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Modelováńı slunečńıch erupćı
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M. Karlický, Astronomický ústav AV ČR, v.v.i., karlicky @asu.cas.cz

Abstrakt

Kvalitativně nová pozorovaćı data źıskaná v posledńıch dvou desetilet́ıch za pomoci

kosmických př́ıstroj̊u zásadně změnila náš obraz mnoha projev̊u slunečńı aktivity,

předevš́ım slunečńıch erupćı. Oproti dř́ıvěǰśımu pohledu na erupce pozorované jako

náhlé lokálńı zvýšeńı teploty v chromosféře je dnes tento jev většinou slunečńıch fyzik̊u

vńımán jako součást mnohem komplexněǰśıho procesu rozsáhlé přestavby magnetické

konfigurace v aktivńı oblasti spojené s přeměnou volné magnetické energie na ki-

netickou energii makroskopických pohyb̊u plazmatu, jeho ohřev a urychlováńı částic

mechanismem rekonexe magnetického pole. Přestože rámcově tento proces chápeme,

mnoho d̊uležitých detail̊u z̊ustává dosud neobjasněno. Ćılem př́ıspěvku je představit

vývoj našeho pohledu na slunečńı erupce s d̊urazem na moderńı př́ıstupy numerického

modelováńı tohoto jevu. Diskutovány budou r̊uzné varianty dnes již ”klasického”

schematu založeného na konverzi magnetické energie i některé ”menšinové” alterna-

tivy.

1. ÚVOD

Slunečńı erupce spojené s koronálńımi výrony
hmoty (CME) představuj́ı nejenergetičtěǰśı dynam-
ické procesy ve slunečńı soustavě s dopadem na
celou heliosféru včetně Země a jej́ıho bĺızkého kos-
mického okoĺı. S t́ım, jak se naše civilizace stává stále
v́ıce závislou na složitých a t́ım často i citlivěǰśıch
technických zař́ızeńıch včetně kosmické technolo-
gie nabývá otázka vlivu slunečńı aktivity na pro-
cesy na Zemi a v jej́ım sousedstv́ı na významu.
Výzkum slunečńıch erupćı, jehož ćılem je detailńı
porozuměńı jejich př́ıčin a mechanismu spojené
nakonec s možnost́ı deterministického předpov́ıdáńı
těchto jev̊u tak přestává být ryze akademickou
záležitost́ı, ale může mı́t i hospodářské dopady.

O slunečńıch erupćıch jako o př́ırodńım jevu se
lidstvo dozvědělo d́ıky pečlivému pozorováńı R.C.
Carringtona, který 1. zář́ı 1859 při studiu skupiny
slunečńıch skvrn zaznamenal “náhlé vynořeńı dvou
oblast́ı intenzivńıho b́ılého světla”, tzv. b́ılou erupci.
Carrington si dokonce uvědomil i možnou souvis-
lost svého pozorováńı s rozsáhlou polárńı zář́ı,jež
následovala tři dny poté a byla pozorovatelná až v
oblasti Karibiku, přesto z této jediné koincidence
nechtěl v tomto smyslu činit žádné závěry. S
rozvojem spektroskopie a monochromatických po-
zorováńı s použit́ım filtr̊u se při sledováńı ak-
tivńıch oblast́ı zjistilo, že tento jev neńı při ob-

servaci v čáře Hα až tak vzácný a potvrdila
se i souvislost s magnetosférickými poruchami a
polárńımi zářemi. Přesto dlouhá léta byl tento jev v
představách slunečńıch fyzik̊u vymezen do ńızkých
vrstev atmosféry a mluvilo se o chromosférických
erupćıch. Prvńı narušeńı tohoto schematu bylo
zaznamenáno v padesátých letech v souvislosti s
rozvojem slunečńı radiové spektroskopie. Př́ımočará
interpretace pozorovaných radiových spekter vedla
k představě urychlených elektronových svazk̊u a
rázových vln š́ı̌ŕıćıch se slunečńı korónou směrem
od Slunce. Tyto objevy přinesly prvńı indi-
cie o tom, že slunečńı erupce je jev prob́ıhaj́ıćı
i ve vyšš́ıch vrstvách slunečńı atmosféry a také
naznačily mechanismus spojeńı mezi pozorovanými
slunečńımi erupcemi a následnými efekty v atmosféře
a magnetosféře Země. Opravdový pr̊ulom ovšem
nastal s využit́ım družicových př́ıstroj̊u pracuj́ıćıch
v pásmech extrémně ultrafialového a rentgenového
zářeńı nedostupných ze zemského povrchu. Tato
pozorováńı ukázala, že zjasněńı chromosférických
vláken, považované do té doby za definuj́ıćı znak
erupce, je pouze d̊usledkem rozsáhlých změn v ak-
tivńı oblasti přičemž k nejpodstatněǰśım proces̊um
docháźı ve slunečńı koróně.
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Obrázok 1. Pozorovaný časový vývoj slunečńı erupce a koronálńıho výronu hmoty. Erupce startuje destabilizaćı a

vyvržeńım filamentu (tmavý objekt na horńıch panelech, na třet́ım jǐz neviditelný). Poté se objev́ı horké erupčńı

smyčky pozorované v extrémńım UV zářeńı a jasná vlákna v jejich zakotveńı pozorovaná ve vod́ıkové čáře Hα (třet́ı

panel nahoře). Vyvržený filament se pak pohybuje dále od Slunce a pozorujeme ho jako koronálńı výron hmoty (CME).

2. SOUČASNÝ POHLED NA SLUNEČNÍ

ERUPCE

Z pozorováńı na r̊uzných vlnových délkách,
předevš́ım s využit́ım moderńıch družicových měřeńı,
se dospělo k následuj́ıćımu typickému popisu slunečńı
erupce (z observačńıho hlediska):

1. Dojde k destabilizaci a vymrštěńı filamentu
lež́ıćıho podél neutrálńı linie magnetického pole
v aktivńı oblasti. V čáře Hα můžeme často
pozorovat pouze prvńı fázi tohoto jevu, v
pozděǰśıch fáźıch erupce filamentu pozorujeme
v d̊usledku zmenšeńı optické tloušťky jeho náhlé
zmizeńı. Při erupćıch na slunečńım limbu bývaj́ı
v Hα výjimečně pozorovány i pozděǰśı fáze
vymrštěńı. Ty však můžeme běžně pozorovat
v heliové čáře př́ıstroje EIT na palubě sondy
SOHO. Ještě později se vyvržená hmota proje-
vuje jako CME viditelné v b́ılém světle z korono-
graf̊u LASCO na palubě též sondy.

2. V tvrdém rentgenovém zářeńı a na radiových
vlnách se objev́ı ostré ṕıky svědč́ıćı o př́ıtomnosti
urychlených částic.

3. Pod p̊uvodńım filamentem se objev́ı arkáda
erupčńıch smyček pozorovatelná v horkých
čarách př́ıstroje EIT. Zakotveńı těchto smyček
je soumı́stné s emisńımi vlákny pozorovanými
(již historicky) v čáře Hα. Rovněž část zdroj̊u
tvrdého rentgenového zářeńı je lokalizována do
emisńıch chromosférických vláken, kromě nich
ale existuj́ı i zdroje ve vrcholu arkády erupčńıch
smyček.

Přestože kolem tohoto tématu přetrvávaj́ı mnohé
kontroverze – předevš́ım z toho d̊uvodu, že ne
ve všech erupćıch jsou pozorovány všechny uve-
dené procesy (což ještě neznamená, že se skutečně
neodehrávaj́ı) – většina slunečńıch fyzik̊u tento
scénář pro typickou erupci přij́ımá. Různé fáze
erupce a s ńı spojeného CME ukazuje Obr. 1.

3. “STANDARDNÍ” SCÉNÁŘ SLUNEČNÍ

ERUPCE

Na základě těchto pozorovaćı fakt̊u byl vytvořen
model slunečńı erupce založený na představě
uvolněńı a přeměny magnetické energie naaku-
mulované v aktivńı oblasti na kinetickou energii
makroskopických pohyb̊u plazmatu, jeho ohřev
a urychlováńı částic. Tento dnes standardńı
scénář byl postupně budován a zpřesňován poč́ınaje
vizionářskou praćı Giovanelliho (1948) až po moderńı
představu shrnutou na schematu na Obr. 2. Vývoj
scénář̊u založených na konverzi magnetické energie je
dobře dokumentován na webovém archivu H. Hud-
sona (2008).

V moderńıch modelech slunečńı erupce hraje
při přeměně volné magnetické energie kĺıčovou roli
rekonexe (přepojováńı siločar) magnetického pole.
Ta prob́ıhá v globálńı proudové vrstvě vytvořené im-
ploźı po destabilizaci a následném vyvržeńı filamentu
(Obr. 2). Přestože k destabilizaci filamentu a t́ım i
k vlastńı inicializaci procesu erupce a CME docháźı
podle současných představ bez disipace energie –
jde o tzv. ideálńı MHD nestabilitu zp̊usobenou
nadměrnou torźı (helicitou) magnetického pole fil-
amentu – proces rekonexe hraje zásadńı úlohu v
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Obrázok 2. Schematický scénář mechanismu slunečńı

erupce od P. Gallaghera (Hudson 2008). Pod vyvrženým

filamentem se vytvář́ı proudová vrstva, v ńı̌z docháźı

k magnetické rekonexi. Přepojené magnetické siločáry

formuj́ı arkádu horkých erupčńıch smyček. Částice

urychlené v rekonexi zp̊usobuj́ı radiové a rtg. zářeńı.

Některé z nich se pohybuj́ı podél magnetický siločar

směrem do chromosféry, kde jsou pohlceny a jejich en-

ergie přeměněna na teplo. Zvýšený ohřev se projev́ı jako

emisńı chromosférická vlákna.

daľśım vymrštěńı filamentu, které pak vńımáme jako
CME, d́ıky tomu, že dokáže měnit topologii mag-
netických siločar což vede k vlastńımu odpoutáńı
vyvržené hmoty od slunečńıho magnetického pole.
Krom toho je rekonexe zodpovědná za veškeré disi-
pativńı jevy v erupci – urychlováńı částic, formováńı
výtrysk̊u a ohřev plazmatu.

Přestože je tento scénář široce přij́ımán a lze o něm
mluvit jako o standardńım modelu erupce, mnoho
otázek týkaj́ıćıch se jeho detail̊u z̊ustává otevřených,
a existuj́ı i alternativńı modely založené na zcela jiné
koncepci. Podrobněji o těchto problémech podisku-
tujeme v části 5..

4. NUMERICKÉ MODELOVÁNÍ

SLUNEČNÍCH ERUPCÍ

K podrobnému studiu proces̊u ve slunečńıch
erupćıch je třeba základńı fyzikálńı představu o
slunečńı erupci, vyjádřenou schematem na Obr. 2,
vtělit do konkrétńıch matematických model̊u. Ty
mohou být v zásadě dvoj́ıho typu – na slunečńı
plazma se totiž můžeme d́ıvat jako na velmi ř́ıdkou
vysoce elektricky vodivou tekutinu (tzv. magneto-
hydrodynamický př́ıstup, MHD), nebo jako na
soubor mnoha nabitých částic, které spolu inter-
aguj́ı elektromagnetickými silami (částicový př́ıstup)

– v modelech většinou prostřednictv́ım kolek-
tivně vytvářeného pole (PIC – Particle In Cell).
Zat́ımco MHD je velmi vhodné pro modelováńı
makroskopických proces̊u – předevš́ım přestavby
magnetického pole a s t́ım spojené dynamiky plaz-
matu, nelze s ńım simulovat jiný významný jev sp-
jatý s erupcemi, totiž vytvářeńı svazk̊u urychlených
částic a jejich následnou termalizaci. Naopak,
částicový př́ıstup nám poskytuje plnou informaci o
polohách a rychlostech jednotlivých částic, z nichž
se plazma skládá, na druhou stranu jeho použit́ı je
z technických d̊uvod̊u (obrovské nároky na paměť
a výpočetńı čas) možné pouze pro rychlé procesy
odehrávaj́ıćı se na malých prostorových škálách.
Ve skutečnosti – zvláště při modelováńı magnet-
ické rekonexe – nelze makroskopické a mikroskopické
procesy úplně oddělit, jsou totiž svázané: zat́ımco
na mikrofyzikálńıch procesech záviśı i parametry,
které ovlivňuj́ı makroskopický pohyb plazmatu (jako
např. elektrická vodivost), velkorozměrová dy-
namika rekonexe do značné mı́ry určuje rozložeńı
elektrických proud̊u v plazmatu, soustředěných do
proudové vrstvy , v ńıž docháźı na mikroskopické
úrovni k vlastńımu přepojováńı (rekonexi) magnet-
ických siločar. V praxi proto obvykle oba př́ıstupy
vhodně kombinujeme – o posledńıch trendech v
této oblasti se zmiňujeme v jiném př́ıspěvku tohoto
sborńıku (Bárta, Karlický a Büchner, 2008).

4.1. MHD modelováńı erupce na globálńı škále

Jak již bylo uvedeno, d́ıváme se
při makroskopickém modelováńı na plazma jako na
vodivou tekutinu popsanou soustavou MHD rovnic:

∂ρ

∂t
+ ∇·(ρu) = 0

ρ
∂u

∂t
+ ρ(u · ∇)u = −∇p + j × B + ρg (1)

∂B

∂t
= ∇×(u × B)−∇×(ηj)

∂U

∂t
+ ∇ · S = ρu · g,

kde tok energie S a pomocné veličiny(tlak plazmatu
p a proudová hustota j) jsou definovány vzorci (viz
např Kliem, Karlický a Benz, 20000:

∇ × B = µ0j

U =
p

γ − 1
+

1
2
ρu2 +

B2

2µ0

S =
(

U + p +
B2

2µ0

)
u− (u · B)

µ0
B +

η

µ0
j × B

Mikrofyzikálńı plazmové procesy, jež nemohou
být konzistentně popsány v rámci MHD, zahrnu-
jeme do modelu prostřednictv́ım fenomenologické
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formule pro rezistivitu plazmatu η: ta je nastavena
na svoj́ı anomálńı hodnotu zp̊usobenou srážkami
elektron̊u s elektrostatickými oscilacemi plazmatu
kdykoli driftová rychlost proud nesoućıch elektron̊u
vD překroč́ı danou prahovou hodnotu vcr, při ńıž
jsou elektrostatické oscilace v d̊usledku Bunemanovy
nestability generovány:

η(r, t) =
{

0 : |vD| ≤ vcr

C (|vD(r,t)|−vcr)
v0

: |vD| ≤ vcr
(2)

Soustavu MHD rovnic (1) neńı pro praktické ap-
likace možno řešit analyticky a tak jedinou možnost́ı
je jej́ı numerická integrace. Za t́ımto účelem je
soustava napřed diskretizována pomoćı vhodného
numerického schematu – t.j. hodnoty stavových
veličin jsou navzorkovány na diskrétńı prostorovou
śı̌t a známy jen v diskrétńıch časových okamžićıch
a derivace jsou převedeny na diference. Sous-
tava vzniklých diferenčńıch rovnic je pak např. v
našem př́ıpadě (Bárta, Vršnak a Karlický, 2008)
řešena algoritmem implementovaným jako paralelńı
kód v jazyce C++. Pro rozsáhlost simulace
(1600 x 6400 grid̊u) je vhodné vzniklý program
spouštět paralelně na v́ıceprocesorových stroj́ıch, v
př́ıpadě zmı́něného modelu už́ıváme Ondřejovský
Cluster pro Astrofyzikálńı Simulace – OCAS (viz
http://wave.asu.cas.cz/ocas).

Výsledky našich numerických simulaćı ukazuje
Obr. 3. Simulace startuje v okamžiku, kdy po
vymrštěńı filamentu byla podle současných představ
vytvořena globálńı vertikálńı proudová vrstva. Ta
se dále trhá a kromě arkády erupčńıch smyček za-
kotvených ve fotosféře vznikaj́ı i sekundárńı plaz-
moidy. Jejich dynamika může být velmi kompliko-
vaná – tento problém byl studován v práci Bárta,
Vršnak a Karlický (2008). Kromě vlastńı dynamiky
plazmoidu jsme studovali i radiovou emisi elektron̊u
zachycených v jeho helikálńı magnetické struktuře
(Bárta, Karlický a Žemlička, 2008). Obrázek 4
ukazuje srovnáńı modelovaného radiového zářeńı s
pozorovanými spektry tzv. driftuj́ıćıch pulsuj́ıćıch
struktur (DPS). Dynamiku plazmoidu a fomováńı ra-
diového spektra ukazuje i přiložená animace dps.mpg.

Jak celková dynamika plazmatu a magnetického
pole tak i radiová emise elektron̊u zachycených
v plazmoidu jak vycházej́ı z numerického modelu
odpov́ıdaj́ı dobře pozorováńım. Srovnáńı s po-
zorováńım ovšem nejenže slouž́ı jako ověřeńı mod-
elu i jeho širš́ı koncepce založené na magnet-
ické rekonexi, ale na základě modelováńı můžeme
navrhnout i diagnostické nástroje pro určováńı jinak
obt́ıžně zjistitelných parametr̊u plazmatu a magnet-
ického pole (Bárta a Karlický, 2005; 2008).

4.2. PIC modelováńı plazmových proces̊u v

erupćıch na mikroškálách

Určitým protipólem globálńıho modelováńı erupćı

realizovaného v MHD přibĺıžeńı je částicové mod-
elováńı plazmových proces̊u v erupćıch na malých
prostorových i časových škálách. Částicové mode-
lováńı je většinou realizováno jako Particle-In-Cell
(PIC) simulace. V tomto přibĺıžeńı na sebe částice
nep̊usob́ı př́ımo, ale pomoćı kolektivně vytvářených
poĺı navzorkovaných v uzlových bodech diskretizačńı
śıtě. V jednom časovém kroku nejprve řeš́ıme (rela-
tivistickou) pohybovou rovnici

dp

dt
= q(E + v × B) (3)

postupně pro všechny částice. Hodnoty elek-
trického a magnetického pole jsou přitom inter-
polovány ze vzorkovaćıch bod̊u do mı́sta skutečné
polohy částice. Ze známých poloh a rychlost́ı pak
urč́ıme hustotu elektrického náboje a proudu ve
vzorkovaćıch bodech. Řešeńım Maxwellových rovnic
pak konečně urč́ıme nové hodnoty a ve vzorkovaćıch
bodech a celý postup se opakuje. Vzhledem k
tomu, že celková doba výpočtu odpov́ıdá v reálném
čase velmi krátkému intervalu lze vliv makroskopické
dynamiky považovat za zamrzlý v čase, čemuž
odpov́ıdaj́ı stacionárńı hraničńı podmı́nky simu-
lace.Náš vlastńı PIC algoritmus je rovněž implemen-
tován jako paralelńı program s použit́ım MPI a jeho
běh je realizován na poč́ıtačovém clusteru OCAS.

V rámci PIC simulaćı jsme studovali předevš́ım
rekonexi na disipativńı škále (≈10 m) a urychlováńı
částic v disipativńı zóně. Přestože má rekonexe mag-
netického pole globálńı d̊usledky, k samotnému pro-
cesu přepojováńı siločar docháźı až na tzv. disipa-
tivńı škále. Podle současných představ je na tuto
tloušťku p̊uvodně silná proudová vrstva zeslabena
jen v určitých mı́stech procesem kaskádńı filamen-
tace. Při takto tenké vrstvě je již proudová hustota
natolik koncentrovaná, že vzájemná rychlost elek-
tron̊u a iont̊u přesáhne práh pro nestabilitu plaz-
mových oscilaćı a rozptylem elektron̊u na jejich elek-
trických poĺıch dojde k prudkému zvýšeńı odporu na
anomálńı úroveň. S použit́ım 2.5-D PIC simulace
běž́ıćı na śıti 2000 x 600 uzl̊u a obsahuj́ıćı celkem
172 milion̊u částic jsme studovali trháńı proudové
vrstvy (rekonexi), vznik mikroplazmoid̊u a jejich
následnou koalescenci (sléváńı). Výsledky ukazuje
Obr. 5. Z něj je patrné, že urychlené částice jsou dis-
tribuovány převážně podél separatrisy magnetického
pole a největš́ı odchylka rychlostńı rozdělovaćı funkce
od Maxwellova rozděleńı nastává během koalescence
mikroplazmoid̊u (Karlický a Bárta, 2007)

5. OTEVŘENÉ OTÁZKY

Přestože standardńı
model slunečńı erupce založený na uvolněńı magnet-
ické energie akumulované v aktivńı oblasti mecha-
nismem rekonexe dává v zásadě dobré odpovědi na
otázky vyplývaj́ıćı z pozorováńı, mnoho problémů s
ńım spojených z̊ustává otevřeno. Jedná se předevš́ım
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Obrázok 3. Časový vývoj v globálńı 2.5D MHD numerické simulaci slunečńı erupce. Úrovně šedi ukazuj́ı hustotu

plazmatu, magnetické pole je znázorněno pomoćı siločar. Vlevo 3D pohled, vpravo projekce do roviny kolmé k proudové

vrstvě. Dobře je viditelná dynamika vymrštěńı plazmoidu (hustš́ı plazmatický útvar uzavřený v helikálńı magnetické

struktuře) a formováńı arkády erupčńıch smyček.
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Obrázok 4. Pozorovaná a modelovaná emise z plazmoidu. a) Plazmoid pozorovaný v měkkém rentgenovém zářeńı

(SXR) během erupce na okraji slunečńıho disku. b) Odpov́ıdaj́ıćı radiové zářeńı téhož plazmoidu. Obrázek ukazuje

časový vývoj spektra. Tento typ nazýváme driftuj́ıćı pulsuj́ıćı struktura (DPS). Kotoučky s chybovými intervaly

odpov́ıdaj́ı plazmovým frekvenćım pro elektronové hustoty odhadnuté z SXR. c) DPS pozorovaná ondřejovským ra-

diovým spektrografem 18. 8. 1998. d) Radiové spektrum (v časovém vývoji) modelované na základě výsledk̊u MHD

simulace z Obr. 3. Kvalitativńı shoda s pozorovanou DPS je zřejmá. e) Porovnáńı okamžitých radiových spekter

z modelu (panel d) a pozorováńı (panel c).
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Obrázok 5. PIC simulace rekonexe na disipativńı škále ( 10m). Levý panel ukazuje sléváńı plazmoidu vytvořených

předt́ım v proudové vrstvě. Siločarami je znázorněno magnetické pole (resp. jeho pr̊umět do roviny kolmé k proudové

vrstvě), tečky ukazuj́ı pozice vybraných částic s nadlimitńı kinetickou energíı – jsou soustředěny v bĺızkosti magnetické

separatrisy. Pravý panel ukazuje časový vývoj rozdělovaćı funkce částic. Nejvěťśı odchylka od Maxwellova rozděleńı

nastává v okamžiku sléváńı plazmoid̊u.

Obrázok 6. Porovnáńı dvou r̊uzných př́ıstup̊u k řešeńı problému urychlováńı mnoha částic v erupci. Vlevo koncepce

mnoha chaotických proudových vrstev (žluté plochy) v aktivńı oblasti. Vpravo modifikace standardńıho modelu s jednou

globálńı proudovou vrstvou fragmentovanou v d̊usledku turbulentńı rekonexe.
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Obrázok 7. Tři uvažovaná paradigmata pro model erupce/CME. Vlevo: Driverem procesu je magnetická rekonexe,

která svým výtryskem bud́ı i výron koronálńı hmoty. Uprostřed: CME je d̊usledkem ideálńı MHD nestability filamentu,

rekonexe je až druhotný proces. Tento př́ıstup odpov́ıdá moderńı verzi standardńıho modelu. Vpravo: Driverem procesu

je nestabilita konvektivńıho prouděńı ve fotosféře.

o otázku urychlováńı částic. Je známo, že do svazk̊u
urychlených částic je konvertována až polovina volné
magnetické energie v erupci. Je velmi obt́ıžné si
představit, že k urychleńı všech potřebných částic
dojde během relativně krátké doby v malém okoĺı
(disipativńı zóně) jediného bodu X, v němž docháźı k
vlastńımu přepojováńı siločar. Proto byly navrženy
alternativńı modely erupčńı rekonexe (Vlahos a
kol., 2004; Galsgaard, 2006) ve kterých v d̊usledku
maloškálových chaotických konvektivńıch pohyb̊u ve
fotosféře docháźı k proplétáńı magnetických siločar
ve vyšš́ıch vrstvách slunečńı atmosféry. To má
za následek vytvořeńı systému mnoha chaoticky
rozmı́stěných proudových vrstev v koróně, přičemž
v každé z nich může docházet k rekonexi. Tento
model sice může řešit problém urychlováńı částic,
na druhou stranu lze jen těžko usmı́̌rit s relativně
uspořádaným obrazem erupce na globálńı škále, jak
ho vid́ıme např.na Obr. 1. Zdá se že alternativou k
této představě řeš́ıćı problém urychlováńı je drobná
modifikace standardńıho modelu založená na kon-
cepci tzv. fraktálńı nebo turbulentńı rekonexe. Jak
z teoretických úvah (Shibata a Tanuma, 2001), tak
z numerických model̊u (Bárta, Vršnak a Karlický,
2008) a pozorováńı (Karlický, 2004) totiž plyne, že
přenos energie v rekonexi od globálńı škály erupce
až k disipačńı škále prob́ıha přes kaskádu stále
menš́ıch plazmoid̊u oddělených stále užš́ımi částmi
proudové vrstvy. Při každé interakci plazmoid̊u
docháźı k dočasnému vytvořeńı bodu X a t́ım i
oblasti urychlováńı částic. Protože takových oblast́ı
je v turbulentńı rekonexi mnoho, může tato koncepce
přirozeně řešit otázku produkce tak velkého množstv́ı
urychlených svazk̊u. Srovnáńı obou koncepćı je na
Obr. 6.

Jiným dosud diskutovaným problémem
je vzájemná role erupčńı rekonexe a vyvržeńı CME.
Zat́ımco dnes se většina fyzik̊u domńıvá, že k ini-
cializaci docháźı ideálńı MHD nestabilitou filamentu

a rekonexe nastupuje až v druhém sledu, ne úplně
zcela dávný pohled zastávaný stále některými fyziky
byl opačný – rekonexe zažehnutá buď spontánně
nebo p̊usobeńım exterńıch vliv̊u zp̊usobuje, např.
d́ıky pohlceńı hybnosti rekonexńıho výtrysku pohyb
magnetického provazce (filamentu/CME) směrem
vzh̊uru. Konečně existuj́ı i názory, posouvaj́ıćı
vlastńı “motor erupce” až do fotosféry a podfo-
tosférických vrstev. Podle těchto představ ne-
docháźı k vymrštěńı filamentu v d̊usledku jeho
MHD nestability, ale d́ıky tomu, že je do něj
z fotosféry pumpována nová helicita (torze mag-
netických siločar). K tomu podle představ au-
tor̊u docháźı v d̊usledku hydrodynamické nestabil-
ity v konvektivńım prouděńı fotosférických a pod-
fotosférických vrstev – v d̊usledku této nestability
dojde k náhlému vytvořeńı v́ıru v oblasti zakotveńı
filamentu. Porovnáńı těchto paradigmat ukazuje
schematicky Obr. 7.

Přestože je koncepce uvolňováńı erupčńı en-
ergie z magnetického pole v r̊uzných výše pop-
saných modelech velmi široce přij́ımána, existuj́ı i
modely založené na úplně odlǐsném mechanismu.
Jako př́ıklad uveďme model Shibasakiho (2004)
založený na explozivńım uvolněńı termálńı energie
horkého plazmatu zachyceného ve vrcholu magnet-
ické smyčkové silotrubice mechanismem tzv. baloon-
ing instability (Obr. 8). Motivaćı tohoto alter-
nativńıho modelu byly některé odhady parametru
plazma beta, který udává poměr kinetického tlaku
plazmatu k napět́ı magnetického pole. Tento
parametr je jen velmi obt́ıžně zjistitelný a zat́ımco
standardńı model erupce předpokládá β ¿ 1 (mag-
netické pole dominuje), Shibasakiho odhady z po-
zorováńı udávaj́ı β ≥ 1. Nicméně, i tento model
je těžké usmı́̌rit s většinou pozorováńı – materiál
vyvržený při erupci/CME je zcela zřetelně struk-
turován, velmi pravděpodobně v d̊usledku držeńı
magnetickým polem.
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Obrázok 8. Představa slunečńı erupce jako exploze

termálńıho plazmatu s vysokým parametrem plazma beta

zachyceného ve vrcholu magnetické silotrubice mechanis-

mem “balooning instability”.

6. ZÁVĚR

Modely slunečńıch erupćı se postupně vyv́ıjej́ı
od 50. let dvacátého stolet́ı. Nyńı, d́ıky mod-
erńım – předevš́ım družicovým – pozorováńım se zdá,
že jsme schopni v hrubých rysech tomuto procesu
rozumět. Velkou pomoćı k porozuměńı mechanismu
slunečńıch erupćı je – vedle pozorováńı – předevš́ım
numerické modelováńı těchto proces̊u. Společným
úsiĺım pozorovatel̊u i teoretik̊u byl vytvořen model
slunečńı erupce založený na přeměně volné magnet-
ické energie v aktivńı oblasti mechanismem mag-
netické rekonexe. Přestože je tento model většinou
slunečńıch fyzik̊u přij́ımán (i když existuj́ı i alter-
nativńı koncepce), mnoho jeho d̊uležitých detail̊u
z̊ustává neobjasněno (urychlováńı částic, skutečný
driver celého procesu etc.). Problém tedy zdaleka
neńı uzavřen a slunečńı fyziky čeká na tomto poli
ještě spousta vzrušuj́ıćı práce.
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