Slunecni radioastronomie v ére ALMA

Miroslav Bdrta, European ALMA Regional Center, CZ Node, Astronomicky ustav
AV CR, CZ-25165 Ondrejov, barta @ asu.cas.cz

Abstrakt

ALMA - interferometrické pole v oblasti mm a kratSich vin — je zdaleka nejvétsi soucasny
projekt v oblasti pozorovaci astronomie budovany v Siroké mezinarodni spolupraci v chilské
pousti Atacama. PrestoZe jeho primarnim cilem jsou spiSe chladné objekty vzdaleného
Vesmiru, cast pozorovaciho ¢asu bude vénovana i vyzkumu Slunce.

Prispévek si klade za cil shrnout soucasny stav slunecni radioastronomie, seznamit ctenare s
principy, vyhodami i slabymi strankami metod v ni dosud pouzivanych a s rodicim se novym
pristupem, ktery poprvé umeoziiuje pozorovani s dobrym prostorovym, frekvencnim i
casovym rozliSenim soucasné. Pravé tohoto principu — tzv. multi-frekvencni aperturni syntézy
— vyuziva i ALMA. Velka ocekavani slunecnich fyzikii bude ilustrovat i sada klicevych, dosud
otevienych otazek slunecni fyziky, na néz by pozorovani s polem ALMA mohlo poskytnout
odpovéd’.

Pozorovani Slunce s ALMA nejsou dosud po technické strance zcela dofesena. Projektiim na
definovani systémovych pozadavki pro slunecni pozorovani a pripravé testovacich
pozorovani Slunce se v ramci Evropy vénuje piredevsim ondfejovsky uzel evropského ALMA
Regional Centre (EU ARC), jeho ¢innost v tomto sméru bude kratce predstavena.

Nakonec budou zminény i dalsi pristroje vyuzivajici multifrekvencni aperturni syntézu, které

jsou momentalné ve vystavbé nebo ve stadiu projektu.

1. UVOD

Jako radiové viny (v obecnéjSim kontextu vcetné mikrovin
a submilimetrovych neboli terahertzovych vin) obvykle
oznacujeme vysek spektra elektromagnetického zéareni o
vlnovych délkach vétsSich neZ 100um. Tak jako i zafeni v
jinych oblastech spektra nesou v sobé radiové viny stopy
prostiedi, ve kterém vznikly nebo jim prosly, pfipadné se
od néj odrazily a otisky fyzikdlnich procest v téchto
prostiedi probihajicich. Proto lze radiové zafeni pouZit pro
vzdalenou diagnostiku parametrti latky (a jeji dynamiky a
interakci) na objektech blizkého i vzdaleného Vesmiru.
Toho vyuzZiva védni disciplina zvana radioastronomie.

Historie radioastronomie zacina jiZz rokem 1894, kdy Sir
Oliver Lodge ze zakont, kterymi se Tidi zareni absolutné
c¢erného télesa, odvodil mySlenku, Ze by Sly pozorovat
takovéto ,,dlouhé” viny ve slunecnim zareni. BohuZel, jeho
pokusy tuto teorii potvrdit byly tehdy nedspésné. Dalsi
historicky milnik tohoto védniho oboru pfichéazi az v roce
1931, kdy americky inZenyr Karl Jansky (jeho otec byl
Ceského ptivodu), ktery pracoval pro Bellovy telefonni

laboratore, mél za tikol vypétrat pfi¢inu radiového Sumu na
pfijimacich. Se svoji improvizovanou anténni soustavou
(Obr. 1) zjistil, Ze radiové vysilani je ruSeno tremi
hlavnimi zdroji: Lokalnimi blesky, vzdalenymi blesky, a
jakymsi nezndmym zdrojem mimo nasi atmosféru. Pozdéji
se ukazalo, Ze jde o stfed Galaxie. Svoji praci sice
publikoval, ale reakce na jeho objev pfiSla azZ v roce 1937.
Tehdy byl muZ jménem Grote Reber (radioinZenyr)
obeznamen s Janského praci a sdm si na své zahradé
postavil parabolickou anténu o priméru 9.5 metrtii. V roce
1943 studoval rozloZeni radiového zafeni po obloze na
vlnové délce 187 cm a nezavisle objevil tézZ radiové zareni
Slunce o stejné vlnové délce. Pfed tim uZ radiofyzik
Southworth roku 1942 pozoroval Slunce na vlnovych
délkach 3 cm a 10 cm a ve stejném roce byly pozorovany
radiové emise Slunce AngliCanem Heyem na zakladé
hlaseni radarovych vojenskych posddek o ruSivych
Sumech. Prace obou badatelti vSak spadaly do vojenského
tajemstvi a byly utajeny az do konce 2. sv. valky. Tyto
objevy muiZeme pokladat za zrod radiovych pozorovani
Slunce neboli slunecni radioastronomie jakozto specifické
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Obr. 1: Improvizovand smérovd anténa Karla Janského z roku
1931. Jeji méreni, které odhalilo radiovy Sum prichdzejici na
Zem s periodou 23 hodina 57 minut (tedy s periodou siderické
rotace Zemé) odhalilo kosmicky piivod radiového zdreni a je
povazovdno za zrod radioastronomie.
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subdiscipliny.

Velkou vyhodou radioastronomie je fakt, Ze vétSi Cast
radiového zareni z Vesmiru od zhruba 10 MHz aZ po oblast
milimetrovych a submilimetrovych vin prochazi zemskou
atmosférou (i kdyZ v pripadé extrémné kratkych vin pouze
Castecné) a pozorovani v této oblasti jsou tedy dostupné z
povrchu zemského bez nutnosti vyuzivat velmi drahé
kosmické technologie. Vedle oblasti viditelného
(optického) zareni se tak jednd o naSe druhé spektralni
,0kno” do Vesmiru. Dostupnost pozemnich pozorovani
umoziuje vybudovéani rozsahlych (tj. s velkou sbérnou
plochou) a tim padem i citlivych aparatur. Krom toho,
nékteré specifické procesy — zejména ty, které probihaji v
horkém ftidkém plazmatu, jsou casto pozorovatelné
vyluéné na radiovych vlnach. Radioastronomie, i ta
slunecni, tak hraje klicovou roli v soucasném vyzkumu
Vesmiru.

2. RADIOVE ZARENI SLUNCE

Radiovy tok, prichazejici k ndm ze Slunce, mtZeme z
hlediska jeho dynamiky rozc¢lenit do tfi sloZek. Nejstélejsi
je radiové zdreni klidného Slunce. Tato komponenta je
pritomna vZdy a vykazuje jen drobné variace na casové
Skale fadoveé roku. Jde o ono Sirem Lodgem spravné tuSené
tepelné zareni Slunce, respektive jeho atmosféry. V pripadé
plazmatu slunecni atmosféry mluvime o detailnim
mechanismu vyzafovani radiovych vin jako o brzdném
zdreni (viz niZe oddil o emisnich mechanismech).

Druh4 slozka jiz vykazuje vétsi promeénlivost a jeji typicka
Casova Skala odpovida 27 dntm, Cili synodické periodé
rotace Slunce. Mluvime o tzv. pomalu proménné slozce.
Ze souvislosti jeji typické periody s rotaci Slunce lze

v

™ @

Obr. 2: Pri svém pohybu kolem kladné nabitého jddra je
zdporné nabity elektron pritahovdn k jddru elektrostatickou
silou. Ta mu udéluje zrychleni, které se podle Maxwellovy teorie
elektromagnetismu  projevi vyzdrenim kvanta elektro-
magnetického zdreni.

vystopovat, Ze jeji ptivod je tfeba hledat v aktivnich
oblastech, které predstavuji ,,poruchu“ z idedlni osové
soumeérnosti Slunce. Mnohé z nich pfitom mohou pretrvat i
vice slunecnich otoCek — pravé to je divodem modulace
celkového radiového toku s periodou synodické rotace
Slunce. Divody silnéjsiho radiového signédlu z atmosféry
nad aktivnimi oblastmi oproti klidné koréné jsou v zasadé
dva: Uzaviené siloCary magnetického pole nad aktivni
oblasti jsou schopny ,,uvéznit“ slune¢ni plazma ve svych
smyckach (jak se o tom miZeme presvédcit i z
druzicovych snimkid v UV/EUV a SXR oboru) a zvySena
hustota plazmatu pak vede k vétSimu tepelnému
vyzarovani. Vedle toho se ovSem céastecné uplatiiuje i tzv.
gyro-synchrotronovy mechanismus vyzatovani souvisejici s
pohybem elektronti v magnetickém poli nad aktivni oblasti
(viz niZe).

Konecné treti, nejrychleji proménnou komponentou
slunecniho radiového toku jsou slunecni radiovd
vzplanuti. Jedna se o velmi dynamické jevy, kdy — v
extrémnich pfipadech — jasova teplota miiZze stoupnout az
0 10 Fadt béhem zlomku sekundy. Vzplanuti jsou velmi
Casto spjata se slunecnimi erupcemi a koronalnimi vyrony
hmoty (CME). Z tohoto diivodu predstavuje jejich studium
vyznamny  diagnosticky  prosttedek ve  vyzkumu
fyzikdlnich mechanismti slune¢nich erupci. Obrovské
jasové teploty, o mnoho Fadi vyssi, nez je skutecna
kineticka teplota plazmatu ve zdroji radiového zareni,
ukazuji, Ze velmi casto jsou tyto radiovlny produkovéany
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néjakym typem netermalniho vyzatovani, jehoZ prototyp
zvany plazmovd emise strucné rozebereme — vedle jiz
zminéného brzdného a gyro-synchrotronového zareni — v
nasledujicim oddile.

2.1 Proc¢ Slunicko zdri na radiovindch aneb o emisnich
mechanismech

Z hlediska obecné termodynamiky je ziejmé, Ze Slunce
jako objekt s konecnou teplotou musi vyzarovat. Jakymi
detailnimi fyzikalnimi mechanismy se to déje v pripadé
plazmatu slunecni atmosféry na radiovych vlnach
popiSeme struc¢né nyni. V zasadé se uvazuji tfi hlavni typy
emisnich mechanismd.

Brzdné zdareni

Z Maxwellovy teorie elektromagnetismu je znamo, Ze pfi
kazdém zrychleném pohybu elektrického naboje dochazi k
vyzarovani elektromagnetickych vin. V horkém prostiedi
slunec¢ni korény je latka (pfevaziné vodik) téméf Gplné v
ionizovaném stavu. Elektrony, které jsou témér 2000x leh¢i
neZ protony (natoZpak jadra ostatnich atomti) se tepelnym
neusporadanym pohybem ,proplétaji“ kolem atomovych
jader (prevaziné jader vodiku, tedy protonti). Dojde-li k
pribliZzeni elektronu ke kladné nabitému jadru, je drdha
elektronu elektrostatickym pritahovanim odklonéna (stava
se hyperbolickou, podobné jako napf. v pfipadé pribliZeni
aperiodické komety ke Slunci) a elektron zakousi pohyb se
zrychlenim a zafi (Obr. 2). Zrychleny pohyb nabojt
zptsobeny dasledkem téchto setkdni (neboli srazek)
elektronti a jader v plazmatu zptisobuje tedy vyzafovani.
Vzhledem k tomu, Ze ve slunecni koréné je vétSina srazek
v disledku malé hustoty plazmatu spiSe jen vzdéalenym
priletem, nejsou ani zakfiveni drah a jim odpovidajici
zrychleni pfiliS velka a tyto vzdalené srazky pak pfispivaji
pravé ke spise nizkofrekvencnimu, tedy radiovému zareni.
Pro tplnost poznamenejme, Ze v piipadé velkych rychlosti
elektronti a hustého prostfedi dochazi naopak i k Cetnym
srazkam tésnym — disledkem je pak vznik kratkovinného
zareni, takto napf. podle naSich predstav vznika tvrdé
rentgenové zafeni (Hard X-rays/HXR) ve slunecnich
erupcich: je dlsledkem sraZek elektront urychlenych v
koréné s hustou populaci iontt v chromosfére, kam svazky
elektronti dopadaji.

Nicméné, kromé samotného mechanismu generace
radiového zafeni hraje roli i otazka jeho Sifeni plazmatem
slunecni atmosféry. V jednodussim pripadé, kdy se radiova
vlna §ifi plazmatem bez pozad'ového magnetického pole,
plati mezi vinovou délkou a frekvenci tato disperzni
rovnice

(1)22(1)3,+k2c2

kde mezi kruhovou frekvenci w a béznou frekvenci f plati

vztah w=2mf a velikost vlnového vektoru k je s
obvyklejsi vinovou délkou A sprazena relaci k=2 7t/A
.Veli¢ina w, se nazyva plazmovd frekvence a predstavuje
frekvenci vlastnich oscilaci plazmatu. KdyZz si plazma
predstavime jako elektronovy plyn, pohybujici se mezi v
vychylka elektronové ,tekutiny” oproti iontové ,miizi“
vede ke vzniku ndbojové nerovnovéhy a tim i elektrického
pole. Toto pole se snazi wvratit elektrony zpét do
rovnovazné polohy. ProtoZe elektrony maji také néjakou
(byt malou) hmotnost, prekmitnou rovnovaznou polohu,
podobné jako vychylené zavazi na pruZiné. Elektrické
pole, mifici nyni opa¢nym smeérem, se je opét snazi vratit
do rovnovazné polohy a cely déj se opakuje — dostavame
kmity elektronové tekutiny viici iontim pravé na plazmové
frekvenci.

Pro frekvenci vlastnich kmith zadvazi na pruZiné plati

znamy vztah
k
W=4—
m

kde k je tuhost pruziny a m hmotnost zavazi. V pripadé
kmitti plazmatu plyne z Coulombova zakona elektrostatiky,
Ze pritazliva sila, tedy ,tuhost pruZiny” by méla byt
{imérna soucinu ndboji tedy (n,-e)(Z-n;-e) kde n, a
n; jsou Casticové hustoty elektronti a iontu (tj. poCet Castic v
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Obr. 3: Radiové mapy Slunce pro riizné frekvence. Krdtké
vinové délky prichdzeji ze spodni chromosféry a nejvice
pripominaji ndm dobfe zndmy obraz Slunce z optickych
pozorovdni. Nejdelsi viny na tomto komponovaném snimku (na
frekvenci 327 MHz) k ndm prichdzeji z korony, proto je obraz
Slunce difiizni a vyrazné vétsi, nez samotny slunecni disk.



jednotce objemu). Pro plné ionizované vodikové plazma, s
nimzZ se setkdvame ve slunecni koréné, je protonové Cislo
Z=1 a ni=n.=n, ,tuhost pruziny* tedy bude imérmna n’e’.
Naopak, hmotnost objemové jednotky elektronové tekutiny
je iméma n-m , kde m je nyni hmotnost elektronu. Z
analogie s pruZinovym oscildtorem tedy ocekavame, Ze
frekvence vlastnich kmit plazmatu, neboli plazmova
frekvence bude Umérnd odmocniné z vyrazu (n’e’)/
(nm)=(ne®)/m. Skute¢né&, podrobné&jsi odvozeni dava pro
plazmovou frekvenci vztah

2
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kde €, je permitivita vakua a do vyrazu se dostala diky
pouZité soustavé jednotek (SI).

Podstatnym faktem je, Ze plazmova frekvence je imérna
odmocniné z elektronové hustoty (a tim padem i
materialové hustoty plazmatu), ostatni symboly ve vyrazu
pro w, jsou konstanty. Z disperzni rovnice je patrné, Ze
existuje minimalni frekvence viIn, které se mohou Si¥it
plazmatem - je to pravé ona plazmova frekvence.
PodrobnéjSim rozborem disperzni relace, zejména
vypoCtem grupové rychlosti, coZ je rychlost jakou se Sifi
energie prenaSend vinou, bychom navic zjistili, Ze baliky
vln s frekvenci bliZici se shora této limitni hodnoté f,=w,/
2n se plazmatem $ifi velmi pomalu. Diky tomu maji dost
Casu na to, aby diky emisnimu mechanismu ziskaly vétsi
energii. DuleZitym dusledkem pro chapani slunecni
radioastronomie pak je to, Ze zafeni o frekvenci f k nam
pfichdzi prevdZné z tenké wvrstvy plazmatu, jehoZ
elektronova hustota n je takova, Ze ji odpovidajici
plazmova frekvence je velmi blizk4 a jen mirmé nizZsi nez
frekvence pozorovaného zareni. Jinymi slovy, objem
plazmatu s elektronovou hustotou n vyzafuje predevSim
zareni o ji odpovidajici plazmové frekvenci f,. Vzhledem k
tomu, Ze hustota plazmatu — a tedy i elektronova hustota,
kterd je s ni pro vodikové plné ionizované plazma slunecni
korény svazéna vztahem P=n-M, , kde My je
hmotnost atomu vodiku — klesa (v priméru) s vyskou nad
slunecni fotosférou, prichdzi k nam kratké viny (tedy s
vétsi frekvenci) z vétSich hloubek slune¢ni atmosféry, kde
n a tim padem f, je vysoké, zatimco dlouhé viny maji
pivod v TidSich oblastech vnéjsi korony. Konkrétné,
dekametrové viny maji sviij ptivod ve sluneCnim vétru,
metrové viny v koréné, decimetrové zejména v hustSim
plazmatu aktivnich oblasti v dolni kor6né, centimetrové v
chromosfére, pfipadné chromosférickém  materidlu
»vyzdvizeném“ do korony jako jsou filamenty a
protuberance, a milimetrové a submilimetrové zreni
prichédzi z fotosféry. Pravé uvedené tvrzeni demonstruje
Obr. 3.

Tato predstava plati celkem obecné, nejen pro tepelné
(brzdné) zéareni a poskytuje zakladni vhled do principt

slunecni radioastronomie. Samozfejmé, nelze ji brat
absolutné: napf. protuberance lze pozorovat i na
milimetrovych a submilimetrovych vlnach, nejen v jejich
,domovském® centimetrovém pasmu. Pozorovani na téchto
vlnovych délkach bude ovSem podstatné méné intenzivni
neZ na frekvencich blizSich lokalni plazmové frekvenci
chromosférického materidlu. Rychle se pohybujici baliky
submilimetrovych vIn (jejich grupovd rychlost v
protuberanénim plazmatu se blizi rychlosti svétla ve
vakuu) nestac¢i pfi svém priletu protuberanci nastradat
potfebné mnoZstvi energie. To se pak na pozorovanich
projevi nizkou jasovou teplotou (v radioastronomii Casto
pouzivany ekvivalent pro intenzitu zafeni), mnohem nizsi
neZ je skutecna teplota plazmatu ve zdroji. Mluvime pak o
opticky tenké emisi, zachytit ji muZeme jen patficné
citlivymi pfistroji. I pfes toto upresnéni ale poskytuje
zakladni predstava o frekvenci emitovaného zareni
klesajici s vySkou ve slunec¢ni atmosféfe dobré prvni
pribliZeni k porozuméni slune¢ni radioastronomii.

Gyrosynchrotronové zdreni

DalSim mechanismem, ktery se uplatiuje ve slunecni
radioastronomii, je gyrosynchrotronova emise. Zrychleny
pohyb nabojti, vyZadovany Maxwellovou teorii pro
generaci elektromagnetickych vln je v tomto pripadé
realizovan pohybem elektroni v magnetickém poli.
Magnetické pole, diky Lorentzové sile F;=vX B nuti
elektrony pohybovat se po ,spirdlach“ (spravné
Sroubovicich — viz Obr. 4) a tento kfivoCary pohyb je
spojen se zrychlenim (zptsobenym pravé Lorentzovou
silou). Analyzou tohoto pohybu dojdeme k zavéru, Ze
gyrosynchrotronové zareni je generovano na Larmorové
(téZ cyklotronové) frekvenci

o = e'B
c m H

kterd odpovidd pravé periodé elektrond pri jejich
cyklickém pohybu po Sroubovicovych trajektoriich, a na
jejich nasobcich — tzv. vySSich harmonickych, které jsou
zplsobeny efektem konecného prtiméru Sroubovice (resp.
valcové plochy, po niZ se vine), jinymi slovy jeho
nezanedbatelnym rozmérem vzhledem k vlnové délce
emitovaného zareni. Pokud je pohyb elektronu
relativisticky (pfi vysokych teplotach), dochazi navic k
rozsifovani téchto emisnich ,,car“ vlivem Dopplerova
efektu. Pro ultra-relativistické elektrony se pak celé
spektrum vyzafovanych vlnovych délek slije do spojitého
rozdéleni, mluvime pak o synchrotronovém zafeni.
Vzhledem k fidkému vyskytu ultra-relativistickych €astic
na Slunci se tento extrémni pfipad ovSem pozoruje spiSe u
jinych astrofyzikéalnich radiovych zdroji napf. u pulsart a
zbytkl supernov.
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Obr. 4: Lorentzova sila nuti nabitou cdstici v homogennim
magnetickém poli, aby se pohybovala po kruhové nebo obecné
po Sroubovicové drdze. Dostredivé zrychleni, udélované cdstici

Lorentzovou silou je pricinou elektromagnetického zdreni.

Plazmovd emise

Jinym — ponékud specifickym pravé pro Slunce (i kdyz se
uvazuje i pro generaci radiovln v magnetosfére Jupitera a
dalSich planet a ve slunecnim vétru) — mechanismem
radiového vyzarfovani je plazmova emise. Uplatiiuje se
pfedeviim v radiovych vzplanutich béhem slunecnich
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erupci. Na rozdil od predchozich dvou mechanismi, u
kterych se jedna prevazné o zareni zplsobené zrychlenym
pohybem tepelnych elektrond (i kdyZz ve vyjimeCnych
pripadech mtZe jit i o brzdné nebo synchrotronové zareni
nadtepelnych energetickych ¢astic), plazmova emise je
typickym piikladem netermdIniho emisniho mechanismu.

Mechanismus plazmové emise je nedilné spojen se svazky
urychlenych ¢astic (elektrontl) a probiha ve dvou stupnich.
V  prvni fazi svazek elektroni - urychlenych
nejpravdépodobnéji v nékteré z mnoha disipativnich
oblasti v rekonexi magnetického pole ve slunecni erupci —
vygeneruje elektrostatickou plazmovou vlnu (téZ
Langmuirovy viny nebo vlny Béhmovy-Grossovy).
Generaci vln svazkem si miiZeme predstavit v analogii s
vytvorenim razové viny u letadla, které prekrocilo rychlost
zvuku, pripadné — asi vSem blizsim piikladem — miZe byt
prid'ova vlna tvorici se za rychle plujicim ¢lunem. Stejnym
typem generace vin je i Cerenkovovo zafeni zndmé z
jaderné a casticové fyziky: objevuje se u rychlych castic
pohybujicich se v prostfedi s indexem lomu vétSim neZ
jedna. VSechny uvedené pfipady maji spolecné to, Ze zdroj,
ktery viny vytvéri, se pohybuje rychleji, nez je rychlost
Siteni  generovanych vin v  daném  prostiedi.
Poznamenejme, Ze detailni rozbor na zdkladé kinetické
teorie plazmatu nabizi na tentyZ jev trochu jiny pohled: z
hlediska kinetické teorie se v ptipadé svazku pohybujiciho
se plazmatem jednd o nestabilni rozdélovaci funkci

b)

%06 —— 11—
fiv) -
2606 - .
1606 | .
0 | 1 | 1 |
-4eH)7 -2et+07 ¢ 2et07  4et+07
v
1

Obr. 5: Priklad nestabilni rozdélovaci (neboli distribucni) funkce pro rychlosti cdstic v plazmatu. Pokud se plazmatem podél
magnetického pole SiFi svazek rychlych elektronti, projevi se to na distribucni funkci "hrbem" - ukazuje na néj Sipka na panelu (a). V
tizké oblasti rychlosti tésné nad 1.0 x 10" m/s distribucni funkce roste s rychlosti a tedy i s energii édstic (inverzni populace hladin) a
neni ve stavu termodynamické rovnovdhy. Systém se prebytecné energie zbavi vyzdrenim elektrostatickych plazmovych vin. Zdrojem
nestability ale miiZe byt i rozdilnd teplota (ta je dand Sitkou distribucni funkce) ve sméru podél a nap¥i¢ mg. pole, jak ukazuje panel

(®).
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rychlosti elektronti — v ,,béZném“ stavu termodynamické
rovnovahy (bez pfitomnosti svazki) pocet elektroni o
urcité energii s rostouci energii (tj. rychlosti) monoténné
klesd (Boltzmantiv zakon), v piipadé piitomnosti svazku
ovSem Vv urcité oblasti energii roste (Obr. 5). Podobné jako
v pripadé laseru pak mluvime o inverzni populaci hladin.
Na tomto misté je vhodné zminit, Ze existuje vice typu
nestabilnich distribu¢nich funkci — v pfipadé svazkt
mluvime o dvousvazkové nebo presnéji bump-on-tail
nestabilité, pokud je z néjakého ddvodu vétsi primérna
kineticka energie pohybu elektronti kolmo k magnetickému
poli nez podél néj (teplotni anizotropie), miZe se rozvinout
double-resonance nestabilita atd. Zde prezentovany vyklad
plazmové emise, chdpany Casto tizce jako radiové zareni v
disledku svazkové nestability, tak lze zobecnit i na jiné
emisni mechanismy z téZze tfidy — zadkladem je vzdy
nestabilni distribu¢ni funkce elektront.

At se jiZz na véc divame kterymkoli dhlem pohledu,
Sifenim svazku vznikaji elektrostatické plazmové viny. Jde
0 nam jiZ zndmé plazmové oscilace popsané vySe, které se
v disledku tepelnych rychlosti elektronti $ifi z mista svého
vzniku plazmatem. Vektor intenzity elektrického pole
spojeného s lokalni ndbojovou nerovnovahou vzniklou v
disledku posuvu elektronové tekutiny viici iontim mifi ve
smeéru Siteni téchto vln a ve stejném sméru se odehravaji i
kmitavé pohyby elektronti kolem své rovnovaziné polohy.
Oscilujici magnetické pole spojené s vlnou neni v takové
konfiguraci v souladu s Maxwellovymi rovnicemi
generovano — proto mluvime o elektrostatickych vInach.
Tyto viny jsou ovSem vazany na plazma, jimZ se Sifi a v
zadném piipadé nemohou doputovat az k Zemi a byt zde
detekovany — podobné jako bézna zvukova vlna nemiZze
opustit zemskou atmosféru. Nicméné, kmitavy pohyb
elektronti v téchto oscilacich je také zrychlenym pohybem
nabojt a podle Maxwellovy teorie by mél vést ke generaci
elektromagnetickych, tedy radiovych vln, které se
meziplanetdrnim prostfedim uZ §ifit mohou. To se skutecné
také d€je, ovSem podrobny vypocet ukaZe, Ze prispévky od
jednotlivych elektronti se v pripadé elektrostatické viny
§ifici se na homogennim pozadi vzajemnou interferenci
uplné vyrusi!

Toto ovSem neplati, pokud se vlna Sifi na pozadi s
proménlivou elektronovou hustotou. Prostorové variace
elektronové hustoty mohou byt zptisobeny strukturovanim
plazmatu z vnéjSich pricin — napf. gravitacni stratifikace,
pritomnost nehomogennich magnetickych poli. V téchto
pripadech je ovSem prostorova Skéla, na nizZ se elektronova
hustota méni priliS velikd ve srovnani s vlnovou délkou
elektrostatické vlny a interferenci tak dochazi k
podstatnym, byt ne Uplnym vzdjemnym kompenzacim
elektromagnetickych pfispévki od jednotlivych elektrond.
v elektronové hustoté je zptisobena jinou vlnou Sifici se
stejnym prostfedim jako naSe studovana elektrostaticka
plazmova vlna. Takovou vlnou muZe byt napf. zvukova

vlna, jev podobny zvukovym vlndm v Kklasickém
neionizovaném plynu, nebo jina elektrostaticka plazmova
vlna. ProtoZe charakteristické prostorové Skaly hustotnich
variaci jsou v téchto pfipadech srovnatelné s vlnovou
délkou, pro jistou elektromagnetickou vinu, jejiz frekvence
a vlnovy vektor spliiuji rezonan¢ni podminku je skladani
prispévki od jednotlivych elektronti pozitivni a interferenci
tak vznikne nezanedbatelné elektromagnetické zareni.
Tento rozptyl elektrostatické viny na jiné viné (pfipadné na
jinak vzniklé hustotni nehomogenité) predstavuje pravée
onen druhy stupeil plazmové emise. Pfi rozptylu na
zvukové vIiné (nebo statické hustotni wvariaci) vznika
radiové zareni o frekvenci o néco malo vétsi neZ plazmova
frekvence  f,, prfi  vzdjemném  rozptylu  dvou
elektrostatickych vIn (kazda z nichZ ma frekvenci typicky
~f,) pak dochazi k emisi radiového zafeni na druhé
harmonické,tedy ~2f,. Pro zdjemce poznamenejme, Ze
zvukové nebo sekundarni elektrostatické viny, na nichz se
elektrostaticka vlna rozptyluje, v plazmatu celkem snadno
vznikaji z elektrostatickych vin generovanych svazkem
pomoci mechanismii parametrické a modulacni nestability
— tyto jevy se vyskytuji i ve fyzice pevnych latek a
technicky jsou vyuzivany v mezifrekvencnich zesilovacich.

PrestoZe je mechanismus plazmové emise dvoustupiiovy,
diky rezonan¢nim procestim, které jsou v ném zahrnuty, je
v podminkach slunecni erupcni korény prekvapivé vysoce
efektivni — napfiklad v radiovych vzplanutich typu
decimetric spikes ¢ini odhadovand jasova teplota az 10”K,
tedy o osm Tadi vice, neZ je odhadovana teplota plazmatu
v disipujici proudové vrstvé ve slunecni erupci.

DalSi uvazované emisni mechanismy

Kromé uvedenych tifi zakladnich mechanismli generace
radiového zareni ve slunecni atmosféfe se zvazuji i dalsi
fyzikalni procesy, které by mohly vysvétlit néktera
pekuliarni radiova pozorovani. V Fidké a strukturované
slune¢ni kor6né by se mohlo uplatnit tzv. prechodové
zdreni (transition radiation). Jde o pfimé vyzarovani
rychlych elektronii pohybujicich se nehomogennim
prostiedim. Jeho podstata je nésledujici: Kazdy naboj v
plazmatu k sobé prirozené pritahuje naboje opacného
znaménka. Vznikly ,,oblak“ opacnych naboji kolem nabité
Castice se nazyva Debyeovo stinéni. Charakteristiky tohoto
,»oblaku“ (hustota, typicka velikost) ovSem zaviseji na
parametrech okolniho prostfedi (elektronova hustota,
teplota).  Pohybuje-li se elektron nehomogennim
prostiedim, tento stinici oblak ,dychd“ a pravé jeho
proménlivost je zdrojem elektromagnetického zafeni. K
efektivnimu vyzarovani je opét tfeba nehomogenit s velmi
kratkou prostorovou skalou.

Jinymi typy emise, zajimavymi zejména v souvislosti s
projektem ALMA, jsou vibracni a rotacni molekulové
prechody, znamé spiSe z chladnéjSich kon¢in Vesmiru (v
oblasti teplotniho minima slunecni atmosféry mohou — byt



fidce — také nékteré jednodussi molekuly, napt. CO,
existovat) a prechody elektroni v atomu vodiku mezi
velmi vysokymi hladinami (tzv. rekombinacni ¢ary). Tento
typ emise predstavuje standardni kvantové prechody
(zndmé z optické oblasti spektra) mezi dvéma
energetickymi stavy atomu nebo molekuly, kdy vyzareny
foton ma v souladu s Planckovou kvantovaci podminkou
frekvenci

hf=E,—E, ,
kde h je Planckova konstanta. V pripadé vySe zminénych
prechodi pada frekvence emitovaného zareni do oblasti
milimetrovych a submilimetrovych vln, na néz se ALMA
specializuje.

3. “KLASICKA“ RADIOASTRONOMICKA
POZOROVANI SLUNCE

V pribéhu vyvoje “klasické” slunecni radioastronomie se
postupné objevily v zadsadé tfi techniky radiovych
pozorovani. Jejich vyhody a nevyhody se pokusime
shrnout v této kapitolce.

3.1 Radiometrie

Nejjednodussi z nich je radiometrické pozorovani Slunce,
tedy méfeni celkového slunecniho radiového toku na urcité
vlnové délce. Jeho jedinou — a pri citlivosti dnesnich
pristrojii jiz ponékud spornou — vyhodou oproti dalSim
dvéma technikdm je jen vysoké Casové rozliSeni (typicky
milisekundy i méné), se kterym je radiovy tok
zaznamenavan. Pfesto je tato technika dodnes provozovana
— vyhlazené hodnoty radiového toku na vlnové délce
10.7 cm byly totiZ po dlouhou dobu pouZzivany jako hlavni
index globélni slune¢ni aktivity. Prevzaly tuto roli po
znamém Wolfové relativhim cisle slunecnich skvrn,
protoZze na rozdil od néj neobsahuji subjektivni prvek
zavisly na pozorovateli a jsou i snadnéji dostupné. Nyni se
ovsem jako nejzndmeé;jsi a s vlivy slunecni ¢innosti na Zemi
nejvice korelujici index aktivity pouzivd hodnota
integralniho toku tvrdého rentgenového zareni. Nicméné,
radiometricka méfeni na vlnové délce 10 cm — stejné jako
urc¢ovani Wolfova relativniho ¢isla z vizualnich pozorovani
— svého vyznamu zcela nepozbyly, nebot pro studium
dlouhodobé variability slunec¢ni Cinnosti je nutno Casové
fady téchto tii ukazatelti co nejlépe vzajemné svazat.

3.2 Radiovd spektroskopie

Z paragrafu o emisnich mechanismech je zfejmé, Ze
kmitocet radiového zafeni vysilaného néjakym objemem
plazmatu ve slunecni atmosféte se typicky pohybuje okolo
vlastni frekvence kmiti tohoto plazmatu Ccili lokalni
plazmové frekvence f,. Ta je ovSem zavisla na elektronové
koncentraci plazmatu a proto pri pozorovani na dané

Obr. 6: Radioteleskop RT5 na Astronomickém ustavu AVCR v
Ondrejové. Bezmdla desetimetrovd anténa na na samocinné
azimutdlni montdZi napdji slunecni radiovy spektrograf v pdsmu
800 MHz - 2 GHz.

vIlnové délce vidime v zasadé jen plazma urcité hustoty —
té, kterd odpovida elektronové koncentraci pro danou
plazmovou frekvenci (pfipadné jeji druhé harmonické,
pokud mechanismem vzniku zéfeni je plazmova emise).
Ctenéfi obezndme-nému se slune¢nimi pozorovanimi z
druZic a pozemnich optickych pfistroji snad bude tento
fakt pristupnéjsi skrze analogickou situaci pfi pozorovani
Slunce v rznych spektralnich ¢arach optické, UV a EUV
oblasti, kdy rtizné Cary ndm zobrazuji plazma rdzné
teploty — té , odpovidajici tzv. formacni teploté spektralni
cary. Z toho ovSem vyplyv4, Ze pokud se hustota v
radiovém zdroji méni — coz je v pripadé radiovych
vzplanuti spojenych se slunecnimi erupcemi a vyrony
koronalni hmoty velmi typicky jev — méni se i frekvence
vysilaného zéareni. Pokud pozorujeme takovyto proménny
zdroj radiometrem na jedné pevné zvolené frekvenci,
odpovidajici momentalni frekvenci zdroje, pak pfi zméné
frekvence vysilaného zafeni ndm zdroj na radiometru
»zhasne”. Ve skuteCnosti ovSem zafi dal, pouze na jiném
kmito¢tu. To miZe samoziejmé vést k mylnym
interpretacim. Tento problém fteSi pozorovaci technika
zvand slunecni radiovd spektroskopie. Pfi ni je Slunce
pozorovano soucasné na mnoha (typicky stovky) vinovych
délkach a pro kazdou z nich méme k dispozici ¢asovy
vyvoj radiového toku na dané frekvenci. Pfistroje tohoto
typu se realizuji jako plné mnohakanélové, mérici na kazdé
vlnové délce (tj. v jednom frekvencnim kandle) zcela
nezavisle, nebo se vyuziva ¢asové multiplexe — Cili jeden
Casovy krok méfeni je rozdélen do nékolika kratSich
intervalt (jejich pocet odpovida po¢tu méfenych kmitoCti)
a méfeni na dané frekvenci se realizuje pouze v tomto
Casovém podintervalu a mezi jednotlivymi frekvencemi se
postupné (ale rychle) preladuje. Jednodussi konstrukce
druhého typu pfistroje je bohuZel vykoupena niZ$im
Casovym rozliSenim (max. 0.01 s). To je dano tim, Ze
Casovy krok je sdilen pro méfeni na vice frekvencich a
pritom interval méfeni pro jednotlivou frekvenci (tzv.



integracni Cas) nemtze byt z divodu udrZeni prijatelného
poméru signal/Sum neomezené kratky. Prikladem
slunecniho radiového spektrografu s prolad'ovanym
pasmem je radioteleskop RTS provozovany na observatofi
Astronomického tistavu AV_CR v Ondfejové (Obr. 6).
Tento spektrograf pracuje v pasmu decimetrovych vin ne
frekvencich od 800 MHz do 2 GHz. Pozorovany
frekvencni rozsah je rozdélen do 256 kanal a k proladéni
celého pasma dojde béhem 0.01s. SlouZi predevsSim ke
studiu plazmovych procesti béhem slunecnich erupci.

Slunecni radiové spektrografy se — diky pionyrské praci
Prof. Paula Wilda z Australie — zaCaly objevovat v druhé
poloviné 50. let 20. stoleti a pfinesly pfevrat v pohledu na
nékteré aspekty slunecni Cinnosti, zejména na slunecni
erupce. Ty byly do té doby povazovany za tkaz v nizkych
vrstvach slunecni atmosféry, proto se také ¢asto dopliiovaly
pridomkem a oznaCovaly jako chromosférické erupce
(chromospheric flares). Nicméné radiova spektroskopie
odhalila, Ze jejich podstatna cast se odehrava ve slunecni
koréné. Zmeénu paradigmatu pak =zavrSila druZicova
pozorovani v UV/EUV a mékkém rentgenovém (soft X-
Ray/SXR) zateni, kterd koronalni ptivod uvolnéni energie
v erupcich potvrdila a podstatné prohloubila naSe znalosti o
téchto  procesech. = Poznamenejme, Ze  tehdejsi
Ceskoslovensko drZelo v této védni oblasti krok se svétem
— druhy radiovy spektrograf v Evropé byl postaven na
Astronomickém tstavu tehdejsi CSAV v Ondfejové jiz v
roce 1967, necely pilrok po vibec prvnim evropském
pristroji tohoto typu pracujicim ve Weissenau u Tiibingen v
tehdejSim zapadnim Némecku. Priikopnikem tohoto oboru
v Ceskoslovensku (a vlastné v celé Evrop&) byl
Dr. Antonin Tlamicha (Obr. 7), nékdejSi student jiz
zminéného Prof. Wilda.

Dnes uz ucebnicové piiklady produktt slunecni radiové
spektroskopie — tzv. dynamickych radiovych spekter jsou
na Obr. 8 a 9. Jak jiZ bylo uvedeno, v radiové spektroskopii
nam jde o to, zjistit jak se rozloZeni radiové emise podle
frekvenci (Cili spektrum) vyviji v Case. Horizontdlni osa
tedy reprezentuje Cas, vertikalni osa je Skalou frekvenci a
stupeni Sedi odpovida intenzité pfijatého radiového zareni v
daném Case a na dané frekvenci (svétlejSi odstiny znaci
vysSSi intenzitu). Pozorny Ctendr si maze vSimnout jedné
zvlastnosti: frekvencni osa je obracend, s niz§imi
hodnotami nahote. Toto uspofddani ma velice dobry
divod, vzpomeneme-li si, Ze hustota a tedy i plazmova
frekvence klesa s vySkou ve slunecni atmosféie a radiové
zareni je typicky produkovano na plazmové frekvenci f,
(resp. 2f,). Nizsim frekvencim tedy v zasadé odpovidaji
vyssi vysky ve slunecni atmosfére — obracena frekvencni

skala na spektrogramu tedy reprezentuje zaroven
vyskovou Skalu nad fotosférou, byt ponékud
deformovanou.

DilezZitou soucasti radiové spektroskopie jako metody je
interpretace zmétenych radiovych spekter. Interpretaci se

mini identifikace fyzikalniho mechanismu, ktery stoji v
pozadi pozorované radiové emise. Tento proces si mtiZzeme
demonstrovat na jiZz klasickych spektrech na Obr. 8 a 9.
Obr. 8 ukazuje radiovou emisi, kterd je pro kazdy
jednotlivy okamzZik pomérné tzkopasmova - typicka
frekvencni Sitka emise je pouze okolo 50 MHz. Takto
uzkopasmové vzplanuti nemtZe byt vyprodukovéano
tepelnym (brzdnym) zéfenim ani (gyro)synchrotronovym
mechanismem, které vyzaruji ve spojitém a Sirokém
intervalu frekvenci (v radioastronomické hantyrce
mluvime o kontinuu). Z relevantnich mechanismti nam
tedy zbyva plazmova emise, kterd produkuje zéafeni na
plazmové frekvenci f,, pfipadné jejim dvojnasobku (2f,),
Cili témér ,,Carové” spektrum. A jak tedy spektrum na Obr.
8 vzniklo? Pokud pfijmeme pfedstavu, Ze registrované
zafeni je na plazmové emisi (nebo jeji druhé harmonické) a
plazmova frekvence klesd s vyskou, pak fakt, Ze emise
zacind na vysokych frekvencich — tedy v hlubokych
vrstvach — a jeji frekvence s Casem klesa — tedy presouva
se do vySSich vrstev — evokuje predstavu zdroje
pohybujiciho se slunec¢ni atmosférou vzhtiru, smérem od
Slunce. ProtoZze z teoretickych modelt i z pozorovani
(zaloZenych mimo jiné i na rozboru snimkd slunecni
korény potizenych béhem tplnych zatméni Slunce) zndme
priblizny pribéh elektronové hustoty v zavislosti na vysce
a mezi plazmovou frekvenci a elektronovou hustotou
existuje jednoznaCné pfifazeni, mizeme frekvencni Skéalu
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Obr. 7: Prikopnici slunecni radiové spektroskopie v
Ceskoslovensku a v celé Evropé. Dr. Antonin Tlamicha na
snimku uprostred.
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Obr. 8: Dynamické radiové spektrum v oblasti metrovych vin. Frekvencni osa je obrdcena zameérné: odpovidd tak kvalitativné vyskové
Skdle ve slunecni atmosfére. Velmi sugestivné je tak vidét pohyb zdroje (v tomto pripadé nékolika svazkii urychlenych elektroni)
smérem vzhiiru. Kazdé vzplanuti odpovidd jednomu svazku. Povsimnéte si, Ze u prvnich nékolika vzplanuti se pokles frekvence s casem
(frekvencni drift) "ohybd" v oblasti frekvenci okolo 200 MHz zpét dohi, do oblasti vyssich frekvenci. Vysvétlujeme si to tim, Ze alespori
Cdst elektronti se pohybuje v rozsdhlé ale uzaviené smycce magnetickych siloCar. Po dosaZeni jejiho vrcholu se elektrony pohybuji zpét
do hustSich oblasti atmosfeéry, kde je plazmovd frekvence (a tedy i frekvence emitovaného zdreni) vyssi. Pojmenovdni pozorovanych
jevii a jejich kategorizace do riiznych trid byvd prvnim krokem k pozndni (nékdy bohuZel i poslednim). Typ s morfologii emisni
struktury jako na tomto obrdzku byl nazvdn jako Typ IIL. Nastésti, v radiové spektroskopii se ukdzalo, Ze tvary emisnich struktur na
dynamickych spektrech jsou tésné svdzdny s fyzikdlnim mechanismem jejich vzniku — zde zdreni vyvolané svazkem urychlenych

elektromii.

prepocitat na Skalu vySkovou. Z pocatecni a koncové
frekvence jednotlivych pulsi vzplanuti tak mizZeme spocist
pocatecni a koncovou vysku zdroje nad slunecni fotosférou
a tim i celkovou drdhu, kterou zdroj urazil. Kdyz ji
vydélime celkovou délkou trvani pulsu, ziskame rychlost,
se kterou se zdroj slunec¢ni atmosférou pohyboval. V
pripadé stop zachycenych na Obr. 8 dojdeme k hodnoté
fadové 100 000 km/s, tedy tfetiné rychlosti svétla. Takovou
rychlosti se mohou pohybovat svazky elektroni
urychlenych v proudové vrstvé ve sluneni erupci, zcela v
souladu s predpokladem o vzniku pozorovaného zéreni
mechanismem plazmové emise. Kazdy puls na Obr. 8 je
tedy zplsoben jednim svazkem urychlenych elektront
pohybujicich se z mista erupce vzhiiru slunec¢ni korénou.
Pravé tento (a jemu podobné) Tetézec tvah nad

pozorovanymi radiovymi spektry vedl k odhaleni
korondlniho ptvodu uvolnéni energie ve slunec¢nich
erupcich.

Pfijmeme-li pohled na obridcenou frekvencni Skalu na
radiovém spektru jako na Skalu vysek ve slunecni
atmosféte, je zfejmé, Ze sklon emisnich stop na radiovém
spektru, tedy to, jak rychle se méni frekvence s casem —
odborné se tato veli¢ina nazyva frekvencni drift — souvisi s
rychlosti pohybu zdroje slunecni atmosférou: témér svislé
stopy odpovidaji velkym rychlostem, nebot’ rozdil vySek
odpovidajici pocatecni a koncové frekvenci vzplanuti je
prekonan za kratsi Cas. Spektrum na Obr. 9, jehoZ emisni
stopa je mnohem vice Sikma tedy souvisi se zdrojem, ktery
se pohybuje pomaleji. Skutecné, ze zméfeného
frekvencniho driftu plyne typicka rychlost pohybu zdroje
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Obr. 9: Rddiové spektrum na metrovych vindch. Zdroj opét
driftuje k nizsim frekvencim (tedy do vétSich vysek v koréné),
nyni ale podstatné pomaleji nez na Obr. 8 — prekondni mensiho
frekvencniho (a také vyskového) rozdilu, neZ na predchozim
obrdzku mu zabird mnohem delSi cas, emisni stopa na spektru
je mnohem vice sklonénd. Rychlost odvozend z frekvencniho

driftu odpovidd Fddové 1000 km/s — zdrojem emise je rdzovd
vina pred letici CME, resp. elektrony, které se na ni urychlily.
Tento druh vzplanuti se tradicné oznacuje jako Typ I1.

zareni v fadu 1000 km/s. Tato rychlost odpovida Sifeni
razovych magnetozvukovych vin slunecni korénou. Dnes
vime, Ze tyto razové vlny jsou vlastné ptid'ové viny
vznikajici pfed Sificim se koronalnim vyronem hmoty
(CME). Vlastnim zdrojem zafeni jsou elektrony urychlené
na Cele razové vlny — pravé ony zpusobuji kinetickou
nestabilitu, kterd vede ke generaci elektrostatickych
(Langmuirovych) plazmovych vin a jejich nésledné
konverzi do elektromagnetického mddu — radiové zéreni je
tedy opét produkovano mechanismem plazmové emise.
Urychlovani elektrond na Cele razové viny se diky
nehomogenitdm plazmatu a komplikovanéjsi geometrii
Cela viny Casto déje v pulsech. Krom toho, elektrony jsou
urychlovany smérem od Slunce i ke Slunci, tedy jak do
fidsich tak do hustSich vrstev plazmatu. To se na spektru s
vysSim Casovym a frekvencnim rozliSenim Casto projevuje
jako kratké Sikmé paprsky smétujici nahoru i dold od
hlavni osy emisni stopy. Struktura ponékud pfipomina rybi
kostru, odtud i jeji anglicky nazev herring-bone structure.

Od dob prvnich spektroskopickych pozorovéani bylo
zaznamenano mnoho riznych typt spekter. Ty se projevuji
rGznymi druhy emisnich struktur na radiovych
spektrogramech, pficem7 predpokladame, Ze s kazdym
typem struktury je spojeny néjaky fyzikalni proces ve
sluneénim plazmatu. Nékteré tyto procesy jiZz byly
identifikovany, tj. prislusné typy spekter byly fyzikalné
interpretovany, nékteré emisni struktury ve spektrech na
svoji interpretaci jeSté Cekaji. Frekvencni obor radiové
spektroskopie se mezitim také vyrazné rozSiFil — v
kratkovinné oblasti mame nyni k dispozici pfistroje
registrujici zareni az do desitek GHz, v pripadé velmi
dlouhych vin (pod 8 MHz), které neprochéazeji zemskou
ionosférou, mame nyni k dispozici spektra méfena na
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druzicich a sondach pisobicich ve sluneCnim vétru.
RovnéZz frekvencni a cCasové rozliSeni radiovych
spektrografii se podstatné zlepsilo a detailnéjSi pozorovani
kladou vétsi naroky na interpretaci a modelovani procest
stojicich za registrovanym zafenim. Radiova spektroskopie
tedy rozhodné nefekla posledni slovo a je dosud dcinnou
metodou poznani plazmovych procesti ve slunecnich
erupcich.

Jako priklad pomérné nedavné interpretace radiového
spektra v decimetrovém pasmu s vyuZitim detailniho
numerického modelovani slunecni erupce mutZeme uvést
typ radiového vzplanuti pojmenovany Drifting Pulsating
Structure (DPS), kterym se na observatofi AsU AVCR v
Ondrejové zabyvame. Ukazka spektra DPS je na Obr. 10.
Jeho dominantnim rysem je fada frekven¢né limitovanych
pulst, kazdy z nichZ vykazuje velmi vysoky frekvencni
drift (emisni stopy jednotlivych pulsi na spektru jsou
témér svislé) pricemz celd struktura driftuje pomérné
pomalu k niz§im frekvencim. Pozorovani vedlo k
interpretaci uvedeného spektra jako zafeni svazku
urychlenych elektronti mechanismem plazmové emise
(podobné jako na Obr. 8), nyni ovSem zachycenych v
uzaviené magnetické struktufe, kterd elektrontim omezuje
pohyb pouze v rdmci urcitého intervalu vySek v koréné a
tomu odpovidajiciho rozsahu plazmovych frekvenci.
Celkovy pomaly frekvencni drift emisniho ,pasu“ k
niz§im frekvencim pak lze kvalitativné vysvétlit pohybem
uzaviené magnetické struktury — tzv. magnetického
ostrovu, neboli plasmoidu, vzhiru slunecni korénou
(Kliem, Karlicky and Benz (2000): Astronomy and
Astrophysics 360, pp. 715-728). Detailni model zaloZeny
na MHD simulaci magnetické rekonexe v proudové vrstvé
ve slunecni erupci (Bérta, Karlicky and Zemlicka (2008):
Solar Physics 253, pp. 173-189) tuto hypotézu v zéisadé
potvrdil a vedl ke zpresnéni interpretace v tom smyslu, Ze
celkovy frekvenéni drift emisni struktury vznika
rozpinanim (a tim padem zmenSovanim hustoty plazmatu a
plazmové frekvence uvnitf) plasmoidu, jak stoupa do
oblasti s niZSim tlakem wvnéjSiho prostfedi. Nicméné,
vlastni napéti magnetického pole plasmoidu hraje v
rovnovéze tlakii mezi vnittkem plasmoidu a jeho okolim
nezanedbatelnou roli a prepocet frekvencniho driftu na
rychlost pohybu plasmoidu je pak o néco komplikovanéjsi.
Na druhou stranu vliv magnetického pole na frekvencni
drift umozZiuje za jistych okolnosti i odhad velikosti mg.
pole udrZujiciho plasmoid ,,pohromadé“, coz je v pripadé
korondlnich magnetickych poli jinak téméf nefeSitelny
ukol. Pozorovani a interpretace vzplanuti typu DPS tedy
spolu s detailnim MHD modelem  nejenZe poskytuje
silnou podporu teoretickym tGvahdm, podle nichz
plasmoidy hraji v rekonexi ve slune¢nich erupcich
klicovou roli ale dava nam i nové diagnostické mozZnosti
pro méfeni jinak obtizZné zjistitelnych parametrti plazmatu
a magnetickych poli v kor6né ve slunecni erupci.
Porovnani  teoretického modelu s  pozorovanim
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Obr. 10: Vzplanuti typu DPS pozorované ondriejovskym radiovym spektrografem RT5 na decimetrovych vindch. Jednotlivé témér

vy

svislé stopy jsou diisledkem Sireni svazku urychlenych elektronii, podobné jako u Typu III na Obr. 8. Nyni jsou ale velmi ostie
frekvencné vymezeny do pdsu o Sifce cca 400 MHz. Samotny emisni do casu 08:18 UT prakticky stagnuje, pak pomalu driftuje k
nizsim frekvencim. Velmi presné vymezené frekvencni stopy elektronii evokuji predstavu, ze elektrony jsou zachyceny v helikdlni (tj.
magjici tvar Sroubovice) strukture magnetického pole, tzv. plasmoidu, ktery se jako celek pohybuje vzhiiru (odtud pomaly celkovy drift).

Detailni numericky model tuto interpretaci potvrdil a zpFesnil.

zprostfedkovava priloZzend animace dps.mpg. Levy panel
ukazuje MHD simulaci vytvofeni a vyvrZeni plasmoidu
(stoupajici hustsi struktura se Sroubovicovymi siloCarami
magnetického pole) v proudové vrstvé ve slunecni erupci.
Vpravo nahofe je pribéh intenzity elektrického pole v
disipacni oblasti (v ni dochazi k urychlovéani elektront
pravé vlivem elektrickych poli) priléhajici k plasmoidu a
vpravo dole je simulované dynamické radiové spektrum
spoctené na zdkladé znalosti elektronové hustoty (a tim
padem plazmové frekvence) uvnitf plasmoidu a pulsi
elektrického pole uréenych z MHD simulace. Kvalitativni
podoba simulovaného radiového spektra a pozorovani
vzplanuti typu DPS (Obr. 10) je zfejma.

Pravé uvedeny piiklad dobrte ilustruje obecny postup, ktery
slunecni fyzici pouZivaji k vytéZeni novych poznatkd o
fyzikalnich procesech v plazmatu ve slune¢nich erupcich z
radiovych  spekter. Diky dobrému casovému i
frekvenénimu rozliSeni poskytuji radiové spektrografy
cenné informace o mnoha i velmi rychlych a dynamickych
procesech v plazmatu odehréavajicich se béhem slunecnich
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erupci. Hlavni nevyhodou radiovych spektrografti je ovSem
Uplna absence prostorového rozliSeni — tento typ pfistroje
nam viibec neumoziiuje ziskat informaci, z kterého mista
na Slunci detekované radiové zareni prichazi. Tento — pro
nékoho moznad prekvapivy — fakt, tak vzdaleny naSim
zkuSenostem s pozorovanimi v optickém ale i UV, EUV a
SXR oboru, plyne z jednoduchého vztahu pro rozliSeni
pristroje daného ohybem vIn na apertufe konecné velikosti
a znamého z teorie optickych dalekohledt

~1.42
Ab~143

kde A je vinova délka a D primér objektivu — v pripadé
radioteleskopu (nejCastéji) parabolické antény. Vlnové
délky radiového zareni jsou ovSsem o mnoho fada vétsi nez
v pripadé optického oboru a proto i minimalni rozliSitelna
thlova vzdalenost Af je v porovnani s optickymi pfistroji
Zalostné velka. Napfiklad ondfejovsky radiovy spektrograf
RT5 s primérem antény bezméla 10 m dosahuje na své
sttedni frekvenci 1.5 GHz, odpovidajici vIinové délce
20 cm, tuhlové rozliSeni 1.5 stupné, tedy tii zdanlivé


http://wave.asu.cas.cz/barta/pub/czech/kaskady_v_rekonexi/movies/dps.mpg
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Obr. 11: Cdst interferometru pouzivaného pro vyzkum Slunce
(tedy radioheliografu) ve francouzském Nancay. Tento pristroj je
typickym zdstupcem ekvidistantnich anténnich rad.

pruméry Slunce na obloze. Obejit toto velmi nepfijemné
omezeni je tukolem dalSi radioastronomické metody —
radiové interferometrie.

3.3 Radiovd interferometrie

Technicky je téméf nemozné postavit plné pohyblivou
anténu s tak obrovskym primeérem, aby pro vinové délky
radiového zareni poskytovala rozliSeni srovnatelné nebo
dokonce lepsi nez optické pristroje pracujici s mnohem
kratSimi vinami. NaStésti toto omezeni lze viceméné obejit
konstrukei anténnich soustav skladajicich se z mnoha antén
rozmisténych na velké ploSe. Veli¢ina D, vystupujici ve
vySe uvedeném vztahu pro prostorové rozliSeni
nereprezentuje v takovém pripadé pramér jedné jednotlivé
antény ale spiSe nejvétsi rozmeér celé anténni soustavy, tedy
vzdalenost dvou vzajemné nejodlehlejsSich antén. Takova
anténni soustava, vzajemné propojena vinovody, se pak
nazyva interferometr. Interferometry jsou v zasadé dvou
typd: anténni Fady a pristroje pracujici s aperturni
syntézou. Oba typy a principy jejich funkce si ted’ strucné
priblizime.

Anténni fady

Anténni Fady, jak ndzev napovidd, se skladaji ze soustavy
antén rozmisténych do ekvidistantnich fad. Abychom
dosahli uspokojivého prostorového rozliSeni jak v azimutu
tak ve vysce, byvaji tyto fady dvé, vzajemné kolmé, jedna
ve vychodo-zdpadnim a druhd v severo-jiznim sméru.
Typicka konfigurace je tedy k¥iz, pfipadné ma pidorys tvar
pismene ,T“. Prikladem mtZe byt slunecni radiovy

12

2370 Mhz

153:24:54 LT

Obr. 12: Radiovd mapa Slunce na frekvenci 327 MHz porizend
radioheliografem v Nancay. Zdreni téchto vinovych délek
pFichdzi prevdziné z korény. To je jednim diivodem difiizniho
obrazu. Tim druhym je, Ze na takto dlouhych vindch neni
prostorové rozliSeni ani s pouzitim interferometru nijak
uchvacujici: pro kvalitu srovnatelnou s optickymi pozorovdnimi
by anténni fada musela byt jesté notné delsi.

20—5ep— 2005

interferometr (radioheliograf) ve francouzském Nancay
(Obr. 11). Ukazka jeho pozorovani je pak na Obr. 12.

Princip funkce anténni fady je podobny jako v pripadé
optické interferencni mfizky pouZivané v optické
spektroskopii. Ta, pokud je osvétlena monochromatickym
zarenim, odrazi svétlo do nékolika diskrétnich velmi dzce
smérovanych svazkd, znamych jako fady mfizky. Je to
disledek toho, Ze pouze pro tyto sméry svazkd dochézi k
pozitivnimu sloZeni (interferenci) vlnovych pfispévkt od
vSech vrypt mfizky. Podminkou pro to je, aby drahovy
rozdil mezi paprsky odraZzenymi na sousednich vrypech byl
celoCiselnym nasobkem vlnové délky (viz Obr. 13).
Matematicky tento vztah vyjadiuje mrizkovd rovnice

dsin6=k-A ,

kde d je vzdalenost mezi sousednimi vrypy (tzv. miizkova
konstanta) a k je celé Cislo — fad mfizky. Pouze do dhli 6,
které spliuji mfiZkovou rovnici jsou smérovany uzce
kolimované svazky monochromatického svétla o vlnové
délce A. A jak Uzce jsou tyto odraZené svazky smérované?
Detailnéjsi analyza poskytuje odpovéd: pro nulty fad
(k=0), tedy pro odraz kolmo k mfiZce pfimo proti sméru

dopadajiciho zafeni je dhlova S§itka odrazeného
monochromatického svazku rovna
A
AB==
L 5
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Obr. 13: Odraz na optické mriZce. Zdreni dopadajici kolmo na
optickou mrizku je jejimi vrypy rozptylovdno do riiznych smeérii.
K pozitivnimu secteni dojde u zdreni vinové délky A pro takovy
thel 0, ktery splrfiuje mrizkovou rovnici. Pro ostatni tihly se
elektromagnetické vInéni interferenci vzdjemné zruSi. Pro
svétla riiznych vinovych délek - a tedy barev - je tihel, pro néjz
dojde interferenci k zesileni riizny - prdvé toho se vyuzivd pri
rozkladu bilého svétla mrizkou.

kde L=(N-1) d je celkové Sitka mfizky (N je celkovy pocet
vrypt — viz Obr. 13).

A jak to souvisi s principy fidké anténni fady? Analogie je
patrnd z Obr. 14. Jednotlivé antény predstavuji vrypy
miizky a na rozdil od mfizky jde nyni ne o zareni odraZené
nybrZ pfijimané. Vysledek je ale stejny: anténni Fada
prijimé zafeni pouze z velmi tizce smérovanych uhld, které
odpovidaji mfizkové rovnici (d je nyni prostorova separace
sousednich antén), Sifka pfijimaného svazku zateni, tedy
dhlové rozliSeni, je stejné jako pro mfizku, pficemz L je
nyni vzdalenost mezi dvéma krajnimi anténami v fadé.

Predstavme si, Ze z celé oblohy pfichazi rovnomémé ze
vSech smért stejna intenzita radiového zéreni (jak to témér
presné plati pro reliktni zafeni — poztstatek ranych fazi
Vesmiru kratce po velkém tfesku). Pokud by samotné
antény nemély Zadnou smérovost, tj. pfijimaly by zafeni se
stejnym ziskem nezavisle na sméru jeho pFichodu,
vypadala by zavislost intenzity prijatého zéareni na tihlové
souradnici 6 jako na Obr. 15. Antény v interferometrickych
soustavach se ovSem kvili zvySeni zisku (a tim padem
citlivosti) vétSinou stavéji jako parabolické reflektory s
detektorem umisténym v ohnisku. Takové antény maji,
podobné jako optické pfistroje, svoje vlastni rozliSeni —
prostorovy thel, ze kterého pfijimaji radiové zéfeni, v
radiotechnické terminologii nazyvany svazek antény.
Kombinaci (pronasobenim) smérovosti jednotlivé antény a
anténni fady tvorené hypotetickymi izotropné prijimajicimi
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Obr. 14: V analogii s optickou mrizkou je anténni rada citlivd
také pouze na zdreni dopadajici z takového sméru 0, pro ktery je
splnéna mrizkovd rovnice - drdhovy rozdil paprskit mezi
sousednimi anténami (naznacen silnou carou u prvni antény
zleva) musi byt celistyym ndsobkem vinové délky. Zdreni
pFichdzejici ze sméri nesplriujicich mfizkovou rovnici se
interferenci témér tiplné vzdjemné zrusi.

anténami ziskame smérovost skute¢né anténni fady — tu
ukazuje Obr. 16. Jak je z obrazku patrné, celad soustava je
citlivd pouze na zéfeni prichazejici z velmi dzkého thlu
okolo sméru 6=0.Tento tzky prostorovy thel se nazyva
hlavni svazek interferometru, anglicky primary beam. A
jak takovy interferometr pracuje? Predstavme si — v naSem
dosud  uZivaném = jednorozmérném  mySlenkovém
experimentu — Ze skutecné tihlové rozloZeni radiového jasu
je jako na Obr. 17. Potom vykon prijatého radiového zareni
secteného (se zapocitanim fazi vln) pres vSechny antény
soustavy bude odpovidat malé ploSce pod grafem vzniklym
vynasobenim pribéhu hlavniho svazku a rozloZeni jasu na
obrazcich 16 a 17. Pokud bychom nyni méli celou anténni
fadu na obfi mobilni ploSiné a trochu ji naklonili, feknéme
o thel ¢, ,sahli“ bychom hlavnim svazkem do rozloZeni
jasu (Obr. 17) nikoli do dhlu 6=0, ale pravé do sméru
0=¢. Postupnym naklanénim soustavy bychom tak
proskenovali celé thlové rozloZeni radiového jasu ve
zdroji. Technicky neni realizovatelné montovat anténni
fady na vykyvné ploSiny — naStésti stejného efektu lze
docilit, kdyZ do vlnovodl pfivadéjicich signaly od
jednotlivych antén namontujeme zpoZdovace faze a
signalu z kazdé antény pridame zpozZdéni (nebo ,,pfedstih“)
Umeérné jeji orientované (tj. v€etné znaménka) vzdalenosti
od centra Fady. Zavedenim casové zavislych fazovych
posuvi umérnych vzdalenosti antény od centra fady tak



Obr. 15: Modelovd zdvislost citlivosti anténni fady deseti hypotetickych izotropné prijimajicich antén v zdvislosti na smérovém tihlu 0
(pInd cdra). Teckovanou carou je ve stejném grafu zndzornéna smérovd citlivost jedné redlné antény - parabolického reflektoru.
Polohy maxim jsou ddny mrizkovou rovnici, jejich Sitka pak celkovou délkou anténni Fady, tj. vzddlenosti jejich krajnich antén.
Zbytkovy signdl mezi maximy klesd s poctem antén v rade, v limité nekonecného poctu antén se blizi nule.

dosdhneme postupného ,o0sahani“ distribuce radiového

jasu ve zdroji. Z toho je zfejmé, Sitka hlavniho svazku

udava i nejvyssi dosazené prostorové rozliSeni.

Alternativu k pravé uvedenému skenovani predstavuje
multifrekvencni syntéza. Pfi ni se pozoruje na mnoha
(desitky azZ stovky) frekvencnich kanalt, které maji kazdy
nepatrné (v porovnani s primérnou frekvenci pozorovani)
odlisSnou vlnovou délku. ,,Hfeben“ na Obr. 15, jehoZ Spicky
jsou dany mfizkovou rovnici, je pak pro kratsi viny hustsi a
pro delsi viny fidsi. Jinymi slovy, jeho Spicky maji — kromé
maxima nultého Ffiddu - trochu jiné pozice. Pokud
pozorujeme v jiném fadu nez nultém, zobrazi nam tedy
kazdy frekvencni kandl trochu jinou oblast ve zdroji.
Pritom frekvence vSech kanalti musi byt dostatecné blizké,
abychom je mohli v prvnim pfibliZeni povaZovat za jednu
frekvenci — jak totiZz vime z odstavce o emisnich
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mechanismech, radiové zareni riznych vlnovych délek k
nam prichazi z plazmatu odliSnych vlastnosti (predevsim
rizné elektronové hustoty) a tim padem cCasto z jinych
hloubek. Drobnou nevyhodou tohoto systému je, Ze —
alespon pokud nevyuZiva posouvace faze ve vinovodech —
dochéazi pozorovani fadou orientovanou ve sméru vychod-
zapad pro zdroj prochazejici mistnim polednikem k pfijmu
zafeni v nultém Fadu, pro ktery se hlavni svazky
interferometru pro vSechny frekvencni kanaly shoduji. V
systémech anténnich fad zaloZenych na multifrekvencni
syntéze tedy nemame v kratké dobé okolo kulminace
sledovaného objektu rozliSeni v rektascenzi (resp.
hodinovém uhlu). Tento systém donedavna vyuZival i
slunecni radiovy interferometr (radioheliograf) SSRT
Ustavu slune¢né-zemské fyziky Ruské akademie véd (ISTP
RAS) v Badarech u Irkutska; nyni je prestavovan na

pristroj vyuZivajici aperturni syntézu.


http://en.iszf.irk.ru/The_Siberian_Solar_Radio_Telescope

Obr. 16: Smeérovd citlivost anténni fady redlnych antén -
vznikla prondsobenim "hfebenu" na Obr. 15 se smérovosti
jedné antény (teckovand cdra na Obr. 15). Vyrazné uzké

maximum uprostred grafu se nazyvd hlavni svazek
interferometru, jeho Sitka uddvd tihlové rozliseni pristroje.

Dosud jsme pro jednoduchost uvazovali pouze
jednorozmérny piipad s jednou anténni fadou. Ve
skutecnosti je rozloZeni radiového jasu po obloze
samoziejmé dvourozmérné — zavisi na rektascenzi i
deklinaci. Proto jsou, jak jiZz bylo uvedeno,
interferometrické soustavy konstruovany casto jako par
dvou navzajem kolmych fad — jedna poskytuje dobré
rozliSeni v hodinovém thlu druhd v deklinaci. Hlavni
svazek antény je pak skutecné prostorovy thel, pokud se
nevyuzivd multifrekvencni syntézy, skenovani distribuce
radiového jasu pak musi probihat v obou smérech, coZ
samoziejmé sniZuje Casové rozliSeni pfistroje. V pripadé
vzdalenych zdroji (galaktickych, extragalaktickych) to
priliS nevadi — jednak Casové Skaly, na kterych u nich
dochédzi k variacim, jsou mnohem delsi nez délka
pozorovani, a za druhé, tyto zdroje byvaji obvykle tak
slabé, Ze k dosazZeni prijatelného poméru signal/Sum je
tteba dlouhého integracniho Casu, stfadani signalu casto
probihd celou dobu, po kterou je objekt nad obzorem.
Nicméné, v pripadé Slunce, které je dostatecné silnym
radiovym zdrojem a jeho dynamické skaly jsou také
podstatné kratSi by toto omezeni mohlo vadit. Nastésti,
moderni technika umoZfiuje i jiny zplisob zobrazovani
rozloZeni radiového jasu ve zdroji — tzv. aperturni syntézu,
0 niZ si néco povime v nasledujicim odstavci.

Aperturni syntéza

Prudky rozvoj vypocetni techniky umoznil rozvoj jiné
zobrazovaci metody radiové interferometrie — aperturni
syntézy. Jeji princip se snaZzi pribliZit Obr. 18 a 19, opét pro
jednoduchost v jednorozmérném pripadé. Mame-li dvojici
antén, pak jeji smérovy diagram bude jako na Obr. 19 — pér

15

-4 0.0 o 0.2
Obr. 17: Modelové 1D rozloZeni radiového jasu ve zdroji v
zdvislosti na nékteré uhlové souradnici na obloze (napr. na
hodinovém uhlu). Tuto 1D radiovou mapu budeme pouZivat k
ilustraci principti anténnich ¥fad a aperturni syntézy. V pripadé
anténnich fad funguje pozorovdni tak, Ze hlavni svazek
interferometru (Spicku okolo tihlu 6=0 z Obr. 16) "vykldnime"
do riiznych thlii 6 a tim "osahdvdme" rozloZeni radiového jasu
ve zdroji. Pri ndklonu interferometrické soustavy (ktery se
ovSem realizuje vloZenim patricnych fdzovych posuvii do
vinovodii k jednotlivym anténdm - viz text) o tihel ¢ je pFijimany
signdl umérny plosce pod grafem vzniklym soucinem diagramu
smérové citlivosti interferometru (Obr. 16) posunutého o tihel ¢
a rozloZeni radiového jasu na tomto obrdzku. Postupnou
zménou tihlu ¢ proskenujeme cely zdroj.

uhli 0, zafeni prichazejici z jinych whld se naopak
neprojevi — viny se negativni interferenci vzajemné zrusi.
Dilezité je, Ze pro danou vlnovou délku jsou maxima
citlivosti zavisla na vzdalenosti antén. Usecce spojujici
dvojici antén se Tikd zdkladna (baseline). Pro delsi
zakladny tak dostdvame ve smérovém diagramu ,hustsi“
sinusovku, pro kratsi zas ,,fidsi“, s delSi periodou (viz Obr.
19 a-c). Pokud tedy pozorujeme zdroj s rozloZenim
radiového jasu jako na Obr. 17 tfemi dvojicemi antén z
Obr. 18, ziskdme souCinem smérovosti dvojice antén
(Obr. 19 a-c) a rozloZeni jasu ve zdroji (Obr. 17) grafy
jako na Obr. 20. Plochy pod témito grafy pak odpovidaji
vykonu, jaky pfijme dand dvojice antén. Tato hodnota je
vlastné projekce rozloZeni radiového jasu zdroje do
jednotlivych sinusovek — odborné se nazyva Fourierovskd
komponenta. Podstatné je, Ze pokud mame dostatek
Fourierovskych komponent, umime z nich matematickou
procedurou, které se v interfrometrické hantyrce fika
dekonvoluce (a presnéji inverzni Fourierova transformace),
zpétné ziskat pivodni distribuci radiového jasu jako funkci
uhlové soutradnice. Tedy presnéji feCeno, procedura
dekonvoluce je jednoznacnd pouze tehdy, kdyZ zname
vSechny Fourierovské komponenty. To ovSem neni
prakticky mozZné — pocet zakladen je vidy omezeny: pro N
antén mizZeme v jednom okamziku a na jedné vinové délce
ziskat maximalné N(N-1)/2 riznych zakladen a tim padem
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Obr. 18: Tri antény, tvorici systém tri zdkladen (baselines) pro
aperturni syntézu: cerné (feknéme dlouhé 20 m), zelené (délka
30 m) a cervené (délka 50 m). Na rozdil od fdzovaného pole
anténnich fad je v pripadé aperturni syntézy zdsadni, aby
zdkladny byly riizné.

stejny pocet Fourierovskych komponent. Disledkem této
netiplnosti nasi informace byvaji rizné artefakty (Sum)
objevujici se v rekonstruovaném rozloZeni radiového jasu.
Pokud pfijmeme nékteré rozumné omezujici predpoklady o
prostorovém rozloZeni radiového jasu (spojitost, hladkost),
lze tyto artefakty zobrazeni odstranit. Této procedufe se
fika cisténi obrazu (cleanning). Skutecny pocet zdkladen
lze také zvysit pouZzitim jiZ zndmé metody multifrekvencni
syntézy, protoZe sinusovka, do které ,projektujeme“
rozloZeni jasu nezavisi pouze na pouZité zakladné, ale téZ
na vinové délce. Krom toho zakladna v interferometrickém
smyslu neni pfimo tsecka spojujici dvé antény, ale spisSe
jeji projekce do roviny kolmé k zornému paprsku. V
piipadé dlouhych pozorovani (u vzdélenych a tedy
vétSinou slabSich zdroji) se tato projekce méni vlivem
rotace Zemé, pokryti prostoru Fourierovskych komponent
(v odborné hantyrce u-v space coverage) se tak v pripadé
pozorovani, jez nevyzaduji Casové rozliSeni, vyrazné
zlepsSuje.

Interferometr zaloZeny na aperturni syntéze tedy funguje
jinak nezZ pristroje vyuZivajici Fidkych anténnich fad: signal
od kaZdé jednotlivé antény je veden vlnovodem do zafizeni
zvaného koreldtor, coZ je v podstaté specialni velmi rychly
pocita¢. Ten pak pro vSechny mozné dvojice antén slozi
jejich signal, ¢imZz za kazdy péar antén ziskd jednu
Fourierovskou  komponentu. Tyto  hodnoty jsou
digitalizovany a uloZeny, v interferometrické hantyrce se
jim Tika visibilities (Cesky ekvivalent dosud pravdépodobné
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Obr. 19: Grafy smérové citlivosti pro dvojice antén (tj. z

dkladny) z Obr. 18 (s

neexistuje). Kvili ziskani lepstho poméru signal/Sum se
provadi vZdy nékolik téchto elementarnich méreni,
zvanych integrace, jejich nepferuSend posloupnost se
nazyva sken.

V idedlnim pfiipadé by byly fazové posuny signali od
jednotlivych antén vnesené do sytému pouZitou technikou
(odraz na parabolickém reflektoru antény, priichod signélu
vlnovodem s urcitou délkou) i pfirodnimi vlivy (prichod
zemskou atmosférou, kterda ma vlastni index lomu) stalé a
bylo by snadné je jednoduSe odecist. BohuZel, situace je
jejich kolisani, které se navic od antény k anténé lisi.
Abychom tyto nepfiznivé vlivy mohli kompenzovat,
provadi se soubézné s pozorovanim objektu, ktery je cilem
daného védeckého projektu, jeSté pozorovani silnych
bodovych radiovych zdrojt, tzv. kalibrdtorii. NejCastéji se
k tomuto tuCelu vyuZivaji kvasary (nachazejici se v
blizkosti studovaného objektu), které se diky své
vzdalenosti jevi jako bodové (tj. prostorové nerozliSené)
zdroje i na pristrojich s velmi dobrym tihlovym rozliSenim.
ProtoZe poloha kalibratoru i jeho obraz (malinky kotoucek
odpovidajici thlovému rozliSeni pfistroje) jsou pro kazdy
okamzik znamé, je jeho zdanlivé ,plavani“, pripadné
distorze obrazu v rekonstruované interferometrické radiové
mapé, zpusobeno pravé proménnymi fazovymi posuvy. Z
rozdild mezi idedlnim a pozorovanym obrazem kalibratoru
tak mohou byt fazové chyby spocteny a néasledné o né
mtzZe byt korigovan i obraz studovaného objektu. Této
procedufe, provadéné a7z pozd€ji na napozorovanych
datech (tj. off-line), se Tika kalibrace a z davodu jejiho
uspésného provedeni se obvykle v ramci jednoho
pozorovaciho bloku (tzv. Scheduling Block/SB) sttidaji
skany = védeckého «cile a fazového kalibratoru.
provadéji jesSté kalibrace na absolutni jasnost, korekce na
vliv absorpce v atmosfére, vlastni teplotu antény, pointaci
antén a v pripadé spektralniho rozliSeni (u modernich
pristrojti) i kalibrace spektralni citlivosti celé soustavy.
Tato méfeni se provadéji vétSinou pouze na zacatku a konci
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rovnej se sméi

ovou citlivosti anténni fady na Obr. 15):

Cernd zdkladna (a), zelend zdkladna (b) a cervend zdkladna (c). Je videét, Ze delsi zdakladny jsou citlivéjsi na kratsi prostorové skdly ve

zdroji - odpovidajici "sinusovka" je hustsi.



Obr. 20: Takovy to signdl pfijme dvojice antén z Obr. 18
oznacend jako cervend zdkladna pri pozorovdni zdroje s
rozloZenim jasu jako na Obr. 17 — graf vznikl vyndsobenim 1D
radiové mapy (Obr. 17) a smérové citlivosti cervené zdkladny o
délce 50 m (Obr. 19c). Plocha pod timto grafem odpovidd

mérenému  signdlu — Fourierové komponenté neboli
winterferometric _ visibility pro danou zdkladnu. Pro
matematicky zamérené cCtendfe poznamenejme, Ze ve

skutecnosti se integrdl provddi v oboru komplexnich cisel —
nescitime pouze amplitudy ale prispévky jednotlivych vin
vcetné fazi, ,visibilities* jsou tedy komplexni Ccisla. Na
popsaném principu aperturni syntézy to ale nic neméni.

pozorovaciho bloku, protoZe napf. amplituda prijimaného
signalu (souvisejici s méfenym jasem) vlivem ménicich se
parametri prostfedi ani zdaleka nekolisa tak dynamicky
jako jeho faze.

Z odlisného principu interferometrd zaloZenych na
aperturni syntéze plyne i jejich odliSna konstrukce.
Zatimco u anténnich ¥ad — v souladu s principem
interferometrické mrizky — je podstatné pravidelné
(ekvidistantni) rozmisténi antén, u pfistroji s aperturni
syntézou je takové usporadani nevyhodné: napf. kazda
dvojice vytvorena ze sousednich antén fady by poskytla
stejnou zakladnu a tim padem i duplikovala uz jednou
ziskanou Fourierovskou komponentu, ktera dané zékladné
odpovida. Pro ziskani maximalniho poctu nezavislych
Fourierovskych komponent jsou tedy antény rozmistovany
do komplikovanych konfiguraci — jednu z nich pro
mikrovinny interferometr ALMA ukazuje Obr. 21. Jeden z
vyhodnych tvarl interferometrickych soustav s aperturni
syntézou je takovy, Ze jednotlivé antény jsou rozmistény
na ramenech logaritmické spirdly — tak je tomu napf. u
prévé budovaného radioheliografu CSRH Cinské AV na
observatofi Ming-An-Tu v provincii Vnitini Mongolsko,
viz Obr. 22.

Aperturni syntéza odstrafiuje nutnost skenovani radiového
zdroje svazkem interferometru, jak tomu bylo u anténnich
fad — obraz rozloZeny do Fourierovskych komponent je
porizen najednou. Vyjimkou jsou pouze tak rozlehlé
objekty, které se tihlové nevejdou ani do mnohem SirSiho
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svazku jednotlivé antény. Zde nastupuje technika zvana
mozaikovani  (mosaicing):  pozorovany objekt je
,vydlaZdén“ tolika zornymi poli (tj. svazky) jedné antény,
kolik jich je tfeba na jeho uplné pokryti. I tak je ovSem
pocet dlazdic mozaiky o mnoho Fadi mensi neZ pocet
prostorovych skendi primarnim svazkem u anténnich fad.
Druhou vyhodou je mozZnost simultdnniho pozorovani na
vice frekvencich a tim pddem i dosaZeni spektralniho
rozliSeni. Proto se moderni pristroje konstruuji vylucné na
tomto principu (viz niZe). Dosavadni interferometrické
pristroje, at’ uZz zaloZené na anténnich Ffadach nebo na
aperturni syntéze, se totiZz stavély v podstaté jako
vlnovodem propojené soustavy radiometrti — pozoruji tedy
na jedné nebo nékolika maélo frekvencich (napf. slunecni
interferometr-radioheliograf v  japonské  Nobeyamé
pozoruje na 17 GHz a 34 GHz). Nemaji tedy frekvencni
rozliSeni a proto také trpi stejnym neduhem jako
radiometry — nedokazi ucinné pokryt situaci, kdy se
frekvence zareni emitovaného zdrojem v Case méni. Tuto
potiZ odstraiuji aZ pristroje pravé budované nebo teprve
zcela neddvno dokoncené.

4. MODERNI PRiSTROJE

Z predchoziho textu je ziejmé, Ze radiové spektrografy
poskytuji dobry piehled o tom, jak se dynamicky méni
frekvence vyzarovanych radiovych vin. Na druhou stranu
nam nedavaji Zadnou informaci o poloze zdroje — nemaji
Zadné prostorové rozliSeni. Naopak, radiové interferometry
maji kapacitu poskytnout nam skutecné zobrazeni zdroje,
tj. rozloZeni jasové teploty jako funkce soufadnic na
obloze, ale pouze pro jednu nebo nékolik malo vybranych
frekvenci. To miize byt vazny problém v pripadé, kdy se
frekvence emitovaného zareni méni v Case — coZ je Casty
jev pravé u slunecnich radiovych vzplanuti, jak nas o tom
presvédCuji radiova spektra. Idedlem by tedy bylo mit
kombinaci téchto dvou pfistupd. Moderni pfistroje, at” jiz
ty zcela neddvno dokonCené nebo pravé budované ci
projektované toto skuteCné umozZiuji. V nasledujicim
oddile si proto povime o asi nejvyznamnéjSim pristroji
aktudlni soucasnosti o mikrovlnném interferometru
ALMA.

4.1 ALMA

ALMA (Atacama Large Millimeter/submillimeter Array;
Cesky téZ zde) je projekt interferometrické soustavy vice
neZ Sesti desitek velmi pfesnych parabolickych antén pro
prijem radiovych vln milimetrovych a submilimetrovych
délek, rozkladajicich se na ploSe téméF 200 km? (viz Obr.
23). Je budovany spolecnym usilim Evropské jizni
observatoe (ESQ), americké National Radio Astronomy
Observatory (NRAQ) a japonské National Astronomical
Observatories of Japan (NAQJ) v chilské pousti Atacama v
nadmotské vySce 5000 m, na jednom z nejsusSich mist
svéta, kde absorpce prichazejiciho zareni v plynech zemské



http://www.nao.ac.jp/en/
http://www.nrao.edu/
http://www.eso.org/public/czechrepublic/
http://cs.wikipedia.org/wiki/Atacama_Large_Millimeter_Array
http://www.almaobservatory.org/
http://srg.bao.ac.cn/csrh.htm
http://cs.wikipedia.org/wiki/Logaritmick%C3%A1_spir%C3%A1la
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Obr. 21: RozloZzeni antén pole ALMA pro kompaktni

konfiguraci. Na prvni pohled vypadd velmi chaoticky, ale je
spocteno s velkym rozmyslem. Zdkladny, které vytvdri vSechny
mozné  dvojice antén  pokryvaji  optimdlné  prostor
Fourierovskych komponent (tzv. u-v space).

atmosféry (zejména ve vodni pare) ruSi pozorovani co
nejméné. Stane se kliCovym pristrojem astrofyzikalniho
vyzkumu pro celou nasledujici dekadu. Vedle objekti
vzdaleného vesmiru, pro jejichZ studium byl primarné
navrZen, se bude vénovat i vyzkumu nasi nejblizsi hvézdy
— Slunce.

Z mnoha hledisek lze Fici, Ze ALMA zahajuje novou éru v
pozorovaci astronomii. NejenZe prakticky otevira uplné
nové pozorovaci okno v oblasti terahertzovych frekvenci,
ale poskytuje i bezprecedentni prostorové a frekvencni
rozliSeni — a to soucasné, a diky velké celkové sbérné ploSe
antén disponuje dosud nebyvalou citlivosti.

Od 13. bfezna 2013 je ALMA oficialné v plném provozu.
V soucasnosti probihd prvni fadny pozorovaci cyklus —
Cyclel a v prosinci 2013 byla uzavérka pro prihlasky
projekti pro nadchazejici Cycle2. Podat védecky projekt na
pozorovani s ALMA muze prakticky kdokoli — staci si
ziidit UCet na ALMA Science Portal. Navrh je pak
mezinarodni odbornou komisi prisné posuzovan z hlediska
védecké kvality a technické proveditelnosti a tispéSné
projekty jsou doporuceny k pozorovani.

Nicméné, pres oficidlni zahédjeni provozu vyvoj projektu
ALMA déale pokracuje. Jsou testovany nové mody
pozorovani, mimo jiné napr. pozorovani Slunce s pouZzitim
specialnich zeslabovacich filtri nebo zapojeni pfistroje
ALMA do sité s ostatnimi podobnymi zafizenimi za

Ucelem  vytvoreni  jeSté  rozlehlejsi  mikrovinné
interferometrické soustavy — tzv. sité VLBI (Very Long
Baseline  Interferometry). Predpoklada  se, Ze

nepredstavitelné thlové rozliSeni takové VLBI sité by bylo
schopno pfimo zobrazit ¢ernou diru v centru nasi Galaxie!
Krom toho se postupné rozsifuje rozsah frekvenci, ve
kterém ALMA operuje.
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Technickd specifikace a védecké cile

Jak jiz bylo uvedeno, ALMA je anténni soustava 66 velmi
presnych antén s parabolickym reflektorem. Z nich 54 ma
prameér 12 m, dopliiuje je systém dvanacti sedmimetrovych
antén. Ten tvofi specidlni podsystém celého pole, tzv.
Atacama Compact Array/ACA. Jak nazev napovida,
obsahuje ACA pouze kratké zakladny a je proto citlivy na
delSi prostorové Skaly. Spolu s vétSim zornym polem
(Sitkou svazku jednotlivé antény) je proto predurcen ke
zobrazovani vétSich Skal u rozsdhlejSich objektd.
Zobrazovani radiovych map pristrojem ALMA funguje na
principu aperturni syntézy.

ALMA, kromé toho Ze pracuje jako velice citlivy
interferometr poskytuje i spektralni rozliSeni. Neméfi totiz
na jedné frekvenci, ale je (resp. po uplném dokonceni
bude) schopna pracovat v Sirokém rozsahu vlnovych délek
od 0.25 mm po 5 mm. Tento Siroky spektralni rozsah je z
praktickych ddvodt rozdélen do jedenacti pasem (bands),
zvolenych tak, aby pokud moZno co nejvice eliminovaly
vliv absorpce v zemské atmosféfe a pritom umoZnily
pozorovani nejzajimavéjSich molekuldrnich car ve
Vesmiru. V soucasnosti jsou z nich v provozu pasma C.
3,6,7 a 9 — viz Obr. 24. ProtoZe jednim z duleZitych tloh
pro interferometr ALMA je studium chladné mezihvézdné
hmoty, vyznacujici se bohatstvim tenkych Car spojenych s
prechody molekul do jiného energetického stavu, ma
ALMA moznost pozorovat s frekvencnim rozliSenim az
30 kHz, coz je pri pozorovanych frekvencich v fadu stovek
GHz presnost skutecné pozoruhodna. Na druhou stranu, pfi
takto velkém frekvencnim rozliSeni pada do kazdého velmi
uzkého kanalu umérné mensi pocet fotond a pro nékteré
slabsi zdroje by tak bylo obtizné dosahnout prijatelného
pomeéru signal/Sum. Frekvencni rozliSeni pfistroje ALMA
Ize proto nastavit i na nizsi hodnotu, kdy jakasi jednotka
Useku naraz pozorovaného spektra, tzv. spektrdlni okno
(spectral window/SPW) o S§ifce 2 GHz, je rozdéleno do
pouhych 128 kandll, tedy na jeden pripada frekvencni
Sitka cca 16 MHz. Pii tomto frekvencnim rozliSeni lze
nastfadat v jednom kanélu dostateCny signal i pro slabé
zdroje za rozumny cas. V zasadé tedy ALMA pozoruje ve
dvou rezimech: pokud mame dostatek signalu a klicové je
frekvencni rozliSeni, nasadi se tzv. Frequency Demanding
Mode (FDM) v némZ SPW je rozdéleno na mnoho uzkych
frekvencnich kanald. Naopak, pokud zdroj je slaby a pfi
sttddani jeho signdlu néas tla¢i cas, vyuZijeme Time
Demanding Mode (TDM) se 128 kandly v jednom SPW.
Mezi témito extrémy existuje jeSté nékolik kompromisnich
rozdéleni spektralnich oken.

Diky prostorovému i frekven¢nimu rozliSeni ,,v jednom*
poskytuyje  ALMA  dosud nedostupné  informace
(pfipomefime, Ze diive jsme méli bud’ pouze prostorové
nebo pouze frekvencni rozliSeni). To ndm ddvd mnohem
Uplnéjsi pohled na fyzikalni procesy ve zdroji zafeni a
otvira tiplné nové moznosti vyzkumu. Na druhou stranu to


http://almascience.eso.org/
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Obr. 22: RozloZeni antén u v soucasné dobé dokoncovaného cinského spektro-radio-heliografu CSRH. Vlevo nizkofrekvencni a
vpravo vysokofrekvencni ¢dst. Antény jsou rozmistény na ramenech logaritmické spirdly.

také klade naroky na ukladani a zpracovani dat.
Kombinace interferometru se spektrografem totiz dava
jako vysledek 3D datovou kostku (data cube), kterou si
miZeme predstavit jako sérii 2D obrazkid porizenych v
jednotlivych frekvencnich kanalech sefazenych za sebou.
V pripadé silnych a Casové proménnych zdrojd, jako je
Slunce, k tomu pfistupuje jeSté cas jako dalSi dimenze
problému, méame tedy celou sérii datovych kostek. Data
jsou ukladana v hlavnim archivu v Chile a zrcadlena na
mirrorech v sidlech regionalnich center ALMA (ARCQ).
Datova politika je takova, Ze jeden rok po napozorovani
jsou data chranéna pro vyzkumny tym, ktery dany tspéSny
projekt navrhl. Po uplynuti této lhiity jsou data k dispozici
vSem.

Antény ALMA jsou umistény na mobilnich ploSinach. To
umoZziuje ménit s casem konfiguraci celého interferometru
od kompaktni az po nejvice rozlehlou, u které nejdelsi
zakladna dosahuje délky 16 km. Pfi této zdkladné a
nejkratSi pozorované vinové délce (cca 0.3 mm) dosahuje
ALMA neuvétitelného mezniho dhlového rozliSeni méné
neZ 4 tisiciny obloukové vtefiny (v anglické literatute
4 mas/milliarcseconds). Pro predstavu, s timto rozliSenim
bychom byli schopni rozezndvat na povrchu Meésice
objekty velké pouhych 6 metri. Proménna konfigurace
pole se vyuziva kvili riznym néarokim vyzkumnych
projektd: nékteré vyzaduji velké prostorové rozliSeni a
pfitom jim sta¢i malé zorné pole — ty pak vyuZivaji
rozlehlou (extended) konfiguraci. Naopak pro projekty s
jinymi naroky neZ je extrémni prostorové rozliSeni (napf.
hustsi u-v pokryti) je vhodnéjsSi seviena (compact)
konfigurace.

Vedle technického vybaveni (hardwaru) je v soucasné dobé
prodchnuté  informac¢nimi  technologiemi  dtleZity
samoziejmé i software. Kromé nezbytného TFidiciho
systému pristroje ALMA, s nimZ se ovSem béZny uZivatel
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nesetka, jsou pro pozorovani s ALMA dulezité dva SW
baliky — ALMA Observing Tool a CASA.

ALMA Observing Tool (zkracené ALMA OT, ¢i jen AOT)
je aplikace napsand v jazyce Java, vybavend pomérné
pratelskym grafickym uZivatelskym rozhranim (GUI),
ktera slouzi uzivatelim k podavani navrht na pozorovani.
Kromé samoziejmého védeckého zdivodnéni projektu,
které se pripojuje jako text v PDF formatu, umoZiuje
jednotnym a standardizovanym postupem zadat vSechny
technické specifikace pozorovani, napf. jméno, pripadné
soufadnice cilového objektu vyzkumu, oblast na obloze v
okoli zkoumaného objektu, kterdA ma byt pokryta
pozorovanim, frekvence — spektrdlni okna nebo piimo
molekularni c¢ary ve kterych bude pozorovani probihat,
poZadovanou citlivost méfeni a thlové a frekvencni
rozliSeni, pripadné i kalibratory (systém navrhne ty
nejvhodnéjsi sam). Diky tomuto jednotnému pristupu

mohou byt  technické  specifikace  automaticky
zkonvertovany  pfimo do  Scheduling Block -

elementarniho bloku programu pozorovani, ktery je pak
fidicim softwarem vykonan. Po vyplnéni vSech povinnych
poli v GUI formulafi se verifikuje tplnost a wvnitini
konzistence jednotlivych voleb a v pripadé dspéchu lze
cely projekt podat on-line — AOT se spoji se serverem,
uzivatel se prihlasi svym loginem a heslem z ALMA
Science Portal a projekt odeSle. Pak uZ jen cekd, zda ho
mezinarodni odbornd komise v ostré konkurenci (previs
poptavky v minulych cyklech 0 a 1 byl, bohuZel, zhruba
10:1) vybere.

Druhym, velmi rozsdhlym SW balikem, se kterym se
uzivatel setkd v pripadé napozorovani svého tspésného
projektu (ale miZe ho samoziejmé vyuZit i pro cizi
archivni data, jimZ uZ skoncila rocni doba héajeni) je CASA
(zkratka slov Common Astronomy Software Applications).
ALMA byla sice mocnym impulsem k jeho rozvoji, ale


http://casa.nrao.edu/
https://almascience.nrao.edu/call-for-proposals/observing-tool/
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Obr. 23: Pohled na centrdlni ¢dst seskupeni antén observatore ALMA.

CASA neni véazana vylucné na pole ALMA a umoZiiuje
praci s daty ziskanymi i jinymi pfistroji (napf.
VLA/EVLA, CARMA atd.). CASA vychézi ze starSiho
softwaru  pro zpracovani interferometrickych  dat
AIPS/AIPS++, ktery ovSem vyrazné vylepSuje a rozsifuje.
Jak uz bylo naznaceno, SW CASA je urcen predevSim pro
zpracovani nameéfenych dat. To probihd podle jednotné
metodologie a zacina inspekci zméfenych hodnot. CASA
umoziuje grafické zobrazeni rdznych zavislosti (napf.
Casovy vyvoj amplitudy a faze pro kazdou dvojici antén,
zavislost amplitudy na frekvenci, amplituda a frekvence vs.
délka zakladny apod.). ,,Ustfelend“ data, ptipadné hodnoty,
které jsou apriori vadné, napf. v disledku vzajemného
zastinu blizkych antén, se oznaci (k tomu slouZi procedura
flagdata()) a z dalSiho zpracovani vylouci. Nasleduje
vytvoreni kalibracnich tabulek pro fazovy, spektralni a
jasovy  kalibrator  (procedury gcal(), bcal() a
setjy()/fluxscale()) - tyto tabulky jsou nasledné pouzity ke
korekci dat (visibilities = Fourierovskych komponent
obrazu) zkoumaného objektu (procedura applycal()).
Konecné, Fourierovské komponenty jsou invertovany do
redlného obrazu a ten je ,,vycCistén“ (procedura clean()).
Ukéazku zpracovani pozorovani Slunce pfistrojem VLA
(Very Large Array) softwarem CASA, provedeného
ondfejovskym ALMA ARC centrem v ramci kampané ESO
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,CASA sit-together sessions* najdete na Obr. 25.

Kromé redukce/kalibrace a zobrazeni napozorovanych dat
umi CASA i zakladni zpracovani datové kostky, napf.
integraci pres frekvence ke ziskani obrazu celkové
intenzity, ziskani spekter nebo obrazu rozloZeni radialnich
rychlosti ve zdroji a podobné. To ale neni vSe: CASA
umoZiiuje i simulace pozorovani s pristrojem ALMA —
vstupem pro tyto simulace jsou kromé technickych
specifikaci pozorovani (stejnych jako pfi navrhu projektu)
obvykle data z teoretického modelu (naptf. numerickych
MHD simulaci) nebo pozorovani z optickych pfistroji s
vysokym rozliSenim. Simulovana pozorovani jsou dulezita
pfi ndvrhu projektu — vyzkumnik tak mtlZe predem
odhadnout, co muzZe od pozorovani s ALMA ocekavat a
zda lze jeho védecky cil vibec technickymi prostredky,
které ma ALMA k dispozici, dosdhnout. Takovato rozvaha
(technical feasibility study) by méla byt soucasti kazdého
podavaného projektu.

Védecké cile pristroje ALMA jsou velmi Siroké a sahaji od
objektt slunecni soustavy az po kosmologické vzdalenosti.
Primarnim cilem ALMA je chladnd mezihvézdna hmota,
kterd obsahuje molekuly, ale ALMA se zaméfuje i na
studium galaxii a jejich systémi, na hvézdy a jejich
atmosféry, planety jak uvnitf slunecni soustavy tak i ty


http://www.vla.nrao.edu/
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Obr. 24: Screenshot z ALMA OT - softwarového baliku pro pripravu ndvrhii na pozorovdni s polem ALMA. V tomto tabu se edituje
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ndleZi atmosférické vodni pdre a tvori prirozené hranice mezi jednotlivymi pozorovacimi pdsmy.

extrasolarni (exoplanety), komety a také na Slunce.
ProtoZe tento Clanek je v souladu s dlouhodobou tradici
Ceské radioastronomie cilen pravé na radioastronomii
slune¢ni, sezndmime se ted podrobnéji s velkymi
oCekavanimi i technickymi tskalimi pozorovéani Slunce
polem ALMA.

Pozorovdni Slunce — co si od néj slibujeme a co nds pri

tom cekd?

Tak jako v jinych oblastech astrofyziky i ve slunecni fyzice
jsou s pristrojem ALMA spojena velka ocekavani a nadéje
na vyreSeni dlouho odolavajicich zahad. Jednou z nich je
otazka urychlovani castic béhem slunec¢nich erupci. O

existenci svazkd  vysokoenergetickych  Castic  nas
presvédCuje nejen radiovd spektroskopie, ale zejména
pozorovani tvrdého rentgenového zareni (Hard X-

Rays/HXR), jehoZ intenzita je dnes dokonce hlavnim
indikatorem erupcni aktivity. A co je hlavnim problémem?
Pravé z intenzity HXR zareni 1ze odhadnout pocet a energii
urychlenych elektronil. A pro ,,standardni“ model erupce s
jednou disipativni oblasti je zpozorovani urCeny pocet
urychlenych ¢astic zkratka pfiliS velky, neZ aby mohl byt v
erupci urychlen elektrickym polem. Mozné feSeni skytd
novéjsi model fragmentacni kaskady v rekonexi, ktery
prirozené obsahuje mnoho drobnych disipacnich oblasti, ve
kterych mtiZze dochazet k urychlovani, byly ale navrZeny i
jiné alternativy, napf. urychlovani elektroni na vlnach
Sificich se plazmatem (podobné ziskavaji pohybovou
energii surfafi) nebo dodatecné urychlovani az v hustych
vrstvach chromosféry, kde také HXR zafeni vznika
prudkym zabrzdénim rychlych elektront. Tuto otevienou
otazku by mohla zodpovédét pravé ALMA, diky svému
vysokému prostorovému rozliSeni. Predbézné vypocty
ukazuji, Ze svazky urychlenych elektroni by mohly diky
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interakci ] magnetickym polem Zafit i
(gyro)synchrotronovym mechanismem, pficemZ vlnové
délky takové emise by diky vysokym energiim elektronti
padly do oblasti milimetrovych a submilimetrovych vin,
které ALMA pozoruje. Mame tak poprvé nadéji na pfimé
zobrazeni svazki urychlenych ¢astic a moznd i mist, kde k
jejich akceleraci dochazi.

Jinym, dlouho odolavajicim problémem otazka

je

44 ] 43 ]

B1950

You_

09'145'7”

Obr. 25: Obraz Slunce ziskany jiz déle fungujicim radiovym
interferometrem VLA (Very Large Array) na frekvenci 1.6 GHz.
Obrdzek byl ziskan pomoci SW baliku CASA, pro jehoz vyvoj
byla ALMA mocnym impulsem, ale jeho pouziti je
univerzdlnéjsi, idedlné pro vSechna radioastronomickd data.
Jasné oblasti odpovidaji protuberancim v aktivnich oblastech.


http://wave.asu.cas.cz/barta/pub/czech/kaskady_v_rekonexi/
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Obr. 26: Simulované pozorovdni protuberance observatori
ALMA na frekvenci 100 GHz. (a) Model radiové jasové teploty
ziskany z pozorovdni v ¢dre Ha na zdkladé teoretického vztahu
mezi integrdlni intenzitou ve spektrdlni ¢dre Ha a teplotou.
Takto bychom vidéli protuberanci na viné 0.3 mm, kdyby
ALMA méla idedlni rozliSeni a pozorovdni bylo prosté sumu.
(b) Simulované pozorovini s ALMA spoctené pomoci
procedury CASA::simobserve() na zdkladé modelu na panelu
(a), zobrazené nakonec pomoci CASA::clean(). Konecny pocet
Fourierovskych komponent a pfirozeny Sum zpiisobuji
zhorseni obrazu oproti idedlnimu modelu. Situace se ponékud
zlepsi, pokud celé frekvencni pdsmo o Sifce 8 GHz, které mdme
v okoli jmenovité observacni frekvence 100 GHz, rozdélime do
vice frekvencnich kandlii a pouzijeme metodu multifrekvencni
syntézy (MFS). Pocet pozorovanych Fourierovskych
komponent se tak zvétsi a obraz je Cistsi, jak ukazuje panel (c).
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konvekce na Slunci a obecné na hvézdach. Moderni
numerické simulace poskytuji pomémé detailni obraz
konvekce ve vrchnich vrstvach fotosféry a v chromosfére,
ale chybi nam pozorovani, kterd by tyto modely ovéfila,
piipadné umoznila jejich kalibraci (tj. nafitovani volnych
parametrti). Jednim z vysledki numerickych modeld
povrchové slunecni konvekce je detailni teplotni struktura
chromosféry. Jeji porovnani s pozorovanimi ale narézi do
soucasné doby na problém — urceni teploty z optickych,
zejména spektroskopickych pozorovani je pomérné
obtiZzné, pro vypocet modelované spektralni ¢ary se musi
feSit rovnice pfenosu zafeni, pfiCem7 zafeni samo (a ani
obsazeni hladin atomti) neni ve stavu lokalni
termodynamické rovnovahy. Inverzni dloha — tj. ureni
parametri (mj. teploty) plazmatu z pozorovanych
spektrdlnich ¢ar pak wvnaSi do problému dalsi
nejednoznacnosti, krom toho optickd pozorovani
nedisponuji dostateCnym prostorovym rozliSenim, které by
Slo aZ na teoretickou Skalu konvektivnich bunék a
predevsim razovych vin, které podle modeld hraji v ohfevu
chromosféry podstatnou roli. Naproti tomu pozorovani
tepelného zéareni dolni chromosféry a fotosféry (které
spada pravé do oblasti milimetrovych vin) pomoci ALMA
umoziuje méfeni teploty v podstaté primo, bez slozitého
prepocitavani (jasova teplota zéfeni odpovida kinetické
teploté plazmatu), krom toho s dostatenym prostorovym
rozliSenim. ALMA tedy mlZe vyznamné pfispét k
porozuméni otazce teplotni struktury chromosféry a
povrchové konvekce na Slunci.

Podobnym problémem je otazka jemné struktury
slunecnich protuberanci. Ty jsou tvoreny fakticky
chromosférickym materidlem, udrZovanym ve vysSkach
odpovidajicich koréné magnetickym polem. Kazda dalsi
kosmicka sonda s vétSim prostorovym rozliSenim nez ty
predchozi odhalila dalSi detaily v jemné struktufe
protuberanci (pfedevSim v optickém oboru), coZ pfineslo
fadu novych otazek, zejména ohledné dynamiky jemnych
protuberancnich vldken. ALMA, kterd disponuje daleko
vySSim rozliSenim by mohla prozkoumat vSechny skaly
predpokladané filamentace materidlu v protuberancich az
na uroven disipacni Skaly. Krom toho, podobné jako v
pripadé klidné chromosféry, tepelné zareni protuberanci by
spolu s optickymi pozorovanimi mohlo odseparovat vliv
hustoty a teploty na intenzitu emise a zjistit tak pfimo
teplotni a hustotni strukturu protuberanci. Simulaci
ocekavanych pozorovani protuberanci pfistrojem ALMA
spoCtenou procedurou CASA::simdata() a nasledné
zobrazenou rutinou CASA::clean() ukazuje Obr. 26.

Jinym ocekavanym vysledkem je moZnost studia
rekombinacnich spektralnich Car vznikajicich
elektronovymi pfechody mezi vysokymi hladinami atomu
vodiku. Jejich existence na Slunci nebyla dosud prokazana,
pokud jsou ovSem pozorovatelné, pfinesla by jejich
analyza dulezity diagnosticky ndastroj pro méreni
magnetickych poli v té oblasti slunecni atmosféry, kde je



jejich méfeni jinymi technikami prakticky nemozné.

S tim, jak se komunita sluneCnich fyzikt postupné
seznamuje s potencidlem, ktery ALMA mtZe poskytnout
pro potfeby slune¢niho vyzkumu, najdou se velmi

pravdépodobné dalSi oteviené problémy, které by data z
pristroje ALMA mohla pomoci vyfesSit.

A jaky je soucasny status slunec¢nich pozorovani s ALMA?
V soucasné dobé ani v nejblizsi budoucnosti (nejméné do
Cyklu 3) nelze, bohuZel, pocitat s regulémimi
pozorovanimi Slunce v ramci standardnich védeckych
projektd. Nicméné, s pozorovanim Slunce se pocita a od
samého pocatku byla provedena takova technicka opatfeni,
aby slunecni pozorovani umoZznila. Jde pfedevSim o
podstatné omezeni infracerveného (IR) a viditelného
slune¢niho zéfeni soustfedéného v ohnisku parabolickych
antén. Kvili tomu byl povrch parabolickych reflektort
specialné upraven tak, aby se pro optické a IR zareni jevil
jako drsny a rozptylujici, zatimco ve srovnani s vinovou
délkou prijimanych mikrovln je typickd Skéala drsnosti
povrchu zanedbatelnd, coZ vede ke koherentnimu odrazu.

Pripadné prehfivani zplisobené zamifenim antén na Slunce
ale neni zdaleka jedinou potiZi slunecnich pozorovéni. Ta
dalsi spociva v tom, Ze Slunce je mnohem silnéjsi radiovy
zdroj nez obvyklé védecké cile pole ALMA ve vzdaleném
Vesmiru. Napf. jasova teplota v chromosféie odpovida
kinetické teploté chromosférického plazmatu a cini tedy
fadové 10000 K. Naproti tomu ALMA je natolik citliva, Ze
je schopna registrovat radiové zdroje s jasovou teplotou jen
desetin stupné Kelvina. Je zfejmé, Ze Zadny detektor neni
technicky schopny registrovat (navic nejlépe s linearni
charakteristikou) tak velky dynamicky rozsah. Protoze
vysoka citlivost je jednou z prednosti pfistroje ALMA, ma
detektor linedrni charakteristiku pro nizké intenzity
radiového zafeni (nebo ekvivalentné pro nizké jasové
teploty) a u jasovych teplot okolo 5000 K dochazi k jeho
saturaci. Kvili pozorovani Slunce byly proto vyvinuty
specidlni zeslabovaci filtry (spravnéji atenudtory), které
jsou v piipadé ocekavanych wvysokych jasovych teplot
vloZeny pred detektor (atenuatory se spolu s ostatnimi
pomocnymi zafizenimi urcenymi ke kalibraci nachézeji ve
feedu antény, v blizkosti ohniska parabolického reflektoru).

Slunecni pozorovani jsou tedy ponékud komplikovanéjsi,
neZ sledovani ,standardnich“ objektti chladného Vesmiru.
To je divodem toho, Ze dosud nejsou rutinné provadény.
To ovSem neznamend, Ze by pozorovani Slunce
neprobihalo vibec. Provadi se, ale v jiném rezZimu — tzv.
Commissioning and Science Verification (CSV). Ten
zahrnuje technické testy, které maji ovéfit, Ze pozorovani v
dané védecké kategorii (v naSem pfipadé pozorovani
Slunce) jsou s pfistrojem ALMA technicky proveditelna,
piipadné je jeho «cilem navrhnout na zakladé
uskutecnénych test, takova opatfeni, kterda by pouZiti
piistroje pro tyto védecké cile umoZnila. Cilem této
procedury tedy v Zadném pripadé neni ziskani védeckych
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dat. V soucasné dobé je jednim z problémi feSenych v
ramci CSV otazka fazového zpozdéni, vneseného do
systému slunecnimi atenuatory, jejich frekvencni zavislost
a Casova stabilita. I v pfipadé Slunce se totiZ , pozorovaci
kvantum“ - Scheduling Block bude skladat ze skent
Slunce (s atenuatorem) proklddaného skeny fazového
kalibratoru (bez atenuatoru). Oprava na fazovy posuv v
atenuatoru proto bude dileZitou soucasti kalibracni
tabulky. Procedura CSV se ovSem soustfed'uje i na riizné
jiné aspekty slunecnich pozorovani: do soucasné doby
probéhly uZ dvé vétsi testovaci kampané zaméfené na
pozorovani Slunce s ALMA.

Do programu CSV mohou testovaci projekty navrhovat i
védci mimo Joint ALMA Observatory (JAO), tedy skupinu
vyzkumniki a techniki zaméstnanych pfimo na
observatofi ALMA v Chile. Do CSV v oblasti slunecnich
pozorovani se proto vyznamné zapojuje i Centrum
ALMA/ARC na AsU AVCR v Ondfejové. Ondfejovsky
uzel ARC zaslal do CSV projekt zaméfeny na testovani
pozorovani slunecnich protuberanci v interferometrickém
modu s pouZitim techniky mozaikovani. Vyzkum
protuberanci nejenZe je jednim z tradi¢nich disciplin
provadénych v Oddéleni fyziky Slunce AsU, ale diky
opticky tenké emisi protuberanci na milimetrovych vinach
(tzn. Ze jasova teplota je mnohem nizsi neZ kineticka
teplota zériciho plazmatu) nevyZaduje jejich pozorovéani
pouziti slune¢nich atenuatort. Proto je tento projekt
vhodny k okamZitému testovani, i bez detailnich znalosti
vlastnosti atenuatorii. Ondiejovsky uzel se ale v oblasti
CSV slunecnich pozorovani angazuje mnohem Sifeji. Vice
o téchto aktivitach si povime v nasledujicim odstavci.

Ondrejovsky uzel ALMA Regional Center (ARC)

Jak jiz bylo feceno, pristroj ALMA vznikl v mezinarodni
kooperaci evropské ESO, americké NRAO a japonské
NAOJ, ve spolupréci s Chile. Tomu odpovida i struktura
organizace, ktera pozorovani s ALMA zabezpeCuje. Kromé
jiz zminéné Joint ALMA Observatory (JAO), kterd
zaméstnava védce a techniky ze vSech tfi spolupracujicich
organizaci (ESO, NRAO a NAOQOJ) a provadi védecké
operace i technické testy a vylepSeni pfimo na observatofi
v pousti Atacama existuji jeSté tfi regionalni centra —
ALMA Regional Centers (ARCs): evropské, vytvorené
kolem ESO (EU ARC), severoamerické se sidlem v NRAO
(NA ARC) a vychodoasijské zformované kolem NAOQJ
(EA ARC). Cilem téchto center je jednak podpora dalSimu
rozvoji pristroje ALMA a prisluSného SW — podili se napt.
na vyvoji a testech obsluzného softwaru ALMA OT a
CASA, navrhuji testy a vylepSeni HW v rdmci procedury
CSV apod. Krom toho maji ale i druhy tikol — poskytuji
uzivatelskou podporu vyzkumniktim, ktefi chtéji pozorovat
s polem ALMA. Tato podpora sahad od pomoci s pfipravou
projektu v ALMA Observing Tool, pfes zajiSténi
komunikace vyzkumnika s tymem JAO, ktery sklada uz


http://www.asu.cas.cz/
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Obr. 27: Evropsky ALMA Regional Center (EU ARC) a jeho
uzly.

pfimo pozorovaci program (sekvenci Scheduling Blocks)
na zékladé vyzkumného projektu (tedy pokud byl
hodnoticim vyborem pfijat k realizaci) aZ po pomoc s
redukci a vizualizaci napozorovanych dat (tzv. QA2
procedura) a nasledném predani kalibrovanych dat
vyzkumnému tymu. Tato podpora mize byt realizovana
osobni navstévou (tzv. face-to-face support) vyzkumnika v
pfisluSném ARC (resp. v piipadé evropského ARC na
nékterém z jeho wzld viz dale) nebo on-line
prostiednictvim webové sluzby ALMA Helpdesk. Podpora
je poskytovana vZidy na osobni bazi — v prislusSném ARC
(nebo jeho uzlu) je uréen Contact Support Scientist (CSS),
ktery tuto sluzbu pro dany realizovany projekt poskytuje.

Samotny evropsky ARC (EU ARC) nema monolitickou
strukturu, ale vedle centra, které sidli v budové reditelstvi
ESO v Garchingu u Mnichova (SRN), jsou jeho funkce
distribuovany do sedmi uzld — tzv. ARC nodes — viz Obr.
27. Jeden z uzli evropského ARC sidli na observatofi
Astronomického tistavu AV CR v Ondfejové.

Idea ARC-uzli spociva v tom, Ze kazdy z nich ma néjakou
specializaci, v rdmci niZ primarné poskytuje uZivatelskou
podporu vyzkumnikiim nebo vyzkumnym tymidm, jejichz
pozorovaci projekty byly vybrany k realizaci na
observatofi ALMA. Pokud pro danou specializaci je moZna
podpora vice nez jednoho uzlu, rozhoduje regionalita (tj.
geografickd blizkost vyzkumnika k uzlu), v pripadé
srovnatelnych vzdalenosti je na vyzkumnikovi, od kterého
uzlu si podporu vyzada.

Cesky ARC node, ktery kromé AsU AV CR v Ondfejové
zahrnuje i katedry astronomie, astrofyziky a teoretické
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fyziky na MFF UK v Praze a PfF MU v Brné a Laboratof
mikrovinné spektroskopie na VSCHT v Praze, se
specializuje na galaktickou a extragalaktickou astronomii,
akrecni disky, hvézdné obalky a hvézdné vétry, kvantové
vypoCty a laboratorni méfeni molekularnich spektralnich
Car a v neposledni fadé na slunecni radioastronomii.
Zatimco ostatni oblasti vyzkumu jsou podporovéany i
nékterymi jinymi uzly evropského ARC, expertiza
ondfejovského  uzlu  ve  slunecni  milimetrové
radioastronomii s ALMA je v evropském meéfitku unikatni
— druhé centrum s podobnym zaméfenim existuje ve svété
uZz pouze na NAOJ v Tokiu-Mitace. Z toho plyne
vyznamné postaveni ondiejovského uzlu v této oblasti
vyzkumu: nejenze se aktivné ucCastni navrhii testovani
slune¢nich pozorovani v rdmci procedury CSV, ale pripada
mu i koordinacni role téchto projekti v celoevropském
méfitku. Na roky 2014-2015 obdrZel ondiejovsky uzel na
aktivity spojené s dalSim rozvojem observatoie ALMA ve
smyslu jeji pfipravy na pozorovani Slunce vyzkumny grant
ESO.

V ramci celosvétovych koordinacnich aktivit slunecnich
pozorovani s ALMA potadal AsU AVCR v lét& 2013 na
CVUT v Praze také setkani slune¢nich fyziki se zjmem o
ziskani slune¢nich ALMA dat s techniky a védci z JAO v
Chile — The Solar ALMA Workshop. Ten o jeden den
predchéazel vétSi mezinarodni konferenci CESRA2013
(Cesky téZ zde), konané na stejném misté, kterd je tradicné
zaméfena na slunecni radioastronomii obecné. Letos
konferenci dominovala témata spojena s novymi pfistroji,
vCetné observatoire ALMA. Konference se zucastnilo
rekordnich 126 ucastnikt z celého svéta.

Kromé této specifické Cinnosti zaméfené na koordinaci
Usili sméfujictho k realizaci sluneCnich pozorovani s
ALMA se ondiejovsky uzel v ramci ,,standardni“ podpory
rozvoje observatofe ALMA podili zejména na testovani
softwarovych baliki AOT a CASA. Co se tyCe podpory
uzivatelti a jejich projektd, ta je z divodi dosavadni
absence regulérnich slunecnich pozorovani, bohuzel,
ponékud omezena — ondfejovské centrum dosud poskytlo
osobni podporu (tzn. nominovalo CSS) dvéma projektim z
oblasti pozorovani hvézdnych vétrd. Véfime, Ze s
pocatkem védeckych pozorovani Slunce v ramci
standardnich vyzkumnych projekti se situace rychle zlepsi
a Clenové ondfejovského ARC tymu budou moci byt u
prvnich vzruSujicich vysledkti ziskanych observatofi
ALMA ve slunecni fyzice.

4.2 Dalsi pristroje

ALMA je jisté nejvyznamnéjSim modernim pristrojem,
kombinujicim zobrazeni s vysokym rozliSenim s informaci
o spektru registrovaného zareni, pritomnosti i blizké
budoucnosti. Neni ale jedinym pFistrojem tohoto druhu,
ktery je Ci byl projektovan nebo dokonce realizovan. Také
se slusi Fici, Ze to neni pfistroj dedikovany slunecnim


http://slunce.astro.cz/clanky/c0019/c0019.htm
http://wave.asu.cas.cz/cesra2013/
http://www.asu.cas.cz/solar-workshop
http://www.asu.cas.cz/alma
http://www.eso.org/sci/facilities/alma/arc.html

Obr. 8: Cdst antén rloheliografu ISTP Irkuk v adareh ped apotim rekonstrukce. V té dobé fngoval interferometr na

principu zkriZenych anténnich Fad, s vyuzitim multifrekvencni syntézy. Nyni se pFestavuje na pristroj s aperturni syntézou.

pozorovanim, ta budou pravdépodobné tvofit jakysi
dopliikovy program k primarnim cilim observatore
ALMA, jimizZ jsou objekty chladného Vesmiru. Pojd'me se
tedy strucné podivat na dalsi projekty pristroji pro spektro-
interferometrickd pozorovani, zejména na ty zamérené na
vyzkum Slunce.

FASR

FASR (Frequency-Agile Solar Radiotelescope) je nebo —
nebo spiSe byl nerealizovany projekt spektro-

interferometru zaloZeného na multikanédlové aperturni
syntéze (podobné jako ALMA a vlastné vSechny moderni
pristroje tohoto typu). Rozsahem frekvenci 30 MHz -
30 GHz by pokryval prakticky celou slunecni atmosféru od
dolni chromosféry po vnéjsi korénu. Nejdelsi zakladna
byla planovdna na 6 km. Tomu odpovidajici mezni
rozliSeni (pfi 30 GHz) je 0.3“ (obloukové vtefiny). Projekt
byl navrZen radioastronomickou skupinou na New Jersey
Institute of Technology (NJIT) a zpocatku velmi dobie
hodnocen, s vysokymi nadéjemi na realizaci. Prvni méfeni
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mél poskytovat jiz v roce 2008 — stal by se tak prvnim
pristrojem poskytujicim multifrekvencni radiové mapy
Slunce s vysokym spektralnim rozliSenim. Bohuzel, jak jiz
bylo uvedeno, cely projekt ztistal pouze na papife a k jeho
realizaci nedoslo. Ze by byl oZiven neni prilis
pravdépodobné, protoZe mezitim se objevily i jiné podobné
projekty, které maji k dokonceni podstatné bliz (napr
CSHR - viz déle).

BDA
BDA  (Brazilian  Decimetric _Array) je projekt
interferometru, navrZzeny a  CasteCné realizovany

brazilskym Néarodnim tstavem pro kosmicky vyzkum
(INPE), s planovanym vyuZzitim ve slunecni i stelarni
astrofyzice. V pasmu 1.2 GHz — 1.7 GHz by mél pracovat
jako spektro-interferometr, tedy zafizeni poskytujici
multifrekvencni radiové mapy (podobné jako ALMA nebo
planovany FASR). Krom toho se zamysli, Ze bude
poskytovat radiové mapy na dalSich dvou separatnich
frekvencich 2.8 GHz a 5.6 GHz. Po dokonceni 3. faze


http://www.inpe.br/ingles/
http://www.das.inpe.br/fmi/bda/
http://www.ovsa.njit.edu/fasr/

Obr. 29: Centrdlni cdst prdvé budovaného spektro-radioheliografu CSRH v horské stepi v cinské provincii Vnitini Mongolsko.
Budova v pozadi ukryvd i srdce pristroje - dedikovany rychly pocitac / koreldtor.

vystavby by mél sestavat z celkem 38 antén, s nejdelsi
zakladnou o délce 2.3 km. Projekt neni uplné ,,odepsany*,
nicméné oproti planu nabral znac¢ny skluz a dosud nejsou
verejné k dispozici Zadna data z tohoto pfistroje.

SSRT

SSRT (Obr. 28) je jiz zmifiovany radioheliograf Ustavu
slunec¢né-zemské fyziky v ruském Irkutsku. Dosud
fungoval jako dvojice ekvidistantnich anténnich fad ve
tvaru kfiZe v severo-jiznim a vychodo-zapadnim sméru na
frekvenci 5.7 GHz. Pro vytvafeni obrazi pouZival
multifrekvencni syntézu. Mezi modernimi pfistroji ho
znovu zminujeme proto, Ze v soucasnosti prochazi
rozsdhlou prestavbou na systém aperturni syntézy (kvili
tomu se zasadné méni i konfigurace celkem 256 antén, z
nichZz se systém skladd) a dojde i k rozSifeni poctu
frekvenci, na kterych prfistroj pozoruje. Kromé prestavby
HW se méni i format dat a obsluzny software — nové budou
data ukladana v modernim ASDM (ALMA Science Data
Model) formatu, ktery pouziva i ALMA a ktery je ,,nativni“
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pro SW balik CASA na zpracovéni interferometrickych
dat.

CSRH

CSRH (Chinese Spectral Radio Heliograph, Obr. 29) je,
jak uz nazev napovid4, rovnéz pristroj poskytujici radiové
mapy Slunce na mnoha frekvencnich kanalech; mame tedy
k dispozici plnou informaci jak o prostorovém tak
spektralnim rozloZeni radiové emise. Krom toho diky
relativné silnému signadlu ze Slunce a jeho Ccasové
variabilité bude pristroj disponovat i solidnim casovym
rozliSenim. UZivatelé tak budou mit k dispozici hustou
Casovou fadu 3D datovych kostek, podobnych jako v
piipadé dat z ALMA. Rovnéz CSRH bude vyuzivat
moderni ASDM formét dat a SW CASA pro jejich
zpracovani.

CSRH se ve skuteCnosti sklada ze dvou podsystémii:
nizkofrekvencniho (400 MHz 2000 MHz) a
vysokofrekvencniho (2 GHz 15 GHz)


http://srg.bao.ac.cn/csrh.htm

Obr. 30: Uméleckd predstava rozmisténi antén vysokofrekvencni cdsti planovaného mamutiho interferometru Square Kilometer Array
(SKA) v polopousti jizni Afriky.

interferometrického pole. Nizkofrekvencni Cast sestava z
Ctyficitky parabolickych antén, kazdda o priméru 4.5 m,
vysokofrekven¢ni pole je tvofeno Sedesati dvoumetrovymi
anténami. Maximalni zdkladna pro aperturni syntézu je
3 km, coz dava mezni rozliSeni 10 pro nizkofrekvencni a
1.4“ pro vysokofrekvencni ¢ast.

Pristroj, ktery stavi Skupina slunecni radioastronomie
Nérodni astronomické observatore Cinské akademie véd
(National Astronomical Observatories of China/NAOC)
pobliz mésta Zhengxianbaiqi v horské stepi provincie
Vnitini Mongolsko je momentalné v podstaté dokoncovan
a poskytuje jiz prvni data, kterd ovSem slouzi pouze k
technickému ovéreni funkcnosti a ,Jladéni“ pfistroje (tzv.
commissioning). Na prvni védecka data si tedy jesté
néjakou chvili pockdme. Nicméné, ze vSech projektd
slunecni spektralni interferometrie je tento pristroj zdaleka
provozu. Je pravdépodobné, Ze védeckych dat se dockame
zhruba ve stejné dobé, kdy budou k dispozici i prvni
slune¢ni data z regulérich (tj. ne CSV) pozorovani
observatore ALMA. Vzhledem k riznym rozsahtim
vlnovych délek, které pokryvda ALMA a CSRH se budou
ziskana data vytecné dopliovat, slunecni fyzici se tedy
maji na co tésit.

Nyni jesté kratkd zminka o fungujicich a pléanovanych
pristrojich, které sice nejsou dedikovany slunecnim
pozorovanim, ale mohou i tak mit pro slunecni fyziku
vyznam.
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GMRT

GMRT (Grand Meterwave Radio Telescope) je nedavno
dokonceny interferometr zaloZeny na aperturni syntéze a

provozovany Narodnim ustavem pro radiovou astrofyziku
(NACR TIFR) v Khodadu u Pune v Indii. Neméa sice
detailni spektralni rozliSeni, ale v metrovém pasmu
vlnovych délek poskytuje obrazy na celkem Sesti ne velmi
vzdalenych frekvencich 50, 153, 233, 325, 610 a 1420
MHz. Tim tuto oblast pokryva celkem dostatecné. Nejdelsi
zakladna je 25km, poskytujici mezni rozliSeni 2“ pfi
1.42 GHz. Pristroj neni dedikovan pro slunecni
pozorovani, presto se obcas k pozorovani Slunce pouziva.
Pro slunecni fyziku md v jeho pripadé velky vyznam to, Ze
pokryva i oblast nizkych frekvenci (pod 500 MHz), na
kterou se zaméfuje jen malo soucasnych nebo planovanych
pristroji (kromé radioheliografu ve francouzském Nancay,
ktery ma ovSem fadové horSi prostorové rozliSeni, uz jen
LOFAR, viz nasledujici odstavec).

LOFAR

LOFAR (LOw Frequency ARray, téZ zde) je nedavno (do
provozu oficidlné uveden v prosinci 2012) dokonceny
interferometr pracujici na relativné dlouhych radiovych
vlndch v rozsahu frekvenci 10 MHz — 240 MHz. Byl
vybudovan mezindrodnim konsorciem evropskych zemi a
jeho antény jsou rozmistény na ploSe bezmala celé zapadni
a stfedni Evropy, na ploSe jejiz rozméry pfesahuji 1000 km.


http://en.wikipedia.org/wiki/LOFAR
http://www.lofar.org/about-lofar/general-information/introduction
http://secchirh.obspm.fr/nrh.php
http://www.ncra.tifr.res.in/ncra
http://www.ncra.tifr.res.in/ncra/gmrt/about-gmrt/introducing-gmrt-1
http://english.nao.cas.cn/
http://english.nao.cas.cn/

Pristroj tedy poskytne velmi dlouhé zékladny a pracuje na
principu aperturni syntézy s pouZzitim technologie VLBI
(Very Long Base Interferometry). Ta se od ,klasické“
aperturni syntézy lisi tim, Ze pary vzdalenych antén nejsou
pfimo propojeny vinovodem (u téchto vzdalenosti by to i
bylo jen tézko technicky realizovatelné), ale signal
prichézejici z kazdé antény se vInové scitd s ,nosnou
vlnou o stejné frekvenci, jako je pfijimané zafeni (na
podobném principu funguje i opticka holografie). Signély
dvojice antén pak mohou byt vinové seCteny aZ nasledné,
pfi post-procesingu (nékdy se v této souvislosti proto mluvi
0 ,,pocitacové interferometrii*). Nutnou podminkou k tomu
ovSem je, aby ,,nosna“ vlna byla pro vSechny antény stejna,
tedy se stejnou frekvenci i fazi. Cely systém je tedy
narocny na synchronizaci, kterd se v tomto pripadé
realizuje s vyuzitim dedikovanych Sirokopdsmovych
internetovych propojeni jednotlivych stanic, jak to
umoznila moderni technologie. Tento systém se ovSem
pouZiva pro komunikaci mezi vzdalenymi anténami (tj. pro
dlouhé zékladny, které poskytuji Fourierovy komponenty
pro kratké skadly v obraze), samotna ,hnizda“ antén na
jednotlivych stanicich maji mnohem kratsi zéakladny
(zobrazuji tedy stfedni a dlouhé prostorové Skaly radiového
zdroje) a jsou vzdjemné propojena standardnimi vinovody.

Primarnim cilem pristroje sice neni pozorovani Slunce,
nicméné jedna ze Sesti klicovych védeckych oblasti
pokryta projektem LOFAR ma néazev ,Slunecni fyzika a
kosmické pocasi“. Dockame se tedy pravdépodobné i
sluneénich dat na téchto nizkych frekvencich
prichazejicich k ndm z vnéjsi korény a slunecniho vétru —
vyznam to bude mit pfedevSim pro vyzkum koronélnich
vyroni hmoty a jejich Sifeni slunecnim vétrem a
heliosférou.

SKA

SKA (Square Kilometer Array, Obr. 30) je zatim hudbou
budoucnosti. Tento mezinarodni projekt, pokud bude
realizovan, pfinese podle planti prvni védeckd data aZ po
roce 2020, jeho tplné dokonceni je planovano na rok 2024.
Po zkuSenostech s budovanim observatore ALMA lze ale
asi bezpecné ¥ici, Ze v pripadé takto gigantického projektu
dojde nejspise k urcitému zpozdéni coZ je u
prukopnickych projektd, nasazujicich dosud
nevyzkouSenou novou technologii, spiSe normalni.

Kromé nepfedstavitelné citlivosti pfistroje dané celkovou
efektivni sbérnou plochou antén cca 1 km? (odtud i nizev
pristroje) by  observatof SKA  dosahovala i
bezprecedentniho rozliSeni — jeji antény maji totiz byt
rozmistény na dvou kontinentech, v Jizni Africe a v
Austrdlii a na Novém Zélandu. Samoziejmosti je proto
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pouZiti technologie VLBI pro vzajemnou korelaci
mezikontinentalnich antén. Nutnou synchronizaci by v
tomto pripadé mély opatfit atomové hodiny.

SKA by mélo pokryvat pomémé velky a spojity rozsah
frekvenci od 70 MHz aZz po 30 GHz. ProtoZe idedlni
parametry antén se v tak Sirokém intervalu méni, bude celé
pole realizovano jak tfi podsystémy pro dlouhé stfedni a
kratké vinové délky.

Ani v tomto pripadé neni primarnim cilem pozorovani
Slunce, nicméné jeden z védeckych programii nazvany
,»2Kosmicky magnetismus“ implicitné po¢ita i s vyzkumem
magnetickych poli Slunce timto pfistrojem. Pokud bude
tento projekt skutecné realizovan, prinese pravdépodobné
dalsi prevrat v astrofyzice.

5. ZAVEREM

Z naSeho kratkého nahlédnuti do svéta slunecni
radioastronomie je snad patrné, Ze se jedna o velmi Zivy a
dynamicky se rozvijejici obor. Nejen Ze se otviraji nova
dosud zcela neprobddana spektrdlni pozorovaci okna v
oblasti terahertzovych frekvenci, ale i data ziskand v
tradicnéjSich ~ oborech  delSich  vlnovych  délek
zaznamenavaji kvalitativni skok. Jde zejména o kombinaci
prostorového a spektralniho rozliSeni, které nam pfinesla
az zcela nova doba. Také prostorové rozliSeni vzrista k
hodnotam, které byly dfive z fiSe fantazie a které uz dnes
na mnoha vlnovych délkdch fadové prevysSuji rozliSeni i
téch nejvétSich optickych teleskopi. RovnéZz celkova
sbérna plocha antén a s ni spojena citlivost modernich
pristrojii presahuje srovnatelnou velic¢inu jejich optickych
protéjSki o mnoho fadi. S tim jak nové dokoncované
pristroje pfinaseji nové a revolucni poznatky v astrofyzice
— vCetné té slunecni — roste i ochota financovat projekty
jesté vétsi. V blizké budoucnosti se tak miZeme tésit na
sérii novych senzaCnich objevi umoZnénych pravé
prudkym rozvojem radioastronomie.

Podékovani
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