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Gwiazda ciągu głównego: 
- typ widmowy:  G2V 
- jasność: Mbol=4.85  Mvis=-26.74 
- wiek:  4.57*109 lat 
- widoma średnica:  1 392 520 km 
- moc promieniowania:  3.85*1017 GW  (Lz=1.74•10

11 MW) 
- masa: 1.99*1030 kg (99.9% masy układu ~3*105 Mz) 
- wieloskładnikowy układ planetarny 

Temperatury słoneczne: 
- jądro Słońca        15 500 000 K 
- fotosfera (powierzchnia)  5 778 K 
- korona słoneczna     2 000 000 K 

tarcza Słońca 
zdjęcie w świetle widzialnym 

SŁOŃCE JAKO GWIAZDA 

WEWNĘTRZNA BUDOWA SŁOŃCA 
Tcent=15.71 mln K, Pcent=3•10

11 atm, cent=153.1 g/cm
3 

SKŁAD CHEMICZNY SŁOŃCA (wg. masy): 
wodór=73%   hel=25%   inne=2% 





ERUPCJE 

PROTUBERANCJI 

SŁONECZNYCH 



ERUPCJE WIELKICH 
SYSTEMÓW 

MAGNETYCZNYCH 

Erupcja wielkich systemów magnetycznych (HMS) 
obserwowane na tarczy i w koronie słonecznej.  
      Na prawo: erupcja protuberancji i rozbłysk 
     słoneczny. 
      U góry: koronalny wyrzut materii (CME). 
 

NASA/STEREO 

NASA/STEREO 



KORONALNE  
WYRZUTY MATERII 

Upadek 
komety na 

Słońce. 
 
 
 

NASA/SDO 

NASA/SOHO 



KORONALNE 
WYRZUTY MATERII 

Upadek 
komety na 

Słońce. 
 
 
 

NASA/STEREO 

NASA/SOHO 

V <3000 km/s 
M <1012 kg 



Wszelkie przejawy aktywności słonecznej wywołane są  
przekształceniami lokalnych i globalnych pól magnetycznych 

MAGNETOGRAM (LOS) TRACE 17.1 nm FILTROGRAM 

NASA/TRACE NASA/SOHO/MDI 

Lokalna koncentracja struktur 
magnetycznych (emisja w X, UV, 

VIS, IR, R) formuje 
obszar aktywny  

fotosfera 

korona 



GONG 
MDI 

440 nHz 

26.3 d 



22 lata 

22 lata 



Weźmy (1) i (2) r-nie Maxwell’a: 

 

E = -1/c H/t                       (prawo Faraday’a) 

H = 4π/c J + 1/c E/t           (prawo Amper’a) 

i wyeliminujmy pole E 

 

bierzemy 1-sze równanie: 

                    (z prawa Ohma E = J/  - 1/c v × H) 

E =  [ J/ – 1/c vH ] = 1/ J – 1/c (vH) = -1/c H/t 

czyli 

1/c H/t = 1/c (vH) - 1/ J                                                                    (A) 

bierzemy 2-gie równanie: 
                                =0 z założenia 

H = 4π/c J + 1/c E/t 

czyli: 

J = c/4π H 

i liczymy rotację J:                    =0 bo H=0 (prawo Gaussa) 

J = c/4π (H) = c/4π [(H) – ()H ] = -c/(4π) ()H = -c/(4π) ΔH        (B) 

 

i wstawiamy (B) do (A), otrzymujemy: 

 

1/c H/t = c/(4π) ΔH + 1/c (vH)  

      H/t = c2/(4π) ΔH + (vH)  

 

niech c2/(4π) =  współczynnik dyfuzji pola magnet. 

     H/t =  ΔH + (vH)   - tzw. równanie kinematyczne w MHD 





DYMANO SŁONECZNE 

warstwy podfotosferyczne 
pole magn. wmrożone w plazmę 

rotacja różnicowa + konwekcja 
przekształcają globalne pole 
poloidalne w pole toroidalne 

wypływające silne pola 
toroidalne tworzą  
bi-polarne obszary 

aktywne 

przepływ południkowy oraz  
wzajemna anihilacja pól obszarów 
aktywnych odbudowują w ciągu 

ok. 11 lat globalne pole poloidalne 
o przeciwnej biegunowości 



DYMANO SŁONECZNE 

rotacja różnicowa + konwekcja 
przekształcają globalne pole 
poloidalne w pole toroidalne 

 rotacja różnicowa 

wypływające silne pola 
toroidalne tworzą  
bi-polarne obszary 

aktywne 

przepływ południkowy oraz  
wzajemna anihilacja pól obszarów 
aktywnych odbudowują w ciągu 

ok. 11 lat globalne pole poloidalne 
o przeciwnej biegunowości 

~11 LAT 
15-25 m/s 

przepływ południkowy 



Nie ma bezpośrednich pomiarów 
koronalnych pół magnetycznych  

informacje z ekstrapolacji 

Emisja plazmy – mikrofale, X, UV, VIS 

pokazują strukturę koronalnych pól 

magnetycznych 

Globalne pole magnetyczne 

Słońca 

Lee et al. 1998 

(Y. Liu) 

(TRACE) 



ROZBŁYSKI SŁONECZNE 
CZYLI ARMAGEDON W OGRÓDKU 

E  1025 J 



E typowy rozbłysk ~ 10
25 J 

 

P ~ 1022 W (J/s) 
 

= 2 500 000 • 

1 mld ton (GT) TNT 

NASA/SOHO 

= 2 500 000 lat • 

1 Mt  TNT = 4,2*1015 J 



jasne punkty (bright points) 
grupy drobnych pętli 

 

drobna struktura 
pętli obszarów aktywnych 

struktura korony 
w obszarach około-biegunowych 

 

26.X.2006 

X-ray jets (10/h) 

v>140km/s 

mikrorozbłyski w AR 

(mikro)aktywność w QS i CH 

fale uderzeniowe w X; v ~ 400-760 km/s (M=1.15-1.25) 



TRACE 

rozbłysk w świetle białym 

Sunspots sketched by Richard Carrington 

on Sept. 1, 1859.  

© Royal Astronomical Society 

Rozbłyski w świetle białym 



odkrycie: R. Carrington (niezal. R. Hodgson), 1 września 1859 

burza magnetyczna została zarejestrowana 2 września 

 

•lokalne, silne pojaśnienia (zwykle 2-3) widoczne w świetle białym (także w UV) 

•lokalizacja emisji w dolnej chromosferze i górnej chromosferze 

•czas trwania 1~10 min 
•w świetle integralnym pojaśnienie 10-20%, w filtrach szerokopasmowych 2 x Ifotosfery 

•energia emitowana w świetlę widzialnym ~1023 - 1025 J 
•źróło emisji: H- (fotosfera) oraz continuum Paschena (chromosfera) 

•lokalizacja u podstawy pętli rozbłyskowych; wysoka korelacja czasowa z HXR 
 
 

“na Słońcu jest czarna plama oraz czarne i niebieskie 

i białe opary” 

 Kronika Chińska, 9 grudnia 1638  

 

Sunspots sketched by Richard Carrington 

on Sept. 1, 1859.  

© Royal Astronomical Society 



Faza impulsowa – wydzielanie energii  

emisja HXR (10-ki keV) 

• czas trwania ~5 min do ~1 h 

• gwałtowny narost emisji (sekundy) 

Faza spadku 

(gradualna) 

• emisja termiczna SXR 

(~0.1-1 keV) 

• emisja H… 

• czas ~ min – godziny  

• LDE – godziny - doba 

maksimum 

faza wzrostu 

przed fazą impulsową 

prekursor 



Klasyfikacja rozbłysków 

Klasyfikacja wg. emisji Hα Strumień 

radio  

5000 MHz 

[s.f.u.] 

Klasyfikacja GOES 

(SXR) 

Klasa Powierzchni

a 

(st. kwadr.) 

Powierzchnia 

10-6 SD 

Klasa Strumień max.  

w paśmie 1-8 Å 

[W/m2] 

S 2.0 200 5 A 10-8 - 10-7 

1 2.0–5.1 200–500 30 B 10-7 - 10-6 

2 5.2–12.4 500–1200 300 C 10-6 - 10-5 

3 12.5–24.7 1200–2400 3000 M 10-5 - 10-4 

4 >24.7 >2400 3000 X >10-4 

Bhatnagar & Livingston, 2005 

Podklasy jasności Hα:  F – faint (słaby),  N – normal (normalny),  B – bright (jasny) 

1 s.f.u. = 104 Jansky = 10-2 W m-2 Hz-1 



Rozbłysk 4 listopada 2003 X18 



Rozkład strumieni max. (wielkości) rozbłysków 

N(P)  P-1.8 

B. R. Dennis, Solar Physics, 1985 





Rozbłyski słoneczne to złożony zespół zjawisk spowodowanych 

gwałtownym wydzieleniem w atmosferze słonecznej energii 

rzędu 1025 J, z czego większość wydzielana jest podczas 

pierwszych kilku minut trwania zjawiska.  

Energia jest akumulowana w polach magnetycznych. 

 

Rozbłyski powodują lokalne podgrzanie plazmy słonecznej do 

temperatury wielu mln K. Rozbłyski powodują lub też są 

stowarzyszone z erupcjami protuberancji, falami uderzeniowymi, 

koronalnymi wyrzutami masy, emisją promieniowania w całym 

widmie e-m i wyrzutami obłoków cząstek naładowanych i plazmy. 



X-ray in magnetogram 

Większość (wszystkie?) 
rozbłyski występują w AR 

 
Lokalizacja w pobliżu linii 

neutralnej pola magnetycznego 

(Liu et al. 2005) (Qiu et al. 2005) 



Shear w okolicach 

linii neutralnej pola 

magnetycznego 

Obszar występowania energii niepotencjalnej 



Rozbłysk “Masudy” 

14 – 23 keV 

23 – 33 keV 

33 – 53 keV 



Here put a couple of figures from satellite 

Observations. 

Rozbłysk „Masudy”: źródło HXR ponad szczytem pętli 

 (Masuda et al. 1994) 

YOHKOH 



Rekonekcja magnetyczna 

(DeFrost) 

(DeFrost) 

H włókna rozbłyskowe 
chromosfera 

pętle UV (105 K) 

pętle H (104 K) 

pętle X-ray (107 K) 

pole magnetyczne 

przewodnictwo ciepła 

napływ plazmy do obszaru 

rekonekcji 

warstwa prądowa 

źródło HXR (>108 K) 

(Forbes & Acton, 1996) 



Rekonekcja pół oddziałujących pętli 

Hanaoka, Publications of the 

Astronomical Society of 

Japan, 1999 

Takasaki et al., The 

Astrophysical Journal, 2004 



FAZA IMPULSOWA 

 

•  Wydzielane jest gro energii rozbłysku 

•  Cząstki wysokoenergetyczne unoszą ok. 50% energii, reszta 

zużywana jest na grzanie plazmy oraz CME (energie: termiczna, 

potencjalna, kinetyczna, pola mag. itd.) 

•  Energia wydzielana jest w niewielkich, zwartych źródłach (źródle) 

• Źródła znajdują się w okolicy „separatric’sów” (powierzchnii 

rozdzielających). 

•  Tempo akkceleracji elektronów: do 1037 e/s (i.e. wszystkie elektrony 

w objętości 10,000km3 przy gęstości ne=1010 cm-3 

•  Przyspieszana jest jednocześnie podobna liczba jonów 



Mechanizmy przyśpieszania cząstek 

• Pole elektryczne 

• Stochastyczny  

• Rezonansowy na falach 

• Betatronowy 

• Na falch uderzeniowych 



3h30m 

1h 

0h30m 

1h50m 

ERUPCJE WIELKICH SYSTEMÓW 

MAGNETYCZNYCH (HMS) 
 

ZŁOŻONE ZESPOŁY ZJAWISK, OBEJMUJACE ROZBŁYSKI, ERUPCJE, CME SĄ 

MANIFESTACJAMI PRZEBUDOWY MAKRO-SYSTEMÓW PÓL MAGNETYCZNYCH (HMS)  



“Standardowy” model rozbłysku 



ROZBŁYSK SŁONECZNY 

Linia H 656.3 nm    28.X.2003 



Położenie źródeł elektronów i jonów 

w stopach pętli rozbłyskowych 

2003 October 28 

Hurford et. al., Astrophysical Journal Letters, 2003, 2006 

2002 July 23 



Arkada pętli 

14 lipca 2000 “Bastille Day Flare” 

TRACE 



14 lipca 2000 

TRACE obrazy złożone 

czerwony: UV continuum 

niebieski: 171 Å  ~1 MK 

zielony: 195 Å  >1.5 MK 



Włókna “Bastille Day Flare”  

i lokalizacja źródeł twardego X (Hard X-Rays) 

Fletcher & Hudson, Solar Physics, 2001 



Mechanizmy emisji promieniowania e-m 

związane-związane 

(linie widmowe) wolny-związany 

foton 

wolny-wolny 

(„Bremsstrahlung” – promieniowanie hamowania) 

elektron 

foton 

foton 

•Non-thermal bremsstrahlung: Eelectron >> E target   

  widmo F(e)~e-

  - „Gruba tarcza” w chromosferze (elektrony zwalniają 

     i emitują fotony) 

 - bardzo mała wydajność: ~ 10-5 energii elektronu jest 

wypromieniowywana jako prom. X. 



Widmo RHESSI (count-rate) 



Plazma 

termiczna 

Elektrony nietermiczne 

bremsstrahlung: I(e) ~ e-

 

 

Jony 

linie gamma 

Widmo energetyczne rozbłysku 

RHESSI 



• Podczas fazy impulsowej widmo HXR ma dwa komponenty: 

  termiczny  gorący (10-20MK do nawet ~60MK)  

  oraz „wykładniczy” (power-law) F(E)=FoE- 

• Parametry widma ulegają zmianom czasowym 

10 100 E (keV) 

Widmo energetyczne rozbłysku 





Przewidywanie rozbłysków 
 

Złożone, szybko ewoluujące, duże AR są obszarami o najwyższym 

prawdopodobieństwie wystąpienia rozbłysku 

 

Prognozowanie rozbłysków 

Ekstrapolacja wcześniejszego przebiegu aktywności rozbłyskowej 

  (analiza statystyczna)  

Analiza statystyczna parametrów i ewolucji pól magnetycznych 

Sieci neuronowe 

 

Zwiastuny rozbłysków 

Wzrost/pociemnienie/ekspansja włókien H w AR od minut do godzin 

przed rozbłyskiem, włókna „przesunięte ku błękitowi” 

małe UV/EUV pojaśnienia 

wzrost emisji SXR (GOES) i HXR (RHESSI)  

konfiguracja magnetyczna typu „sigmoid” 

Żadne z tych zjawisk nie jest wyłącznie typowe dla rozbłysku 



Zjawiska związane z rozbłyskami słonecznymi 

• Solar Energetic Particles (SEPs) 

– przyspieszane na falach uderzeniowych 

wzbudzanych przez CME 

• Wybuchy promieniowania radiowego 

– Typ II: związane z falami uderzeniowymi 

– Typ III: związane z wiązkami elektronów 

– Typ IV: związane z elektronami uwięzionymi w polach 

magnetycznych 

• Związki Ziemia-Słońce 



Eevap  Etot 

porównanie 

Badamy rozbłyski: 
 o prostej geometrii pętlowej  
 dobrze obserwowane: HXR, SXR, UV i VIS (H)! 

Modele teoretyczne i symulacje komputerowe: 
badanie przestrzennego rozkładu parametrów fizycznych plazmy 

i ich ewolucji w petlach rozbłyskowych 



SYMULACJE NUMERYCZNE 

Podstawa: 1D kod NRL 
Mariska et al. (1982. 1989) 



ATMOSFERA  VAL-C   +   WNĘTRZE SSM  



Grzanie plazmy 
elektronami 

nietermicznymi 
aproksymacja Fisher’a 

(Fisher, 1989) 



Chianti v.5.2 

Raymond, 1979 
Rosner et al. 1982 

STRATY PROMIENISTE 

coronal abundance 

photospheric  
abundance 

Log(T)=4.08.0 
Log(Ne)=8.014.0 



SH 07.01.2008 

r=(1863+900)km 

3. X. 1993    
L=28800km  R=2863km  P0=15dyn/cm2 



SH 07.01.2008 

r=(1863+900)km 



SH 07.01.2008 



SH 07.01.2008 



SH 07.01.2008 



SH 07.01.2008 



SH 07.01.2008 



RELATIONSHIP BETWEEN NON-THERMAL 
ELECTRON ENERGY SPECTRA AND 

GOES CLASSES OF THE SOLAR FLARES 
Falewicz, R.; Rudawy, P.; Siarkowski, M.                         A&A vol 500 p 143  2009 



Yohkoh SXT oraz HXT/LO 
(obrazy) 

  
Yohkoh HXT/M2 i HXT/HI 

(kontury)  



SH 07.01.2008 

TYPOWE DANE OBSERWACYJNE: 7 Marca 1993 

Ec=      20.0000 
enth=  1.7747888e+029 
eevap=  4.8325641e+028 
% evap=       27.228953 
p0=       18.389057 
area=  2.1600000e+017 
l0=  1.1300000e+009 
---------------------------------- 
gamma=      3.15755 
a0=      74660.6 
calka z widma Ec-20 keV = 2.41708e-005 
calka z widma 20-30 keV =      31.4631 
calka z widma 30-nies. keV =      22.4989 
F_20 keV=       5.8212940 



PODSTAWOWE PARAMETRY FIZYCZNE ANALIZOWANYCH ROZBŁYSKÓW 
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ZAKRES ZMIENNOŚCI KLAS  GOES  BADANYCH ROZBŁYSKÓW 



Zmiany wyliczonych klas GOES i strumieni X-ray  
dla czterech robłysków 

otrzymane dla różnych Ec i δ  
przy zachowaniu stałej energii całkowitej dostarczonej  

przez elektrony nietermiczne 

open circles:  
369 flares from 
the Sato HXT 
Flare Catalogue.  
 
 
Analyzed flares: 
red circles: 
correlated  
blue squares: 
non-correlated 



Result: 
 
1. For a fixed total energy of non-thermal electrons in a flare, the 

resulting GOES class of the flare can be changed significantly by varying 
the spectral index and low energy cut-off of the non-thermal electron 
distribution. The ratio of the radiated energy to the energy in 
evaporation processes as well as observed GOES classes of the events 
vary for various combinations of the spectral index and low energy cut-
off. 

2. The GOES class of a flare depends not only on the total non-thermal 
electrons energy but also on the electron beam parameters. 
 

3. The parameters and properties of the solar flares depend not only on 
the initial hydrodynamic properties of the flaring loop and on the total 
amount of the delivered energy but also on properties of the primary 
source of energy and time and spatial variations of the processes 
leading to the acceleration of the electrons. 

4. Many flares with low GOES class but with large hard X-ray flux have 
been observed with Yohkoh and RHESSI. However, one does not observe 
flares with similar GOES class having very large X-ray flux; the Nature 
apparently do not realise extremely ”small-hard” flares, which imposes 
restrictions on the flare electron spectra and therefore on acceleration 
mechanisms.   



TEMPORAL VARIATIONS OF THE CA XIX 
 SPECTRA IN SOLAR FLARES 

Falewicz, R.; Rudawy, P.; Siarkowski, M.             A&A, vol 508 p. 971   2009 



[Li, Emslie and Mariska, ApJ, 341, 1075, 1989] 

=45, =0, =0, =0 

=45, =0, =60, =30 

Widmo emitowane przez plazmę w pętli 
rozbłyskowej zależy od: 

- położenia pętli na Słońcu 
- geometrii i nachylenia pętli 



2 luty 1992   S11E41   NOAA 7042 

start 11:33:14UT – max 11:33:26UT – end 11:38:24UT 



35º 



black - whole loop 

green – static plasma (|v|<50 km/s) 

blue - plasma motion toward the observed (|v|>50 km/s) 

red - plasma motion outward the observed (|v|>50 km/s) 









Wyliczone krzywe blasku BCS S XV, BCS Ca XIX i GOES 0.5-4/1-8 Å 
vs. obserwacje 

2 February 1992 

NOAA 7042 

11:33:26 UT 



Conclusions: 

 

Taking into account the geometrical dependences of the line-of-sight velocities of 

the plasma moving along the flaring loop inclined toward the solar surface as well 

as a distribution of the investigated flares over the solar disk, we conclude that 

stationary component of the spectrum should be observed almost for all flares 

during their early phases of evolution but, in opposite, the blue-shifted component 

of the spectrum could be not detected in flares having plasma rising along the 

flaring loop even with high velocity due to the geometrical dependences only. 

 

 Our simulations based on realistic heating rates of plasma by non-thermal 

electrons indicate also that the upper chromosphere is heated by non-thermal 

electrons a few seconds before beginning of noticeable high-velocity bulk motions, 

and before this time plasma emits stationary component of the spectrum only. After 

the start of the up-flow motion, the blue-shifted component dominate temporally 

the synthetic spectra of the investigated flares at their early phases. 

 

 We showed that the standard model of the chromospheric evaporation (caused 

by non-thermal electron beam) do not contradict observed blue-shifted spectra 



PLASMA HEATING IN THE VERY EARLY PHASE 
OF SOLAR FLARES 

Siarkowski, M.; Falewicz, R.; Rudawy, P.                      ApJ vol 705 p. 143, 2009 

PLASMA HEATING IN THE VERY EARLY AND 
DECAY PHASES OF SOLAR FLARES 

Falewicz, R.; Siarkowski, M.; Rudawy, P.                      Wysłane do ApJ  



It is commonly accepted that during the impulsive phase of the solar flare, non-
thermal electron beams accelerated anywhere in  the  solar  corona  move  along  
magnetic  field  lines  to  the chromosphere where they deposit their energy. 
Thus,  the HXR emission is directly related to the flux of the accelerated 
electrons whereas the SXR emission is related to the energy deposited by the 
non-thermal electron flux. 
 
However: 
There are several papers that investigate temporal dependencies between the 
beginnings of SXR and HXR emissions, reporting frequent strong SXR emission 
before the impulsive phase. 
Acc. Machado et al. (1986) and Schmal et al. (1989), on average, the SXR emission 
precedes the onset of HXR emission by about 2 minutes. 
Veronig et al. (2002) analyzed 503 solar flares observed simultaneously in HXR, 
SXR, and Hα. In more than 90% of the analyzed flares, an increase of SXR 
emission began prior to the impulsive phase. 
 
Numerous theories and theoretical models: 
 a thermal preheating phase prior to  the  impulsive  electron  acceleration    
     (e.g., Heyvaerts 1977, Le et al., 1987). 
 multi-thread  hydrodynamic  modeling  of  solar  flares (Warren, 2006). 
 conducted-driven evaporation, was developed recently by Battaglia et al. 
(2009). 
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GOES light curves in two energy bands: 1–8 Å (upper 
line) and 0.5–4 Å. The horizontal dotted line represents 
the preflare background level observed in soft channel. 
The arrow indicates the starting moment of the 
numerical model.  
 
RHESSI light curves taken in four energy bands (from 
top to bottom): 4–12, 12–25, 25–50, and 100–300 keV. 

 
Emisja SXR: początek 09:18:15 UT 
dwa maksima lokalne 09:21:00 UT i 
09:22:30 UT. 
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RHESSI data fit for data accumulated 
with a 8 sec time interval  between  
09:20:04  and  09:20:12  UT.  The  
spectrum  was  fitted  with one 
temperature thermal model (blue color) 
and thick-target model (green) with 
energy cutoff Ec=15.8 keV (please see 
the text for more details). Total fitted 
spectrum is plotted in red.  
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Parametry wejściowe: 
RHESSI, TRACE, EIT - geometria (L0, S0, R) 
GOES SXR flux  Te, EM   Ne, P0 

RHESSI  F, A, , Ec  a0,  

 





Results: 
 
→ We showed that it is possible to fit SXR (GOES) and HXR (RHESSI) 
emissions of a solar flares well before beginning of the impulsive phase 
without any additional heating besides the heating by non-thermal 
electrons. 

 
→ This  was  made  possible  because  of  the  unprecedented  high 
sensitivity of the RHESSI detectors which are able to measure very  low  
HXR flux  early  in  the  flare.  Part  of  the  emission, mainly in the 
energy range <25 keV, is non-thermal in nature and indicates the presence 
of non-thermal electrons. In this case of an M1.8 GOES class flare, the 
non-thermal electron energy fluxes of the order of 1026 erg s−1, derived 
under the thick-target interpretation, fully explains the required heating 
of the plasma and resulting increase in SXR emission. 

 
→ Our  results  extend  the  standard  model  of  SXR  and  HXR 
relationship to the early phases of solar flares and thus expands the 
number of flares consistent with the Neupert effect. These  results also 
indicate that the process of electrons acceleration appears  during  the  
early  stage  of  the  flare,  well  before  the impulsive  phase. 
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