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Abstrakt

Současná pozorováńı i teorie ukazuj́ı, že slunečńı erupce jsou nesmı́rně komplikovaným

jevem, jehož charakter určuje řada r̊uzných fyzikálńıch mechanizmů jako rekonexe

magnetických poĺı, efekty spojené se š́ıřeńım vysokoenergetických svazk̊u nabitých

částic plazmatem slunečńı atmosféry, reakce atmosféry na ohřev zp̊usobený disipaćı

kinetické energie částicových svazk̊u, přenos zářeńı v opticky tlustých vrstvách at-

mosféry a řada daľśıch. V př́ıspěvku představ́ıme metodu, jak pomoćı propojeńı

několika p̊uvodně autonomńıch kód̊u, z nichž každý modeluje určitou část problému

źıskat konzistentněǰśı a komplexněǰśı popis některých proces̊u ve slunečńıch erupćıch.

Funkčnost této metody, jednotlivých kód̊u i kódu spojeného budeme demonstrovat

na simulaćıch zabývaj́ıćıch se časovým vývojem čáry Hα v erupćıch a vlivem elek-

tronových svazk̊u na jej́ı formováńı. V závěru budeme diskutovat možnou diagnos-

tickou metodu plynoućı z prezentovaných simulaćı, která by umožnila z pozorováńı

časového vývoje intenzity v jádru čáry Hα před a během prvńıch okamžik̊u erupce

určit s vysokým prostorovým rozlǐseńım mı́sta, kam dopadaj́ı svazky elektron̊u, za

předpokladu, že dosáhnou až do té oblasti atmosféry, kde se formuje čára Hα.

1. ÚVOD

Slunečńı erupce lze považovat za nejmohutněǰśı
exploze ve slunečńı soustavě, kdy se na časových
škálách deśıtek sekund až minut uvolńı energie řád̊u
1022 až 1025 J. Současné modely erupćı se shoduj́ı
v tom, že zásadńı roli při transportu a deposi-
ci energie v erupćıch hraj́ı svazky vysokoenergetic-
kých částic. Podle těchto model̊u (Sturrock 1968,
Kopp & Pneumann 1976, Forbes & Malherbe 1986)
je energie erupce uvolněna během rekonexe magne-
tických poĺı ve slunečńı atmosféře, kdy se generuj́ı
vysokoenergetické svazky částic. Tyto svazky se
š́ı̌ŕı podél magnetických siločar také směrem do
hlubš́ıch a hustš́ıch vrstev atmosféry, kde je kine-
tická energie jednotlivých částic disipována zejména
d́ıky Coulombovským srážkám a transformována
v tepelnou energii plazmatu přechodové oblasti a
chromosféry. Následkem tohoto prudkého ohřevu
p̊uvodně klidného slunečńıho plazmatu docháźı k ex-
panzi plazmatu do koróny a naplněńı koronálńı části

erupčńı smyčky horkým a relativně hustým plaz-
matem. Tvar erupčńı smyčky je při tom definován
magnetickým polem – plasma s ńızkým β paramet-
rem.
Výchoźım bodem našich simulaćı a zároveň vazbou

na pozorováńı jsou parametry svazk̊u: energetický
tok F a mocninný index δ; źıskané ze spekter
rentgenového brzdného zářeńı vznikaj́ıho v erupćıch
(Brown 1971) pozorovaných např́ıklad RHESSI,
BATSE, HXT či HXRS. V modelu je zahrnuto
š́ı̌reńı a disipace energie svazk̊u nabitých částic,
reakce slunečńı atmosféry na disipovanou energii
a procesy spojené s přenosem zářeńı v opticky
tlustých vrstvách atmosféry. K tomu jsou použity
tři r̊uzné kódy vyvinuté na Astronomickém ústavu
AV ČR v Ondřejově, zachycuj́ıćı jednotlivé aspek-
ty modelovaného problému. Propojeńı těchto kód̊u
umožňuje konzistentněji a komplexněji modelovat
několik fyzikálńıch proces̊u prob́ıhaj́ıćıch v erupci
současně. Jsou to: částicový kód (Karlický 1990,
Varady 2002), jednodimenzionálńı hydrodynamický
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Obrázok 1. Na horńıch panelech je zobrazena celková energie deponovaná do atmosféry elektronovým svazkem (plné

čáry) a energie deponovaná do vod́ıku (čárkované čáry) pro energetický tok Fmax = 1011 erg cm−2 s−1 a mocninný

index δ = 3 (levý sloupec) a 5 (pravý sloupec). Čára s maximem vlevo odpov́ıdá energii uložené do klidné atmosféry,

čára s maximem vpravo odpov́ıdá energii uložené do již zahřáté atmosféry v okamžiku maxima energetického toku

v čase t = 0.5 s. Na dolńıch dvou panelech je zobrazen vývoj teploty v časech t = 0 s (počátečńı stav) – plná čára,

t = 0.25 s – čárkovaná čára a t = 0.5 s – čerchovaná čára.

kód (Varady 2002) a časově závislý non–LTE kód pro
přenos zářeńı v opticky tlustých vrstvách slunečńı at-
mosféry (Heinzel 1995, Kašparová 2004). Částicový
kód modeluje š́ı̌reńı a energetické ztráty vysokoener-
getických svazk̊u elektron̊u, př́ıpadně proton̊u při
jejich pr̊uchodu plazmatem slunečńı atmosféry, hy-
drodynamický kód poč́ıtá odezvu p̊uvodně klidné
slunečńı atmosféry na energii deponovanou svazky
a časově závislý non–LTE kód poč́ıtá časový vývoj
ionizace vod́ıku a profil̊u vod́ıkových čar během
erupce (Kašparová et al. 2002).
V tomto př́ıspěvku nejprve stručně poṕı̌seme jed-

notlivé kódy a zp̊usob jejich propojeńı. Funkčnost a
potenciál spojených kód̊u pak budeme demonstrovat
na konkrétńım př́ıpadě výpočtu odezvy slunečńı at-
mosféry na š́ı̌reńı mocninných elektronových svazk̊u.
Dále budeme diskutovat možnou novou diagnostic-
kou metodu, která je jedńım z výsledk̊u prezento-
vaných simulaćı. Tato metoda by umožnila z po-
zorováńı časového vývoje intenzity v jádru čáry Hα
před a během prvńıch okamžik̊u erupce určit mı́sta,
kam dopadaj́ı svazky elektron̊u, za předpokladu, že

dosáhnou až do těch mı́st atmosféry, kde se formuje
čára Hα.
Výsledky prezentované v této práci byly źıskány

pro elektronový svazek vnikajićı do klidné atmosféry
popsané modelem VAL C (Vernazza et al. 1981).
Energetický tok svazku byl časově modulovaný si-
nusoidou

F(t) = Fmax
1− cos(2πt)

2
,

s trváńım jedna sekunda. Maximálńı energet-
ický tok svazku v čase t = 0.5 s byl Fmax =
1011 erg cm−2 s−1. Minimálńı a maximálńı energie
elektron̊u ve svazku, tzv. lower and upper energy cut-

off, byly zvoleny E1 = 30keV, E2 = 100 keV a simu-
lace byly provedeny pro dva mocninné indexy δ = 3
a δ = 5.

2. ŠÍŘENÍ ELEKTRONOVÝCH SVAZKŮ

Energetické ztráty vysokoenergetických elektrono-
vých svazk̊u s kinetickou energíı E a rych-
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lost́ı v zp̊usobené Coulombovskými srážkami v
částečně ionizovaném vod́ıkovém terči lze aproximo-
vat následuj́ıćımi vztahy (Emslie 1978):

(
dE

dt

)
ee

= −2πe4

E
Λ(x + ε)nHv , (1)

(
dE

dt

)
en

= −2πe4

E
Λ

′
(1− x)nHv . (2)

Prvńı vztah vyjadřuje energii svazku deponovanou
za jednotku času na elektronovou komponentu plaz-
matu a druhý energii deponovanou svazkem na neut-
rály a to při pr̊uchodu svazku plazmatem s hustotou
ekvivalentńıch vod́ıkových atomů nH = np +nn, kde
np je částicová hustota proton̊u a nn je částicová
hustota atomů vod́ıku. Λ a Λ

′
jsou Coulombovské

logaritmy, x ≡ np/nH vyjadřuje ionizaci vod́ıku a
ε = 1.4× 10−4 representuje př́ıspěvek k elektronové
hustotě plazmatu od nevod́ıkových prvk̊u.
Při pr̊uchodu elektronového svazku plazmatem

docháźı d́ıky Coulombovským srážkám také k je-
ho rozptylu, který je je zohledněn metodou Monte–
Carlo s využit́ım vztahu pro středńı kvadratickou
hodnotu úhlu rozptylu (Bai 1982)

〈θ2〉 =
(
∆E

E

) (
4

γ0 + 1

)
, (3)

kde ∆E je energetická ztráta a γ0 Lorentz̊uv faktor.
Úhlové rozděleńı elektron̊u v azimutálńım směru φ ∈
〈0, 2π) je modelováno pomoćı generátoru náhodných
č́ısel. Pro nový úhel, který sv́ırá vektor rychlosti
částice s magnetickou siločárou tzv. pitch angle po-
tom ze sférické trigonometrie dostaneme vztah

cos(θ0+∆θ) = cos θ0 cos θs+sin θ0 sin θs cosφ , (4)

kde θ0 je pitch angle před posunut́ım částice o je-
den časový krok a θs je dáno rovnićı (3) a 2–
dimensionalńım Gaussovým rozděleńım, které mode-
luje náhodnost odchylky vektoru rychlosti částice od
p̊uvodńıho směru.
Tyto vztahy byly implementovány v kódu mode-

luj́ıćım energetické ztráty a rozptyl elektronových
svazk̊u s mocninným spektrem. Tento kód je za-
ložený na sledováńı pohybu statisticky významého
počtu testovaćıch částic reprezentuj́ıćıch elektrony.
V každém okamžiku simulace tedy sledujeme jejich
polohy, energie a pitch angles (Varady 2002).

3. HYDRODYNAMIKA

Hydrodynamický kód poč́ıtá stav a časový vývoj
p̊uvodně hydrostatického plazmatu s ńızkým β
podél magnetických siločar, které definuj́ı geometrii
problému. Tento časový vývoj je inicializovaný
ukládáńım energie elektronového svazku. Po-
dle současných představ jsou hlavńımi fyzikálńımi
mechanismy, které determinuj́ı vývoj plazmatu

Obrázok 2. Časový vývoj teploty v oblasti atmosféry

rozhoduj́ıćı pro formováńı Hα čáry během prvńı sekundy

pro svazek s mocninným indexem δ = 3.

v erupčńıch smyčkách, konvekce – prouděńı plaz-
matu podél siločar, kondukce – vedeńı tepla podél
siločar, zářivé ztráty – opticky tenké v koróně a
přechodové oblasti, opticky tlusté v chromosféře
a fotosféře, a časově i prostorově proměnná ioni-
zace vod́ıku ve fotosféře a chromosféře. Rozho-
duj́ıćım faktorem určuj́ıćım časový vývoj ve smyčce
je samozřejmě erupčńı ohřev, který je modelován
částicovým kódem. Dı́ky anizotropii vnesené mag-
netickým polem lze tento problém popsat následuj́ıćı
standardńı soustavou 1–D hydrodynamických rovnic
(HDR)

∂ρ

∂t
+

∂

∂s
(ρvs) = 0 , (5)

∂ρvs

∂t
+

∂

∂s
(ρv2

s) = −∂P

∂s
+ Fg , (6)

∂E

∂t
+

∂

∂s
(Evs) = − ∂

∂s
(vsP )− ∂

∂s
Fc −R+S , (7)

kde s a vs je poloha a rychlost plazmatu podél siločar,
ρ je hustota plazmatu a tlak plynu a celková energie
jsou

P = nH(1 + x + ε)kBT , E =
P

γ − 1
+

1
2
ρv2

s .

Ionizace vod́ıku x je v této práci započ́ıtána s užit́ım
modifikované Sahovy rovnice (Brown 1973). Zdro-
jové členy na pravých stranách rovnic jsou Fg pr̊umět
gravitačńı śıly do směru tečného k siločarám, Fc tok
tepla podél siločar vyjádřený Spitzerovým klasickým
vztahem, R zářivé ztráty (opticky tenký režim –
Rosner et al. (1978); opticky tlustý režim – ana-
lytická aproximace zářivých ztrát atmosféry VAL
– Peres (1982)) a S zahrnuje erupčńı (tedy ohřev
poč́ıtaný částicovým kódem) a klidný (zajǐst’uje sta-
bilitu počátečńıho stavu) ohřev atmosféry .
Tato soustava HDR je řešena numericky metodou

štěpeńı časového kroku tzv. timestep splitting method

(Oran et al. 1987). Konvekce byla poč́ıtána s užit́ım
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Obrázok 3. Časový vývoj čáry Hα (nahoře) a poměr intenzit (dole) se započteńım netermálńıch rates Int ku in-

tenzitám I bez započteńı netermálńıch rates během prvńı sekundy ohřevu atmosféry elektronovým svazkem s časově

modulovaným energetickým tokem s maximem Fmax = 1011 erg cm−2 s−1 v čase t = 0.5 s a mocninným indexem

δ = 3 (levý sloupec) a 5 (pravý sloupec).

tzv. LCPFCT algoritmu (Boris et al. 1993) a kon-
dukce byla poč́ıtána Crank-Nicholsonovým algorit-
mem.

4. NON–LTE PŘENOS ZÁŘENÍ

Na základě časového vývoje teploty, hustoty a de-
positu energie svazku do vod́ıku EH spočteného po-
moćı hydrodynamického a částicového kódu, časově
závislý non-LTE kód řeš́ı přenos zářeńı pro atomy
vod́ıku v chromosféře a fotosféře podél magnetických
siločar (1–D plan-paraleńı přibĺıžeńı). Atom vod́ıku
je aproximován modelem atomu s třemi hladinami
a kontinuem. Populace hladin ni jsou dány řešeńım
časově závislých rovnic statistické rovnováhy (RSR)

∂ni

∂t
=

∑
j �=i

njPji − ni

∑
j �=i

Pij , (8)

kde advekčńı člen je zanedbán d́ıky malým
rychlostem plazmatu do 10 km s−1 (Nejezchleba
1998). Pij jsou obecně součtem pravděpodobnost́ı
termálńıch srážkových Cij a zářivých Rij přechod̊u
za jednotku času (rates). Excitace a ionizace vod́ıku

elektrony ze svazku je započ́ıtávána pomoćı tzv.
netermálńıch srážkových rates Cnt

ij , které jsou podle
Fang et al. (1993) př́ımo úměrné depositu energie
do vod́ıku a pro přechody ze základńı hladiny maj́ı
tento tvar

Cnt
1c = 1.73× 1010EH

n1
, Cnt

12 = 2.94× 1010EH

n1
,

Cnt
13 = 5.35× 109EH

n1
(9)

a pro P1j pak plat́ı

P1j = R1j + C1j + Cnt
1j . (10)

Systém RSR(8) je uzavřen rovnicemi zachováńı
náboje a počtu částic

ne = np + εnH ,
∑

nj + np = nH , (11)

kde ne je elektronová hustota. RSR je spolu s
rovnićı přenosu zářeńı řešena metodou MALI - Mul-
tilevel Accelerated Lambda Iterations (Rybicki &
Hummer 1991). Protože elektronová hustota neńı
předem známa, RSR jsou nelineárńı kv̊uli člen̊um



5

nine. Z toho d̊uvodu jsou RSR a rovnice za-
chovańı (11) linearizovány vzhledem k populaćım
hladin a elektronové hustotě. Celý systém rovnic je
pak řešen pomoćı Cranck-Nicholsonova schématu a
Newton-Raphsonou iteračńı metodou (Heinzel 1995,
Kašparová 2004).

5. INTERAKCE JEDNOTLIVÝCH KÓDŮ

Částicový a hydrodynamický kód jsou plně propo-
jeny, takže modelovaný svazek částic s mocninným
spektrem interaguje s atmosférou, která se měńı
v čase v d̊usledku již deponované energie a plně tak
odráž́ı měńıćı se hustotu a ionizaci v atmosféře. Ioni-
zace vod́ıku je v této práci poč́ıtána v analytickém
přibĺıžeńı, tj. neńı dosud plně konsistentńı s ionizaćı
z non-LTE kódu. Komunikace mezi jednotlivými
kódy prob́ıhá tak, že HD kód načte počátečńı hyd-
rostatickou atmosféru, tedy funkce T (s), nH(s) a
x(s). Do této atmosféry je s určitým časovým
krokem puštěn částicovým kódem svazek částic s
mocninným spektrem. Energetické ztráty svazku
podél své trajektorie jsou vstupem pro HD kód, který
spoč́ıtá odpov́ıdaj́ıćı nové teploty, hustoty, ionizace
a rychlosti plazmatu podél siločar. Výsledné časové
profily teploty, hustoty a depositu energie do vod́ıku
pro celou simulaci jsou pak vstupem pro non–LTE
kód, který poč́ıtá odpov́ıdaj́ıćı ionizaci vod́ıku a pro-
fil čáry Hα. Výhodou tohoto př́ıstupu je možnost do
modelu snadno zahrnout daľśı fyzikálńı mechanismy
např. vliv zpětného proudu na termalizaci svazku,
modelovat vznik tvrdého rentgenového zářeńı podél
siločar a podobně.

6. VÝSLEDKY SIMULACÍ

Typické profily celkové energie a energie depono-
vané do vod́ıku jsou zobrazeny na horńıch panelech
obr. 1 pro mocninné indexy δ = 3 a δ = 5. Z
graf̊u je patrné, že pro plochá spektra (s nižš́ım
mocninným indexem) je energie svazku v atmosféře
ukládána rovnoměrněji, maximum deponované en-
ergie je nižš́ı a ve srovnáńı s druhým př́ıpadem je
v́ıce energie uloženo do hlubš́ıch vrstev atmosféry.
Pokud jde o profil energie deponované do vod́ıku,
vid́ıme zásadńı rozd́ıl mezi profilem odpov́ıdaj́ıćım
klidné atmosféře a atmosféře, která je již předehřáta
p̊usobeńım svazk̊u a odpov́ıdá času t = 0.5 s po
zahájeńı ohřevu, tedy okamžiku kdy energetický tok
svazku dosáhl maxima. V počátečńı, klidné at-
mosféře je teplota plazmatu nižš́ı a obsahuje tedy
daleko v́ıce vod́ıku rozloženého v rozsáhleǰśı oblasti.
Tomu odpov́ıdá širš́ı oblast a vyšš́ı maximum de-
posice energie do vod́ıku než v atmosféře zahřáté, kde
je vod́ıku méně a ve vyšš́ıch vrstvách chromosféry je
vod́ık dokonce úplně ionizovaný.
Na dolńıch panelech obr. 1 jsou pro oba mocninné

indexy zobrazeny teplotńı profily atmosféry v časech
t = 0 s (počátečńı stav), t = 0.25 s a t = 0.5 s

Obrázok 4. Teoretický časový vývoj intenzity chromosféry

v mı́stě impaktu elektronového svazku pozorovaný Hα fil-

trem s pološ́ıřkou 0.7 Å pro mocninný index svazku δ =
3. Plná čára znázorňuje vývoj intenzity se započteńım

netermálńıch srážek, čárkovaná čára zobrazuje vývoj in-

tenzity bez započteńı vlivu netermálńıch srážek.

spočtené HD kódem. Z těchto graf̊u je patrný vliv
mocninného indexu svazku na teplotńı profily at-
mosféry, které hraj́ı významnou roli při formováńı
vod́ıkových čar. Detailněǰśı pohled na časový vývoj
teploty v atmosféře pro mocninný index svazku δ = 3
nab́ıźı obr. 2. Ze simulaćı plyne, že rychlosti plaz-
matu během prvńı sekundy nepřekroč́ı v oblasti at-
mosféry relevantńı pro formováńı Hα čáry 10 km s−1.
Relativńı změny hustoty plazmatu v oblasti for-
mováńı Hα čáry jsou v rozmeźı ±20%.
Vývoj čáry Hα a vliv netermálńıch srážkových

rates na jej́ı intenzitu v pr̊uběhu prvńı sekundy
ohrěvu atmosféry mocninnými elektronovými svazky
o δ = 3 a 5 je zobrazen na obrázku 3. Profil čáry Hα
se vyv́ıj́ı z absorpčńıho profilu klidné atmosféry do
typického erupčńıho profilu s rozš́ı̌renými emisńımi
kř́ıdly. Profil čáry je ovlivněn jak teplotńı struktur-
ou atmosféry (obr. 2) tak i netermálńımi rates. Ty-
to rates zp̊usobuj́ı nejprve pokles intenzity ve středu
čáry na počátku š́ı̌reńı svazku (t ∼ 0.05 s), později
pak zapř́ıčiňuj́ı zvýšeńı intenzity v kř́ıdlech a jejich
rozš́ı̌reńı. Tento efekt je výrazněǰśı pro svazky s nižš́ı
hodnotou indexu δ.

7. ZÁVĚRY A DISKUSE

Z výsledk̊u prezentovaných simulaćı je patrné, že
netermálńı kolizńı rates ovlivňuj́ı formováńı pro-
filu čáry Hα ve dvou fáźıch. Nejprve v okamžiku
kdy elektronový svazek doraźı do mı́sta formováńı
čáry poklesne intenzita ve středu čáry na přibližně
třetinu své p̊uvodńı hodnoty. Tento pokles má
trváńı přibližně 0.15 s a je následován zhruba ste-
jně hlubokým poklesem intenzity ve středu čáry,
který je však zp̊usoben zvýšeńım teploty v oblasti
formováńı čáry, tedy tepelnými srážkovými rates.
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Trváńı toho poklesu intenzity je opět přibližně 0.15 s.
Celkové trváńı tohoto výrazného poklesu intenzi-
ty v jádru čáry Hα je tedy 0.3 s a je jasně vázán
na př́ıtomnost elektronového svazku v mı́stě for-
mováńı čáry. Diskutovaný efekt je dobře patrný
na obr. 4, kde je plnou čarou vynesena modelovaná
časová závislost intenzity chromosféry, kam dopadá
svazek elektron̊u s δ = 3, při započteńı netermálńıch
srážkových rates (plná čára) a při jejich nezapočteńı
(čárkovaná čára) do RSR. Modelovaný časový vývoj
intenzity odpov́ıdá pozorováńı chromosféry Hα fil-
trem s pološ́ı̌rkou 0.7 Å. V druhé fázi v čase zhruba
0.5 s lze pozorovat nár̊ust intenzity čáry v kř́ıdlech a
jejich rozš́ı̌reńı (viz obr. 4, 3), přičemž s nižš́ı hod-
notou δ je tento efekt výrazněǰśı. Je nutno ovšem
zmı́nit, že charakteristiky poklesu intenzity čáry bu-
dou pravděpodobně ovlivněny strukturou počátečńı
atmosféry.
Z diagnostického hlediska by mohl být zaj́ımavý

prvńı efekt, tedy pokles intenzity v čáře Hα těsně
poté, kdy do chromosféry doraźı prvńı elektrony
svazku. Pokud by se tato předpověd’ observačně
potvrdila, źıskali bychom metodu jak ze séríı sńımk̊u
s vysokým prostorovým a zejména časovým ro-
zlǐseńım erupčńı oblasti v čáře Hα, sńımanou před
a během začátku erupce identifikovat mı́sta dopadu
elektronových svazk̊u. Tato mı́sta by měla odpov́ıdat
pozićım rentgenových zdroj̊u v erupčńı oblasti.

PODĚKOVÁNÍ
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LITERATURA

Bai, T., 1982, ApJ 259, 341
Brown, J.C., 1971, Sol. Phys 18, 489
Brown, J.C., 1973, Sol. Phys 29, 421
Emslie, A.G., 1978, ApJ 224, 241
Fang, C, Hénoux, J.-C., Gan, W. Q., 1993, A&A 274, 917
Forbes, T.G., Malherbe, J.M., 1986, ApJ 302, L67
Heinzel, P., 1995, A&A 299, 563
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Kašparová, J., Heinzel P., Varady, M., Karlický, M., 2002, Time
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