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Anotace

Tématem piedkladané diplomové prace jsou numerické simulace magnetohydro-
dynamickych (MHD) vin v neutralni proudové vrstvé. V prvni Casti je vénovana
pozornost zakladni charakteristice a popisu Slunce. V dalsi ¢asti popisujeme tivod do
teorie MHD rovnic, vhodnych k feSeni Sifeni vin v neutralni proudové vrstvé. Poté se
zabyvame numerickymi simulacemi rychlych magnetoakustickych vin Vv neutrdlni
proudové vrstvé. Posledni ¢ast je vénovana ziskanym vysledkum, jejich rozboru

a zaveru.

Abstract

The subject of this thesis is the numerical simulation of magneto hydro dynamic waves
in the neutral current layer. In the first part, attention is described to the description of
basic characteristics and Sun. The next section describes introduction to the theory of
MHD equations suitable for solution of wave propagation in a neutral current layer.
Then we deal with the numerical simulations of fast magnetoacoustic waves in the
neutral current layer. The last section is devoted to the results obtained, their analysis

and conclusion.
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1 Uvod

vvvvvv

ustiednim télesem slunecni soustavy. Nachédzi se v roviné¢ Galaxie ve vzdalenosti
piiblizng 10 kpe (1 pc = 3,085678:10'° m) od jejiho stiedu, kolem kterého obiha
rychlosti pfiblizné 250 km-s 1722108 let. Spektralni typ Slunce je G2V a nélezi mezi
hvézdy hlavni posloupnosti [1].

1.1  Slunce jako zdroj energie

Slunce je povazovano zcela pravem za jedinecny zdroj energie. Vyjma jaderné, jsou
totiz vSechny typy dnes dostupné energie jen transformovanou energii ze
Slunce. Fosilni paliva, jako je uhli a ropa, jsou disledkem pteménénych rostlin, které
by bez slune¢niho svitu nemohly rist. Vodni elektrarny tézi z kolob&éhu vody v pfirodé,
jenz je fizen energii ptichazejici od Slunce. I pohyb vzdusnych mas, roztacejici turbiny
vétrnych elektraren, ma piimou souvislost s ohfevem Sluncem. Fotovoltaické
elektrarny netfeba zminovat. A ani energie jadernd nemd ke Slunci daleko —
radioaktivni izotopy jsou totiz disledkem vyvoje jinych hvézd piedchozi generace.
Slunce je hvézdou. Od ostatnich hvézd, které vidime jako rtzné jasné body na nocni
obloze, se odliSuje ptredevs§im svou blizkosti. To nejrychlejsi, co zname, tedy svétlo,
cestujici ve vesmiru rychlosti téméf 3-10° m-s™, leti od Slunce na Zemi 8,3 minuty. Za
tu dobu piekona vzdalenost 150 miliont kilometrti. Vzdalenost Zemé& — Slunce je
etalonem pouzivanym v astronomii k métfeni vzdalenosti a nazyva se astronomickou

jednotkou [2].

1.2 Slunce mezi hvézdami

Hvézdy jako objekty popisujeme pomoci dilezitych fyzikalnich veliin. Pozorovatelé v
kombinaci s teoretickymi fyziky vyvinuli metody, s jejichZz pomoci lze s urcitou
pfesnosti stanovit hmotnost hvézdy, jeji vzdalenost, povrchovou teplotu a svitivost nebo
zativy vykon. Zatfivy vykon je fyzikalni veli¢inou, vyjadiujici jaké celkové mnoZstvi
energie je hvézdou vyzareno do okolniho prostoru, svitivost pak zafivy vykon normuje
v prostoru a cCase. Na Hertzsprungové-Russellové (H-R) diagramu (obrazek 1),
znazornujicim zavislost zafivého vykonu hvézdy na jeji efektivni teploté (spektralnim
typu), lezi Slunce na tzv. hlavni posloupnosti, pficemz jeho zafivy vykon ¢ini

3,83-10%° W.
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Obrazek 1: Hertzsprunguv-Russelltiv (H-R) diagram. Pievzato z [2].

Je objektivni veli¢inou, nebot’ na rozdil od zdanlivé pozorované, jasnost nezavisi na
vzdalenosti hvézdy od pozorovatele. Naproti tomu pozorovana jasnost hvézdy klesa s
druhou mocninou vzdalenosti. I proto astronomové zavedli objektivni absolutni jasnost,
jakou by méla hvézda, kdybychom ji pozorovali ze vzdéalenosti 10 parsekii. Absolutni
jasnost je umérna svitivosti hvézdy. Ze zméfeného hvézdného spektra lze odvodit
chemické slozeni obalovych vrstev, ze vzhledu spektra je potom mozné odhadnout také
vék hvézdy. Detailni proméfeni tvaru spektralnich ¢ar pak umoziiuje zméfit povrchovou
rotacni rychlost a ziskat indicie o pfipadném povrchovém magnetickém poli. VéEtSinou
nepfimo je mozné stanovit rozméer hvézdy. Celkovy vzhled spektra, ktery primarné
zavisi na povrchové teploté, umoznuje danou hvézdu zaradit do tzv. spektralni tiidy.
Hvézdy s nizkymi teplotami, jeZ maji nacervenalé spektrum, fadime do spektralni tfidy
M, naopak hvézdy horké, jejichz spektrum je posunuté do modré oblasti, spadaji do

spektralni ttidy O. Ve vzorku nejblizSich hvézd ve slune¢nim okoli je Slunce hvézdou

nadprimérnou. Pres 90 procent hvézd je totiz méné hmotnych a méné zafivych nez
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Slunce. V tomto vzorku je typickou hvézdou cerveny trpaslik s povrchovou teplotou
kolem 3000 K, polomérem a hmotnosti zhruba dvoutfetinovym ve srovnani se Sluncem.
Pokud ovSem srovname Slunce s péti sty nejjasnéj$imi hvézdami hvézdné oblohy,
zjistujeme, ze jen tfi z nich maji mensi zafivy vykon nez Slunce. Jde o dusledek tzv.
vybérového efektu, ktery zatrivé hvézdy zvyhodnuje tim, ze je dobie vidime i z velkych

vzdalenosti [2].

1.3  Fyzikalni popis Slunce

Fyzikalng lze Slunce popsat jako kouli ze Zhavych plynii (tzv. plazmatu) s hmotnosti
1,99-10%® kg, polomérem 695 980 km a efektivni povrchovou teplotou 5770 K. V
povrchovych vrstvach je slunecni material tvofen ze 74 hmotnostnich procent z vodiku,
24 procent z helia a zbytek ptipada na vSechny ostatni prvky, zejména pak kyslik, uhlik
a dusik. Primérnéd hustota Slunce je vétsi, nez je hustota vody, nicméné v dusledku
vysoké teploty hvézdného nitra, ¢inici nékolik miliont kelvind, se tento material chova
jako takika idealni plyn [2]. Plazmatem mulzeme nazvat smés elektricky nabitych a
neutrdlnich ¢astic v rozlicnych kvantovych stavech, které na sebe navzajem pulisobi a
udrzuji celkovy kvazineutralni stav. Kvazineutralitou rozumime takovy stav plazmatu,
kdy v dostatecné velkém objemu, charakterizovaném Debyeovou stinici vzdalenosti, je
pfiblizné stejny pocet kladnych a zadporné€ nabitych Castic. Plazma je elektricky vodivé,
ma velkou tepelnou kapacitu a podléha u¢inkim elektrického a magnetického pole [5].
Plazma je charakteristické linearnimi a ploSnymi Utvary (vlakny a sténami) drzenymi
vlastnim magnetickym polem, které vznikd protékajicim proudem. Nabité Castice
mohou jednak rotovat kolem magnetickych indukénich ¢ar a jednak driftovat napfi¢
magnetickému a néjakému dal$imu poli. V plazmatu existuje neuvétitelné mnoZzstvi
modu riznych nizkofrekvenénich i vysokofrekvenénich vin. Piitomnost plazmatu velmi
vyrazné ovlivni $ifeni zvukovych i elektromagnetickych vin [4]. Ve fyzice plazmatu se
udava teplota v jednotkach energie tzv. elektronvoltech eV. Pfevodni vztah je 1 eV =

11600 K. Vysokoteplotni plazma ma teplotu vétsi nez 100 eV [6].

1.4 Vnitini struktura Slunce
Jako vSechny hvézdy na hlavni posloupnosti (H-R) diagramu je také Slunce z horkého,
vysoko ionizovaného plazmatu. Ale slunecni téleso neni jen pouha jednolita koule

plazmatu, viz obréazek 2.
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Obrazek 2: Stavba Slunce. Pfevzato z [2].

1.41 Jadro

V samotném centru se nachazi jadro, které zasahuje ptiblizn¢ do 20 procent slune¢niho
poloméru. V ném pfi teploté 15,7 milionti K a hustoté 152 krat vétsi neZ je hustota vody
probihaji termonuklearni reakce. V takovych podminkéach se za vysokych teplot vodik
postupné méni v helium a pitom se uvolituje energie. Ctyii protony se postupné slozi v
jednu alfa ¢astici, jak vidime na obrazku 3. Jsou to pfemény Ctyft jader vodiku (protony)
na jadro helia. Elektrony jsou od jader odtrzeny a zacCastiuji se jen pii anihilaci
pozitrond e*. Celkem se uvolni vazebna energie 28 MeV. Néboj a hmotnostni ubytek
jsou vyzateny jako dva pozitrony, dvé neutrina a dva fotony gama. Celkova uvolnéna
energie unaSend viemi Sesti asticemi je 4-10% J na jednu &astici alfa. Uvolnéna
energie zustavd dlouhou dobu ve slune¢nim nitru. AZ na neutrina v, , ta vybéhnou
pfimou carou ze Slunce, od stiedu az k povrchu za dvé sekundy, a potom rychlosti
svétla vyleti na nekonecnou pout’ do vesmirného prostoru. Oba pozitrony naopak velmi
rychle anihiluji s nejbliz§imi elektrony a pfeméni se na gama fotony. Gama fotony se
zméni absorpci v kinetickou energii elektrond a ionti (to jest v teplo plazmatu) a dale na
fotony rentgenového zafeni. Pfi teplotach 13 miliont K je stfedovd oblast Slunce
zaplnéna fotony tvrdého rentgenového zaieni. Odtud fotony pronikaji pozvolna k

chladng&jSim mistam, to jest smérem k povrchu [3].
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Obrazek 3: Schéma termojaderné reakce ve sluneénim nitru. Pfevzato z [2].

1.4.2 Vrstva v zarivé rovnovaze

Jadro je obaleno slupkou, v niZ teplota neni dostate¢na na zapaleni a udrzeni reakce, ale
je dostatecnd k tomu, aby byla pro v jadie vznikajici fotony v podstaté prihlednd. Tato
vrstva dosahuje az do 70 procent poloméru a je nazyvana vrstvou v zafivé rovnovaze.
Rentgenové fotony se dostavaji od stfedu Slunce k povrchu velice ktivolakou a
strastiplnou cestou. Jsou pohlceny a vyzédfeny jinym smérem. Pfitom je rentgenovy
foton droben na vice fotonl s mensi energii. Nakonec asi dva miliény rokl poté, co se
zateni zrodilo jako gama-fotony, dospéje k povrchu Slunce. Avsak ptivodni gama-foton
se po cesté¢ rozdrobil na pil milionu fotont svétla. Takové drobeni fotonti pokracuje,
zatimco se neustale pohlcovani, vyzarovani a drobeni fotonli pozvolna posouva smérem
k povrchu Slunce. Plivodni rentgenovy foton se rozdrobil na dva az tii tisice fotonl
sveételnych, nez dospél k povrchu Slunce. Prosakovani fotoni ze sttedové oblasti Slunce
k povrchu jde pomalym tempem (zhruba metr za den). Mezi vyzarenim a nasledujicim
pohlcenim po nékolika decimetrech se sice fotony pohybuji rychlosti svétla, avSak

potom miZe byt foton vyzaien zpét opacnym smérem. A prave tato nepravidelna, velmi
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klikata pout’ fotonli zplisobuje, ze uvolnéna slunecni energie putuje ze stfedoveé oblasti k
povrchu Slunce velmi dlouho (asi dva miliony rokd). Neutrino, které je nete¢né k
ostatnim Casticim, urazi stejnou drdhu za dvé sekundy. Je-li pout’ fotond slune¢nim
nitrem pomala, stava se témet nemoznou v hloubce asi padesat tisic km pod povrchem
tim, Ze teplota ubyva smérem k povrchu. Pfi povrchu je vice elektront vazano k jadram
a vodik se stdva neutrdlnim. Neutralni vodik siln¢ pohlcuje fotony, je

nepruhledny [3].

1.4.3 Konvektivni zé6na

Ptenos energie zafenim se v hloubce padesati tisic km pod povrchem stava netcinnym.
Slunce proto voli u¢inngjsi zptisob ptenosu energie z nitra k povrchu, a to konvekci.
Ptenos tepla z teplejSiho nitra na relativné chladny povrch se zde déje prostiednictvim
teplejSich vystupnych a chladnéjSich sestupnych proudt. Oblaka horkého plazmatu o
velikosti 1000 az 2000 km stoupaji k povrchu rychlosti 400 m-s*. Od 70 procent
slunecniho poloméru az k povrchu je plazma pro zafeni témét neprihledné.

Konvektivni zona zasahuje az tésné pod povrch [3].

1.4.4 Fotosféra
Viditelnému povrchu Slunce fikdme fotosféra. Z ni uz mohou fotony, vynesené v

oblacich z hloubek padesati tisic km, unikat ptimo do mezihvézdného prostoru.

Obrazek 4: Fotosféra se slune¢nimi skvrnami. Pievzato z [13].
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Fotosféra je ve skutecnosti vrstva materialu silna zhruba 300 km, z niz k nam ze Slunce
prichdzi pfevazna vétSina viditelného svétla. Fotosféra je jedinou slunecni vrstvou,
kterou miiZzeme pozorovat bez specidlniho vybaveni ze Zemé. Vyskytuje se v ni velka
¢ast projevl slunecni aktivity. Povrch Slunce, zvany fotosféra, ma teplotu asi 6 000 K.
Je pro n¢j charakteristickd tzv. granulace, kterd je tvotfena vrcholky vzestupnych a

sestupnych proudt z konvektivni zony, viz obrazek 5.

. . L . »
~‘;C" _& & - r - ' ¢ N

e > . VIS e

Obrazek 5: Granulace - oblaka horkého plazmatu vytvaii tzv. granulaci, ©DOT.

Typickymi utvary ve fotosféfe jsou slunecni skvrny. Z fotosféry jsou vyvrhovany
protuberance — oblaka plazmatu ovladana magnetickymi poli [8].

Stoupavé proudy Zhavych plynt piinaSeji energii z hloubek asi 50 tisic km k povrchu
Slunce - do fotosféry. Tyto proudy muzeme dalekohledem pozorovat jako granule, to
jest jasnd zrnicka na povrchu Slunce. Jednotlivé granule maji velikost od nékolika set
do dvou tisic km. Ziji asi osm minut, vyzaiuji svoji energii, pfitom chladnou a vychladlé
plazma pak klesa zpét do nitra (tmavé prostory mezi granulemi). Granule vyzatuji bilé
svétlo (vSechny barvy). Oblaka horkého plazmatu vyzatuji své fotony a teplo asi po osm
minut, potom zchladnou. Chladné plazma (v tmavych ulickach mezi granulemi) pada
dold, do hloubek asi padesati tisic km, aby se zahtalo, nabralo energii a vyneslo ji zpét

do fotosféry k vyzareni. Energie ve slune¢nim nitru je tedy uvoliiovana blizko stfedu
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termonuklearnimi reakcemi, to jest silnymi a slabymi interakcemi. Devét desetin své
drahy k povrchu je pfenasena zafenim (vyzafovanim a pohlcovanim fotont) - to jest
elektromagnetickymi interakcemi. Kone¢né v necelé posledni desetiné pod povrchem je
prenasena konvekci, ktera je hnana gravitatni silou. Vidime, Ze na vytvofeni
zivotodarného slune¢niho zatreni se podileji vSechny Ctyfi interakce. Stoupajici oblaka v
konvektivni ¢asti nitra s sebou unaseji energii ve formé zareni, tepelného pohybu ¢éstic
a kinetické energie oblaku. V¢étSina energetického obsahu granuli je vyzarena do
kosmického prostoru jako fotony. Kinetickd energie granuli se méni ve fotosféie ve
zvukové viny. Zvukové viny ve fotosféfe predstavuji mechanickou energii. Sifi se
atmosférou nahoru, do mist s mensi hustotou, a postupné se preménuji ve viny razové.
Fotosférou se tedy §ifi energie ven dvojim zpisobem, ptedevsim jako velmi silny tok
zéteni 60000 kW-m?, které uniké rychlosti svétla do meziplanetarniho a
mezihvézdného prostoru. Druhy zptsob, zvukové a radiové viny, pfenaseji energii
pouze do vysSich vrstev slune¢ni atmosféry, tok této mechanické energie je mnohem
slabsi, neZ tok zafeni 10 kW-m™ I kdyZ je zvukové energie nepatrna ve srovnani se
zafenim, které unikd ze Slunce, je velmi dulezitd pro horni vrstvy slune¢ni atmosféry.
Bez ni by nemohla existovat ani chromosféra, ani koréna. Energie razovych vin se méni
v obou vrstvach v teplo a zahfiva je na teplotu vys$i, neZ ma fotosféra. Teplo je

vyzafovano z chromosféry a korony jako ultrafialové, rentgenové a radiové zafeni [3].

1.45 Chromosféra

Chromosféra je relativné tenka a fidka vrstva tésné priléhajici k fotosféfe. Teplota
chromosféry roste smérem od Slunce. Je to pravdépodobné zplisobeno rozpadem
ruznych typl nestabilit plazmatu, které chromosféru ohtivaji. Typickymi utvary jsou

napiiklad chromosférické erupce — nahla zjasnéni v chromosféte [8].

1.46 Koroéna

Oblast nad chromosférou nazyvame koréna. Je to jakasi fidka horni atmosféra Slunce,
kterd nema ostré hranice a zasahuje hluboko do Slunecni soustavy. Teplota koréony v
blizkosti Slunce je paradoxné vyssi nez teplota fotosféry. Kordna je zahfivana
pfedev§im rozpadem magnetoakustickych viln Sificich se plazmatem. Neobvyklé
spektralni cary vysoce ionizovanych kovl byly dfive povaZovany za novy prvek —

kordonium.
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Obrazek 6: Chromosféra. Pievzato z [14].

Koroéna je pozorovatelna i pouhym okem pii uplném zatméni Slunce. Pfi nahlé rekonexi
magnetickych silokfivek dochdzi k uvolnéni energie, ohfevu plazmatu, rentgenovému

vzplanuti a uvolnéni plazmoidu, ktery se vyda napfi¢ sluneéni soustavou [8].

Obrazek 7: Sluneéni kordna pii uplném zatméni Slunce. Pfevzato z [20].
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Teorii o tom, co by mohlo zpisobovat vysokou teplotu korony (ve fotosféfe je kolem
6000 K, v koron¢ 2000000 K), se vynotila cela fada. Pfedpokladalo se, ze na ohfevu
korony se podileji 3 mechanizmy, protoze zadny znich neposkytoval samostatné

dostatecny vykon k trvalému ohievu korony [8].

1.4.6.1 Slune¢ni mikroerupce

Slunecni erupce jsou vyrony plazmatu zptisobené rekonexi magnetickych siloktivek. Pii
pramérné erupci se uvolni energie 10%J, ktera zahifeje okolni plazma, vymrsti ho
a zpusobi vzplanuti az v RTG oboru. Takovych velkych erupci je ale nesmirn¢ malo na
to, aby viditeln¢ zahtaly koronu. Podle teorie by mélo dochazet i K tzv. mikroerupcim,
jejichZ energetickd bilance je sice o dva fady nizsi, ale jejich pocet by mél byt enormni
atak by mély mikroerupce piispivat k ohfevu korony vyznamnou mérou. Energie se

ziskava z drobnych ptepojeni (tzv. mikrorekonexi) magnetickych silokiivek [8].

1.4.6.2 Alfvénovy viny

Zvuk se plazmatem S$ifi mnohem komplikovanéji nez v bézném prostfedi. Energie
vibrujicich iontd se pieléva mezi chaotickou slozkou (tlakovou energii), uspofadanou
slozkou (kinetickou energii kmitajicich iontll) a energii magnetického pole. Zvuk se $ifi
anizotropné ve tfech vlnoplochéch (rychlé, pomalé a Alfvénove€). Pravé Alfvénovy viny
(pojmenované podle Svédského fyzika Hannese Alfvéna), zobrazené na obrazku 9,
mohou vynaset energii v podobé zvukovych vin z povrchu podél siloktivek az vysoko
do korony. Podle prvnich odhadii by ani tento mechanizmus nemé¢l byt sdm dostate¢ny
k ohfevu korony [8]. Sonda Hinode (obrazek 8) je Japonskou sondou ur¢enou k
vyzkumu Slunce. Vyhodou této druZice je, Ze ma na palubé tii pfistroje a kazdy z nich

pozoruje jinou vysku atmosféry [25].
Ptistrojové vybaveni Hinode:

SOT (Solar Optical Telescope) — 0,5 metrovy teleskop pro pozorovani ve viditelném
spektru. Dalekohled poskytje mimotadné cisty pohled na slune¢ni povrch. Pfipojeny

magnetograf je schopen métit magnetické pole slune¢nich skvrn.

XRT (X-ray Telescope) — teleskop uréeny pro pozorovani slunecni korony. Tento
dalekohled pozoruje plyn o teploté nékolika miliond stupiiti, uvéznény v magnetické

pasti slune¢nich skvrn, smétujici podél magnetickych silo¢ar do slunecni kordny.
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Pozorovani tohoto dalekohledu by méla pfispét k objasnéni zahady, pro¢ je slunec¢ni

kordna teplejsi nez vlastni povrch Slunce (slune¢ni fotosféra).

EIS (Extreme-Ultraviolet Imaging Spectrograph) — spektrograf ur¢eny pro identifikaci
procest, které probihaji ve slunecni koroné. Toto zafizeni sleduje nékteré spektralni
¢ary emitované ionty ve slunecni atmosféie. Zmétenim tzv. Dopplerova posunu budou

astronomové schopni ur¢it smér pohybu plynt ve sluneéni atmosféie [28].

Obrazek 8: Sonda Hinode. Ptevzato z [24].

-

TR e

Obrazek 9: Alfvénovy viny. Prevzato z [23].
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1.4.6.3 Ohmicky ohtev

Pohybujici se nabité¢ Castice znamenaji rizné elektrické proudy tekouci plazmatem.
Vzhledem k tomu, ze plazma ma konecnou vodivost, vZdy bude dochazet k disipaci
energie Jouleovym ohifevem. Odhady opét ukazuji, Ze samotny Jouletv ohiev je v fidké

koréné malo ucinny a nemiize byt samostatné zodpovédny za ohtev korony [8].

1.4.6.4 Ohiev korony

Nejprve byla silna magneticka pole pii povrchu Slunce detekovana pomoci Svédského

slune¢niho dalekohledu. Poté tato pole podrobné zkoumala japonska sonda Hinode.

&r (108 m)

severgjizni smér

0 20 40 60 80 100
vychodozapadni smér (106 m)

Obrazek 10: Numerické vyhledavani nulovych bodi magnetického pole. Modré
krouzky jsou nulové body ve fotosféie, zluté v chromosfétre a plné Cervené v kordné. Je
zjevné, ze v koroné je nulovych bodii minimum a mikrorekonexe zde nemohou

probihat. Na pozadi je magnetogram z pfistroje SOT na sond€ Hinode. Ptevzato z [8].
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V roce 2007 Hinode detekovala pii povrchu intenzivni Alfvénovy viny, podél nichz
unikaly do vesmirného prostoru nabité Castice v podob€ slune¢niho vétru. Podle
vypoct, které provedl v lednu 2008 tym vedeny B. Pontieuem z kalifornské laboratoie
LMSAL (Lockheed Martin Solar and Astrophysics Laboratory) jsou Alfvénovy viny
natolik intenzivni, ze samy 0 sob¢& postaci nejenom ke vzniku slunecniho vétru, ale
I k ohfevu korony na pozorované teploty! Nezavisle na téchto vypoctech udélali
americti fyzikové J. Kasper, A. Lazarus aP. Gary rozbor dat poiizenych za 14 let
druzici WIND, ktera zkoumala sluneéni vitr. Pomér ionta H" a He?" ve sluneénim vétru
presné odpovida tomu, Ze jsou tyto ¢astice vyndSeny Alfvénovymi vinami a v podstaté
nepiipousti jiny mechanizmus. Kone¢ny vysledek zitejmé vyrknul tym skotskych fyzikt
vedeny S.Régnierem z Univerzity v St. Andrews. Védci na zakladé méfeni
magnetického pole sondou Hinode vyhledéavaly tzv. nulové body magnetického pole, ve
kterych muize dochazet k rekonexim. Zatimco v blizkosti fotosféry jich nalezli znacné
mnozstvi, vkoroné jich bylo minimalné. Tim fakticky vyloucili mikrorekonexe

a mikroerupce jako dominantni mechanizmus ohievu korony [8].
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2 Slunec¢ni ¢innost

2.1  Magnetické pole

Magnetické pole Slunce je nejspiSe pozustatkem magnetického pole obsazeného jiz v
zarodecném prachoplynném oblaku, z néhoz se Slunce pied ptiblizn€ ctyimi a pul
miliardami let zformovalo. Piivodni magnetické pole bylo slabé, jeho otisk se dodnes
stdle uchovava v globalnim slune¢nim magnetickém poli, jehoz magnetickd indukce
nepiesahuje nékolik malo desetitisicin tesla. Dynamické projevy na rozhrani vrstvy v
zativé rovnovaze a mohutné podpovrchové konvektivni zony dokazi toto slabé globalni
pole zesilit az na tisicindsobek. Toto magnetické pole se pak vynofuje do slunecni
fotosféry a dale do meziplanetarniho prostoru. Veskera hmota na Slunci je ve stavu
siln¢ ionizovaného plazmatu. Slunce je sice navenek elektricky neutrdlni, ale vétSina
jednotlivych castic (elektrony a ionty) nese svij specificky elektricky naboj. Elektricky
nabité Castice v pfitomnosti magnetického pole v disledku Lorentzovy sily vykonavaji

spiralovity pohyb kolem silocar, postup kolmo k nim je takika zakdzan.

magnetické

rotace |

Obrazek 11: Deformace magnetického pole pohybem plazmatu. Pfevzato z[2].

Tam, kde pfevazuje vliv magnetického pole, se musi plazma pohybovat podél
magnetickych silocar. Kde naopak pievazuje vliv plazmatu, ustavi se konfigurace tak,
ze magnetické pole neméni svoji pozici viaci plazmatu. Musi se tedy s plazmatem
pohybovat, je plazmatem unaSeno, tzv. zamrzlé. Ve Slunci se ustavila rovnovéha, ktera

zajiStuje, Ze je Slunce dlouhodobé stabilni. Jednim z disledkl této rovnovéhy je také
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tzv. diferencidlni rotace. Ta je popisem faktu, ze Slunce rotuje na svém rovniku rychleji
(jednou za pfiiblizné 25 dnll) nez u p6lu (jednou za cca 34 dnl). Diferencidlni rotaci
podléha cela konvektivni obélka. ProtoZe v nitru pfevazuje vliv plazmatu nad vlivem
magnetického pole, jsou silocary poloidedlniho magnetického pole, které plvodné
smétovalo od pélu k poélu, diferencidlni rotaci namotavany. Tim se magnetické pole
jednak zesiluje a jednak se méni jeho orientace na orientaci blizkou sméru podél

rovnobézek, na pole toroidalni [2].

2.2 Sluneéni skvrny
Pivodcem skvrn na Slunci je magnetické pole a zejména vynotujici se koronalni
smycka Vv niz8ich vrstvach slunecni fotosféry. V mist€, kde smycka protne fotosféru, se

vytvoii oblast, kde magnetické pole efektivné zpomaluje piisun tepla z nitra Slunce.

Obrazek 12: Sluneéni skvrny, © SST/Svédska kralovska akademie véd.

Tato oblast rychleji ztraci zbytkové teplo zafenim a vznikd misto, které je relativné
chladnéjsi vuci svému okoli. Téleso chladné€jsi vyzaruje méné zareni nez téleso teplejsi
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v zavislosti na ¢tvrté mocning teploty. Teplota ve slunecni skvrné poklesne az o témér
1500 stupnt vici okolni fotosféte. Skvrny jsou sice stale oslnivymi zdroji svétla, avSak
v kontrastu se svym okolim se nam jevi jako tmavé. Vyvinuta slunecni skvrna ma dvé
¢asti. Vnitini se nazyva umbra, nejtmavsi a nejchladné;si ¢ast skvrny. Z méfeni také
vime, Zze magnetické pole v umbfe je prakticky vertikdlni. Umbra lezi z celé skvrny
nejhloubéji, zfejmée az 1000 kilometrii pod urovni okoli fotosféry. Vnéjsi Cast je pak tzv.
penumbra. Ta ma typicky formu radialnich vldken. Magnetické pole se v penumbie
sklani vice k fotosféfe (na vné&jsim okraji penumbry je sklon magnetického pole od
svislice az 80 stupiii a jeho intenzita je mensi. Zvlastni formou slunecnich skvrn jsou
tzv. pory. Pora je mald skvrna s rozmérem n€kolika tisic kilometrli, u niz se nevytvotila

penumbra [2].

2.3  Fakule

Projevem silnych, koncentrovanych magnetickych poli jsou zejména slunecni skvrny.
Slabsi magnetickd pole vSak nedokdzou zcela ptevzit vladu nad pohyby plazmatu.
Presto 1 jejich projevy milZzeme ve fotosféfe spatfit. Pfi pozorovani Slunce casto

uvidime, zejména k okraji slune¢niho disku, jasnéjsi vlaknité struktury — fakule.

Obriazek 13: Fakule, © SST/Svédska kralovska akademie véd.
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Obcas se vyskytuji v tésném okoli slunecnich skvrn, velmi Ccasto signalizuji
nadchdzejici nebo minulou skvrnovou aktivitu v dané oblasti. Z méteni vyplyva, Ze
fakule jsou jasnéjsi, protoze jsou o ne€kolik stovek stupiiii teplejsi nez okolni fotosféra. I

za formovani fakuli je odpovédné magnetické pole [2].

2.4 Protuberance

Protuberance jsou vytrysky slune¢ni hmoty desetitisice kilometr nad povrch, ovladané
magnetickym polem Slunce. Jejich tvar kopiruje siloktivky lokalniho magnetického
pole [8].

Vzplyvajici magneticka smycka, kvili které vznikly slune¢ni skvrny, vSak ve fotosfére
nekonc¢i. Vypina se vysoko do chromosféry a korony. Zde také zacina pievladat vliv
magnetického pole nad vlivem plazmatu. Za urcitych okolnosti se smyc¢ka mize vyplnit
plazmatem, které stoupa k jejimu vrcholu, kde kondenzuje. Plazma se na smycku povési
a vlastni vahou ji provési. Na vrcholu smycky se tak vytvoii v magnetickych silocarach
prohlubeni. Pfi pohledu kolmo na smycky tak vznika oblak plazmatu, ktery se vypina

nad fotosférou do chromosféry a korony — sluneéni protuberance.

Obrazek 14: Ukazka protuberance. Pievzato z [21].
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Protuberance vyznamné¢ absorbuji a znovu emituji svétlo z pod nimi lezici fotosféry.
Zateni z fotosféry pfichazi zespodu, ale jeho re-emise probihd do vSech smért. Jestlize
se slunecni protuberance promitd na slunecni disk, cast svétla z fotosféry je rozptylena
do ostatnich sméri a protuberance se proto jevi tmavsi. Tmava Cara tdhnouci se pfes
slune¢ni disk se nazyva filamentem, pfestoze fyzikalné se od protuberance nelisi.
Protuberance, v nichz se konfigurace magnetického pole neustale méni casto do
nestabilni podoby, mohou vést ke slunecni erupci. Tomuto druhu protuberanci se tika

eruptivni [2].

2.5  Eruptivni procesy

Struktura magnetického pole ve smyckach casto neni dlouhodobé neménnd, podléha
zméndm magnetického pole ve fotosféfe, které mohou byt zpisobeny napf.
velkorozmérovymi pohyby. Plazma ovlivitujici magnetické pole za urcitych okolnosti
napind koronalni smycku. Tento stav nemlze trvat donekonecna. Dochazi k prepojeni
silocar do stabilnéjsi konfigurace (tzv. rekonexi), coz je doprovdzeno uvolnénim
energie, kterd se v napnutych silo¢ardch shromdzdila. Dochdzi ke slunecni erupci,
kratkodobému jevu spojenému s vyronem energie ve formé elektromagnetického zareni

a rychlych ¢astic. K zazehnuti erupce dochazi daleko v korong.

Obrazek 15: Ukazka erupce. Pievzato z [22].
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Vlastni zéafeni béhem rekonexe magnetického pole je uvolnéno na rentgenovych
vlnovych délkach. Plazma je v erupci zahtato az na n€kolik desitek miliona stupiiti. Od
mista rekonexe se pak S§ifi svazky rychlych castic podél uzavienych smycek

magnetického pole [2].
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3 VIny v plazmatu

Vzhledem ke kolektivnimu chovani plazmatu (elektrickym a magnetickym polim) se
plazmatem muze §ifit Siroka fada oscilaci a vin na akustickych, radiovych a optickych
frekvencich.
VIny miizeme rozd¢lit do zhruba dvou skupin:

magnetoakustické viny,

elektromagnetické viny.

o
e L
u‘\l

elektronové
oscilace 0
L e T spimemsmmssmssssssssmsmmmm e
i e’
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iontové
oscilace

Obrazek 16: Frekvence jednotlivych plazmatickych vin. Pievzato z [4].
Podle obrazku ¢. 16 prvni skupina souvisi s oscilacemi iontd (na obrazku jsou

vyznaceny cervené kiivky). Tyto viny maji nizké frekvence. Jde o zvukové viny

ovlivnéné pritomnosti magnetického pole.
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Nekdy se jim také fikd magnetoakustické viny. Jejich typickou frekvenci je plazmaticka

frekvence ionta.

ne?

i— .
p mié&p

1)

Druhé skupina souvisi s oscilacemi elektronii (na obrazku ¢. 14 znaCeny modre). Tyto

viny maji radiové ¢i optické frekvence a souvisi s elektromagnetickymi vlnami $ificimi

se plazmatem. Typickou frekvenci je plazmaticka frekvence elektroni [4]:

ne?

pe MeEy

)

Pro odvozeni vlnoploch magnetoakustickych vin vyjdeme z rovnic disperznich relaci

pro Alfvénovu vinu — AW, pomalou vinu — S a rychlou vinu — F. a je thel mezi

vlnovym vektorem a magnetickym polem, resp. Alfvénovou rychlosti:

w? = vik?cos?’a ,

1 1
w§ = ~k?(c§ + v3) — Ekz\/(cs2 + v3)2 — 4c2vi costa

1 1
w3 Ekz(cs2 +v3) + Ekz\/(cs2 + v5)? — 4cdvi cos?a .

(3)

(4)

(5)

V magnetoakustické vIn€¢ je rovnocennym parametrem jeSté¢ hustota energie

magnetického pole — magneticky tlak:

BZ

Pm e

(6)

Polozime-li sobé rovny hustotu kinetické energie a magneticky tlak, ziskame hodnotu

Alfvénovy rychlosti:
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1 2 _1B?
S PV = 2w (7)
kde:
v=v,=— (8)

Z disperznich relaci (3-5) snadno ur¢ime fazové rychlosti Sifeni jednotlivych modii:

Vi = vicos®a 9)
1 1

vé = 5 (c2 +v3) — E\/(CSZ + v3)2 — 4cévi cos?a , (10)
1 1

Vi = (i + v3) + E\/(CSZ + v3)2 — 4cévi cos?a . (11)

3.1  Magnetoakustické viny
V normalnim homogennim prostfedi se §ifi zvukova vlna v kulovych vlnoplochach.
Zvuk v plazmatu se chova odlisn€. Samo plazma je anizotropni prostfedi, to je

Zpusobeno pfitomnosti magnetického pole.

Obrizek 17: Siteni zvukovych vin ovlivnéné magnetickym polem, kde cg < v,.

Prevzato z [4].
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Obrazek 18: Magneticky tlak je roven kinetickému, cg = v,. Prevzato z [4].
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Obrazek 19: Rychla vlna piechazi ve zvukovou, ostatni mody se zmensuyji.

cs > vp. Pievzato z [4].

Zvukova vlna je ovlivnéna magnetickym polem, navic se §ifi anizotropnim prostiedim.
VInoplochy nejsou kulové a maji komplikovangjsi tvar. Na obrazcich 17, 18 a 19 je
znazornéno $ifeni zvukovych vin, které je modifikovano pfitomnosti magnetického pole

(magnetozvukové, resp. magnetoakustické viny).
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Jednotlivé mody vin se nazyvaji:
Alfvénova vina (AW);
pomald magnetickd vlna (S);

rychld magnetoakusticka vina (F).

Na radiélni ose polarniho diagramu je vynaSena fazova rychlost
w
Vf = P (12)

na axialni ose thel mezi smérem $ifeni a smérem magnetického pole B [4].

3.2  Elektromagnetické viny

Podobné jako v jinych anizotropnich prostfedich se 1 v plazmatu Stépi
elektromagneticka vina na fadnou (O — Ordinary) a mimofadnou (X — eXtraordinary)
vInu. Jak vidime z Gvodniho diagramu, §ifi se fadna vlna jen na frekvencich vysSich nez
je plazmaticka frekvence elektrond. Na nizSich frekvencich stihnou sledovat vnéjsi
podnéty, rozkmitaji se a absorbuji energii elektromagnetické viny. Tento jev je dobie
znamy u radiovych vIn v nasi ionosfétre. Viny vyssich frekvenci ionosférou prochazeji,
je pro né prihledna, viny nizSich frekvenci nikoli. U mimotddné viny je otdzka

pruhlednosti plazmatu jesté slozit&jsi [4].

ANO

E'\f

Obrazek 20: Sifeni fadné viny (O vlny). Pfevzato z [4].
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Obrizek 21: Sifeni mimofadné viny (X viny). Pfevzato z [4].
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4 Numerické simulace MHD

41  Uvod

Oscilace a magnetohydrodynamické (MHD) plazmatické viny hraji velmi dulezitou
ulohu u mnoha jevii pozorovanych ve slune¢ni atmosfére. Rizné oscilacni rezimy v
korondlnich smyckach byly pozorovany vysoce citlivymi pfistroji, jako je napf.
SUMER (SoHO) a TRACE, a také pii neddvnych misich, napf. EIS/Hinode nebo
EUVI/STEREO. Pozorované oscilace zahrnuji Sifici se viny podobné tém, které byly
zkoumany [26] a pomalu se $ifici magnetoakustické viny podobné tém, které jsou
popsany [27], jakoZ i rychlé magnetoakustické viny, seismické horizontalni a vertikalni

viny [12]. Na obrazku 22. je vidét $ifici se vinéni.
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Obrazek 22: Slunecni erupce ze dne 6.7.1996, ©SOHO/NASA/ESA/SU.

Impulzivné generované MHD viny a oscilace mohou byt stimulovany riznymi procesy

ve slunecni korong. Proces impulzivni erupce, ktera poskytuje bud’ jeden nebo
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vicecetny zdroj vzruchu, je jednim z nejpravdépodobnéjsich zdroji takovéto perturbace.
Tyto impulzivné generované magnetoakustické viny jsou zachyceny v oblastech s vyssi
hustotou, tj. s nizkou Alfvénovou rychlosti, a tyto oblasti se pak chovaji jako vlnovod.
Cetnost vyskytu magnetoakustickych rezimt $ificich se vin zavisi na dobé vytvofeni

impulzivné generovaného signalu.

Tyto viny v koronalni smyc¢ce maji tfi odlisné faze, tak jak je ukdzano na obrazku 23:

1) periodicka dlouhodobé spektralni komponenty pfichazeji jako prvni k
pozorovanému mistu,
2) kvaziperiodickd k pozorovacimu mistu pfichdzeji jak dlouhodobé, tak i kratkodobé

spektralni komponenty, které jsou v interakci;

3) atlumova neboli faze poklesu a rozpadu, kdy signal odchazi a mizi [7].
periodic phase quasi-periodic  decay
phase phase
< e : > — =D

t=0

Obrazek 23: Diagram priabéhu rtiznych fazi v koronalni smyc¢ce. Prevzato z [15].

4.2  Diagnostika pomoci magnetoakustickych vin

K ziskani poznatkd o slunecnich koronalnich proudovych smyckéach slune¢nich erupci
jsou pouzivany pocitatové modely, které vyuzivaji impulsivné generované
magnetoakustické viny v tzv. proudové vrstvé. Metoda pouziva dvoudimenzioalni (2D)

magnetohydrodynamicky (MHD) model [7].
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4.3  Pocitacovy model

Pocitacovy model popisuje plazma jako pohybujici se celek pomoci idedlnich MHD

rovnic:
do .

5, = V- (ev) (13)

v 1
E+Q(v-V)v=—Vp+u—(VxB)><B (14)

0
‘2—’:=Vx(vx3) (15)

ou

Pl Vs (16)
V-B=0. @an

kde o je hustota, v je rychlost proudéni, p je tlak plynu a B je magneticka indukce [17].
Energie plazmové hustoty U je

+—, (18)

kde adiabaticky koeficient je y = g a vektor toku S je vyjadieny jako

2 B
S=(U+p+2%)v—(v-3)#—o. (19)

Magnetohydrodynamické rovnice (13) — (16) jsou transformovany do tzv. konzervativ-

niho tvaru:

Y | OF(Y) | 9G() _
6t+ dx t ay

0 (20)

a feSeny numericky. Vektor ¥ je ve dvou-dimenzionalnim prostoru vyjadien jako:

34



v=|'p (21)

Pro feseni této sady idedlnich MHD rovnic byl pouzit softwarovy balik FLASH3.3,
jehoz funkce podrobné popiSeme v nasledujici kapitole. Velikost numerické oblasti
jsme zvolili jako:

2Mm < x <102 Mm (22)

—10Mm <y <10 Mm. (23)

Ve vypoétu byly pouzity volné okrajové podminky. Casovy a prostorovy krok byl volen
podle Courant-Friedrichs-Levyho kritéria:

CFL.A
At < ———_ (24)

max(cg+|v|) ’

kde CFL = 0,8 a je oznacovano jako Courantovo ¢islo [11].
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5 Numerické simulace

5.1  Programy pro vypocty v astrofyzice

Pro astrofyzikalni vypocty se pouziva n¢kolik znamych programd, které uméji pracovat
S paralelnimi vypocty pomoci kodi napt. MPICH, MPI nebo HPF. Jsou programovany
v riznych programovacich pocitaCovych jazycich, jako napt. C++, C, Fortran. Pro
vypocty a zobrazeni umi ty nejnovéjsi programy pracovat v 2D a 3D, coz ovSem klade
naroky na HW vybaveni pocitace, hlavné poctu a vykonu procesort, paméti a nékdy
Casové naroCnosti provadénych vypocti. Mezi nejznaméjsi programy patii napf.

Ramses, Enzo, Nirvana a FLASH.

52 FLASH3.3

Pro numerické simulace MHD viIn v neutralni proudové vrstvé jsme pouzili program
FLASH3.3 zroku 2010 pracujici pod operaénim systémem Linux Ubuntu 10.04.
FLASH3.3 je modularni program vyuzivajici velké mnozstvi zdrojovych kodi
(knihovny). Je vefejné dostupny a je uréen piedevS§im pro astrofyzikalni simulace
pohybu vin a oscilaci ve slune¢nich koronalnich smyckach. Soucasti programového
baliku jsou zdrojové kdédy (knihovny) jako napt. AMR (Adaptive Mesh Refinement)
umoznujici adaptivni zjemnéni miizky, HDF5 Hierarchical Data Format pro podporu
vypoctl, Fortran Compiler a prostfedi pro paralelni vypocty — MPICH. Pro zobrazeni
vysledkt animaci vypoctl je zde pouzit vizualizacni program IDL. Instalace programu

FLASHS3.3 vyzaduje instalaci Linuxu. Blizsi informace k instalaci najde ¢tenai v [19].

5.2.1 Adaptivni zjemnéni m¥izky (AMR)

Jednim z mnoha zdrojovych kodi FLASH3.3 je moznost zobrazeni spocivajici ve
zjemnéni miizky (AMR). Pro adaptivni zjemnéni m#izky obsahuje aplikace FLASH3.3
zdrojovy kod (knihovnu) Paramesh, ktera pouziva individualni uspofadanou soustavu
bun¢k v kartézskych soufadnicich. Kompletni vypocetni miizka se sklada z blokt
S riznymi velikostmi bunck, které jsou vzajemné a uspofadané propojeny pomoci
stromové datové struktury. Kofenové bloky stromu maji nejvétsi buniky, zatimco jejich
nasledovnici maji buitky mensi. Plati, Ze nésledujici blok je polovi¢ni velikosti nez blok
matefsky, je vnofeny a dva sousedni bloky se nemohou piekryvat. Pomoci nastaveni
adaptivniho zjemnéni mtizky v programu mitizeme sledovat pribéh numerické simulace

MHD v misté, které nas zajima, jak je vidét na obrazcich 24 a 25 [18].
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Obrazek 24: Adaptivni zjemnéni miizky AMR. Ptevzato z [18].
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Obrazek 25: Prakticka ukazka zjemnéni AMR. Pievzato z [18].
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Obrazek 26: Prakticka ukazka AMR pro proudovou hustotu v ¢ase t = 4s. Zjemnéni je

Sestinasobné. Pfevzato z [18].

5.2.2 Hierarchical data format (HDF5)

HDF hierarchial data format je zdrojovy kod pro zpracovani velkého objemu dat
z provadénych vypoéti. Obsahuje v sobé rozli¢nou sadu integrovanych vykonnych
funkei, které umoziuji pfistup v nejkrats$im casovém useku pro optimalizaci a analyzu
dat v tlozném prostoru. Je to zcela pfenosny program bez omezeni na pocet nebo
velikost datovych objekti v kolekci. M4 integrovanou softwarovou knihovnu, ktera bézi
na fadé numerickych platforem od notebooki az po velké a slozité paralelni systémy a
zavadi na vysoké urovni rozhrani pro programovani aplikaci (Application Programming
Interface — API) v C, C++, Fortran 90 a Java rozhrani [18].

5.2.3 Fortran Compiler
Kompilator od Fortranu (zde pouzita verze jazyka F90) je strukturovany programovaci
jazyk pro rizné pocitaCové architektury. Je vhodny pro numericky naro¢né programy

zpracovavajici relativné rychle velké objemy dat [9].
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Obrazek 27: Prostiedi vizualizaéniho programu IDL. Pievzato z [18].
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5.2.4 Message Passing Interface (MPICH)

Utelem rozhrani knihovny MPICH je poskytnout nezbytnou virtualni topologii a funkce
pro synchronizaci a komunikaci mezi mnozinou procest (namapovanych na mnozinu
pocitacl) nezavisle na programovacim jazyce, avsak zarovei se pfizptisobit moznostem
danych programovacich jazyki. MPICH programy pracuji vzdy s procesy, ackoli se
Casto hovofi o procesorech. Pro dosazeni nejlepSiho vykonu je zapotiebi pridélit
kazdému procesu jeden procesor, odpada tim tak zpozdéni zpiisobené piepinanim
kontextu. K tomuto mapovani vSak nedochéazi v dob¢ ptekladu aplikace, ale v dobé¢
béhu aplikace, a to prostfednictvim agenta, ktery MPICH program spustil. Pfi navrhu
celého rozhrani i pfi jeho implementaci byl vzdy kladen diraz pfedev§im na vykon,
Skalovatelnost a prenositelnost. Hodi se tedy spiSe pro aplikace, kde je rozhodujici

rychlost béhu aplikace, coz je ale pro paralelni systémy typické [9].

5.2.5 Zobrazeni dat

Program pro paralelni zobrazeni a analyzu vysledkli numerickych simulaci. Pro
vizualizaci dat byl pouzit program Interactive Data Language IDL. Animace se ukladaji
do adresate Object (ASTRO_SIM/FLASH3.3/Object), ze kterého se daji dale zpracovat.

Dalsi moznosti je pouziti programu Vislt, ktery je vefejné dostupny.

5.3  Nastaveni pocate¢nich podminek
Nastaveni pocate¢nich podminek je ukazano na obrazku 28, kde je zobrazen nakres

proudové smyc¢ky v dvoudimenzionalnim prostoru X,y - current sheet (2D).

YA

xY

o
A
\

Obrazek 28: Schéma proudové vrstvy. Pievzato z [7].

Tento obrdzek odpovidd projekci velmi malé ¢asti skutecné perturbace ve slunecni
atmosféfe. Sitka smy¢ky (slab) je W od neutralni proudové vrstvy, tj. celkem 2w. Vektor

magnetické indukce B je rovnob&ny s proudovou smy¢kou. Sipka v bodé

40



Lp je bod inicializace perturbace (25)
Lo  jebod, ve kterém detekuji data. (26)

Pro odhad periody signalu se vychazi z upraveného vztahu vychazejiciho z rovnice

uvedené v [11]:

P=26—. (27)

VAIlf

Vidime, ze periodu lze ménit Sitkou studované struktury w a velikosti Alfvénovy

rychlosti vair. Vyjadiime-li Alfvénovu rychlost:

B

Valf = Tip (28)

je patrné, ze magnetické pole B je dano plazma beta parametrem S [10].

PLASMA-3 PARAMETER OF THE SOLAR CORONA

s VSoIar Wind

T Acceleration Region

100000

Chromosphere

"Photosphere
B>1
(571 s o SR, (5

0.0001 O,OO1OA 0.0100 V 07.1000 1.0000 10.0000 100.0000
Plasma B (16nnkT/B)

Obrazek 29: Zavislost parametru B na vysce ve slune¢ni atmosféte. Pfevzato z [16].
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5.4  SpuSténi programu FLASH3.3
Mame-li Gspésn€ nainstalovany FLASH (podrobné informace o instalaci a uziti
numerického kédu FLASH ¢tenaf nalezne v [19]), pfed samotnym spusténim programu
FLASH3.3 otevieme v Linuxu terminal. Je nutné nejprve zpracovat nebo vymazat
obsah adresaie Object, protoze nova data by piepsala ptivodné ulozena. Déle bylo nutné
editovat nami vytvofeny spoustéci soubor vytvofeny pfi instalaci pro pozadovany typ
vypoctu nebo i pro pocet pouzitych procesort (zde —np 4 pro Ctyfi procesory). Je mozné
nastavit rizné ulohy pro vypocet, napt. Rotor, Orzsag Tang, Current Sheet, Slab_2d,
BlastBS, BrioWu, FieldLoop apod., ale stim, ze adresai MagnetoHD tento soubor
obsahuje

(ASTRO_SIM/FLASH3.3/Source/Simulation/SimulationMain/MagnetoHD).
Pro samotné spusténi bylo nutné spustit daemon MPD piikazem z ptikazového tadku
terminalu mpd &, odezvou bude vypis napt. ve tvaru: [1] 13577.
Poté jsme otevieli opét z terminalu vizualiza¢ni program, v tomto piipadé IDL. Ten je
umistén v adresaii fidlr3.0 (ASTRO_SIM/FLASH3.3/tools/fidIr3.0). Spusténi provadime
ptikazem idl start_linux.pro a ptikazem idl> xflash3. Vysledkem je zobrazeni hlavniho
grafického okna IDL programu, ve kterém nastavujeme parametry vypoctu. Nakonec

spoustime jiz dfive upraveny spoustéci script.

55  Studium magnetoakustickych vin v zavislosti na poloSiice proudové vrstvy

Na vloZenych obrazcich 30 — 33 jsou vidét zavislosti zmén tvaru postupujici viny pro
polosiiku proudové vrstvy w = 1 Mm a riiznou dobu &asut [s]. Cas jsme nastavili v
hodnotach od 0 do 150 s s odstupem 50 s. Na jednotlivé osy jsou vyneseny délky v Mm,
pro zakladni hodnotu B,. Cilem této prace bylo ziskat studie vyslednych tvara
magnetoakustickych vin a jejich oscilaci, pfi zméné beta parametru a pozorovat jevy -
vzruchy, které vznikaji v detekénim misté. V Case t = 0 s je generovan pocatecni pulz,
viz obrazek 30. Dale je vidét postupujici rychla magnetoakusticka vina, za kterou se

zifejmé formuje Alfvénova vina (jehlicky), viz obrazek 31, 32 a 33.
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5.5.1 Zavislosti zmén tvaru postupujici viny pro hodnotu w =1 Mm, B = B,

Obrazek 30: Generovani pocate¢niho pulzu prow =1.0 Mm,t=0s, B = B,,.

Obrazek 31: Postupujici vinaprow =1.0 Mm,t=50s, B = B,,.
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{ /}"’ $ r’j’w W

Obrazek 32: Postupujici vina prow = 1.0 Mm, t =100 s, B = By.

'!M ‘ -
‘ m‘ \ |

'~\“ 'l\‘

Obrazek 33: Postupujici vinaprow = 1.0 Mm, t =150 s, B = By.
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5.5.2 Zavislosti zmén tvaru postupujici viny pro hodnotu w =2 Mm, B = B,,.

Na obrazcich 34 — 37 jsou vidét zavislosti zmén tvaru postupujici viny pro hodnotu
polositky proudové vrstvy w = 2 Mm a rtiznou dobu ¢asut [s]. Cas jsme nastavili v
hodnotach od 0 do 150 s s odstupem 50 s. Na jednotlivé osy jsou vyneseny délky v
Mm, pro zéakladni hodnotu B,. Z téchto obrazki mizeme pozorovat stejny jev jako u
ptedchozich (obrazky 30 — 33), ale s tim rozdilem, ze vina se pohybuje pomaleji, coZ je
zfejm¢ zpisobeno tim, Ze studovand vlna je $irsi a rozSifuje se vice do studovaného

prostoru.

Obrazek 34: Generovani pocatecniho pulzu prow =2.0 Mm, t=0s, B = B,,.
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Obrazek 35: Postupujici vina prow = 2.0 Mm, t =50 s, B = B,,.

Obrazek 36: Postupujici vina prow = 2.0 Mm, t = 100 s, B = B,,.
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Obrazek 37: Postupujici vina prow = 2.0 Mm, t = 150 s, B = B,,.

5.5.3 Zavislosti zmén tvaru postupujici viny pro hodnotuw=1MmaB = %BO

Na obrazcich 38 — 41 jsou vidét zavislosti zmén tvaru postupujici viny pii polositce
proudové vrstvy W = 1 Mm, polovi¢ni hodnoté magnetické indukce B = %BO a rizné
doby ¢asu t [s]. Cas jsme opét nastavili v hodnotach od 0 do 150 s s odstupem 50 s. Na
jednotlivé osy jsou vyneseny délky v Mm. Je evidentni, ze naptiklad pro ¢as t = 50 s
(viz obrazek 35) je postupujici magnetoakustickd vina pomalejsi nez u postupujici
magnetoakustické viny na obrazku 31. A totéZ mlizeme pozorovat u ostatnich Casii. Pti
srovnani obrazkl 31, 35 a 39 mizeme vidét silny Gtlum rychlé magnetoakustické viny a

naopak zesileni amplitudy viny, kterou povazujeme za Alfvénovu vinu.

47



Obrazek 38: Generovani pocatecniho pulzu prow =1.0 Mm,t=0s,B = %BO.

Obrizek 39: Postupujici vina pro w = 1.0 Mm, t=50's, B = = B,,.
2
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Obrazek 40: Postupujici vina prow =1.0 Mm,t=100s,B = %BO.

I ( |

Obrazek 41: Postupujici vina prow =1.0 Mm,t=150s,B = %Bo.
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6 Zavér

Pochopeni jevll souvisejicich s vyzkumem Slunce pii pohybu vin a oscilaci ve
slune¢nich korondlnich smyckéch je a zlstdva jednou z mnoha vyzkumnych otdzek
v astrofyzice. Fotografie eruptivnich procesii na Slunci pofizenych z druzic nebo
pozemnich pozorovacich observatofi jsou porovnavany s teoretickymi a numerickymi
vypocty. Pravé numerické simulace MHD vIn v proudové smycce nam svym Sirokym
rozsahem nastaveni pocatecnich podminek a poskytnutych vysledki poméhaji pochopit

fyzikalni déje, které se na Slunci odehravaji.

Popsali jsme Slunce, jeho fyzikalni vlastnosti, strukturu a ¢innost. Déle program pro
vypocty v astrofyzice FLASH3.3, numerické simulace v neutralni proudové vrstvé a
ziskané vysledky. Vypocty byly uskuteénény vzdy z riznych pocatecnich podminek. Na
provedenych grafickych vystupech jsou vidét riizné pritbéhy postupujicich vin, které
spolu miZeme srovnavat. Na obrazcich je vidét nastaveni jednotlivych parametrt

(zavislosti hustoty na case) :

1. w=1Mm B =B, prot=0do 150 s
2. w=2Mm B =B, prot=0do 150 s

3. w=1Mm B=%BO prot=0do 150 s

Porovnanim obrazkl je vidét, jak se zmensuje Alfvénova rychlost vp)r , tak mizeme
pozorovat zvétSeni periody kmiti P, coz je vsouladu srovnici (27). Dale bylo
pozorovano, ze pii zvySeni beta parametru plazmy se prodlouzila doba, kdy prvni signal
dorazi k detekénimu bodu, ale pomér Sifeni rychlosti s Alfvénovou rychlosti uvniti i vné

sledované oblasti zlistava stejny.
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