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Anotace

Tématem predkladané diplomové prace jsou numerické simulace magnetoakustickych
vin ve slunec¢ni koréné v souvislosti s rekonexi magnetického pole. V prvni ¢asti prace
je vénovana pozornost zdkladnimu popisu Slunce a jeho atmosféry a déji, které v ni
probihaji. Dalsi ¢asti jsou vénovany popisu rekonexe magnetického pole a popisu slu-
necnich erupci, probihajicich ve slunecni koréné v souvislosti s mechanizmy rekonexe
magnetického pole. Poté je pozornost zamérena na oscilace a viny v plazmatu. Posledni
¢ast je vénovana simulacim moznosti spusténi rekonexe magnetického pole pomoci osci-
laci a vin v Harrisové proudové vrstvé. Numerické simulace jsou realizovany v programu

FLASH 3.3.

Abstract

The topic of the master thesis are the numerical simulations of magnetoacoustic waves
in the solar corona in relation to the reconnection of magnetic field. The first part is
devoted to the basic description of the Sun, its atmosphere and the processes that occur
in it. Other sections are devoted to the description of reconnection of magnetic field
and the description of solar flares taking place in the solar corona in relation to the
mechanisms of magnetic field reconnection. Then the attention is focused on plasma
waves and oscilations. The last section aims to simulate the startup options of the
reconnection of magnetic field by oscillations and waves in the Harris current-sheet.

Numerical simulations are implemented in FLASH 3.3.
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1 Uvod

Existence jevu nazyvaného ,rekonexe magnetického pole* v plazmovém prostredi, ji
fadi mezi dilezité jevy prispivajici k vysvétleni procesti probihajicich ve sluneénim pla-
zmatu. Predstava o rekonexi se vyvijela a stale vyviji skrze pokroky v pozorovani i diky
pocitacovym simulacim. V plazmatu nastava i mnoho jinych procesi mimo rekonexe,
ale rekonexe je dilezity jev, kterym je mozno vysvétlit premény energie magnetického
pole ve sluneénim plazmatu, na energie jinych druhu [1].

Mnoho jevu tykajicich se rekonexe magnetického pole zlustava stdle neobjasnéno.
Jednim z nich je mechanizmus, ktery je jejim spoustécem. Jednim z moznych spoustécich
mechanizmt by mohlo byt vinéni, které se v plazmatu siti. Energie se ve slunecnich
korondlnich smyckach se sifi pomoci razovych vin. Tyto vlny mohou vzniknout diky
impulzu, jehoz pri¢inou by mohla byt pravé rekonexe magnetického pole. Zaroven by

mohly byt tyto viny jejim spoustééem, coz je predmétem studia v této praci.



2 Slunce

Slunce je hvézda nachazejici se na hlavni posloupnosti HR diagramu. Sklad4 se z io-
nizovaného plynu (plazmatu) sloZzeného prevazné z vodiku (92,1 %) a helia (7,8 %).
Vzniklo pred 4,6 miliardami let a v porovnani s ostatnimi hvézdami v nasi Galaxii patii
do stredné staré skupiny hvézd. Jeho hmotnost a svitivost je vsak vétsi nez u vétsiny
hvézd v nasi Galaxii. Vzdalenost mezi Zemi a Sluncem je priblizné 150 miliont kilome-
tri. Svétlo dosdhne povrchu Zemé za zhruba 8 minut. Primér Slunce je 1 391 684 km,
coz je priblizné 109 krat vétsi primeér nez ma Zemé. Objem ma zhruba 1 300 000
nasobné vétsi. Celkové Slunce obsahuje okolo 99,8 % hmotnosti sluneéni soustavy [2].

Teplota povrchu Slunce je 5 780 K, teplota v jadre priblizné 15 miliont K, zarivy
vykon 3,846 - 1026 W. Zdrojem energie je jaderné syntéza, pii které se za kazdou sekundu
slouci v jadru Slunce 700 milion tun vodiku na hélium v tzv. proton — protonovém
cyklu.

Stavba Slunce se déli na neviditelnou (tu, kterou nelze primo pozorovat) ¢ast — nitro,
a na pozorovatelnou ¢éast — atmosféru. V nitru je soustfedéno 99 % veskeré hmotnosti
Slunce. Z toho vyplyva, ze vnitiek Slunce méa velkou hustotu. Sluneéni atmosféra je
velmi Fidké. Gravitacni sila zpisobend vlastni hmotou (pisobici do stfedu Slunce) je v
rovnovaze s tlaky plazmatu a zafeni (pusobicimi proti gravitaci) [7].

Slunce zasobuje povrch Zemé teplem a svétlem. Na sluneéni energii jsou zavislé
témer vSechny procesy, které na Zemi probihaji. Je na ni zavislé podnebi, zmény pocasi
i teploty, vyznamné se podili na prilivu a odlivu moti. Pomaha udrzet na zemském
povrchu vodu v kapalném skupenstvi, je klicovym faktorem pro fotosyntézu rostlin a
umoznuje zivocichim vidét. Zemska atmosféra propousti jen ¢ast spektra slunecéniho
zareni — vsechny slozky viditelného spektra, ¢ast ultrafialového, infracerveného a radi-

ového zafeni [2].

2.1 Slunecni plazma

Ve slune¢nim plazmatu se vytvareji nejriiznéjsi linearni a plosné utvary jako jsou plazmova
vlakna a proudové vrstvy. Nabité ¢astice mohou v plazmatu jednak rotovat kolem mag-
netickych indukénich c¢ar a jednak driftovat napii¢ magnetickému poli. V plazmatu
se muze $itit velké mnozstvi nejriznéjsich nizkofrekvencénich i vysokofrekvencnich vin.

Tyto vlny jsou ve slunec¢nim plazmatu také snadno generovany. Vice o plazmatu lze



nalézt v literatute [4, 17].

2.2 Struktura Slunce

Diky vyzkumu vime, ze Slunce neni pouhd jednolitda koule plazmatu, ale sklada se z
nékolika vrstev odlisnych vlastnosti, ve kterych probihaji rizné procesy. Podle soucas-
nych vyzkumi a modeli slunecniho nitra, které jsou v souladu s tim, co je pozorovano,

je slunecni téleso slozeno ze tif zdkladnich vrstev (viz obr. 1):
1. jadra
2. vrstvy zafivé rovnovahy

3. konvektivni vrstvy

KORONA
(t>1 000 000 K)

CHROMOSFERA FOTOSFERA

@& Zemé v porovnani
se Sluncem

SLUNCEM

Obrazek 1: Rez strukturou Slunce. Prevzato a upraveno z [9].



2.3 Sluneéni atmosféra

Slunce nema pevny povrch, jeho hranice se musi stanovit na zakladé opticky definované
hranice. Pro urceni se pouziva veli¢ina zvana optickd hloubka. Udava mnozstvi pohlce-
ného svétla, které odpovida optické tloustce atmosféry. Nékdy se udava, ze atmosféra
Slunce, viz obr. 2, zac¢ina zhruba 300 km pod vnéjsim okrajem fotosféry. Oblasti pod
touto hranici patri k nitru Slunce. Do atmosféry muzeme nahlédnout, unika z ni ¢ast
fotoni, do nitra Slunce vidét nemuzeme, neunikaji z néj zadné fotony [5]. Slunecéni

atmosféra je slozena z téchto vrstev:

1. fotosféry
2. chromosféry

3. korény

1 000 000 °C Covona

10 000 °C Upper Chromosphere

4 000 °C Lower Chromasphere
6 000 °C Photosphere

Obrazek 2: SloZeni sluneéni atmosféry. Prevzato a upraveno z [3].
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2.3.1 Fotosféra

Fotosféra je nejnizsi nejhustsi a nejchladnéjsi vrstvou slunecni atmosféry. Je oznacovana
jako viditelny slunecni povrch. Z fotosféry unika do okolniho vesmiru prevazna cast
slunec¢ni energie ve formé elektromagnetického zatreni, predevsim svétla, a z mensi ¢asti
infracerveného zareni. Teplota na spodni vrstvé fotosféry je asi 7000 K. V nejvyssi casti
fotosféry, kde jiz fotosféra prechézi v chromosféru, je teplota kolem 4300 K [7].

Jde o vrstvu, v porovnani s rozméry celého Slunce velmi tenkou. Jeji tloustka je
jen asi 300 km. Cely povrch fotosféry pokryvaji stoupajici a klesajici proudy plazmatu.

Tento jev se nazyva granulace.

Granulace
Granulaci lze pozorovat jako jemnou sit tmavsich a svétlejsich skvrnek po celém povrchu

Slunce (viz obr. 3).

Obrazek 3: Granulace. Prevzato a upraveno z [7].

Tento jev je projevem proudéni slunecniho plazmatu v konvektivni vrstvé. Jasnéjsi
skvrnky predstavuji vrcholky vzestupnych proudi, které do fotosféry prinaseji teplejsi
plazma z podpovrchovych vrstev. Ve fotosfére se vytvari pozorovatelné spojité a ¢arové
slunecni spektrum. Pti pozorovani fotosféry v bilém svétle se povrch jevi zrnity. Tato
jasna zrna, zvana granule, jsou proudy horkych plyni vynésejicich se do fotosféry prou-

dénim (konvekei) z nitra.
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Obréazek 4: Struktura slunecni skvrny a porovndni velikosti skvrny s velikosti Zemé. Prevzato a upra-

veno z [35].

Slunec¢ni skvrny

Mnohem znaméjsimi a vyraznéjsimi utvary pozorovatelnymi ve fotosfére jsou slunecni
skvrny (viz obr. 4). Puvodcem skvrn je magnetické pole a zejména vychlipena podfoto-
sférickd smycka. V misté kde smycka protne fotosféru, vytvori se oblast, kde magnetické
pole zabranuje v proudéni ohtatého plazmatu z nitra Slunce. Tato mista jsou tedy re-
lativné chladnéjsi a proto se jevi jako tmavé skvrny [6].

Vyvinutd skvrna se skldda z temnéjsiho jadra — umbry a svétlejsiho okraje — pen-
umbry (viz obr. 4). Zivotnost slunecnich skvrn se pohybuje od hodin az po nékolik dni.
Vyskyt skvrn je zavisly na heliografické sitce a cyklu slunecni aktivity. Tento cyklus
trva 22 let. Béhem této doby Slunce samo dvakrat zméni svoji polaritu. Slune¢ni skvrny
nejsou zalezitosti pouze slunecni fotosféry, ale jsou to utvary sahajici od konvektivni
z6ny az do korény [9].

Z fotosféry jsou také vyvrhovany protuberance — oblaka plazmatu ovladana magne-

tickymi poli [10].

2.3.2 Chromosféra

Chromosféra je stfedni vrstva slunecni atmosféry navazujici na fotosféru. Jeji tloustka
je priblizné 10 000 — 16 000 km. Jevy v chromosfére jsou ovlivnény konvekci z fotosféry
a magnetickym polem. Chromosféra je z pohledu zmén teploty odlisnad od fotosféry.
Zatimco teplota od nitra Slunce do fotosféry systematicky klesala, v chromosfére se chod
teploty obraci. Nejnizsi vrstvy maji priblizné 4 000 K, a nejvyssi vrstvy chromosféry,

které hrani¢i s korénou, mohou dosahovat teploty az 100 000 K [8].
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Chromosféru lze pozorovat, pouze pti Uplném zatméni Slunce na jehoz zacatku a

konci je mozno spatfit nacervenaly tizky srpek (viz obr. 5).

Obrazek 5: Chromosféra. Prevzato a upraveno z [10].

2.3.3 Koréna

Oblast nad chromosférou nazyvame koréna. Koréna je vnéjsi vrstvou slunecni atmosféry,
kterd nema ostré hranice a zasahuje hluboko do slunec¢ni soustavy. V koréné existuji
oblasti, kde jsou za prispéni magnetickych poli formovany nejriiznéjsi struktury jako
polarni a koronarni paprsky, oblouky, smycky atd., ve kterych je hustota hmoty o dva
az ¢tyti rady vyssi. Tvar korény je magnetickému poli zcela podrizen, proto pozorujeme
dlouhé koronalni paprsky tam, kde je magnetické pole uzaviené, a naopak tzv. koronalni
diry tam, kde je pole otevieno do prostoru. Tvar slune¢ni korény zavisi také na tom, zda
se Slunce nachéazi v obdobi minima nebo maxima své aktivity viz obr. 6. Bez specialniho
vybaveni je mozné zminéné struktury pozorovat béhem tplného zatméni Slunce [8].

Teplota v koroné dosahuje nékolika miliont stupnii viz obr. 7. Tato vysoka teplota
je ale diky nizké hustoté plazmatu, kterd je az 100 000 krat mensi nez v chromosfére,
znacné zavadéjici. SpiSe nez , pocit tepla“ charakterizuje tato teplota velkou rychlost
¢asic a vysoky stupetl jejich ionizace [6].

Velky pocet volnych elektront hraje dilezitou roli v mechanizmu zareni korény. Na

elektronech dochazi k rozptylu svétla fotosféry. Svétlo je zde rozptylovano do vsech

13



Obrazek 6: Obdobi aktivity Slunce v RTG oboru (vlevo mazimum, vpravo minimum). Prevzato a

upraveno z [10].

stran. Plazma v koréné neni dostatecné husté aby vyzarovalo pouze na zdkladé svoji

teploty. Plyn v koréné je ¥idsi nez nejlepsi pozemské laboratorni vakuum [11].
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Obrazek 7: Graf zdvislosti teploty na vgsce nad slunecnim povrchem. Prevzato a upraveno z [3].

Plancktv zakon predepisuje latce urcité teploty vyzarovat prakticky na vsech vino-
vych délkch. Kvili termodynamické nerovnovaze vyzaiuje koréna pouze na izolovanych
spektralnich carach chemickych pvki, které se v ni vyskytuji. Koréna zari na spekt-
ralnich ¢arach vysoce ionizovanych kovi, typicky v dalekém ultrafialovém nebo rentge-
novém oboru spektra, coz také znaci jeji vysokou teplotu. Toto zareni nejsme schopni

na povrchu Zemé pozorovat, protoze jeho prevaznou vétsinu pohlcuje ozénova vrstva.
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Nejvyraznéjsi spektralni cary, ve kterych se pozoruje korona, jsou:

o Cervend ¢ara (637,4 nm, iont Fe X) — je charakteristicka pro klidné oblasti Slunce

a minimum jedenéctiletého sluneéniho cyklu (obr. 8)

o Zelena cara zeleza (530,3 nm, iont Fe XIV) — pozorujeme ji v aktivnich oblastech

(obr. 9)

o Zluté ¢ara (569,4 nm, iont Ca XV), kterd se vyzatfuje v oblastech blizko erupci a

nad obrovskymi skvrnami (obr. 10)

The Sun Approaching Solar Maximum

Solar and Heliospheric Observatory, Extreme ultraviolet Imaging Telescope

i ’ﬂ' *

‘ t - N S

Early 1997 Mid 1998 Late 1999

Obrazek 9: Zelend cédra Zeleza (530,3 nm, iont Fe XIV). Prevzato a upraveno z [33].

Detailnéjsi pozorovani kordy bylo mozné provadét az od druhé poloviny 20. stol., kdy
zacCala byt provadéna pozorovani v rentgnovém a ultrafialovém oboru spektra. Nejprve
z vyskovych raket a poté z kosmické stanice Skylab [10, 11].

Plazma v koréné, jak jiz bylo feceno, je zahfato na velmi vysoké teploty (resp. je

vysoce ionizovano). Chromosféra a koréna vsak pohlcuji jen nepatrné mnozstvi zarivé

15



Obrazek 10: Zlutd c¢dra (569,4 nm, iont Ca XV). Prevzato a upraveno z [13].

energie vyzarované z fotosféry. Tyto vrstvy jsou pro zareni znacné prithledné, proto
bychom ocekavali spise pokles teploty se vzristajici vyskou od povrchu Sluce. Ve sku-
tecnosti je tomu ale pravé naopak. Tento jev oznacujeme jako ,, problém ohtevu slunecni

korény* [12].

2.3.4 Ohrev slunec¢ni korény

Problém ohtevu sluneéni korény ve slunecni fyzice se zabyva otdzkou, pro¢ ma tato
horni vrstva sluneéni atmosféry teplotu az nékolik miliontt K, kdyz povrch Slunce ma
teplotu pouze asi 5700 K. Teplota korény ve vrstvach blize Slunci dosahuje teploty asi
1,5 milont K a ve vyssich vrstvach i 5 miliona K, coz je paradoxné mnohem vic, nez
jakych hodnot dosahuje teplota fotosféry, kterd je zhavému jadru Slunce mnohem blize.

Jelikoz podle druhého termodynamického zakona neni mozné prenaset teplo z chlad-
néjstho do teplejsiho prostiedi, je ztejmé, Ze energie se od vnitra Slunce do vyssich vrstev
nebude prendset konvencnimi pochody (vedenim, zafenim nebo konvekei), ale jinymi
netepelnymi procesy [9].

Dlouho prosazovanou hypotézou byl ohtev korény sluneénimi erupcemi. Velkych
erupci je ale prilis mélo na to, aby vyznamnéji zahtaly korénu. Podle nékterych te-
orii by mohlo dochézet i k malym mikroerupcim, jejichZz energeticka bilance je sice

nizsi, ale jejich podstatné vice a jejich pocet by mohl korénu alespon castecné ohféat.
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Dnes se ale zda, ze za ohiev kordony je ziejmé odpovédna kombinace jevi souvisejicich
s magnetickym polem. Do vyssich vrstev atmosféry se prostfednictvim magnetického
pole $§iff mnozstvi vin (magnetoakustickych, Alfvénovych a dalsich), jez se vysoko nad
povrchem disipuji a predavaji energii okolnimu plazmatu. Ve vyssi atmosfére dochézi
rovnéz k rekonexim magnetickych siloktivek, které mohou také okolni plazma ohtivat.
I pres pokroky souvisejici s rozvojem pocitacového modelovani a lepSim pozorovanim
vsak tato otdzka nebyla dosud jasné zodpovézena [14].

Jako nejpravdépodobnéjsi mechanizmy ohtevu koréony zustavaji tyto dva:

« magnetickou rekonexi (mikroerupcemi)

e ohrev vlnami

Magneticka rekonexe (erupce, mikroerupce)

Pti magnetické rekonexi vznikaji ve slunecni koroné elektrické proudy. Tyto proudy
potom nédhle kolabuji (disipuji), pfi¢emz se v prubéhu tohoto procesu v kor6né uvoliiuje
teplo a energie prenasend vlnénim. PTi vétsi erupci se v disledku magnetické rekonexe
uvoln{ energie az 10%° J, kterd zahfeje okolni plazma, vymrsti ho a zptisobi vzplanuti
az v RTG oboru spektra elektromagnetického zateni. Vyskyt takovychto vétsich erupci
ale neni tak casty aby, byl ohfev korény dostatecny.

Predpokladalo se také, ze ohfev korény by mohly zajistovat mikroerupce s ener-
getickym vykonem okolo 10'7 J. Na povrchu Slunce by mély mikroerupce probihat
kontinualné. Povrch Slunce pokryvaji miliény magnetickych oblastmi s rozméry od 50
do 1000 km [9, 10].

Na obrazku 11 jsou znézornény vysledky numerického vyhledéavani nulovych bodi
magnetického pole, ve kterych miize dochazet k rekonexim. Modré krouzky jsou nulové
body ve fotosféte, zluté v chromosfére a plné céervené v koroné. Jak je vidét, v koroné
je nulovych bodii minimum. Tim lze fakticky vyloucit mikrorekonexe a mikroerupce
jako dominantni mechanizmus ohfevu koréony. Na pozadi obrazku je magnetogram z

pristroje SOT na sondé Hinode [10].

Ohrev vinami
Dlouhodobym pozorovanim se zjistilo ze magnetoakustické viny a Alfvénovy viny, jako

vysledek turbulence, granulace a supergranulace ve fotosfére v pritomnosti magnetic-
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Obrézek 11: Magnetogram ze sondy Hinode. Prevzato a upraveno z [10].

kého pole, by mohly byt hlavnim mechanizmem ohfevu slunecni korény. Asi nejjedno-
dussim mechanizmem je ohtev pomoci Alfvénovych vin. Alfvénovy viny mohou vynaset
energii v podobé zvukovych vin z povrchu podél siloktivek az vysoko do korény [9, 10].

Ohtev korény by se mél uskutecnovat jejiich preménou na razové viny, které vznikaji
pri prechodu z hustsiho do fidsiho prostredi a nasledné disipuji svoji energii jako teplo.

Frekvenc¢ni rozsah obou typt vin by se mél nachézet v intervalu 1 MHz — 200 Hz [9] .

Obrazek 12: Alfvénovy viny pozorované na pohybu plazmatu. Prevzato a upraveno z [38].
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V roce 2007 japonska sonda Hinode detekovala pti povrchu Slunce intenzivni Alf-
vénovy viny, podél nichz unikaly do vesmirného prostoru nabité castice v podobé slu-
necniho vétru. Podle vypocti, které provedl v lednu 2008 tym z Kalifornské slunec¢ni
a astrofyzikalni laboratore, jsou Alfvénovy viny natolik intenzivni, Ze by samy o sobé

mohly stacit k ohfevu korény na pozorované teploty [10].
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3 Rekonexe magnetického pole

Magnetické prepojeni neboli rekonexe magnetického pole je jednim z nejvyznamnéjsich
jevu ve slunecnim plazmatu. K rekonexi dochazi nejcastéji v oblastech, kde se stretavaji
dva proudy plazmatu, které s sebou unaseji ,, zamrzlé* magnetické siloc¢ary, které maji
vzhledem k sobé opacnou orientaci. PTi tomto déji zméni magnetické pole topologii
svych siloktivek (dojde k jejich pfepojeni) a ty se uspotradaji do energeticky vyhodnéjsi

konfigurace viz obr. 13.

Obrazek 13: Rekonexe magnetického pole. Prevzato a upraveno z [33].

Uvolnéna energie magnetického pole poté zahiiva okolni plazma a urychluje c¢as-
tice plazmatu. V kontextu slunec¢niho plazmatu nastava magneticka rekonexe napr. pri
slune¢nich erupcich, kdyz se spoji dvé smycky, nebo kdyz je samostatna smycka mag-
netického toku zkroucena, nebo néjakym zptsobem zdeformovana. Na rozhrani pro-
tismérnych poli se vytvareji tzv. proudové vrstvy, ve kterych se preménuje magneticka
energie na teplo a aktivni ¢astice. Pro popis tohoto déje v plazmatu se vyuziva zakoni
magnetohydrodynamiky (MHD). Magnetohydrodynamika je nauka o chovani vodivych
tekutin v magnetickém poli [17].

Rekonexe magnetického pole je neidedlni magnetohydrodynamicky proces pri kte-
rém se muze prevadét magneticka energie na kinetickou energii a teplo. P1i idealnich
procesech se premeénuje magnetickd energie na kinetickou bez disipace (bez prevodu
na teplo). Dostatecné horké plazma se chové jako idedlni tekutina v tom smyslu, ze
jeho odpor je nulovy a pro jeho vypocty se pouziva idealni MHD. Nésledkem nulového
odporu plazmatu je magnetické pole ,, vinrznuté* do plazmatu. Topologie magnetickych

silokrivek je zachovana v ptuvodnim stavu. Neni zde mozné proudéni plazmatu napric
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magnetickych siloktivek, neexistuje disipace energie, magneticky tok libovolnou uzavte-
nou plochou je konstantni. To limituje moznosti dynamickych procesi v plazmatu. U
magnetickych plazmovych vldken ktera jsou silné natazena vlivem tlaku plazmatu, neni
mozné uvolnit velké mnozstvi jejich energie a vratit je zpét do piivodniho stavu, pokud
je plazma zamrznuté v proudovych trubicich. To tedy znamena, Ze 0c¢innd preména
magnetické energie na kinetickou je v idedlnim plazmatu vyloucena [9, 17].

Aby vsak byl splnén zakon zachovani energie, musi se energie nahromadéna v mag-
netickém poli pti prechodu silokfivek do jiné topologie uvolnit, a to je mozné pouze v
plazmatu s kone¢nou vodivosti. Proto musime u tohoto jevu pocitat s urcitou rezisti-
vitou. Pro popis rekonexe magnetickych siloktivek se tedy pouziva rezistivni MHD. V
oblastech prepojeni silokrivek, které se nachazeji v mistech slabého nebo nulového mag-
netického pole, jsou podstatné diftizni procesy. Tyto oblasti jsou prostorové omezené
a nazyvaji se diftizni regiony. V téchto oblastech je nutné pouzit rezistivni MHD a na
jejich okrajich navidzat na rovnice idedlni MHD. Casové konstanta magnetické difize

pri nenulovém odporu plazmatu se nazyva rezistivni cas 7g:
~ L (1)

Vétsina pohybt v plazmatu které obsahuje magnetické pole je charakterizovana Alfvé-
novou rychlosti va. Uréity rozruch projde plazmatem touto rychlosti za dobu, ktera se
nazyva Alfvénuv cas 75 [21]:

L L./
A — = Yl 2)
VA BO

Riznymi experimenty je potvrzeno, ze typickd doba rekonexe lezi mezi obéma casy a

je rovna priblizné geometrickému priméru téchto casii:
TREC = \/TRTA- (3)

Diilezitou charakteristikou plazmatu je Ludquistovo ¢islo S, které je pomérem rezistiv-
niho a Alfvénova casu:
#LuSTfR = LUBO\/m = Lopgva. (4)
TA 0
V rezistivni MHD je Lunquistovym ¢islem urcena dtlezitost rezistivity. Vysoké hodnoty
Lundquistova ¢isla, které jsou typické pro sluneéni plazma, odpovidaji malému odporu
plazmatu. Ve vétsiné slune¢ntho plazmatu lze pouzit idealni MHD (vice viz [17]).

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [17].
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Obrazek 14: Schéma vijvoje rekonexe magnetického pole. Prevzato a upraveno z [16].

3.1 Modely magnetické rekonexe

Zacatkem padesatych dvacatého stoleti let nékolik autori jako P. A. Sweet, E. N. Par-
ker, H. E. Petschek a dalsi predstavili magnetickou rekonexi jako centralni proces, umoz-
nujici prevod magnetické energie na kinetickou. Parametry rekonexe magnetického pole

zavisi na modelu, ktery je pouzit.

3.1.1 2D Sweet—Parkeruv model

Pokud nastane takova situace, ze se dvé oblasti plazmatu srazi (napf. ve slune¢ni koréné)
a jejich magneticka pole jsou stlacena k sobé, mize se vytvorit oblast opacné oriento-
vanych siloktivek s proudovou neboli nulovou vrstvou. V roce 1957 navrhl E. Parker a
nezavisle na ném v roce 1958 také P. A. Sweet model fizené 2D rekonexe. Tento mo-
del je zaméreny na roli rezistivity pri prechodu energie magnetického pole na tepelnou
energii plazmatu. Uvazuje se zde se dvéma oblastmi MHD a to idedlni a rezistivni — di-

fazniho regionu. Diftizni region je malé oblast mezi dvéma oblastmi plazmatu s opacné
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orientovanymi silokfivkami, ve které probiha rekonexe viz obr. 15. Silokfivky jsou zde
vtlacovany k neutralni vrstvé rychlosti u a podle rovnice kontinuity musi byt plazma
na bocich vytlac¢ovano z diftzniho regionu rychlosti v [17].

Tuto zavislost urcuje vztah:

ul = v, (5)

kde L je délka a ¢ sitka diftzniho regionu. Délka diftizniho regionu je mnohem vétsi nez

jeho sitka L >> 4.

G
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Obrazek 15: Sweet-Parkeriv difizni region. Prevzato a upraveno z [16].

Déle predpokladejme, ze energie prinasena do difizniho regionu v podobé vtékaji-
cich magnetickych siloktivek je néjak konvertovana na kinetickou energii vytékajiciho
plazmatu:

— & —v°, (6)
Plazma tedy pronika do proudové vrstvy relativné malou rychlosti a poté podél vrstvy
zrychli a unika z konce diftzniho regionu s relativné velkou Alfvénovou rychlosti va:

B
Voo

Podle [17] je podstatnd disipace. Magnetickd energie proudici do diftzniho regionu

(7)

V=70Vpg =

se méni na Jouleovo teplo. Casovd zména magnetické energie zptisobend proudénim
magnetického pole z idealni oblasti do diftiizniho regionu tedy bude rovna Jouleovu
vykonu:

d B* B?

—— x~jE= (u-V)— ~ oE>% 8
T (u )2uo o (8)
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Z rozmérové analyzy rovnice je (V ~ 1/0, E ~ uB) tloustka diftizniho regionu potom

tedy:

5 (9)

[0

Po upravich predchozich vztaht dostaneme rovnici pro index rekonexe (10), ktera vy-

jadfuje Machovo Alfvénovo ¢islo M y:

U 1
=M= S~ 10
#a 4T 04 VS (10)

Index rekonexe (Alfvénovo Machovo ¢islo) se pouzivd pro posouzeni toho jakou rych-
losti rekonexe probéhne. Index rekonexe je definovan jako pomér rychlosti plazmatu a
Alfvénovy rychlosti [17].

Sweet—Parkertiv model byl prvni model, ktery ukéazal jak mohou lokalizovana pre-
byla potvrzena mnoha numerickymi simulacemi. Byl vsak prili§ pomaly, aby zdivodnil
rychlost rekonexe pozorovanou na Slunci. Naptiklad uvolnovani energie ve slunecnich

erupcich nastava v fadech minut, coz odporuje desitkam dnii, jak predpovidal model.

vvvvvv

3.1.2 2D Petschekuv model

Petschekiiv model byl navrzen H. E. Petschekem s cilem vyresit pomalost Sweet—
Parkerova modelu pomoci nékolika modifikaci. Jde predevsim o zménu velikosti di-

fazniho regionu. Ten je zde mnohem mensi nez u Sweet—Parkerova modelu.

Obrazek 16: Petschekiv difizni region. Prevzato a upraveno z [16].

Délka diftiizniho regionu zde dosahuje pouze ¢asti hranice mezi protismérnymi mag-

netickymi poli. Podle vztahu:

11
] (1)



bude zmenseni délky L diftizniho regionu znamenat i zmenseni jeho sitky, diky tomu
bude proces rekonexe probihal rychleji. Rychlost vtékani plazmatu bude priblizné rovna
rychlosti vytékani. Rychlost vytékani se ustali na Alfvénové rychlosti. Rychlost vtékani
plazmatu je limitovdna pouze geometrickymi rozméry difizniho regionu [22].

Petschek také navrhl koncept dvou bezsrazkovych pomalych razovych vin, které také
prevadéji magnetickou energii na tepelnou energii plazmatu. Tyto viny se $ifi smérem

ven z diftzniho regionu a prispivaji k urychleni procesu rekonexe.

3.1.3 3D rekonexe

Pokud méa magnetické pole i vyraznou slozku kolmou na neutralni vrstvu, hovorime o

3D rekonexi. Situace muze vypadat obdobné jako na obrazku 17 [17].

osa (pater)
4

Obrazek 17: Model 3D rekoneze. Prevzato a upraveno z [17].

3D rekonexe se podstatné lisi od rekonexe ve dvou dimenzich. U 2D rekonexe se
vyskytuji dva typy nulovych bodt, X body a O body. Struktura 3D nulového bodu se
sklada z dvou hlavnich ¢ésti, a to patere a véjitovté plochy. Pater je tvorena dvéma
silokrivkami pole, které sméruji do (nebo z) nulového bodu. Véjit se sklada z plochy
siloktivek pole, které sméruji pry¢ (nebo do) nulového bodu. Ostatni plochy toku v
blizkosti nulového bodu se skladaji ze siloktivek pole, které bézi témeér paralelné k
pateri pred tim, nez se rozprostfou pod plochou véjire. 3D magneticka rekonexe je
stdle ve fazi zkoumani, zahrnujici komplexni odlisnost matematickych topologii, ackoli

pozorovanimi bylo identifikovdno pouze nékolik téchto topologii [22].
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Kromé uvedenych, existuji i dalsi modely, napt. model samovolné rekonexe, turbu-

lentni modely a dalsi viz literatura [18, 19].
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4 Slunecni erupce

Data ziskana v predchozich dvou destiletich z druzic uréenych k pozorovani Slunce jako
je naptiklad SOHO, zédsadné zménila pohled na sluneéni erupce. Diive byly erupce vni-
many jako nahlé lokdlni zvySeni teploty v chromosfére. Dnes jsou vétsinou vnimany
jako soucast mnohem komplexnéjsiho procesu rozsahlé prestavby topologie magnetic-
kych poli v aktivni oblasti.

Slunecni erupce lze posat jako nenadalé uvolnéni obrovského mnozstvi silné naaku-
mulované magnetické energie na jiné druhy energii jako je energie tepelna, zareni, viny
nebo urychlené castice. Nasledky erupci se projevuji ve vicerych vrstvach sluneéni at-
ve slunecni soustavé. Provazi je mnoho dodatec¢nych jevii spojenych s energetickymi
pfeménami, jako naptiklad vyron korondlni hmoty (CME — Coronal Mass Ejection) [6].

CME jsou energeticky ptiblizné stejné velké jako erupce, pricemz ze Slunce, rych-
lostmi az do 2000 km/s, odnaseji do heliosféry velké mnozstvi hmoty. Casteéné jsou
také zdrojem zareni. CME jou spojené s obrovskymi zménami a poruchami koronalniho
magnetického pole. Obycejné se pozoruji koronografy ve skale bilého svétla, anebo pri
zatménich Slunce [9].

Slune¢ni erupce spojené CME vznikaji v blizkosti slunecnich skvrn. Plazma je v
erupci zahrato az na nékolik desitek miliéna stupia [20].

O slunecnich erupcich se poprvé zminil R. C. Carrington, ktery 1. zari 1859 zazna-
menal pti pozorovani Slunce nédhlé vynoreni dvou oblasti intenzivniho ,, bilého svétla®,
tzv. bilou erupci. Den poté zasahla Zemi geomagnetickd boute. S rozvojem spektrosko-
pie a monochromatickych pozorovani s pouzitim filtri se pri sledovani aktivnich oblasti
na Slunci zjistilo, Ze tento jev neni pii pozorovani v ¢afe H alfa (656,3 nm) az tak
vzacny. Potvrdila se i souvislost s magnetosférickymi poruchami a poldrnimi zaremi na
Zemi. Puvodné se predpokladalo, ze erupce vznikaji v chromosfére. Prvni naruseni to-
hoto schématu bylo zaznamenéno v padesatych letech v souvislosti s rozvojem slunec¢ni
radiové spektroskopie. Interpretace pozorovanych radiovych spekter vedla k predstavé
o urychlenych elektronovych svazcich a razovych vlnach siticich se sluneéni korémou
smérem od Slunce. Tyto objevy pfinesly prvni zndmky o tom, zZe slunec¢ni erupce je jev
probihajici i ve vyssich vrstvach slunecni atmosféry [9].

Velky prulom v tomto odvétvi nastal s vyuzitim druzicovych pristroju pracujicich v
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Obrazek 18: Schématicky scéndi mechanizmu slunecni erupce. Prevzato a upraveno z [20].

pasmech extrémniho ultra fialového a rentgenového zateni. Zareni takovychto vinovych
délek totiz diky zemské atmosféfe nejsou pozorovatelna ze zemského povrchu. Pozo-
rovani téchto zareni ukazala, Ze zjasnéni chromosférickych vldken, povazované do té
doby za definujici znak erupce, je pouze dusledkem rozsahlych zmén v aktivni oblasti,
pricemz k nejpodstatnéjsim procesiim dochazi ve slunecni koréné.

Na zakladé takovychto pozorovani byl vytvoren scénar ,,standardniho modelu slu-
necni erupce”, zaloZzeny na predstavé uvolnéni a premény magnetické energie, naaku-
mulované v magnetickém poli v aktivni oblasti, na kinetickou energii makroskopickych
pohybt plazmatu, jeho ohfev, urychlovani ¢astic a emise zafeni v celém oboru spektra

diky rekonexi magnetického pole [20].

4.1 Standardni model slunec¢ni erupce

Magnetickda smycka, kterou tece elektricky proud se akumuluje v konvektivni vrstvé
nekolik dni a pak setrvava, az vnitini nebo vnéjsi nestabilita zptsobi, ze je struktura
tvorenda magnetickymi silocarami zkroucenymi do magnetického provazce vymrsténa

vzhiuru a ponévadz se chova podobné jako pruzna hadice, tak se i krouti a ohyba. Ta-
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Obrazek 19: Zndzornéni mechanizmu rekonexe na smycce slunecni erupce. Prevzato a upraveno z

[20].

kovato vyvrzend struktura se nazyva filament. Ten byva naplnén pomérné chladnym
plazmatem a pri pozorovani se tak oproti sluneénimu disku jevi jako temné vlakno. K
destabilizaci vyvrzeni filamentu dochazi podle soucasnych predstav bez disipace ener-
gie, jde tedy o tzv. idedlni MHD nestabilitu zptisobenou nadmérnou helicitou (torzi)
magnetického pole filamentu [20].

Pod vyvrzenym filamentem se diky podtlaku ptiblizi opacné orientované silocary
magnetického pole, vytvari se proudova vrstva, v niz dochazi k magnetické rekonexi
(viz obr. 19) a pfitom se explozivné promnénuje naakumulovand magnetickd energie na
ohtev plazmatu a urychlovani energetickych ¢éstic [20].

Po rekonexi se také zformuji arkddy horkych erupcnich smycek viz obr. 20. Proces
rekonexe tedy hraje zasadni tilohu az po vymrsténi filamentu. Jevy zptsobené rekonexi
pak vnimdme jako horké erupéni smycky a vyron plazmatu (CME).

CME je oblak plazmatu se zamrzlym magnetickym polem zéfici vétsinou v RTG
oboru, ktery putuje slunecni soustavou. Zachyti-li tento oblak magnetosféra Zemé, dojde
k vyraznym polarnim zafim a magnetickym boutim, prii kterych muze dojit k poskozeni

rozvodné sité elektrického proudu. Ze Zemeé lze svételné efekty z CME vidét za 8 minut,

29



rychlé elektrony na Zemi doleti za 20 az 40 minut a samotny oblak plazmatu za 1 az
4 dny. Cetnost erupci zavisi na fazi slunecniho cyklu. V aktivnim obdobf je sluneénich

erupci vice. Velké erupce jsou méné casté nez ty mensi [20].

Obrézek 20: Erupcéni smycky. Prevzato a upraveno z [31].

4.2 Klasifikace slunecénich erupci

Klasifikace slunecnich erupci je zalozena na méteni toku zafeni v rentgenové oblasti (0,1
— 0,8 nm), naméfeném v blizkosti Zemé. Erupce jsou rozdéleny do nékolika tiid, viz
tabulka (obrdzek ¢. 21). Tok energie mensi nez 1075 W/m? se tyké erupci zafazovanych
do tiidy B. Ve tiidé C jsou erupce jejichZ tok je v rozmezi 107¢ a 1075 W/m?. St¥edni
ttida M znamend tok 107> a 10~ W/m? a erupce oznacované jako X maji tok vétsi nez
107* W/m?2. Kazd4 t¥ida ma maximdlni tok desetkrat vetsi, nez tifda piedchdzejici. U
kazdé této tridy je jesté devet podtrid, napr. tiida X2 je dvakrat silnéjsi nez X1. Je
potieba si uvédomit, ze tok zatfeni klidového Slunce v celém oboru spektra vinovych
délek je 1367 W/m?. Erupce M mohou vyvolat poldrni zafe v polarnich oblastech.
Pokud dojde k erupci ttidy X, je Ssance vidét polarni zari také z nasich zemépisnych
sffek. Pri velkych erupcich se celkové uvolni za nékolik minut energie 10%° J |, coz je

energie kterou vyrobi jeden blok jaderné elektrarny Temelin za cca 300 miliona let [6].

30



Classification Peak Flux Range at 100-800 picometre

(Watts/square metre)

A <107

B 107-1078
C 107%-107°
M 107°-107*
X 107*-107°

Obrazek 21: Klasifikace slunecnich erupci. Prevzato a upraveno z [23]

Tok energie ze Slunce se méri pomoci spektrometrti na americkych geostaciarnich
druzicich GOES, které jsou primarné urcené k sledovani a predpovédi pocasi na Zemi,
soucCasné vsak slouzi i k detekei sluneéni radiace [12].

CME, vznikajici pTi nékterych erupcich, jsou tvoreny miliardami tun plazmatu se
zamrzlym magnetickym polem. Obrovsky oblak plazmatu je vyvrzen smérem od Slunce
rychlosti az 8 000 km/s. V meziplanetarnim prostoru se tento oblak jesté rozepne a
vznikly oblak mtze byt Siroky az desitky miliont kilometri. Postupujici oblak koronalni

hmoty s sebou strhava slunecni vitr. Tim se jesté zvysi energie ¢astic v tomto oblaku.

Obrazek 22: Casovy vijvoj slunecni erupce. Prevzato a upraveno z [20].

Koronalni vyrony hmoty jsou neustale pozorovany pomoci sondy SOHO a to od
roku 1996. Cetnost CME kolisé v zavislosti na sluneénim cyklu. Ve sluneénim minimu

lze pozorovat CME zhruba jednou tydné, ve slunecnim maximu 2 — 3 krat denné.
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vystavi satelity uc¢inktim jeho nabitych castic. Na noc¢ni strané Zemé poté mize dojit k
rekonexi zemskych magnetickych silocar, ¢imz se uvolni do atmosféry obrovské mnozstvi
energie. Tato energie miize zpusobit vypadek pozemskych energetickych siti, poruchy
navigace, ¢i znemoznit radiovou komunikaci [12].

V roce 1958 poskodila elektromagnetickd boure podmorsky komunikacni kabel v
Atlantiku, v roce 1972 telekomunikacni kabely na severozapadé USA. V roce 1989,
diky velké slunecni erupci, vyhorely transformatory elektrarny v kanadské provincii
Quebec a tim bylo 6 miliont lidi pfipraveno o elektfinu. Slunecni erupce patrici k
velmi intenzivnim byla zaznamenana systémem GOES 2. dubna 2001 kdyz dosahla
hodnoty X20. Nejvetsi dosud zaznamenand erupce byla pozorovana 4. listopadu 2003,
hodnota namérena GOES byla X28, skutecna velikost erupce vsak mohla byt mezi
X40 — X45. Sila erupce byla tak silna, ze saturovala detektory a ty prestaly mérit.
Giganticka slunecni erupce postihla Zemi v zari 1859. Tehdy zkratovala telegrafni draty
ve Spojenych statech i v Evropé a zpusobila rozsahlé pozary. Polarni zari pozorovali
rovnéz obyvatelé tropickych oblasti [12].

Pro clovéka je tedy dilezité sledovani slunecnich erupci a CME. V soucasné dobé
nelze erupce a CME presné predpoveédét, ale lze s velkou pravdépodobnosti urcit, zda

zasahnou Zemi [12].
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5 Vliny v plazmatu

Vlny se plazmatem $iti mnohem komplikovanéji nez v bézném prostiedi a existuje tu
vice rtznych modii.

Oblast vyplnéna plazmatem je schopna na zakladé riznych vnéjsich podnétt prena-
set mnoho druhti vlnéni kmitajicich na akustickych, radiovych a optickych frekvencich.

Jednotlivé castice plazmatu osciluji pfirozenym zptusobem na tzv. plazmové frek-
venci. Ta zavisi predevsim na hmotnosti ¢astice. Lehké ¢astice jsou pohyblivéjsi a jejich
charakteristicka frekvence je vyssi nez u ¢astic tézsich. Plazmova frekvence iontt je tedy
nizsi nez plazmova frekvence elektroni viz rovnice (12). Pfitomnost magnetického pole
v plazmatu zpusobuje anizotropni chovani pti pohybu castic. Nabité c¢astice se jinak
pohybuji podél a jinak napti¢ magnetickym polem. Vzniklé vlnoplochy jiz nemizou byt

kulové jako je tomu u plynu [15].

Vysokofrekvencni viny

Tyto viny maji frekvenci blizkou plazmové frekvenci elektront:

2
Wpe = || ——. (12)

Tato frekvence predstavuje prirozenou frekvenci oscilaci elektronti. Jde o velké mnozstvi
typu elektromagnetickych vin Sificich se plazmatem [10]. P¥itomnost magnetického pole
zasadné ovliviiuje charakter vin. Vysokofrekvencni vétev prejde diky magnetickému poli
v komplex anizotropnich elektromagnetickych vin a nizkofrekvenc¢ni vétev v komplex

anizotropnich magnetoakustickych vin [17].

Nizkofrekvenc¢ni viny

Tyto viny maji frekvenci blizkou plazmové frekvenci iontii:

ne?

(13)

Wpi = .
P mi€o

Tato frekvence predstavuje prirozenou frekvenci oscilaci iontti. Viny s podobnymi frek-
vencemi nazyvame magnetoakustické viny. Jde o analogii zvukovych vin v norméalni
latce, tentokrat ovlivnénych pfitomnosti magnetickych poli [17].

My jsme se v této praci zamérujeme pravé na viny prenasené ionty v magnetickém

poli ¢ili magnetoakustické viny.
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5.1 Magnetoakustické viny

Ve vzduchu se zvuk siti v kulovych vinoplochéch. Kulové jsou proto, ze vzduch povazu-
jeme za izotropni prostiedi. V plazmatu se zvuk diky magnetickému poli siti anizotropné
a ve tfech vinoplochach. Vlnoplochy v plazmatu nejsou kulové a maji komplikovanéjsi
tvar. U magnetoakustickych vin se také, na rozdil od zvukovych vin (kde probihd pri¢né
vlnéni), magnetické pole a plazma v ném pohybuji kolmo na smér postupu. V plazmatu
bez magnetického pole tyto viny vzniknout nemohou [11].

Jednotlivé mody nizkofrekvencénich magnetoakustickych vin se nazyvaji:
 Alfvénova vlna (AW) — ¢erna ¢ara na obrazcich 24 a 25

« pomald magneticka vlna (S) — ¢ervena Cara na obrazcich 24 a 25

o rychld magnetoakustickd vina (F) — modra ¢éra ¢ara na obrézcich 24 a 25

V klasické zvukové viné dochézi k prelévani hustoty energie mezi chaotickou (tla-
kovou) a usporddanou slozkou (kinetickou) ¢asti energie. V- magnetoakustické viné je
rovnocennym partnerem jesté hustota energie magnetického pole (magneticky tlak).
Polozime-li sobé rovny hustotu kinetické energie a magneticky tlak, ziskdme hodnotu

Alfvénovy rychlosti [17]:

1, 1B B
2 2 o 4 Voo (14)

Pti odvozeni disperznich relaci (vztah mezi frekvenci a vlnovym vektorem k) pro ma-

gnetoakustické viny se za vychozi sadu rovnic uvazuje klasicka jednotekutinova magne-

tohydrodynamika:
do
—_— ] f— 1
BT + div (ou) =0, (15)
ou 1
o0—+o(u-V)u=-Vp+ —(V x B) x B, (16)
ot Ho
0B 1
— =—AB B 1
o~ o + rot (u x B), (17)
p=po). (18)

Difizni ¢len v rovnici pro magnetické pole je zodpovédny za utlum magnetoakustic-
kyjch vin. 'V pripadé vysoce vodivého plazmatu (o — 00) je mozné tento clen zanedbat

a magnetoakustické viny nebudou tlumené. Kdybychom tento clen v soustavé ponechali,
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poskytovala by disperzni relace komplexni reseni pro frekvenci a vinovy vektor a ro-
vinnd vina by tak byla exponencidlne tlumena. Celd vychozi soustava je opét algebraicky
uzavrena stavovou rovnici [17].

Dale se provedou perturbace klidového reseni:

0= 00+ 00; u=du; B =B, + 0B; P = po + Ip.
Po provedeni perturbaci se hledané reseni dosadi do soustavy rovnic 15 az 18. Vysledna

linearizovana algebraicka soustava rovnic vypada takto:

—wdp + ook - du =0, (19)
1 1
kép — gowéu+ — (Bg - 0B) k — — (By - k) 0B = 0, (20)
Ho Ho
k x (By x éu) —wiB =0, (21)
6p — 250 =0, (22)
Jp
2
> _ 9P p
¢ =5 (23)

Regenim této soustavy, které je mozno nalézt v [17], lze dostat vyslednou sadu rovnic

pro fazové rychlosti jednotlivych typi vin:

U?&f = vicosQOz, (24)
02 — 1 (02 i v2) _ 1\/(02 +v3) — 4c2vi cos?a (25)
st 5 \G T VA o V% T A 58 A ’
1 1
vhr =5 (€ +0R) + V(@ +13) — ddufcosta. (26)

Ve smeéru magnetického pole je fazovd rychlost Alfvénovy viny rovna Alfvénove rych-
losti, pomald vina ziskd mensi z obou zdkladnich rychlosti (rychlosti zvuku a Alfvénovy
rychlosti) a rychld vina se bude $irit vétsi z obou rychlosti. Ve sméru kolmém na pivodni
magnetické pole md nenulovou rychlost sirent jen rychld vina, pomald a Alfvénova maji
nulové rychlosti. Situace je patrnd na poldrnich diagramech zdvislosti fazové rychlosti
vsech tri modi viz obr. 24 a 25. Takovy diagram lze interpretovat jako tvary jednot-
livych vinoploch. Pri zmensujicim se magnetickém poli se vinoplochy Alfvénovy viny
a pomalé magnetoakustické viny zmensi a vinoplocha rychlé magnetoakustické viny se
stava ,,obycejnou” zvukovou vinoplochou. Z toho je patrné, Ze magnetické pole vndsi do
sirend zvuku anizotropii [17].

Tvar vlnoploch pro rtizné hodnoty magnetickych poli je vidét na obrazcich 24 a 25.

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [17].
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Magneticky tlak roven kinetickému (va = ¢.) Silné pole (Va = ¢:)

Obrazek 24: Diagramy zdvislosti tvaru vinoploch vin na wvelikosti magnetického pole. Prevzato a

upraveno z [17].

R

~

Slabé pole (V4 < ¢;)
Rychla vina piechézi ve zvukovou,
ostatni mody se zmen3&uji

Obrazek 25: Diagram zdvislosti tvaru vinoploch vin na velikosti magnetického pole. Prevzato a upra-

veno z [17].

5.2 MHD mdédy magnetoakustickych vin

Existuje nékolik riiznych druhi MHD modi, které maji zcela odlisné vlastnosti disperzni,
polarizacni a vlastnosti Sifeni [23].

Pro koronélni podminky, 1ze z disperznich vztaht, jak jiz bylo napsano vyse, urcit
pomaly rezim vln (s fazi rychlosti zvuku) a rychly rezim vin (s Alfvénovou rychlosti). Pro
rychlou vétev 1ze rozlisit, symetrické , sausage® MHD moédy viz obr. 27 a nesymetrické
,kink* MHD mody viz obr. 28 [22].

Kink méd zptisobuje vychyleni z osy struktury plazmatu, vytvari pricnou amplitudu
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u oscilace koronélnich smycek (viz obr. 26 nahote). Tyto oscilace byly detekovany son-
dou TRACE. Maji periodu v rozmezi P ~ 2 — 10 min. Vychylky u korondlnich mohou
byt pouzity k odvozeni velikosti koronalniho magnetického pole, diky jeho nedisperziv-

nimu charakteru [22]. Tyto rezimy jsou slabé stlacitelné.

Kink mode

Sausage mode

v

Obrazek 26: Dva typy rychlych magnetoakustickych mdédi. Poloviéni sirka proudové vrstvy je ve

vertikdalném sméru a vinovd délka je v horizontdlnim sméru. Prevzato a upraveno z [22]
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Obréazek 27: Casové obrazovd data ze sond SDO/AIA ukazujici vijvoj sausage nestability. Na smycce
je zrejmd tvorba zvysend hustota i zvysené pricné prurezy. Tri modré Sipky na obrdzku. Prevzato a

upraveno z [36].
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Sausage médy jsou také vidét u priéné rychlé magnetoakustické viny vedené struktu-
rou plazmatu. VInéni v tomto rezimu zpuisobi expanzi a stlaceni struktury plazmatu, ale
nepfemisti jeji osu (viz obr. 26 dole). Tento rezim zpusobuje vyznamné zmény absolutni
hodnoty magnetického pole v oscilaéni struktute [23].

Viny tohoto rezimu maji velky rozptyl a velké vinové délky, takze oscilace stojatych
vln jsou mozné pouze v silnych plazmovych smyéckach s velkou hustotou (erupéni a
poerup¢ni smycky). Rychlé | sausage” mddy kmitaji s periodami v rozsahu P ~ 1 s az

1 min [22].

Obrazek 28: Pozorovdni kink méodu oscilacni smycky sondouw TRACE dne 17. dubna 2002. Prevzato

a upraveno z [37].

Podélné (akustické) médy maji pomalé magnetoakustické viny sifici se hlavné podél
magnetického pole v plazmatu. Tyto mody jsou stlacitelné. Zména magnetického pole
v téchto rezimech je zanedbatelnd. Torzni (Alfvénovy) rezimy jsou nestlacitelné priéné
zmény magnetického pole podél nékterych individudlnich magnetickych struktur. Na
rozdil od kink rezimt nemohou byt torzni rezimy pozorovany zobrazovacimi pristroji,
protoZe nezpusobi posun, bud osy struktury, nebo jeji hranice [23].

V nedavné dobé byly poprvé zachyceny, pomoci radioheliografu Nobeyama, obrazky
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oscilaci rychlého sausage modu s periodami P ~ 10 s, i kdyz existuji ¢etné drivéjsi
zpravy o detekcich (bez obrazu) s periodami P ~ 0.5 — 5 s. Déle byly sondou SUMER
detekovany kmity pomalého akustického modu s periodami v rozsahu P ~ 5 — 30 min ve
smyckach podobnych erupénim koronalnim smyckam. Bylo zjisténo, Ze vSechny pozo-
rované oscilace smycek ve slunecni koroné, podléhaji silnému tlumeni, obvykle s casem
utlumu pouze 1 az 2 periody. Tlumicim mechanizmem pro kmity rychlého médu jsou
rezonancni absorpce (ackoli vyzaduji extrémné nizké Reynoldsovo ¢islo) a pomalé akus-
tické kmity jsou tlumeny vedenim tepla [22].

Vsechny zminéné typy vin byly ve slunecni koréné pozorovany a existuje zde i mnoho

numerickych a teoretickych studii chovani téchto vin za rtznych podminek.

5.2.1 Magnetoakustické vilny ve slunec¢ni atmosfére

P1i prenosu energie smérem od sluneéniho povrchu do sluneéni atmosféry se uvazuji
vlny magnetoakustické a Alfvénovy. Magnetoakustické viny ohfivaji spodni ¢asti chro-
mosféry a Alfvénovy ohfivaji horni chromosféru a korénu. Schématicky je znédzornéno
siteni vln ve slune¢ni atmosféfe na obr. 29. Magnetoakustické viny, na rozdil od Al-
fvénovych, nejsou schopné pronikat do vyssich vrstev slunecni atmosféry. Alfvénovy
vlny se dostanou do vyssich vrstev atmosféry jelikoz maji maly utlum v dusledku malé
magnetické viskozity slunecniho plazmatu, protoze to ma dobrou elektrickou vodivost.
V Alfvénovych vinach se nenachazeji razové viny, které by vyrazné snizovaly energii
prenasenou témito vlnami. Snizeni toku energie Alfvénovych vin vlivem refrakce neni
tak silné, oproti tomu, Ze rychlost téchto vin s vyskou velmi roste [24].

Diky témto uvedenym skutecnostem, nemohou Alfvénovy viny v horni atmosfére
odevzdat svoji energii do okoli pfimo ve formé tepelné energie. Proto bylo potfeba
nalézt procesy pri kterych dochazi k preméné Alfvénovych vin na viny zvukové, resp.
magnetoakustické, které uz budou schopné formou razovych vin odevzdat energii do
okoli. Téchto procest je nékolik a lze se s nimi seznamit v [24].

Vzhledem k tomu zZe ve slunecni atmosfére je viskozita plynu velmi mald neni mozné,
aby zde nastavala obyc¢ejna, postupna disipace energie vin. Pokud neni amplituda viny
uplné mald, pak béhem jejiho Siteni smérem vzhiiru, vznikne razova vina. V té probiha
disipace energie na tepelnou energii. Razova vlna nastava tehdy, kdyz je rychlost tlakové

zmeény v prostredi vétsi, nez je velikost rychlosti zvuku v tomto prostiedi. K uvolnéni
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Obrazek 29: Schéma prenosu energie pomoct vin ve slunecni atmosfére. Autor: Petr Jelinek

tepelné energie Alfvénovych vin dochazi v prechodové vrstvé. Odtud proudi energie,

hlavné formou elektronové tepelné vodivosti, jak do korény tak i do chromosféry [24].

40



6 Numerické simulace MHD vin ve sluneéni koréné

Pro pochopeni mechanizmu vzniku oscilaci, siteni vin v koronalnich smyckach a s tim
souvisejici magnetickou rekonexi, ale téz napiiklad pro pochopeni dynamiky slunec-
niho vétru a dalsich nevyresenych problému slunecni fyziky, jsou dulezité numerické
simulace. Oscilace v koronalnich smyckach byly diive studovany analyticky, ale tyto
studie je mozno provadét pouze pro idealizované situace, proto se zacaly tyto procesy
zkoumat numericky. Tyto simulace jsou zalozeny na numerickém feseni magnetohydro-
dynamickych rovnic. Pfi studiu moznosti generovani vin ve sluneénim plazmatu byl v
této praci vyuzit program FLASH 3.3. Provedené numerické simulace vin ve slunecni
koréné maji za cil objasnit zda je impulsem, zptsobujicim vlny v plazmatu, je mozné
spustit rekonexi magnetického pole.

V numerickém modelovani se popisuje pohyb plazmatu pomoci MHD rovnic s pou-

zitim rezistivniho ¢lenu u indukéni rovnice (28):

do
ov 1 .
0
0B
EZVX(’UXB), (29)
oU
o= VS .
V-B=0. (31)

kde o je hustota plazmatu, v je rychlost toku plazmatu, p je tlak a B je magnetické
pole. Energie hustoty plazmatu U je dana:
p_ o0, B
U=——+= —. 32
1+t o (32)

Pro tcely simulace je soustava rovnic transformovana do tvaru tzv. ,,conservation form*:

oV 9F(V)  9G(Y)

E—F Ox oy =9, (33)

pro kazdou ze Sesti integracnich proménnych, U = (g, ouy, ouy, By, B;,U), kde F a G
jsou nelinearni vyrazy pro tok [28]. Jednotlivé MHD rovnice se tedy pfevedou na tvar

zakonu zachovani hmoty, hybnosti magnetického toku a celkové energie.
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Tok energie S, proudova hustota j a celkova energie U jsou uréeny témito pomoc-

nymi vztahy:

1
j=—V x B, (34)
Ho
D 1, B
U= —+= — 35
T T (35)
B? - B
S:<U+p+0>v—v B—I—ijB. (36)
2p fo Lo

Numerické feseni se provadi pomoci dvoukrokového Lax — Wendroffova algoritmu viz
[29]. Tento systém je vhodny pravé pro rovnice ve formé , conservation form“. Pro

vytvoreni proudové vrstvy v modelu se uvazuje hyperbolicky tangens:
B = —Bytanh (y/l.s) €. (37)

Jako pocatecni stav byla vybrana neutralni proudova vrstva s jednotnou hustotou, kde
y je soutadnice a [ je rozmér proudové vrstvy.
Abychom vygenerovali magnetoakustické viny vyvolame v prostredku proudové vrstvy

ve sméru osy x perturbaci pomoci pulzu o rychlosti:

vy = AO;\JIGXP [_W] exp [_(3/_)\112]/2)2] : (38)

kde \; Ay jsourozméry pulzu v ose x a y a Ay je amplituda pocatecniho pulsu. Rychlostni
puls byl generovan na zacatku numerické simulace v ¢ase ¢ = 0 s. Pozice pocatecniho
pulsu byla umisténa do bodu ( Lp, H/2 ) [30].

Koeficient A\ se oznacuje jako tzv. ,,scale height*. Pro mezni pripad kdy A — oo se
exponent stava jednotnym pro prostiedi bez gravitace. By je oznaceni pro magnetické
pole s x — 00, a [ je polovi¢éni Sitka proudové vrstvy. Ay je pocatecni amplituda pulsu,
a Ay a A, jsou rychlosti pulzu v podélném resp. pricném sméru. Tento impuls spousti
rychlé magnetoakustické , sausage” vlny. Perturbacni bod, L,, se v obou ptipadech
nachézi na ose proudové vrstvy, ve vzdalenosti 30 Mm od spodni hranice oblasti simulace
26].

Na obrazku 30 jsou zndzornény vertikalni slozky magnetického pole, By, pro pro-
sttedi bez gravitace (levy panel) a pro sluneéni atmosféru se zavedenou gravitaci (pravy
panel). Silokfivky magnetického pole jsou vykresleny plnymi ¢arami. Pii x = 0 u svislé
slozky magnetického pole, By, probéhne néhly skok z negativnich hodnot (pro x < 0 )
do kladnych hodnot (pro z > 0) [26].
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Obréazek 30: Magnetické pole, B, (barevnd mapa) pro prostredi bez gravitace (vlevo) a pro gravitacné
stratifikovanou slunecni atmosféru (vpravo). Magnetické silokrivky jsou zobrazeny plnou carou. Cerné

tecky oznacuji umisténi pocdtecni perturbace a krizky odpovidaji umisténd detekénich bodi. [26]

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [26] a [32].

6.1 Program FLASH

Pro simulace astrofyzikalnich jevil existuje velké mnozstvi kodi a programt pro nume-
rické vypocty. Tyto programy se lisi v druzich simulaci a metodach jakymy se vypocty
provadéji. Casto pouzivanymi programy jsou napi. Ramses, Enzo, FLASH, Athena. Pro
simulace vln a oscilaci ve slune¢ni koréoné byl v této praci zvolen program FLASH 3.3.
Tento program je vefejné dostupny a je v ném mozno provadét simulace vin a osci-
laci ve slunecni koréné s pouzitim magnetohydrodynamickych rovnic. V literatuie [25],
je program FLASH popsan jako ,,Modularni, paralelni, multi-fyzikdlni simula¢ni kod

schopny zvladnout obecné problémy stlacitelnych pratokt vyskytujicich se v mnoha
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astrofyzikalnich prostiedich®.

Jde v podstaté o soubor nezavislych kédi slozeny dohromady nastrojem programo-
vactho jazyka Python. Kod je napsan ve FORTRAN90 a C. Pouziva knihovnu Message-
Passing Interface (MPI) pro moZnost béhu programu paralelné na vice procesorech. Ve
FLASHi je mozné vyuzit pro vypocty jednotkovou mrizku — Uniform Grid (mezi policky
je zachovavana konstantni vzdalenost) a adaptivné zjemriovanou miizku — Adaptive
Mesh Refinement (AMR) viz déle.

Architektura kodu je navrzena tak, aby byl flexibilni a snadno rozsititelny. Jednot-
livé moduly programu mohou byt vzajemné kombinovany a zaménovany k vytvoreni
pottebnych aplikaci. Je v ném mozné jednoduse nastavit pocatecni a okrajové pod-

minky, ménit algoritmy a pridavat nové fyzikalni jednotky. [25]

6.1.1 Adaptive Mesh Refinement (AMR)

V oblastech, kde by za pouziti jednotné mrizky dochézelo k velkym numerickym chy-
bam program FLASH 3.3 vyuziva balicku zvaného PARAMESH pro zavedeni zjemnéni
jednotkové mrizky. K tomuto tcelu pouziva systém bloku. Jednotlivé bloky (bunky) se
zmensuji v oblastech, kde pti vypoctu dochazi k néjakym zménam prostredi. Zmenseni
blokt systému probiha tak, ze se kazda strana vétsi bunky rozdéli naptl, diky cemuz
z ni vznikne osm mensich. Zjemnovani sité probihd do té doby, dokud zména neni do-
statecné plynuld nebo také jaké zjemnéni bunék jsme v programu nastavili, ¢i kolik
program FLASH schopen zvladnout.

Sousedni butiky se prostiednictvim svych hranic ovliviiuji a museji splnovat navaz-
nost. Dale plati, Zze bunky se nemohou prekryvat, ale vzdy dokonale vyplnovat bunky
vetsi. Pri vyrazném zjemnéni je vypocet naro¢ény na hardware a je zdlouhavéjsi [25].

Dalsim pravidlem je, ze sousedni bloky se nemohou liSit o vice nez jeden fad zjem-
néni. Na obr. 32, je zndzornéno nejefektivnéjsi zjemnéni sité pro malou poruchu ve 2D
prostiedi. Na obrazku 31 je ukézka pouziti AMR, kde probiha zjemnéni sité v mistech
nejvetsich zmén fyzikalnich veli¢in. Pro zobrazeni vysledku simulaci je zde pouzit vizu-
alizacni program IDL. Informace o instalaci programu FLASH 3.3 a programu IDL v

prostfedi OS Linux je mozné ziskat z literatury [27].
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35

25

Obrazek 31: Vyuziti AMR v simulaci.

Obrazek 32: Princip zhustovdni mrizky v AMR. Prevzato a upraveno z [25].

6.2 Nastaveni pocatecnich podminek vypoctia

V souborech ,Config“, ,flash.par® a ,Simulation_initBlock.F90*, obsazenych ve slozce
»/magnetoHD /flare__current__sheet* programu FLASH 3.3, byly nastaveny parametry
simulace. Konfigurace obecnych jednotek a funkci programu v jinych slozkach nebylo
potreba.

Vypocéty byly provadény pro Sitku struktury 16 Mm na ose x a vysku 20 Mm na
ose . Siika proudové vrstvy byla nastavena na 1 Mm. Cas vipoc¢tu byl nastaven v
rozmezi od 0 do 50 s. Pozice pocateéniho impulsu, vygenerovaného v case ty, byla
umisténa do bodu o souradnicich y = 30 Mm ; z = 0 Mm od spodni hranice oblasti
simulace. Vypocty byly provedeny pro hodnoty rezistivity 0,05; 0,1; 0,5;. Ve zvolené
oblasti vypoctu nejprve nebylo zapocitano gravitacniho pole.

Okrajové podinky zkoumaného systému byly nastaveny jako ,, volné*, aby nedochéa-

zelo ke zpétnym ovliviiovanim zkoumané oblasti odrazenymi vlnami. U jednotlivych sad
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vypocti jsme ménili pouze hodnoty rezitivity, amplituda je ve vSech pripadech stejna
pro lepsi srovnani. Rezistivitu jsme ménili za ticelem pozorovani ¢asového pritbéhu re-

konexe.

6.3 Ziskané vysledky

Z vysledkti numerickych simulaci byly programem IDL vygenerovany obrazky pro casy
1 — 12 s. Béhem tohoto casového rozsahu dochéazelo ve sledované oblasti k nejvice
zménam. Casové kroky pro zobrazovani byly nastaveny na 2 s. Pro kazdou hodnotu
rezistivity byly vytvoreny tii série obrazkt. Na prvni jsou v barevna skale znézornény
casové zmény hustoty v plazmatu, plus jsou zobrazené kontury magnetickych siloktivek.
Na druhé sérii je zobrazen vyvoj hustoty spolecné s vektory rychlosti a na tfreti jsou v
barevné skale hodnot zobrazeny casové zmény hodnot tlaku v plazmatu.

Na vygenerovanych obrazcich jsme sledovali, jakym zptisobem byla ovlivnéna zkou-
mana struktura vlivem perturbace resp. zda ptisobenim rychlych magnetoakustickych

vln zpusobenych perturbaci, miize dojit k rekonexi magnetickych siloktivek.

6.3.1 Vypocty bez gravitace

V piipadé vypoctu bez gravitace g = [0,0,0] ma podle [26] magnetické pole slozky:

B— [0, Bytanh (f) ,0} . (39)

CcS

Toto magnetické pole se odpovida Harrisové proudové vrstvé. Méni se z By pro pozitivni
hodnoty a By pro negativni hodnoty x, priichozi nulou pro x = 0.
Rovnice pro rozlozeni tlaku plynu vypada takto:
o[ T
p (ZE, y) = Pes - sech r . (40)
Ccs
Rozlozeni hustoty ze vztahu pro idealni plyn uréuje vztah:

mp

= (41)

0

V provodenych vypoctech tedy uvazujeme magnetické pole B pouze v ose y [26].
Na grafickych vystupech (obr. 33 az 34) muzeme pozorovat ¢asovy vyvoj hustoty

v plazmatu pro rizné hodnoty rezistivity, kde jsou soucasné zobrazeny také siloktivky
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magnetického pole kvili, moznosti pozorovani jejich pripadné rekonexe. Na obr. 36 az
38 je vidét casovy vyvoj hustoty se zobrazenymi vektory rychlosti, pro rizné hodnoty
rezistivity. Na obr. 39 az 41 je zobrazen casovy vyvoj tlaku pro rizné hodnoty rezistivity.

Na obrazku 33 je v éase t = 1 s vidét lokalni zvyseni hustoty, ve vysce 30 Mm v ose
proudové vrstvy, které je zptisobbeno pocatecni perturbaci. Toto lokalizované zvyseni
hustoty se siti proudovou vrstvou v kladném i zaporném smeéru osy y, a dochéazi zde k
vytvoreni , sausage” médu magnetoakustické viny. Tato vznikla vlna udasi plazma do
vyssich vrstev atmosféry repsp. smérem k povrchu Slunce.

Tim jak magnetoakusticka vlna postupuje ve sméru osy y viz obr. 34, dochazi, podle
modelu magnetické rekonexe viz kapitola 3.1, k podtlaku a ,nasavani® magnetickych
siloktivek ve sméru osy x ke sttedu proudové vrsty a stlaceni siloktivek opac¢né orientace
k sobé (viz obr. 34 v ¢ase t = 5's). V ¢ase t = 7 s je patrné ze uz probéhla jejich rekonexe.

Vlivem rekonexe dochazi v oblasti diftzniho regionu ke vzniku podtlaku a ze stran je
do néj opét nasavano plazma. Vtok dalsiho plazmatu do oblasti prinasi nové magnetické
silokrivky. Ty se opét prepoji a cely proces se opakuje.

Na obrazku 33 je v case t = 7 s patrny sausage méd viny a vzajemné priblizeni
magnetickych silokfivek. Na obrazku 34 v tomto case, diky vyssi hodnoté rezistivity, jiz
rekonexe probéhla. Je zde mozno pozorovat prepojené siloktivky mag. pole vzdalujici
se od sebe ve sméru osy .

Na obrazku 35 je vidét, ze pri rezistivité s hodnotou 0,5 dochazi k nasavani silokrivek
do oblasti diftzniho regionu a rekonexi magnetickych siloktivek rychleji. Vzdalenost
zobrazenych siloktivek od stfedu proudové vrstvy byla zamérné zvolena vétsi, kvili
rychlosti prubéhu jejich rekonexe. Tato rychlost je vétsi, nez v ptripadech s hodnotami
rezistivity 0,05 a 0,1. Na obr. 34 dochazi k rekonexi uz v ¢ase t = 5 s a na obr. 33
dochazi k rekonexi pozdéji az v case t = 7 s, protoze rezistivita je zde nizsi. Nastaveni
vzdalenost siloktivek od stiedu proudové vrstvy byla na obr. 34 a 33 stejna.

Na na obrazcich 36 az 38 jsou zobrazeny spolu s ¢asovym vyvojem hustoty také
vektory rychlosti. Ty jsou zde zobrazeny pro ovétreni, zda se vytvoril sausage mod
magnetoakustické viny. Z vektoru rychlostije patrné, Ze na pocatku je vztahem (38)
vygenerovan puls a je jasné vidét, ze struktura zde pulsuje ve sméru osy x, takze se
zde ,,sausage” mod, ktery je schématicky znéazornény v kapitole 5 na obr. 26, opravdu
vytvari.

Na obrazku 37, se zobrazenymi vektory rychlosti, je na poc¢atku na vektorech rych-
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losti vidét vytvoreni pulsu, jehoz rychlost se §ifi ve sméru osy x. V ¢ase t = 3 s dochazi
k oscilaci a v ¢ase t = 5 s jsou jiz patrné naznaky obraceni sméru vektorti na urcitych
mistech a je zde opét patrné vytvareni sausage moédu magnetoakustické viny.

Pro doplnéni jsme vygenerovali jesté obrazky c¢asového vyvoje hodnot tlaku v pla-
zmatu. Hodnota tlaku na obr. 41, je v case t = 3 s uprostred struktury proudové vrstvy
nizsi, nez na okrajich struktury vytvorené po pocatecni perturbaci v ¢ase t = 1 s. Poté

se tlak rozlozi v zavislosti na vytvareni sausage modu magnetoakustické viny.
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6.3.2 Vypocty se zapocitanim gravitace

Z davodu tuspésného provedeni vypoctu bez gravitace, jsme zavedli do vypocta i gra-
vitacni pole. Zde byly opét provedeny vypocty pro hodnoty rezistivity 0,05; 0,1; 0,5.

V pripadé vypocti se zavedenym gravitacnim polem je do rovnice 28 (viz kapitola
6) ze sady pro idedlni magnetohydrodynamiku zaveden jesté gravitaéni ¢len pg. Rovnice
ma tedy tvar:

0 1
Qa;}JrQ(v-V)v:—VerM(VX B) x B+ gg. (42)
0

U vypoctu s gravitaci vyuzivame gravitacni zrychleni které je orientovano v zaporném
sméru osy ¥, g (0, —ge,0), hodnota gravitacniho zrychleni je g, = 274 ms—2.

Rozdil oproti vypoctim bez gravitace je také v pouzitych slozkdch magnetického
pole. V pripadé bez gravitace se uvazuje magnetické pole B pouze ve sméru osy y. Pri
vypoctech se zavedenou gravitaci se pocita se slozkami mag. pole ve sméru osy x i y.

Tim padem se zkomplikuji také rovnice pro rozlozeni hustoty a tlaku.

Podle [26] mé& magnetické pole slozky ve sméru osy x a ve sméru osy y urcené témito

vztahy:
les z y
B, (z,y) = Bojln {cosh <lcs>:| exp <—/\> , (43)
B, (z,y) = Bytanh (f) exp (—i) : (44)

Vztah pro zozlozeni hustoty vypada takto:

o(x,y) = {,tfgg)\ {1 +1In {cosh <liﬂ } sech? <li> + go} exp (—2§> , (45)

vztah pro tlak:

B2 o [ T B2, x 009\ y
_ B0 e (2 s 12 [ cosh (2 N L
p(.) {2%8“ <z> HETS O [COS (zﬂ Ty eXp( A) Tro- (16)

Na obrazcich 42 a 50 jsou po zavedeni gravitacniho pole ve studované oblasti dobre
patrné zmény vzhledem k oblasti bez gravitacniho pole.

Na obrazku 34 oproti obrazku 43 se stejnou hodnotou rezistivity, ale bez gravita¢niho
pole, jsou v proudové vrstvé patrné vyssi hodnoty hustoty.

Vlna sméfujici do oblasti vyssich hustot (smérem doli) je vice deformovand nez vina,
kterda smétruje do oblasti nizsich hustot (smérem vzhtru). Vlna se také vlivem gravitace

Sifi ve sméru osy y pomaleji, coz je mozné vidét pii porovnani obrazku 42, kde je
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ve struktufe plazmatu zavedena gravitace a obrazku 33, kde gravitace zavedena neni.
Vychylky viny jsou ale v kladném i zéporném sméru osy x vétsi viz obr. 44 (struktura
plazmatu s gravitacnim polem) oproti 35 (struktura plazmatu bez gravitacniho pole).

Na obrazku 44 mtzeme vidét, ze dochazi k vytvoreni viny, ktera se siti v kladném i
zaporném sméru osy y, toto sifeni je vsak vlivem gravitace nerovnomeérné.

Na zobrazenych siloktivkach magnetického pole je také patrny rychlejsi priibéh jejich
rekonexi ve struktufe plazmatu s gravitaénim polem (viz porovnani na obr. 34 a 43).

Kdyz porovname tlaky pro stejnou rezistivitu a casy, tak v pripadé gravitace vidime
rozdil. V case t = 3 s na obr. 49 je vidét rozdilné hodnoty tlaku oproti obrazku 40
bez gravitace. V ptripadu bez gravitace nejprve dochézi v ¢ase t = 3 s ke zvyseni tlaku
uprostfed pulzu a poté k jeho snizeni.

V obou piipadech vypocta (s gravitaci i bez gravitace) je vlna tlumena vlivem

rezistivity. Jeji energie se ¢aste¢né méni na teplo, které ohriva okolni plazma.
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Obrazek 42: Casovy vijvoj hustoty v proudové vrstvé s konturami magnetickych silokrivek a se zave-

denym gravitacnim polem. Rezistivita = 0,05.
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Obrazek 43: Casovij vijvoj hustoty v proudové vrstvé s konturami magnetickijch silokrivek a se zave-

dengm gravitacnim polem. Rezistivita = 0,1.
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Obrazek 44: Casovij vijvoj hustoty v proudové vrstvé s konturami magnetickijch silokrivek a se zave-

dengm gravitacnim polem. Rezistivita = 0,5.
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Obrazek 45: Casovij vijvoj hustoty v proudové vrstvé s vektory rychlosti a se zavedengm gravitacnim

polem. Rezistivita = 0,05.

63



Density

Density

207 —
200
351 b
150
B B
z Z 30f .
> 100 >
25 1
50
200 . I .
=5 0 5) =) 0 5)
x (Mm) x (Mm)
time = 1.00524 s 0.04 time = 3.00584 s
number of blocks = 5886 L . number of blocks = 5886
AMR levels = 7 AMR levels =
Density
40 ' I 40
B
P
P
35 = } b 351 b
s
£ 3
. E 1 .
£ g 3
= 30 - - s 30f ]
« 3
i )
Pl
25 b 25 T
g B
g N
5 N
I 1
P 1
20 o 20
=5 0 5)
x (Mm)
time = 5.00644 s 0.04 time = 7.00703 s
number of blocks = 5886 L . number of blocks = 5886
AMR levels = AMR levels = 7
Density
40
> e
E>ss <
[ <
o e
35 === <
e SO
= > % .
T T e
= = 30F ——>—> |
A A n_ . s
> > e = ——>—d—
-
25F 5> <
S _—
Esss <
e <
Ls>ss —
20 —
=5 0 5) =5 0 5)
x (Mm) x (Mm)
time = 9.00763 s 0.04 time = 1100823 s
number of blocks = 5886 L . number of blocks = 5886
AMR levels = 7 AMR levels = 7

Obréazek 46: Casovy vijvoj hustoty v proudové vrstvé s vektory rychlosti a se zavedenym gravitacnim

polem. Rezistivita = 0,1.
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Obrazek 47: Casovij vijvoj hustoty v proudové vrstvé s vektory rychlosti a se zavedengm gravitacnim

polem. Rezistivita = 0,5.
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Obrazek 48: Casovy vijvoj tlaku v proudové vrstvé se zavedenim gravitacnim polem. Rezistivita =

0,05.
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Obrazek 49: Casovy vijvoj tlaku v proudové vrstvé se zavedenim gravitacnim polem. Rezistivita =

0.1.
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Obréazek 50: Casovyj vijvoj tlaku v proudové vrstvé se zavedenym gravitacnim polem. Rezistivita =

0,5.
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7 Zavér

V ramci této diplomové prace byly provedeny numerické simulace v programu FLASH
3.3 s pomoci Adaptive Mash Refinement. Poté bylo, v programu IDL, provedeno vyge-
nerovani 3x 3 série obrazku pro rtizné hodnoty rezistivity a pro strukturu plazmatu bez
gravitacniho pole a pro strukturu plazmatu se zavedenym gravitacnim polem. Ovérili
jsme, ze vlna zplsobenda perturbaci, vyvolanou ve vysce 30 Mm nad povrchem Slunce,
miize vyvolat v proudové vrstvé rekonexi magnetického pole a tim uvolnit nashroméaz-
dénou magnetickou energii.

Proces rekonexe mag. pole miize také vysvétlit vznik dalsich erupci vzdalenych od
prvotni erupce skrze sitici se erupéni razovou vlnou ve sluneéni koréné. A naopak, ze
siteni razové viny muze byt ovlivnéno pritomnosti proudovych vrstev.

Na vygenerovanych obrazcich bylo mozné pozorovat magnetoakustické viny v sausage
modu sitici se proudovou vrstvou. Déle jsme ovérili ze rychlost probihajici rekonexe v
proudové vrstvé zavisi na hodnoté rezistivity v plazmatu a pritomnosti gravitacniho
pole. Na vygenerovanych obrazcich jsou také vidét rtizné prubéhy postupujicich vin,
které spolu miizeme srovnavat. Jsou zde vidét i ¢asové pribéhy tlaku v plazmatu, v
zavislosti na nastavené rezistivité a gravita¢nim poli.

Jevy souvisejici se Slunecni atmosférou, jako je Sifeni vln a oscilaci ve vyssich vrst-
vach slunecni atmosféry, jsou v astrofyzice aktudlné zkoumanymi zalezitostmi. Foto-
grafie eruptivnich procest na Slunci potizenych z kosmickych sond jsou porovnavany s
numerickymi simulacemi. Pravé numerické simulace ndm mohou poskytnout vysledky,
které pomahaji pochopit déje probihajici na Slunci a ovérit mechanizmy téchto déju v
pozemskych podminkach. Vyzkum problematiky moznosti spusténi rekonexe magnetic-
kého pole pomoci vin v plazmatu sluneéni korény, mohou pomoci napt. i pfi vyvijeni
zatizeni pro termojadernou fizi. Pokroky ve vyzkumu mechanizmu rekonexe magnetic-
kého pole, jako jevu zpusobujiciho sluneéni erupce a CME, jsou dulezité také napt. pro

predpovidani tzv. kosmického pocasi.
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