nachadzaju teoretické poznatky o aktivnych oblastiach aslne¢nych erupciach,
netermalnych distribiciach a taktiez poznatky o modelovani a topoldgii magnetického
pola. Tieto poznatky st vyuzité v druhom celku, ktory sa zaobera pozorovanim emisie Vv
troch TRACE UV filtroch 1550, 1600 a 1700, z ktorych boli ziskané udaje 0 emisii
»Cistého C IV a ,Cistého* UV kontinua. Bola preskimana ich vzajomna zévislost.
Nésledne bol Studovany priestorovy stvis erupénych jadier zo snimkami v Ciare i6nu
vapnika Ca II H anajmi suvis s polohou kvaziseparatrixov, vypocitanych pomocou
extrapolacie fotosférického magnetogramu za predpokladu linearnej bezsilovej
aproximacie magnetického pola. Stadium prebiehalo na troch vybranych slne¢nych

erupciach.

KPucové slova: Sinko: aktivna oblast, SInko: erupcie, SInko: UV emisia, magneticka

topoldgia,

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 “clear” C IV and “clear” UV continuum were
obtained from. We also studied a dependency of the emission in C IV and in Ca Il. 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



Predhovor

Predkladana praca vznikla na podnet aktudlnosti skimanej tematiky v si¢asnom
studiu fyziky Slnka. M4 prispiet’ ku komplexnému spracovaniu pozorovanych erupcii
ako fenoménu, ktory dosial’ nie je kompletne prestudovany. Ciel'om prace bolo Studovat’
vybrané charakteristiky a topologiu magnetického pol'a zvolenej aktivnej oblasti, najmé
vo vztahu kerupciam. Topologia sa mala Studovat vo fotosfére pomocou
magnetogramov a V korone za predpokladu linearnej bezsilovej aproximacie
magnetického pola. Taktiez sa mal preskiumat pripadny suvis medzi oblast'ami
zvySenej emisie Ciar uhlika C IV a magnetickym pol'om. Jednotlivé ciele boli splnené
aich vysledok priniesol urcité ,.know-how* do celej tematiky, ktoré je potrebné pre
dalsie stadium slnecnej fyziky. Parcidlne vysledky st v dobrej zhode s doteraz

publikovanymi pracami.
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Uvod

Slne¢na fyzika, podobne ako aj iné vedecko-technické odvetvia, zazila za
poslednych 150 rokov nevidany pokrok. Rychle tempo pribudania novych poznatkov o
procesoch, ktoré na Slnku prebiehaju, este viac vzrastlo po umiestneni prvych solarnych
teleskopov na obeznt drahu Zeme. Mnoho o Sinku vsak este nie je zname, vel’a javom
eSte nerozumieme a tie, ktoré sa zdali byt’ dostato¢ne preskimané sa ukazuju ako ovela
komplikovanejSie. Preto je badanie naSej najblizSej hviezdy stale obrovskou vyzvou
a dobrodruzstvom.

V prvej kapitole nasej diplomovej prace je uvedeny vSeobecny popis aktivnych
oblasti aich prejavov v atmosfére Slnka. VidcSia pozornost’ je venovana slneénym
erupciam, ako jednému ztychto prejavov. Druhd kapitola sa zaoberd definiciou
a popisom netermalnej distribucie energie Castic v slne¢nej atmosfére. Je poukazané na
prospesnost’ vyuzivania tohto typu distribucie pred klasickym Maxwellovskym
rozdelenim. V tretej kapitole je predvedeny sposob modelovania magnetického pol'a
nad fotosférou pomocou extrapolacie fotosférického magnetogramu. TaktieZ je v nej
popisana magneticka topologie a definicie s fiou stvisiacich pojmov. Stvrta kapitola sa
venuje spracovaniu dat druzice TRACE ztroch ultrafialovych filtrov 1550, 1600
a 1700. Tieto data boli zlozené pomocou metddy civ_subtract za ucelom ziskania
snimok erupcie v spektralnych ¢iarach Cistého uhlika C IV a ¢istého ultrafialového
kontinua. Nasledne bola preskiimana ich vzdjomna suvislost’ a taktieZ sivislost’ medzi
datami z filtrov 1550 a 1700. Pre tOto aktivnu oblast bol vypocitany model
magnetického pola a preskimany postacujici typ aproximacie vyuZivanej pri
extrapolacii magnetogramu. V piatej kapitole, sa Studuje suvis pozorovani erupcie
Vv spektralnej ¢iare i6nu uhlika C IV a i6nu vapnika Ca II H. Ich vzajomna stvislost’ je
vypocitana pre pokojni oblast’, plaz a erupéné jadro. V Siestej kapitole je vysvetleny
vznik erupcie pomocou skumania ¢asového vyvoja magnetického toku. Taktiez je
preskimany priestorovy stvis polohy pozorovaného erupéného jadra v TRACE filtri
1600 a vypocitanych kvaziseparatrixov.

V texte sa nachadzaju priamo vysledky a diskusie ku Studovanym procesom.
Preto verime, Ze ich spoznavanie bude pre kazdého zdujemcu aspont malym

dobrodruzstvom.



1 Slnecna aktivita a erupcie

1.1 Aktivne oblasti a ich prejavy v slne¢nej atmosfére

Magnetické pole ma vyznamny vplyv na vsetky fyzikéalne procesy prebiehajtice
Vv slnecnej atmosfére. Lokalne sa koncentruje v tzv. aktivnych oblastiach, ktorych
pritomnost’” je prejavom slne¢nej aktivity. Indukcia magnetického pol'a v aktivnych
oblastiach je radovo do 1 T, ¢o je o niekolko radov viac ako indukcia velkoskalového
magnetického pola Slnka, ktord ma hodnotu asi 10 T. Zivotnost’ a vyskyt aktivnych

oblasti zavisi od 11 ro¢ného cyklu aktivity.

Aktivne oblasti sa za€inaji formovat’, ked’ sa trubice magnetického toku (zvizky
indukénych ¢iar) vynoria spod fotosféry na slne¢ny povrch. Tak vznikaju prevazne
sluckovité magnetické Struktary, ktoré maju kladna polaritu v miestach, kde sa vynaraju
z fotosféry a zaporna polaritu v miestach, kde do nej znovu vstupuju. Bipolarnost’ je
preto zadkladnou vlastnostou aktivnych oblasti, ked’Ze v jednej Strukture je mnoZstvo

magnetického toku kladnej aj zapornej polarity priblizne rovnaké. Ilustradcia vzniku

aktivnej oblasti, je na obrazku 1.1.

1

————

H
-Ik f ™
\

Obrazok 1.1: Vyndranie magnetického pola cez fotosféru. Sipky naznacujii smer

okamZzitého pohybu indukcnych ciar. Prevzaté zo Zwaan (1992).

Aktivne oblasti sa prejavuji v roznych vrstvach slne¢nej atmosféry a mozno ich

pozorovat’ priamo na slne¢nom disku ale aj na jeho okraji. To, v akej oblasti spektra sa
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zvoleny prejav aktivity pozoruje, zavisi od vrstvy atmosféry, v ktorej sa nachadza. Jeho
spektrum teda zavisi od fyzikalnych a chemickych vlastnosti charakteristickych pre
dant vrstvu, najmé od teploty a hustoty. Typicky priebeh teploty a hustoty v zavislosti
od vysky v pokojnej slnecnej atmosfére mimo aktivnych oblasti podla modelov
Gabriela (1976), Vernazzu akol. (1981) a Fontenlu a kol. (1990) je znazorneny na
obrazku 1.2. Priebeh teploty ahustoty v aktivnych oblastiach moéze zavisiet na

lokalnych podmienkach.
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Obrazok 1.2: Priebeh teploty elektronov Te, hustoty neutrdlneho vodika ny a hustoty volnych
elektronov ne V pokojnej slnecnej atmosfére. Vyska na osi x sa udava od miesta, kde je opticka

hibka tso pre Ziarenie s vinovou dizkou 500 nm rovnd 1. Prevzaté z Phillips a koll. (2008).

Vo fotosfére je mozné pozorovat’ aktivne oblasti vo viditel'nej Casti spektra ako
miesta s jasnostou, ktora je kontrastnd voci okoliu. Zrejme najznamej$im prejavom
aktivnych oblasti su slnecné skvrny. Tie mozno pozorovat ako nepravidelné oblasti na
slne¢nom disku s tmavou centralnou ¢ast'ou, nazyvanou umbra a okolitou menej tmavou
Cast'ou, nazyvanou penumbra. Vyrazny pokles jasnosti v slne¢nych Skvrnach spdsobuje
silné vertikdlne magnetické pole, ktoré blokuje konvekciu, ¢im sa danad oblast’ stdva
chladnejSou. Naopak oblasti jasnejSie v bielom svetle ako okolita fotosféra, sa nazyvaji
fakule. Ich jasnost’ rastie smerom k okraju slne¢ného disku. Zvyc€ajne sa vyskytuji

Vv blizkosti slnecnych Skvin.
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V chromosfére sa pritomnost magnetického pola dd pozorovat vdaka tzv.
spikulam, fibrilam a flokulam. Asi 1 000 km Siroké vytrysky relativne chladnej hmoty
do korony sa v chromosfére prejavuju ako pretiahnuté vlakna — spikuly. Mozno ich
pozorovat’ v emisii v ¢iarach vodika Ha, ionizovaného vapnika Ca Il H a K a v ¢iarach
hélia ako svetl¢ Struktiry na okraji disku, resp. v absorpcii ako tmavé Struktiry
(nazyvané aj ,,mottles) na slnecnom disku. Fibrily sa v ¢iare Ha tiez javia ako tmavé
dynamické vlakna leZiace pozdiZ trubic magnetického toku. Plazma, ktora sa v nich
nachadza je chladnejSia a hustejSia ako okolie. Fibrily spajaji opacné fotosferické
polarity. V chromosfére preto nadvdazuji na flokule. Flokule (plaZze) su jasné oblasti v

¢iarach Ha, Ca II H a K, ktoré priestorovo suvisia s polohou fakul vo fotosfére.

V prechodovej oblasti a korone mozno pozorovat §truktiry, ktoré su urCované
tvarom magnetického pola v ultrafialovej (UV), extrémne ultrafialovej (EUV) a
rontgenove] (RTG) oblasti elektromagnetického spektra. Najmd v ¢iarach vysoko
ionizovaného Zeleza a vapnika mozno pozorovat’ korondlne slucky, koronalne diery,
protuberancie atiez erupcie. V miestach, kde st magnetické Struktary otvorené do
medziplanetarneho priestoru a ionizovany plyn moze unikat pozdiZ indukénych &iar,
vznikaju korondlne diery. St to oblasti so znaénym poklesom emisie vo¢i hodnotam
emisie korony pokojného Slnka. Korondlne slucky pozorované najmd v EUV a RTG
oblasti suvisia s oblastami silného magnetického pola, pricom ich tvar priamo kopiruje
tvar indukénych Ciar. Protuberancie st dobre pozorovatel'né v emisii ¢iary Ha na okraji
slne¢ného disku. Vyskytuju sa v pokojnej forme ale aj vo forme aktivnych sprejov. Na
disku sa pozoruju ako filamenty v absorbcii ¢iary Ha. Jedna sa o oblaky plazmy, ktora
je priblizne o dva rady chladnejSia a hustejSia ako okolitd korona. Tepelna izolacia
protuberancii je spdsobena magnetickym pol'om, ktoré vo vysokoionizovanej plazme
zabranuje tepelnej vodivosti naprie¢ indukénymi c¢iarami. Sumarizaciu stcasnych

poznatkov o prejavoch slnecnej aktivity, je mozné najst’ napr. vo Foukalovi (2004).

1.2 SIne¢né erupcie

V aktivnych oblastiach prebieha neustdly vyvoj magnetického pol'a. Dochadza
k pohybu fotosférickych ukotveni trubic magnetického toku, k ich rotacii a vynaraniu

novych polarit spod fotosféry. To spdsobuje hromadenie tzv. vol'nej magnetickej
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energie V trubiciach magnetického toku vo forme elektrického pradu. Pri vhodnych
podmienkach modze dochadzat’ k uvolneniu volnej magnetickej energie procesom
rekonexie (obr. 1.3). Cast’ energie magnetického pola sa zmeni na termalnu energiu,
ktora spdsobi narast emisie zahriatej plazmy, a na netermalnu energiu, ktorej nasledkom
je urychlenie Castic a vyvrhnutie Casti koronalnej plazmy (koronalny tranzient, CME).
Dosledky rekonexie mdézeme pozorovat’ v Sirokej oblasti elektromagnetického spektra
ako nahle a kratkodobé lokalne zjasnenie najméd korony a chromosféry — slnecnu
erupciu. No iba zriedka je emisia natol'’ko jasna aby bola pozorovana v bielom svetle,
ako to bolo pri prvom pozorovani erupcie v roku 1859 Carringtonom a Hodgsonom
(Foukal, 2004). Zvy&ajne sa pozoruje v kratsich vinovych diZkach, najmi v RTG
a EUV oblasti spektra. Urychlené Castice sa Casto krat dostavaju do heliosféry a pri

vel'mi silnych erupciach vyrazne ovplyviiuju magnetické pole Zeme.

K rekonexii dochddza v zvycajne tenkej diflznej oblasti, kde fyzikalne
podmienky (narast elektrického odporu) umoznuju difuziu magnetického pola a
ohmicku disipaciu elektrického prudu. Jedna sa o oblast kde sa stretavaji opacne
orientované siloCiary magnetického pola, teda oblast’ v blizkosti nulového bodu
magnetického pol'a typu X. Proces dvojrozmernej rekonexie magnetickych indukénych
C¢iar je schematicky znazorneny na obr. 1.3. Poloha nulového bodu typu X z hl'adiska

magnetickej topologie je na obr. 3.1 v kapitole 3.2.

A ~ A C

:

]

A o=

v, 2L 2L,

:

1

W

B

2R

(a) (b) (c)

Obrazok 1.3: Model dvojrozmernej magnetickej rekonexie. Povodne prepojené indukcné ciary
S navzdajom opacnou orientdciou (a) su undsané plazmou smerom k sebe a formuje sa difiizna

oblast’ (b), kde dochddza k ich vzajomnému znovu prepojeniu (c). Prevzaté z Priest a Forbes
(2000).
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V realnom pripade dochadza k rekonexii v troch rozmeroch. Je preto potrebné

roz$irit’ tedriu dvojrozmernej magnetickej rekonexie na trojrozmernu, ¢im sa model
. . ’ . ’ =4 . 7 . I4
znacne komplikuje. V pripade rekonexie s nulovym B sa jedna o priestorovy model

dvojrozmernej rekonexie. V pripade rekonexie s nenulovym B je v celej diftiznej oblasti
nenulové magnetické pole aje potrebné pouzit' napr. koncept, ktory navrhol Priest
a Démoulin (1995) zaloZeny na preklapani indukénych ¢iar magnetického pol'a. Prehl'ad
jednotlivych modelov trojrozmernej rekonexie je mozné najst’ napr. v praci Kulinove;j

(2005).

Casovy priebeh erupcie je relativne kratky. Po prederupénej faze, v ktorej narasta
energia magnetického pola a trvajicej zvyCajne do 5 minut, nastupuje impulzna faza.
V tejto faze dosahuje intenzita Ziarenia najmé v krat$ich vlnovych dizkach maximum
(obrazok 1.4). Impulzna faza trvd do 20 minut a energia uvolnena pocas nej mdze
nadobudat’ hodnoty radovo az 10% J. Dochadza k emisii tvrdého RTG a mikrovlnného
ziarenia. Na zaver nasleduje gradudlna faza, ktord zvycajne trvd do jednej hodiny. Pocas
nej pozvolne klesa intenzita takmer vo vsetkych vInovych dizkach, narasta iba

v nizkofrekvencnej radiovej oblasti spektra.

T @ T
§ [ = 1 b=
o = & 2
& 13 | o
c. | B 1
v B I
1 I
[} I I
I I
1 1 I
! H hard X-rays
| |
L} 1 ]
[} ]
1 | |
! ! microwaves
I
|
i

intensity

EUV

soft X-rays

T

]

J/'r/\

1

: 1 Her

time

Obrazok 1.4: Schematicky vyvoj intenzity Ziarenia pocas casového vyvoja slnecnej erupcie pre

niekolko vinovych dizok. Prevzaté z Benz (2002).
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Erupcie mozno klasifikovat’ podla toku v RTG oblasti spektra medzi 0,1 az 0,8
nm na tychto pat’ skupin: A, B, C, M, X. Intenzita jednotlivych skupin je znazornena

Vv tabul’ke 1.1.

Podl'a velkosti plochy erupéného jadra v &iare Ho vyjadrenej v jednotkach 107
plochy viditeI'nej slne¢nej hemisféry mozno erupcie klasifikovat’ na triedy S, 1, 2, 3a 4
(Tabul’ka 1.2)

Tabul’ka 1.1: Klasifikdcia erupcii podla RTG toku a hodnoty tokov v blizkosti Zeme.

skupina A B C M X

Tok[W.m? | <107 107-10° | 10°-10° | 10°-10* > 10

Tabul’ka 1.2: Klasifikdicia erupcii podla velkosti ich plochy na disku na Ha snimkach (Foukal,
2004).

trieda S 1 2 3 4

Velkost’ plochy *) | <100 100 - 250 250 -600 | 6001200 > 1200

*) v 10°° plochy viditelnej slnecnej hemisféry

Z fyzikalneho hladiska je najddlezitejSia klasifikdcia erupcii podla topologie

magnetického pola.

e Uzavreté (impulzné) — nedochadza pri nich k otvoreniu magnetickej
konfigurécie. Erupéné slucky maji maly priestorovy rozsah.

e Eruptivne (dynamické) — su priestorovo vicsie a dochadza k ich vzniku
vo vicse] vzdialenosti od slnecnych Skvin ako je to pri uzavretych
erupciach. Vdaka otvoreniu indukénych Ciar pocas erupcie dochadza k
uvolneniu velkého mnozstva energetickych castic a k CME. (Sakai a de

Jager, 1996)
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Pre eruptivny typ erupcii je typické vytvaranie erupcnych sluciek. Schematicky

nacrt aj s popisom jednotlivych Casti je na obrazku 1.5. V chromosfére v ¢iare Ha

mozno pozorovat lokalne zjasnenia, majuce tvar vlakien. Nazyvaji sa erupcné jadra.

Tie lezia v ukotveniach erupénych sluciek ziariacich v RTG a EUV oblastiach spektra.

Zvycajne su dve, kazdé v danej oblasti fotosférickych polarit. Eruptivne erupcie sa preto

nazyvaju aj dvojvlaknové.

WHITE LIGHT
TRANSIENT

EJECTED
FILAMENT
MATERIAL

UPWARD
M OVING
ELECTRONS
EXCITE PLASMA
(STORM CONTINUUM
TYPE I¥)

ELECTRONS ACCELERATED

MOST RECENTLY FORMED,
HERE VIA RECONNECTION

LEAST DENSELY
POPULATED LOOPS

SOFT X-RAY AND
THERMAL RADIO
EMITTING LOOP

TRAPPED ELECTRONS EMIT
GYRO- SYNCHROTRON
RADIATION (LATE ; WAVE
PEAKS) AND BREMSSTRAHLUNG

(GHB) Ha POST FLARE LOOP

NEWLY ACCELERATED
ELECTRONS "MIRROR"
HERE AND ARE CONFINED TO
LOWER DENSITY REGIONS

Ha FLARE RIBBONS

Obrazok 1.5: Nacrt jednotlivych procesov pri dvojvidknovej erupcii. Erupcné slucky, ktoré

mozno pozorovat v réznych vinovych dlzkach sii ukotvené v erupénych jadrach. Nad nimi

dochadza ku korondalnym tranzientom a vyronom hmoty. Velkost jednotlivych casti nie je

znazornend v redlnej mierke. Prevzaté z Cliver (1986).

16



2 Netermalna elektronova distribucia

Pri skimani slne¢nej korony a prechodovej oblasti sa zvyc€ajne predpoklada, ze
Vv plazme dominuju zrazky castic a rozdelenie energie f(E) tychto castic zodpoveda

Maxwellovej (termalnej) distribucnej funkcii,

2
f(E)dE = WEl/Z e‘E/kBTdE (21)
T\Kp

ktord je charakterizovana parametrom T oznacujucim termodynamickl teplotu. Tento
predpoklad vSak nemusi byt presny v beznych fyzikalnych podmienkach korony, najma
v plazme s nizkou hustotou a vysokym gradientom teploty alebo hustoty. Distribu¢na
funkcia, v takejto plazme moze v porovnani s Maxwellovou distribu¢nou funkciou
obsahovat’” vys$i pocet Castic s energiami ovela viacSimi ako je stredna energia
rozdelenia (Scudder a Olbert, 1979a,b; Owocki a Scudder, 1983). Distribu¢na funkcia

odli$nd od Maxwellovej sa vSeobecne nazyva netermdlna distribu¢na funkcia.

Magnetické pole zvySuje moZznost netermdlnej distriblcie, pretoZze svojou
pritomnost'ou blokuje disipaéné procesy (Dzif€dkova a kol., 2005). Netermalna
distribicia néasledne vedie k zmenam v ionizacnej a excitanej rovnovahe (Dzif¢akova,
2000, 2002, 2006; Dzif¢akova a Kulinova, 2003; Dzifcakova a Téthova, 2007) a taktiez
K zmenam v intenzitach spektralnych ¢iar v porovnani s ich intenzitami pre Maxwellovo
rozdelenie. Pinfield a kol. (1999) zistili, ze intenzita Ciary Si III v slne¢nej prechodove;j
oblasti mdze byt vysvetlend pritomnost'ou netermalnej ditribicie. Dokazali aj, ze Ciara
1313 A bola rozsirena netermalnymi elektronmi. Faktor rozsirenia ¢iary pre aktivnu
oblast’ bol 5 a pre pokojnu oblast’ a korondlne diery bol rovny 2. Tieto pozorovania
ukazali, Ze existuje vztah medzi pritomnostou magnetického pol'a a netermélnou
distribiciou v slnecnej prechodovej oblasti. Schrijver (1990) ukazal, Ze existuje
spojitost medzi zosilnenou emisiou i16nu uhlika C IV a magnetickym tokom. Toto
anomalne zosilnenie emisie by mohlo byt’ sposobené prave pritomnostou netermalne;j

distribucie. Jej povod je pravdepodobne spojeny s pritomnost’ou urychlenych elektronov
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v magnetickych $truktirach, postupujicich pozdiZ indukénych &iar (Dziféakova a kol.,
2005).

2.1 k—distribucia

Netermalnu elektronovu distribuciu so zvySenym poctom vysoko energetickych
elektronov  mozno modelovat’ pouzitim k—distribucie. Tvar distribu¢nej funkcie sa
moze menit pomocou volného parametra k, spojite zo silne nemaxvellovského
rozdelenia (k — 3/2 ) po maxwellovsky (k — o). k—distribucia s k vicSou ako 25 je
vel'mi podobnd Maxwellovej distribucii. Jej tvar pre dve rozne teploty je zndzorneny na
obr. 2.1. k—distribucia je definovana nasledovne (napr. Owocki a Scudder, 1983;
Dzif¢akova, 2002)

1 E/?
f(E, K)dE = A, TR - —dE (2.2)
( M ——B/Z)kBT)

kde E je kineticka energia elektronov, T je termodynamicka teplota a spolu s x su
parametrami distribacie, kg = 1,38 X 102 JK? je Boltzmanova konstanta a A, je

normaliza¢na konstanta, ktord ma takyto tvar:

A = 'k+1)
I (k—1/2)(k —3/2)3/2

(2.3)

Parameter T moézeme oznacit’ ako termodynamicka teplota, pretoZe suvisi so strednou
energiou (E) distribucie vztahom (E) = 3kgT/2, ktory je rovnaky ako v pripade

Maxwellovej distribaciu.

k—distribiicia s hodnotou x = 2 bola diagnostikovana v slne¢nych erupciach
(Dziféakova a Kulinova, 2010a) a s hodnotou k = 7 v aktivnych oblastiach (Dzifc¢akova
a Kulinova, 2010b). k—distribucia bola taktiez diagnostikovana a pouzitd na vysvetlenie
pozorovanych rychlosti Castic v slnenom vetre (Zouganelis a kol., 2008). Collier
(2004) ukazal, Ze ak sa v danom systéme v Case nezachovava strednd hodnota energie,

tak je rozdelenie energie dané k—distribuciou.
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E [eV]

Obrazok 2.1: Netermalna x — distribucia a Maxwellova distribucia energie castic pre dve rozne

teploty 10° a 10° K. Strednd energia je rovnakd pre vietky distribiicie a danii teplotu.

2.2 n—distribucia

Distribucia s vy$s§im a uz§im pikom v tvare distribu¢nej funkcie, v porovnani
s Maxwellovou distribuciou sa nazyva n—distribucia. Dochadza k nej pocas slne¢nych
erupcii v koronalnej plazme s nizkou hustotou (Seely a kol., 1987). Nazyva sa aj kvazi—
mono energetickd netermalna distriblicia a je definovand nasledovne (napr. Dzif¢dkova

a Tothova, 2007)

2
f(E,n)dE = B"—n1 E™? e E/kBTqE (2.4)
Vr(kgT)z*

kde naT su volné parametre a B" je kalibra¢na konstanta, ktord ma tvar:

/2

Bn_

_ - 2.5
2r (3 +1) (2:5)

Tvar n—distribucie zavisi od parametra n. Pren = 1, n—distriblicia odpoveda

Maxwellovej distribacii. S narastajucim n narastd odklon tvaru n—distribucie od
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Maxwellovej distribucie (obr. 2.2). Stredna energia rozdelenia (E) = (g + 1) kgT pri
konStantnom T narastd imerne s parametrom N. Stredné energia rozdelenia teda zavisi
na obidvoch parametroch T an. Pre zjednodusenie bol zavedeny novy parameter
snazvom pseudo-teplota T (Dzif¢akova, 1998). Pseudo-teplota je definovana ako

teplota Maxwellovho rozdelenia, ktorého stredna energia je rovna strednej energii n—

distribucie

kgt = (5 +1) ksT (2.6)

10T
F Maxwell — — — —n i

—_ =N

107%%

f(E,n)

107

107°F

10/ v i L, ‘
0.1 1.0 10.0 100.0 1000.0
E [eV]

Obrazok 2.2: Netermalna, n—distribucia energie castic. Maxwellova distribucia ako Specidlny

pripad n—distribucie ked n=1.

2.3 Intenzita spektralnej ¢iary ionu uhlika — C IV

[6n uhliku C IV vytvara dublet rezonanénych ¢iar prechodom 22 Pzp — 22 S,
ktory mozno pozorovat’ s vinovou dizkou 1 548,189 A a prechodom 22 Pyp — 2? Sip,

ktory moZno pozorovat’ s vinovou dizkou 1 550,775 A.
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Intenzita | opticky tenkej spektralnej cCiary AZjj, zodpovedajucej prechodu

z hladiny i na hladinu j je dana vztahom (napr. Philips a kol., 2008):

1 [he Ay NGI™NE™)  NH)

— 2
) =32 ) 25w, maem N M w, N @7

kde h = 6,62 x 10 Js je Planckové konstanta, ¢ ~ 3,00 x 10® ms™ je rychlost’ svetla,
Ajj je je Einsteinov koeficient pre spontdnnu emisiu, Ay je relativna abundancia prvku X,
N(X*™) / N(X) je relativna abundancia iénu m prvku X voé&i prvku X (ionizdcna
rovnovaha), NOG™) / N(X™) je abundancia ionov X" s elektronom na hladine i
(excitacnd rovnovaha) a N(H) / Ne je abundancia vodika voc¢i vol'nym elektronom.
Poloha maxima intenzity spektralnej cCiary v zavislosti na T je
V izotermalnej plazme urcovana typom distribucie. Na obr. 2.3 je zniazorneny priebeh
intenzit emisnych ¢iar C IV pre maxwellova, x a n—distribtciu ziskanych pomocou
databazy a software CHIANTI (Dere a kol., 1997; Landi a kol., 2006; Dere a kol., 2009)
a jej modifikacie pre netermalnu distribuciu (Dziféakova, 2006b; Dzifcakova 2010, v

priprave).

)] [o3]
T T T T

N
I

N
T T T

C IV intensity per unit volume [107° erg.cm™ s sr™']

C IV intensity per unit volume [10™ erg.cm™.s™.sr™']

o

(o]
S

Obrazok 2.3: Vypocitané izotermadlne intenzity spektralnej ciary C IV pre elektrony s hustotou

ne = 10" cm™ rozlozenych podla: a) k-distribiicie pre rézne k, b) n-distribiicie pre rézne n.
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Realne podmienky v koréne viac ako izotermalny model popisuje diferencidlna
miera emisie DEM (T). Charakterizuje rozdelenie hustoty emitujucej plazmy podla

teploty pozdiZ zorného 1aca (napr. Philips a kol. 2008):

dl

DEM = n,ngy ar

(2.8)

kde ne a Ny oznaduju hustotu volnych elektrénov, resp. vodiku, dl je vzdialenost’ pozdiz
zorné¢ho luc¢a adT je teplotny interval. Tvar DEM distribucie tak charakterizuje
fyzikélne podmienky v plazme slnecnej atmosféry. To znamena, Zze zavislosti, ktoré
pozname z emisie hviezdy, mdézu byt charakterizované prave pomocou DEM
distribucie celkovej ziarivosti hviezdy (Aschwanden, 2004). DEM distribucia
flare_ext.dem, pre slne¢nu erupciu Studovani v praci Dere a Cook (1979)
a implementovanu v CHIANT]I, je znazornena na obr. 2.4.

CHIANTI flare_ext.dem
26_""""'I""""'I""""‘I

25

log.{DEM) [em™K™]

23F

2200 Lew vy Lo s v s aay Lo o vy i

log(T) [K]

Obrazok 2.4: Diferencialna emisnd miera (DEM) erupcie podla modelu Dere a Cook (1979).

Zavedenim DEM distribticie teploty mozno vztah 2.7 prepisat’ na vztah.

1
1(2;) = yp f G(T,n,, A, A, distr.)DEM dT (2.10)
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pri¢om funkcia G je prispevkova funkcia intenzity.

Hodnoty prispevku k intenzite Ciary C IV (prispevkovej funkcie vynéasobenej
DEM) pre Maxwellovo, x a n rozdelenie energie Castic st znazornené na obr. 2.5. Pre
teplotu logio (T) = 5 pouzitim k—distribucie vychadzaji vyrazne vyssie hodnoty
prispevkovej funkcie ako pre Maxellovo rozdelenie, naopak pre n—distriblciu

prispevkova funkcia klesa a postiva sa k vyssim teplotam.

n, = 10° cm™ a) b)
— ‘ —— 0.20 '
Maxwell F 1
1.0+ \ —_ — — k=10 4 Eoomemeeees
\ —_—— - k=5 L — — —
— \ —_——— - k=3 - | _._._
= |
2 L Vo e K =2 1 = Lo — —
£ sl _[ = 0.15_ n =
= L . 12
5 \ o
3 | 5
S 0.6 ¢ 12
. L c 0.10F .
o - s
5 L 5
H o
s 041 =
c L (=
5 8
- > 0.05F N
O 02k 47 I
0.0 0.00

10*

Obrdzok 2.5: Priebeh prispevku k intenzite ciary C IV (prispevkovej funkcie vyndsobenej DEM
rozdelenim) pri zadanej hustote elektronov rozlozenych podla: a) k - distribucie pre rozne k b)
n - distribucie pre rézne n. Priebeh funkcii je zlava ohraniceny, pretoze DEM distribucia je

vV CHIANTI zadand len pre 10910 (T) = 4,5.

Vplyv tvaru distribu¢nej funkcie na intenzitu spektradlnych ¢iar je zrejmy
z vypoéitanych syntetickych spektier (obr. 2.6, 2.7, 2.8). Udaje o koronalnych
abundanciach  potrebnych pre tento vypocet boli pouzit¢é zo siboru
sun_coronal_ext.abunt, ktory zahffia data prac Feldman akol. (1992), Grevesse
a Sauval (1998) a Landi a kol. (2002). Na vypocet spektier pre Maxwellovt distribtciu
bol pouzity sibor mazzota_etal_ext_ioneq, ktory vychadza z prac Landini a Monsignori
Fossi (1991) a Mazzota akol. (1998). Rozsirenie databazy CHIANTI na vypocet
syntetickych spektier pre netermalne distribicie vypracovala Dzif¢dkova (2006b, 2010).
Vypocty ionizacnej frakcie, teda mnozstva zvolené¢ho i6nu pre urciti teplotu, su

zalozené na pracach Dzif¢dkova (1992, 2000, 2002, 2006), Dzif¢dkova a Kulinova
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(2003) a Dzifcakova a Tothova (2007). Pre znazornenie vplyvu typu distribucie energie
na intenzitu spektralnych Ciar sme pouzili k—distribuciu pre k=5 (obr. 2.7) a x = 2 (obr.
2.8). Vsetky vypocitané syntetické spektra boli vypocitané pre DEM distribuciu teploty
Verupcii na ¢o boli pouzité udaje zo stboru flare_ext.dem (Dere a Cook, 1979).
Vypocitané spektra nezahfnaju vplyv pritomnosti kontinua, ktoré ma intenzitu i tak o tri
rady nizsiu ako vypocitané spektralne Ciary.

Z nasledného porovnania obrazkov 2.6 — 2.8 vyplyva uZzito¢nost pouzitia
netermalnej distribucie, konkrétne w—distribucie pre vypocet intenzity dubletu
spektralnej ¢ary C IV s vinovou dizkou 1548 A a 1550 A. Jeho intenzita pre k = 2 je
V porovnani s intenzitou pre Maxwellova distribuciu 2,5 krat vysSia a taktiez je vyssia

jej relativna intenzita vo€i ostatnym koronalnym ciaram vo zvolenom intervale

vinovych dlzok.
i 1 1 1 I IC|_IH,AN—F| \7 I\/Crls‘op :jl.zl 1 I 1 1 1 B
1 Calculated with Constant density= 1.00e+10 (cm—23) b
] loniz. Frac. file : mozzotta_etal_ext.ioneq F
5x108 3 DEM file: flare_ext.dem E
] Si Il C
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Obrazok 2.6: Vypocitané syntetické spektra pouzitim databdzy CHIANTI pre Maxwellovu
distribiiciu. Hustota elektrénov je rovnd 10" cm™ aje rovnakd aj pre obrizky 2.7 a 2.8.

Zndzornené emisné ciary si z intervalu vinovych dizok 1000 — 2000 A.

24



ICl—IHANT\ — I\/er‘siop 5|.2|

L 1 1 I L ‘ 1 1 1
2.5%10° Caleulated with Constant density=  1.00e+10 (cm—3) B
1 loniz. Frac. file : kappa_05.ionegq r
DEM file: flare_ext.dem r
] Si i
2.0x10° 4 B
- C IV F
i :
Ttn 1.5%10°% r
T 1 Si v r
; L
N L
£ 6 ] r
; 1.0x10° Cov r
o 1 Fe [XXI SR
Si IV L
- (11
5.0x10°4 OV ol
- OV v r
1 lo VI Fe diX ol [
o 1, IL. +Jl|. " || e L
1000 1200 1400 1600 1800 2000

Wavelength (A)

Obrazok 2.7: Vypocitané syntetické spektra pouzitim databazy CHIANTI pre k—distribuciu s

K =73.
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Obrdzok 2.8: Vypocitané syntetické spektra pouzitim databdzy CHIANTI pre x—distribiiciu

Sk=2.
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3 Magneticka topologia aktivnych oblasti

3.1 Urcenie Struktiry magnetického pol’a v slne¢nej atmosfére

Struktaru magnetického pol'a v slnecnej atmosfére mozno v principe urcit

dvoma spdsobmi: pomocou jeho priameho merania alebo pomocou modelovania.

Indukcia magnetického pola B na Slnku sa meria najma pomocou Zeemanovho javu,
ktory sposobuje rozstep spektralnych Ciar v dosledku pritomnosti magnetického pola.

Velkost rozstepu A4 je dané vzt'ahom (napr. Foukal, 2004):
AL ~ g 2?|B| (3.1)

kde g, je Landého faktor suvisiaci s momentom hybnosti elektrénu, A je vlnova dizka
povodnej rozstiepenej Ciary a |§ | je velkost magnetickej indukcie. Meranie 41 vo
fotosfére, najmé v aktivnych oblastiach je vd’aka velkosti magnetického pol'a radovo
1 T beznou praxou. Takto ziskavame mapu magnetického pola fotosféry — fotosféricky
magnetogram. Meranie 42 v chromosfére a korone je vSak podstatne naro¢nejsia uloha,
ked’Ze |§ | v tychto vrstvach atmosféry je priblizne o dva rady mensie ako vo fotosfére a
najvyraznejsie spektralne ¢iary korény maju aj o rad kratsiu vlnova dizku. Preto je
urCenie indukcie magnetického pola v tychto oblastiach pomocou Zeemanovho javu
problematické. Tvar magnetického pol'a v§ak vieme dedukovat’ pomocou pozorovanych

Struktar (napr. fibril, koronalnych sluciek), ktoré sleduji magnetické indukéné Ciary.

Utinnejsim spdsobom ako ziskat' §truktaru magnetického pola v chromosfére
aV kordne je jeho modelovanie, bud pomocou priamej extrapolacie fotosférického
magnetogramu alebo pomocou metddy magnetickych zdrojov. V druhej spominanej
metdde sa magnetické pole vo fotosfére aproximuje pomocou imaginarnych
magnetickych ndbojov umiestnenych pod fotosférou a nasledného vypocitania Struktary

V slnecnej atmosfére analogiou s elektrostatickym polom.
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Metody priamej extrapolacie vychadzaja zo vzt'ahu pre silovl rovnovahu, ktory
popisuje vel'koskalové spravanie sa a pohyb idealnej plazmy Vv atmosfére Slnka (napr.

Priest, 1982):
v =N = - =4 -
p(a—:+(v.V)v) =—-Vp+JXB+pg (3.2)

kde p je hustota plazmy, ¥ rychlost’ makroskopického pohybu plazmy, p predstavuje
tlak plazmy, j oznacuje hustotu elektrického pridu a g gravitaéné zrychlenie. Ak sa
Vv skiimanej oblasti nenachddzaju dynamické javy, teda prudenia su zanedbatelné, bude

lava strana rovnice (3.2) priblizne rovna nule
0=-Vp+]xB+pg. (3.3)

V prostredi korony v aktivnych oblastiach mozno zvyc€ajne zanedbat’ prispevky

od gradientu tlaku aj od gravitacnej sily okolitej plazmy. Dostdvame teda rovnicu:
0=7xB (3.4)

Toto pribliZzenie sa nazyva bezsilové, pretoZze Lorentzova sila je rovna nule. Rovnica

(3.4) je identicky splnena, ak je vektor prudovej hustoty j rovnobezny s vektorom
magnetickej indukcie B, teda ak elektricky prad tecie len pozdiz indukénych &iar
magnetického pola. Mozno preto pisat J~ aB. Pouzitim Ampérovho zakona

dostavame:
VxB =aB, (3.5)

priCom funkcia a je dand podielom pridu a magnetického pola. Situacia a = konst.
zodpoveda linearnej bezsilovej aproximacii. Ak zadame a = 0 ziskavame potencialovu

aproximaciu.
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Extrapolacia magnetického pola z fotosférického magnetogramu je potom
rieSenie diferencialnej rovnice (3.5) so zadanou okrajovou podmienkou, ktora

predstavuje fotosféricky magnetogram.

Pri samotnom modelovani pomocou extrapolacie je vyhodné uvazovat
polpriestor, ktoré¢ho hrani¢na plocha je doty¢nicova plocha ku fotosfére v centre
aktivnej oblasti. Pri tom vSak musi byt’ splnend poziadavka, ze energia extrapolované¢ho
magnetického pola musi byt v celom polpriestore nad aktivnou oblastou konec¢na
(napr. Alissandrakis, 1981).

Na extrapolaciu magnetického pola z fotosféry do korony, t.j. rieSenie rovnice
(3.5), bolo vyvinutych niekol’ko metdd, napr. metdéda Fourierovych transformdcii
(Alissandrakis, 1981; Gary, 1989), alebo vypocétovo narocnejSia metoda Greenovych
funkcii (Chiu a Hilton, 1977).

Na extrapolaciu magnetického pol'a v tejto diplomovej praci budeme vyuzivat
metédu Fourierovych transformécii (Allisandrakis, 1981; Gary, 1989). Tato metoda
vychadza z predpokladu, ze q - tu komponentu magnetického pol'a vo vztahu (3.5)

mozno vyjadrit’ pomocou jej Fourierovej transformacie:

—+00 40

Bq(X;}/;Z) = I J.bq(uluz)eZHiux+27rivydudVl (3.6)

kde x,y,z st kartezianske suradnice; u,v su tzv. priestorové Fourierove frekvencie
a i je komplexna jednotka. Ak zavedieme k ako komplexnu funkciu premennych u a v,

Fourierov koeficient b, (u, v, z) mozno vyjadrit’ ako:
by(uv,2) = by(uy,z = 0)e™ =bj(u)e™. (37)

Pri tom fotosfericky magnetogram uréuje Fourierova transformaciu pozdiZznej zlozky.
Numericka formulacia tejto metédy vyuzivajuca rychlu Fourierovu transforméciu je

(Gary, 1989; Dudik, 2005):
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7 N1 N1 (m/N)\/47TZ (m/N)? +@m/N)? -(adx)? - (n/N)adx
B ,],17 =-I|— ““mn’
=G I(L) oy Yoy 2m (m/N)? +(n/N)?
SN W (n/N)\/47TZ (m/N)? +(n/N)? -(adx)? +(m/N)adx
B, Lh)=-1|— “Mmn-
G4 I(L) =0 n=0 2w (m/N)? +(n/N)?
7 2 N-1 N-1 (3.8)
Bzo;zb)=[—j Bin»
L m=0 n=0

kde L je rozmer magnetogramu a N je jeho rozmer v pixloch, Ax =L /N aj,lah st
celé ¢isla urcujuce polohu bodov vypoctového priestoru. Fourierové koeficienty st

zadané nasledujucimi vztahmi:

27r1'(jm/N+111/1V)-17AX\/47r2 (m/N)? +(n/N)? -(adx)?

b’ =b’(mne (3.9)
0 0 LY & . -2mijm/N-2minl/N
b (uy) =b(mmn)=| | > 3 B,GL0e © (3.10)
j=01=0

Kvysledku treba eSte pripojit podmienku fyzikalnosti rieSenia vyplyvajicu

z predpokladu konecnosti energie magnetického pola:

a -
b’ u_,v.; ul+v: < a/2m s 0_<u<¥\/§. (3.11)

z m’" n m n 271_
3.2 Topologia magnetického pol’a

Stadium magnetickej topologie aktivnych oblasti sa zaobera konektivitou
(prepojenim) magnetickych tokovych systémov v aktivnych oblastiach. Magnetické
tokové systémy pozostavaju z magnetickych indukénych Ciar, ktoré st definované ako

Ciary, ktoré su v kazdom svojom bode rovnobezné s vektorom magnetickej indukcie.
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Matematicky je konektivita definovana v praci Titov akol. (2002) ako dve
navzajom inverzné zobrazenia polohy jedného ukotvenia indukénej Ciary v zvolenej

fotosférickej polarite na polohu druhého ukotvenia v polarite opa¢ného znamienka:

l_[: 7 - R_, resp. 1_[: — - R, (3.12)

+ - -+

a predstavuju zobrazenia kladnej do zapornej, resp. zapornej do kladnej polarity kde 7
resp. E—; oznacuju polohu ukotveni induk¢nej Ciary vo fotosfére v prislusnej polarite.
Ak opat’ uvazujeme polpriestor, ktorého hrani¢énou plochou je rovina z = 0, teda

dotykové rovina ku fotosfére, mézeme oznacit’ polohu ukotvenia kladnej resp. zdpornej

polarity polohovym vektorom 7y = (x4,y4) aukotvenia v polarite s opaénym

znamienkom polohovym vektorom R—{ = (Xg,Y5). Konektivitu potom mdzeme

definovat’ zobrazeniami:

Ry () = (X, (o y) e (xoyo)), (3.13)

R——)(ﬁ) = (X—(x+,Y+); Y—(x+,Y+))

Stadium topolodgie aktivnej oblasti je potom vlastne §tdium toho, ako ovplyvni

malad zmena polohy jedného ukotvenia (73) miesto druhého ukotvenia (R_{). Tato zmenu

mozno popisat’ Jacobiho maticami

— ax ay. — > ox_ 0dy-
D.(r)) = é é ., resp. D_(0) = av, v, | (3.14)
Oxy Oy+ ox_- 0y-

ktoré sa nazyvaju aj tenzory gradientu konektivity.

Priest a Démoulin (1995) pomocou c¢lenov matic (3.14) definuji normu N
tenzorov gradientov konektivity, ktora uddva mieru deformacie polohy jednotlivych

ukotveni
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1/2

Ny = N() = [("’ﬁ)2 + ("’ﬁ)2 + (aﬁ)z + (aﬁ)z] (3.15)

0y+ Ox4 0y+

Tato charakteristika konektivity indukénych ¢iar ma vSak nedostatok, pretoze N, sa
nemusi rovnat’ N_, t.j., norma nie je invariant vzhl'adom na zamenu smeru zobrazenia.
Tento problém odstranili Titov a kol. (2002) zavedenim nasledujticich invariantov:

faktoru stlacenia

_ N+2 _ N_2
Q= ldet(Dy)| ~ |det(D-)| ’ (3.16)

a faktoru expanzie — kontrakcie
K = In|det(D,)| = —In|det(D_)]|, (3.17)

pricom K > 0 ak sa jedna o expanziu trubice magnetického toku, resp. K < 0, ak sa

jedna o kontrakciu.

Titov akol. (2002) definovali kvaziseparatrixov vrstvu ako ploche podobnu
trubicu magnetického toku s vysokym faktorom stlacenia, t.j. Q > 2. Kvaziseparatrix sa
nasledne definuje ako priesek fotosféry kvaziseparatrixovou vrstvou. Je to oblast’, kde
dochadza k rapidnej zmene konektivity. PretoZe vysokd hodnota Q méZe byt’ odstranena
spojitou transformaciou stradnic, pouziva sa v topologickej terminoldgii predpona
»kvazi“. Skutoénymi topologickymi Strukturami s separatrixy, resp. separatrixoveé
vrstvy, ktoré leZzia v miestach nespojitosti konektivity. Pri tom nespojitost’ konektivity
nemoze byt’ odstranend transformdaciou suradnic. Démoulin a kol. (1997) vsak zistili, ze
hrubka kvaziseparatrixovych vrstiev modZe byt podstatne mens$ia ako je rozliSovacia
schopnost’ pozorovani. Z fyzikadlneho hl'adiska sa preto kvaziseparatrixové vrstvy
spravaji rovnako ako separatrixové vrstvy. Prienik dvoch separatrixovych vrstiev sa
nazyva separator. Priestorové zndzornenie separatrixovych vrstiev so separatorom sa

nachadza na obrazku 3.1.
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Separatrix curve

(a)

Separatrix (touching) curve

AR

()

Separatrix surface
-—— Separator

Null point

Obrazok 3.1: Separatrixové vrstvy na dvojrozmernom (a,b) atrojrozmernom (c) modeli.
Separatrixové krivky sa pretinaju v nulovom bode typu X (a) alebo sa dotykaju fotosféry (b).
Priesecnikom separatrixovych povrchov je krivka nazyvana separdtor. Spdja dva nulové body

opacného znamienka. Prevzaté z Priest a Forbes (2000).

3.3 Magneticka topologia a slne¢né erupcie

V druhej polovici 20. storocia sa zacalo uvaZzovat’ o uZitocnosti Stidia magnetickej
topoldgie aktivnych oblasti v suvislosti so slne¢nymi erupciami. Sweet (1958a) vysvetlil
mechanizmus slne¢nych erupcii pomocou topolégie nezavislych magnetickych

tokovych systémov, oddelenych separatrixovymi povrchmi. Gorbachev a Somov (1988)
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navrhli prvy topologicky model slne¢nej erupcie. Ukazali, e rokonexia pozdiz
separatora (oblasti, kde sa pretinaju separatrixové vrstvy) méze vysvetlit' dvojvlaknové
erupcie. Mandrini akol. (1991) hladali savis modelu magnetickej topoloie
s pozorovaniami v &are Ha. Ukéazali, Ze skimana erupcia vznikla pozdiz separatora a
erupéné jadra v Ho svojou polohou zodpovedajii polohe vypocitanych separatrixov.
Démoulin a kol. (1992) pouzili na urenie magnetickej topoldgie linearnu bezsilovu
aproximaciu a zistili, ze je vyhodné pouzit' potencidlové pole ako aproximaciu pri
hl'adani pol6h separatrixov vo fotosfére a pri ich porovnani s polohami erup¢nych jadier
pozorovanych v ¢iare Ha. Démoulin akol. (1993) konStatovali, ze v pripade
kvadrupolovej aktivnej oblasti existuje privilegovana oblast’, kde méze dochadzat
k rekonexii atou je separator. Démoulin akol. (1996a) zovSeobecnili termin
separatrixového povrchu a zaviedli pojmy kvaziseparatrix a kvaziseparatrixova vrstva.
Velké vyhoda tohto zavedenia je v tom, Ze je mozné pocitat’ polohy kvaziseparatrixov
priamo z magnetogramu. Démoulin a kol. (1997) aplikovali teoriu kvaziseparatrixov na
analyzu niekol’kych pozorovanych erupcii. Potvrdili, ze v blizkosti vypocitanych
kvaziseparatrixovych vrstiev boli extrapolované indukéné cCiary magnetického pola
sucast’ou pozorovanych erupcii.

Metoda kvaziseparatrixovych vrstiev je sticasne Casto pouzivany a vel'mi uzitocny

postup na analyzu pozorovanych slnecnych erupcii (kap. 6).
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4 Emisie C IV a TRACE UV filtre

4.1 UV filtre kozmickej misie TRACE

TRACE - Transition Region and Coronal Explorer je slnec¢ny teleskop
s vysokym priestorovym (0,5”) a ¢asovym (radovo sekundy) rozliSenim. Poskytuje
snimky emisie slne¢nej plazmy v troch extrémne—ultrafialovych (EUV) filtroch
a niekol’ko ultrafialovych (UV) filtroch, ktoré zodpovedaju teplote plazmy v rozmedzi
6 000 K az 1 MK (Handy a kol., 1998). UV filtre st navrhnuté na snimanie ¢iary H I La
s vinovou dizkou 1216 A (filter 1216), rezonanéného dubletu C IV s vlnovymi dizkami
1548 A a 1550 A (filter 1550, filter 1600) a UV kontinua v okoli 1550 A (filter 1600,
filter 1700). Na obr. 4.1 je vykreslena priepustnost’ f(4) troch UV filtrov v zavislosti na

vlnovej dizke.

-IO*liilllw||||\||||\||||\ ||||||||| ]

[ — — TRACE 1550 b
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Obrizok 4.1: Spektrdalna priepustnost f(2) V jednotkich DN cm® sr* fotény™ px™* pre UV filtre
1550 (Ciarkovana ciara), 1600 (plna ciara), 1700 (bodkovana ciara) druzice TRACE.
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Priepustnost’ filtra f(1) vynasobena slne¢nym tokom F(4,t) cez cely spektralny

interval priepustnosti filtra je rovna vystupnému signalu na CCD C¢ipe:

1) = [F(A, 0)f(2) dA (4.1)

kde I(t) je vystupny signal v jednotkach po&et elektronov px*s™ a F(4,t) je vo fotonoch

Atstem?srt,

4.2 Emisia C 1V a emisia kontinua v UV TRACE filtroch

Na ziskanie tidajov o emisii samotného C IV a samotného kontinua je potrebné

mat k dispozicii simultanne data z troch filtrov TRACE 1550, 1600 a 1700.

Obrazok 4.2: Silnecna erupcia v aktivnej
oblasti NOAA 10652 z djnia 25. jula 2004
zaznamenand pomocou pristrojov na druzici
TRACE: a) vo filtri 1550 0 06:07 (UT); b) vo
filtri 1600 o 06:07 (UT); c) vo filtri 1700 o
06:07 (UT) (http://trace.lmsal.com). Uroveri
jasnosti je na vsetkych obrazkoch rovnaka

a patri do intervalu (0, 800 DN.s-1.px-1).
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N4ajst’ data zo vSetkych troch filtrov pre odpovedajici Cas jednej erupcie je vSak
pomerne naro¢na uloha, pretoze simultanne pozorovania vo vsetkych troch filtroch sa
vykonévaju len zriedka. V tejto kapitole sme pouzili pozorovania erupcie M7.1, ktord sa
odohrala v aktivnej oblasti NOAA 10652 dna 25.jula 2004 s maximom o 05:41 UT.
Simultanne bola zosnimana v troch filtroch 0 06:07, t.j. 26 minat po maxime. Preto je
mozné ocakavat’ viditeI'nost’ erupénych jadier a pritomnost” erupénych sluéiek (obrazok
4.2).

Ziskané data boli kalibrované pomocou Standardnej procedury trace prep
v prostredi SolarSoft  programovacieho jazyka IDL. Nasledne boli vlozené do
procedury civ_subtract, ktora pomocou nasledujiceho vztahu vypocita intenzitu emisie
,Cistého* C IV dubletu (Ic v) bez pritomnosti emisie UV kontinua a emisiu ,,Cistého*

UV kontinua (Ictn) (Handy a kol., 1998):

Ic = ashisso + Bslac + €c v
4.2)
Iern = Vslisso + 8slac + €crn
kde € je systematicka chyba merania aas , fis, s ads su koeficienty vypocitané

metédou najmensich Stvorcov z pozorovanych intenzit spektier ziskané pristrojom

HRTS/SOLSTICE (Handy a kol., 1998).

(as [)’s) _ ( 1,55 x 1013 —1,09 x 1012) 4.3)
Ys O —3,10 x 102 4,94 x 101!

Clen lyc je tizky pas priepustnosti ,,&istého™ UV kontinua v okoli 1550 A s FWMH =~

200 A, vypocitany pomocou vztahu:
Le =1, — (1,075 (4.4)
Na obrazku 4.3 su znazornené ziskané lc v a lctn. Z vizudlneho porovnania
obrazkov 4.3a a4.3b je zrejmé, ze vicSina emisie v erupénych jadrach a erupénych

sluckach je sposobend emisiou i6nu C IV, ktord je v erupcnych Struktirach dominantna

voc¢i emisii kontinua.
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Obrazok 4.3: Vysledky procedury civ_subtract: a) emisia ,,cCistého” C IV, b) emisia ,,cistého’
UV kontinua. Na vstupe procedury boli pouzité data z obrazku 4.2.

Zavislost' intenzity emisie ,,Cistého* C IV a ,Cistétho* UV kontinua je
znazornena na obrazku 4.4. Dominancia emisie C IV je zrejmad z poctu bodov
nachddzajucich sa nad priamkou y = x. Pritomnost’ zdpornych hodnét Ic v @ najmi Ity
svedéi o chybe v koeficientoch as , fs 7s @ ds, pretoze spektra pouzité na ich vypocet

neboli zosnimané pre erupciu, ale pre pokojnt oblast’ Slnka (Handy a kol., 1998).

1.5%10%] ' '

1.0%10*

5.0x10°

Clear C IV [DN.s™.px™"]

-5.0x10%[ Leeiiiriilen, .

—2000 —1000 0 1000 2000 3000
Clear continuum [DN.s™.px™"]

Obrazok 4.4: Zavislost intenzit emisie ,,cCisteho™ C IV a ,,cisteho” UV kontinua. Intenzity su

V jednotkdch DN.s™.px™.
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Na preverenie ziskanej zavislosti Ic \v(lctn) sme skiimali zavislost’ pozorovanych
intenzit vo filtroch TRACE 1550 a 1700. Na obrazku 4.5a je zndzornena tato zavislost’
pre data zobrazené na obr. 4.2. Tieto data vSak nie su normalizované o expozi¢nu dobu,
pretoze metdda civ_subtract, ktori sme vyuzivali zahfia aj samotni normalizaciu. Na

obr. 4.5b je zndzornena zavislost’ pre normalizované data.

10000 ' ' S 1200 ]
— y=x e e . . a) ] — i b) ]
X 8000| S -
' i @ 800l ]
Z 6000} Z : ]
o o 600f .
B 4000 P ;

- ~  400f .
£ 2000 2 i ]
- I =200 .
z of = o ]
= [ j = [

~2000tL . s 1 2000
0 2000 4000 6000 0 500 1000 1500 2000
TRACE filter 1700 [DN.s™.px”'] TRACE filter 1700 [DN.s™.px""]

Obrazok 4.5: Zavislost intenzit emisie: @) zndzornenych na obrdazku 4.2a a 4.2c, t.j. vo filtroch
TRACE 1550 a 1700, b) tych istych ale normalizovanych dat, ¢im déjde k zmene Skaly a polohy

priamky y = X, ktord je zobrazend ciernou ciarou. \ntenzity sii v jednotkdch DN.s™.px™.

Zavislost l3s50(l1700) sa sklada z troch parcialnych zavislosti, preto sme rozdelili
vyrez zorného pol'a na tri segmenty podla Struktury ktorti zobrazuji: A — emisia
kontinua pokojnej oblasti, B — emisia erupénych jadier, C — emisia erupénych sluciek.
Jednotlivé zavislosti pre samostatné segmenty a aj ich zndzornenie je zobrazené na
obrazku 4.6.

Z priebehu jednotlivych zéavislosti moZno konStatovat, Ze prave emisia vo
zvolenych segmentoch jednotlivo prispieva do parcialnych zavislosti. Z ich priebehu
(4.6a-c) je vidiet’, ze vo vSetkych segmentoch (najme v segmente pre pokojnu oblast’) je
dominantna emisia pozorovana vo filtri 1700. Tento filter by mal z jeho konStrukcie
zobrazovat’ prave UV kontinuum. Teda dostdvame vysledok v rozpore s vysledkom
proceduiry civ_subtract, pretoZze sme ocakavali, Ze v segmente pre erupcné jadro
a erupcné slucky bude vyrazne dominovat’ emisia pozorovand vo filtri 1550. Takyto
rozpor vo vysledkoch sa d4 vysvetlit' narastom intenzity kontinua pre vysSie vinové

dizky, ¢o je zrejmé z priebehu slne¢ného spektra ziskaného pomocou SOLTICE/ HRTS
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(Handy a kol., 1998, obr. 5 tam), teda Groven kontinua je podstatne vyssia vo filtri 1700

ako vo filtri 1550. Na dosiahnutie priblizne rovnakého pozorovaného signalu (obr. 4.5a)

preto staci krats$i expozi¢ny cas pre pozorovanie vo filtri TRACE 1700 (3,44 s) nez pre

pozorovanie vo filtri TRACE 1550 (9,74 s). Na ziskanie zavislosti emisie C IV a UV

kontinua v erupciach je potrebné kalibrovat’ jednotlivé data o skuto¢nu uroven UV

kontinua. Tuto kalibraciu nie je mozné vykonat bez spektroskopickych pozorovani

emisie erupcii v okoli vinovych dizok 1550 A. UV kontinuum ziskané z HRTS zahfiia

iba pokojné oblasti (Brekke, 1995) az pristroja SOLTICE iba spektrum celého

slne¢ného disku (Rottman a kol., 1993).
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Obrazok 4.6: Zavislosti intenzit emisie vo filtri TRACE 1550 a 1700 (a-c) pre segmenty

zndzornené na d). Intenzity sii v jednotkach DN.s™.px*. Cierna ciara predstavuje zavislost'y = x

a Sedda ciara linearny fit.
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4.3 Model magnetického pola aktivnej oblasti NOAA 10652
zo dna 25. 7. 2004

TRACE umozituje Studovat’ v ramci celej slnenej atmosféry jemnti magnetickl
Struktiru a prejavy slnecnej aktivity. Vdaka dobrému priestorovému rozliSeniu je
mozné pouzit volne dostupné data na Stadium erupénych konfiguracii v porovnani
S vypocitanou magnetickou topolédgiou.

Pre neskorsSie S$tadium priestorovej stvislosti modelu magnetickej topologie
a emisie C IV sme si zvolili data ziskané z TRACE filtra 1600 A. Tento filter je ¢asto
pouzivany na snimanie erupcii v pozadovanej oblasti UV spektra.

Na modelovanie magnetického pola metédou extrapolacie fotosférického
magnetogramu sme pouzili volne dostupné data z pristroja MDI (Michelson Doppler
Imager) umiesteného na druzici SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory,
ESA/NASA). Tento pristroj poskytuje okrem helioseizmickych merani pomocou
Dopplerovho javu aj magnetogramy pozdiznej zlozky magnetického pola
(http://soi.stanford.edu/).

Nami skumana aktivna oblast NOAA 10652 sa 25. jula 2004 nachadzala
ned’aleko centra slne¢ného disku s polohou NOSW35. Preto bolo potrebné vykonat
deprojekciu magnetogramu, ked’Ze pozdizna zlozka magnetického pola B Vv smere
zorného luca sa 1isi od zlozky Bz lokalne kolmej na fotosféru. Tieto zlozky su totozné
iba Vv centre slnecného disku. Tato problematika je spracovana v bakalarskej
praci Mackovjak (2008).

Deprojektovany magnetogram bol nésledne opraveny o inStrumentalny efekt.
Tento efekt je sposobeny chybou pristroja MDI, ktory nedokéaze lokalne merat’ vyssie
hodnoty magnetického pola (o radovo desatiny Tesla) ako je 0,2 T. Prejavuje sa vo
vnutri slnenych polarit (v umbrach Skvin) ako vyrazny pokles intenzity magnetického
pola (Liu a Norton, 2001). Na odstranenie tohto efektu sme pouzili postup popisany v
praci Dudik (2005). Pritom vysledny model magnetického pol'a je len slabo zavisly na
detailoch opravy, pretoze rovnica (3.5) je stabilnd vzh'adom na malé zmeny okrajovych
podmienok (Berger, 1985). Na obrazku 4.7 je znazorneny vysek (256x256 px) MDI
magneto-gramu zosnimaného pred zaciatkom erupcie. Jednd sa o deprojektovany
magnetogram pred a po oprave o inStrumentalny efekt. Velkost' vyseku zodpoveda

potrebam extrapolacie a je 0 nieCo vicsia ako na obrazku 4.2.

40



Obrazok 4.7: Vysek MDI magnetogramu z 25.7.2004 zosnimany o 04:48 (UT). Deprojektovany

magnetogram (a) je opraveny aj o instrumentalny efekt (b).

Na obrazkoch 4.8a-c je znazornend extrapolacia fotosférického magnetogramu,
ktora bola vykonana metdédou Fourierovych transformacii extrapolacnym softwarom
vyvinutym v praci Dudik (2005). Pouzili sme pri tom rézne hodnoty a na najdenie
najlepSej zhody vypocitanych kvazi-separatrixov s pozorovaniami vo filtri TRACE
1600 (obrazky 4.8d-f).

Zo vzijomného vizualneho porovnania obrazkov moZzno povedat’, Ze linearna
bezsilova aproximacia nedava lepSie vysledky ako potencidlova. Preto je postacujuce
pouzivat’ potencidlovi aproximaciu na zachytenie topologickej Struktiry aktivnej
oblasti, ¢o je v sulade s vysledkami inych autorov (napr. Brown a Priest, 2004).

Z poctu a tvaru kvaziseparatrixov mozno konstatovat’, ze sa jedna o topologicky
pomerne komplikovani oblast, priom obe hlavné polarity st rozdelené na mnoho
malych polarit. Aj ked’ je zhoda vypocitanych kvaziseparatrixov s pozorovanou polohou
erupénych jadier dobra, uréit’ jednoznacnll pri¢inu erupcie je pomerne naro¢na uloha,

kvoli vysokému poctu participujicich koncentracii magnetického toku.

41



pixel

T
=
a

pixel

Obrazok 4.8: Model magnetického pola, vypocitany extrapolaciou fotosférického

magnetogramu zobrazeného na obr. 4.9 pre: a) o = - 0,2; b) a = 0; ¢) o = 0,2. Porovnanie

polohy (d — f) vypocitanych kvaziseparatrixov (Seda, cierna) s polohami erupcnych jadier vo
filtri 1600 (zelena). Vyrezy a o si navzdajom v riadkoch odpovedaju.
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5 Suvis emisie v ¢iarach CallHaC IV

Emisn4 spektralna ¢iara jeden krat ionizovaného vapnika Ca II H (3968,5 A) je
dobre znamy indikator magnetickej aktivity na Slnku (napr. Rutten, 2007). V sti¢asnosti
mozno v tejto Ciare pozorovat’ Struktiry slnecnej atmosféry s rozliSenim niekolkych
desatin obltkovej sekundy pomocou pristroja SOT umiestnenom na japonskej druzici

HINODE.

5.1 Pozorovana erupcia C9,7 z 6. juna 2007

Erupcia sa odohrala v aktivnej oblasti NOAA 10960 s polohou SO7E10
s maximom 0 17:25 (UT) (http://vso.nso.edu). Skumali sme data, zaznamenané vo
filtroch HINODE/SOT Ca Il H (http://sdc.uio.no) a TRACE 1600 (obrazok 5.1).

Z vizualneho porovnania snimok na obr. 5.1 je zrejmy priestorovy suvis polohy
erupénych jadier v ¢iare Ca II H, ktord zodpoveda dolnej chromosfére a v ¢iare C 1V,
ktora zodpoveda prechodovej oblasti. Tento fakt je znamy z literatiry (napr. Handy
akol., 1999; Loukitcheva akol., 2009). Na urcenie realnej suvislosti pozorovanych
intenzit v oboch filtroch je potrebné prestudovat’ ich vzdjomnu zavislost’ intenzit emisie
(obrazok 5.2).

Podobne ako v kapitole 4 sme zosnimané data rozdelili na jednotlivé segmenty,
podla Struktiry, ktoru zobrazuju. Zavislost' intenzit sme potom Studovali pre kazdy
segment. Na obrazku 5.3 st vyznacené tieto segmenty: A — pokojna oblast, B — plaz, C,
D — Casti erupcného jadra. Zavislosti pozorovanych intenzit pre jednotlivé segmenty st
na obrazku 5.4.

Zo zavislosti pre zvolené segmenty je vidiet’, ako jednotlivé Struktiry v slnecne;j
atmosfére (zobrazena v danom segmente) prispievaji do celkovej zavislosti zobrazenej

na obrazku 5.2.
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Obrazok 5.1: Erupcia z 6.6 2007 zosnimand o 17:32 (UT): a) pomocou teleskopu SOT vo filtri
iary Ca II H druzice HINODE. Uroveit jasnosti je nizsia ako 12000 DN.s™.px™. b) td istd
erupcia v TRACE filtri 1600. Uroveii jasnosti je nizsia ako 1600 DN.s™.px™.

4 T T T

TRACE 1600 [10° DN.s™".px™']

L L

0 il i I 1
<3) 10 b 2] 20
HINODE/SOT Ca Il H [10® DN.s™".px™"]

Obrazok 5.2: Zavislost intenzit emisie filtra TRACE 1600 a filtra HINODE/SOT Ca Il H pre

o

dita zndzornené na obrdzku 5.1. Intenzity si v jednotkich DN.s*.px*. Sedd priamka

predstavuje linedrny fit, ktorého koeficienty su uvedené v Tab. 5.1.
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Obrazok 5.3: Erupcia z 6.6 2007 zosnimand o 17:32 (UT) vo filtri HINODE/SOT Ca Il H

S vyznacenymi segmentmi pre dalsie Studium.
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Obrdazok 5.4: Zavislost intenzit emisie pozorovanej vo filtroch TRACE 1600 a HINODE/SOT
Ca Il H pre jednotlivé segmenty zndzornené na obrdzku 5.3. Intenzity si v jednotkdch DN.s™.

px™. Sedé priamky predstavujii linedrne fity jednotlivich zavislosti.
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Tabul’ka 5.1: Koeficient koreldacie p a konsStanty linedrneho fitu y = a; +byx spolu sich

Standardnymi odchylkami (o) pre zavislosti zobrazené na obrdzkoch 5.2 a 5.4.

17:32 (UT)
zavislost’ p a; + o4 b, + 04
5.2 0,8946 -519,716+1,586 0,1591+0,0003
54 A 0,4956 -38,605+8,170 0,052+0,002
54 B 0,7523 -172,284+11,998 0,099+0,002
54 C 0,8945 | -1138,203+33,711 0,245+0,003
54 D 0,8335 -785,475153,433 0,196+0,005

Obrazok 5.5. Ddata zosnimané o 17:47 (UT): a) vo filtri HINODE/SOT Ca Il H. b) Vo filtri
TRACE 1600. Uroveii jasnosti je rovnakd ako na obr. 5.1a, resp. 5.1b.
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Na preskiimanie ¢asovej zavislosti intenzit zobrazenych Struktar v TRACE filtri
1600 afiltri HINODE/SOT Ca Il H sme preskumali zavislosti aj pre data ziskané o
17:47 (UT), v blizkosti konca gradudlnej fazy erupcie. Na obrazkoch 5.5 a 5.6 st

znazornené zosnimané data a ich vzajomna zavislost’.

TRACE 1600 [10° DN.s™".px”']

0 5 10 15 20
HINODE/SOT Ca Il H [10° DN.s™.px™']

Obrazok 5.6: Zavislost intenzit emisie filtra TRACE 1600 a filtra HINODE/SOT Ca Il H pre

ddta zndzornené na obrdazku 5.5. Intenzity sit v jednotkdch DN.s™.px.

Zobr. 5.6 je zrejmé, Ze pozorovana zavislost' intenzit sa meni. PocCet bodov
Snajvys$Simi intenzitami sa podla ocakévania zmenSil. Zosnimané data sme opit
rozdelili na jednotlivé segmenty (obrazok 5.7) a preskiimali pre nich parcidlne zavislosti

(obrazok 5.8).

Obrazok 5.7: Vyznacené segmenty na datach zosnimanych o 17:47 (UT) vo filtri HINODE/SOT
Call H.
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Obrazok 5.8: Zavislost intenzit emisie o 17:47 (UT) pre jednotlivé segmenty zndzornené na

obrdzku 5.7. Intenzity sii v jednotkdach DN.s™*.px™. Sedé priamky predstavujii linedrne fity.

Tabul’ka 5.2: Koeficient korelacie p a konsStanty linedarneho fitu y = a, +byx spolu sich

Standardnou odchylkou o pre zavislosti zobrazené na obrazkoch 5.6 a 5.8.

17:47 (UT)
zavislost’ p a, + o, b, + o,
5.2 0,7800 - -
54 A 0,0968 148,155+ 8,984 0,01040,002
54 B 0,4829 85,778+15,034 0,061+0,002
54 C 0,6729 -268,812+32,623 0,12940,003
54 D 0,6049 -88,786+45,014 0,100+0,005

Tabulky 5.1 a 5.2 obsahuju korelacné koeficienty pre jednotlivé zavislosti, ako

aj koeficienty a; » a by, linearnych fitov typu y = a3, + by oX pre jednotlivé segmenty.
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Z porovnania jednotlivych zavislosti zobr. 5.4 a5.8, ako aj prislusnych
koeficientov v tabul’kach 5.1 a 5.2 je zrejmé, ze s narastajucim Casom od maxima
erupcie sa meni sklon zavislosti intenzit pre erupéné jadro (segmenty C a D) smerom
k niz8§im hodnotam. To znamena, ze emisia vo filtri 1600 klesa rychlejsie ako emisia
v ¢iare Ca II H. Zmena sklonu zavislosti intenzit pre segment B suvisi so zmenami
intenzity plaze po¢as pozorovani (porovnaj obr. 5. 7 s obr. 5. 3).

Loukitcheva akol. (2009) Sstudovali suvislost pozorovanej intenzity Ciary
Ca Il K v pokojnych oblastiach Slnka s intenzitou pozorovanou vo filtri TRACE 1600
a intenzitou radiového ziarenia chromosféry s vinovou dizkou 3,5 mm. Zistili, Ze tieto
vzajomne suvisia, Co interpretovali pritomnostou rovnakého mechanizmu ohrevu
chromosféry prejavujuceho sa zvySenou emisiou v uvazovanych oblastiach spektra.
Nasa analyza ukazuje, Ze tento zaver plati aj pre erupcné jadra, ktoré st ohrievané
zvizkami Castic §iriacich sa pozdiz koronalnych sludiek a termalizovanych
v chromosfére.

Priame porovnanie zavislosti intenzit Ca II K a TRACE 1600 pre data v praci
Loukitcheva a kol. (2009) s nasimi vysledkami pre segmenty A a B vSak nie je mozné

kvoli absencii absolutnej kalibrécie jednotlivych pozorovanych sad udajov.
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6. Model topologie magnetického pol’a pre erupciu
M4.0 v aktivnej oblasti NOAA 10137

Aktivna oblast NOAA 10137 sa objavila nad vychodnym okrajom Slnka 30.
septembra 2002 a odohralo sa v nej zna¢né mnozstvo erupcii. Nami $tudovana erupcia
M4.0 zo dina 4. oktobra 2002 mala maximum o 05:34 (UT) (http://solarmonitor.org).
Aktivna oblast’ sa vtedy nachddzala v blizkosti centra disku na suradniciach SI9W18.
Tvar nameraného magnetického pol'a vo fotosfére a model pol'a nad fiou je znazorneny
na obrazku 6.1. Hlavné polarity s najvy$Sou indukciou magnetického pola na MDI
magnetograme su oznacené ako P1 (kladna polarita) a N1 (zaporna polarita). Polarity
zodpovedné za vznik Studovanej erupcie su oznacené ako P2 a N2. Na modelovanie

magnetického pol'a bola pouzita metoda extrapolacie popisana v kapitole 3.1.
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Obrazok 6.1: Aktivna oblast NOAA 10137 zaznamenana 4. 10. 2002. Vyrez (a) fotosférického
MDI magnetogramu zaznamenaného o 04:51 (UT). Cierne kontiry na jeho modely (b)
zodpovedaju polohe zdpornej polarity, svetlosivé kontury kladnej polarite. Sivé krivky
zndzoriiuju tvar a ukotvenie vypocitanych indukcnych ciar . Na osi x ay su heliografické

suradnice v oblukovych sekundach.
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Na obrazku 6.2 je znazorneny detail tvaru vypocitaného magnetické pola pre
oblast’ polarit P2 a N2. Na podstave vypoctovej oblasti st Sedou farbou zndzornené
polohy vypocitanych kvéziseparatrixov. Farebné kontury zodpovedaji jednotlivym
polaritdim (kladna je zndzornend modrou, zaporna cCervenou). Farba indukénych ciar
zvyraznuje prislus$nost’ jej ukotvenia k danej polarite, pri¢om sa meni v mieste vrcholov
induk¢énych ¢iar. Na obrdzku 6.2a induk¢né Ciary ukotvené v kvéziseparatrixe takmer
kopiruju tvar deformovanej kvaziseparatrixovej vrstvy. Tato kvaziseparatrixova plocha
je hranicou medzi odliSnymi doménami tokovych systémov s odliSnym prepojenim

induk¢nych Ciar (obrazok 6.2b).

Obrazok 6.2: Detail tvaru extrapolovaného magnetického pola pre polarity P2 a N2.
Na podstave su Sedou farbou zndzornené kvdziseparatrixy a farebne kontury zlozZky
magnetického pola Bz. Vypocitané indukcné ciary kopiruju tvar kvaziseparatrixovej
vrstvy (a) oddelujucej dva tokové systémy (b): P1,P2—NI (dlhé indukcné ciary), resp
P1,P2— N2 (kratke indukcné ciary).

Na obrdzku 6.3 je znazornend Studovana erupcia vo filtri 1600, a stvislost’
polohy vypocitanych kvaziseparatrixov s erupénymi jadrami. Z vizualneho porovnania
polohy kvaziseparatrixu oddel'ujuceho tokové systémy zndzornené na obrazku 6.2b
a polohy erup¢éného jadra mozno konstatovat’ ich vzajomnu suvislost. To znamena, ze

miesto polohy kvaziseparatrixu, resp. kvaziseparatrixovej vrstvy je miestom, kde
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dochadza ku rekonexii medzi tokovymi systémami P1,P2—N1 a P1,P2—N2 ateda
miestom kde vznika erupcia, ¢o je Vv sulade s vysledkami inych autorov (Démoulin
akol., 1997). Mierna nezhoda Vv polohe najmi pravého erupéného jadra je zrejme
sposobend pritomnostou elektrického pradu, ktory v nasej potenciadlovej aproximacii
nie je uvazovany (a = 0, rovnica (3.5)), avSak v aktivnej oblasti pritomny byt musi,

pretoze je zdrojom energie uvolnenej v erupcii.

a)

Obrazok 6.3: Sinecnd erupcia M 4.0 z dna
4. oktobra 2002: pozorovanie vo filtri
TRACE 1600 o 05:36 (UT) (a) vypocitané
kvaziseparatrixy (b) a vzdajomny  suvis
polohy erupcného jadra a kvdziseparatrixu
(C). Zobrazené vyrezy zodpovedajii vyrezu

zobr.6.1.

Pric¢ina erupcie je Casovy vyvoj polarity N2, ktorej tok rastie (obr. 6.4, 6.5b),
kym tok polarity P2 klesa (obr. 6.5a). Pre kazdy vysek so série obrazkov 6.4a—f bola

vypocitana absolutna hodnota magnetického toku pre kladni aj pre zdpornt polaritu.
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Jednotlivé hodnoty s prislusnymi ¢asmi su vynesené do grafov, ktoré su zndzornené na
obrazku 6.5.

L
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06:27 (UT) 08:03 (UT) 09:39 (UT)
Obrazok 6.4: Detailné vyseky fotosférického MDI magnetogramu aktivnej oblasti NOAA 10137

Zdna 4.10 2002. Pod jednotlivymi obrdzkami sii uvedené casi zosnimania.
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Obrizok 6.5: Casovy vyvoj absolitnych hodnét magnetického toku vysekov magnetogramu z
obrazku 6.4 pre kladnu polaritu P2 (a) resp. zapornu polaritu N2 (b). Zvisla ciara oznacuje cas

maxima nami Studovanej erupcie.
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Narast toku zapornej polarity N2 nuti tok blizkych kladnych polarit uzatvarat’ sa
v N2 miesto v N1. Krekonexii pri tom dochddza na kvaziseparatrixovej vrstve.
Z hodno6t ¢asového vyvoja magnetického toku zndzornené¢ho v grafoch na obrazku 6.5
mozno konStatovat,, Ze prave v momente erupcie dochadza k miernemu poklesu, resp.
narastu toku zapornej polarity N2, resp. kladnej polarity P2. Tento mierny narast, resp.
pokles ma opa¢ny charakter ako je dlhodoby trend vyvoja toku pred a po erupcii. Je
zrejme spOsobeny uvolnenim nahromadenej volnej magnetickej energie, pri ktorej
ddjde k zmene prie¢nej zlozky magnetického pol'a na pozdiznu a naopak v dosledku

magnetickej rekonexie.
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Z.aver

V praci bola prestudovana suvislost’ emisie rezonan¢ného dubletu i6nu uhlika
C IV na emisii UV kontinua v jeho spektralnom okoli. Ukazalo sa, Ze bezne pouZzivana
procedlira civ_subtract je Ciastotne chybna, kvoli nepresnym koeficientom, ktoré
procedura vyuziva. Hlavny predpoklad procedury sa vSak ukazal ako spravny a teda
V pozorovani slnecnej erupcie je emisia C IV dominantnd voci emisii kontinua. Tento
zaver sa vsSak nepotvrdil pri analyze zavislosti TRACE filtra 1550 a 1700. Pre
normalizované data o expozi¢ni dobu bola dominantna prave emisia UV kontinua
v okoli 1700 A. Takyto vysledok je spdsobeny neuplnou kalibraciou déat, na ktor by
bolo potrebné poznat’ slneéné spektrum prave pre aktivhu oblast, ked’ze uroven
intenzity emisie kontinua podstatne narastd s narastajucou vlnovou dizkou. Pomer
intenzit emisie C IV a UV kontinua je iny pre pokojnt oblast’, erupéné jadro a erupéné
slucky.

Magnetogram tej istej aktivnej oblasti, kde sa odohrala skimané erupcia, sme
deprojektovali, opravili o0 inStrumentalny efekt a nasledne extrapolovali. Porovnanie
takto ziskaného modelu magnetického pol'a, polohy kvaziseparatrixov a polohy
erupcnych jadier vo filtri 1600 ukdzalo, Ze linedrna bezsilova aproximécia, vyuzivana
pri extrapolacii, nedava lepSie vysledky ako potencialovd aproximécia. Preto je
postacujuce pouzivat’ prave potencialovli aproximaciu.

Na erupcii, ktora sa odohrala v d’alsej zvolenej aktivnej oblasti sme preskumali
priestorovu stvislost’ a zavislost’ intenzity emisie v ¢iarach C IV a Ca Il H. Zavislost’
intenzity emisie sme skumali pre pokojnu oblast’, plaz aerupéné jadro v maxime
erupcie aku koncu gradualnej fazy. Ziskané vysledky potvrdzuji vysledky zname
z literattiry a v niektorych ohladoch ich dopiiaju.

Pre tretiu vybrant aktivnu oblast’ sme prestudovali priestorovy suvis polohy
erupcného jadra a kvaziseparatrixu. Podarilo sa néjst’ pomerne vel'mi dobri vzajomnu
zhodu, o sved¢i o fakte, ze ku formovaniu erupcie dochddza prave na prieniku dvoch
kvéziseparatrixovych vrstiev. Prostrednictvom Stidia ¢asového vyvoja magnetického
toku pre polarity zodpovedné za vznik erupcie sme vysvetlili pric¢inu jej vzniku. Bol fiou

postupny narast toku vynarajucej sa zapornej polarity.
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