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Anotace
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1. Uvod

Tématem této prace jsou numerické simulace o&gikzh a vinovych procest ve sluié at-
mosf&e. K ttmto simulacim pouzivame va@sritelny kod FLASH. Prace se zauje na im-
plementaci zdrojovycltlenli magnetické rezistivity a viskozity v neidealnichgnatohyd-
rodynamickych (MHD) rovnicich. Tyt@leny se obvykle v stavajiciatiancich na toto téma
zanedbavaji a pouzivaji se zde idealni MHD rovnice.

V Gvodu této prace se budeme zabyvat Sluncem samotnym, aoyziskali obecny if@-
hled o nami zkoumaném objektu a obzvlast se zdeé&ane na druhy ofevu slunéni korény
a jev zvany rekonexe magnetického pole.

s~ s

V dalSicasti si giblizime MHD rovnice a jejich numericki&seni. Tim navazeme na nume-
ricky kdd FLASH, ktery budeme déle v praci pouzivat. Zde seufiblizime co to FLASH je
acim je pro naSe cile vyhodny. Také se kratce podivametkteré pro nas dllezité struktury,
které jsou v @m obsazeny.

V poslednicasti prezentujeme ziskana data, ktera jsme ziskali pa&mmghtaci vySe zmi-

nénychclend.



2. Slunce

2.1 Historicky pohled

Slunce je nejjasgjSi hvezdou naSi oblohy. Je viditelné pouhym okem a prvni zaznajelm
pozorovani jsou £iny roku 2000 p. n. . Pro jeho vyznénost bylo od davnych dob spojovano
s bozstvy. Mnoho kultti a kmen{ ho uctivalo jako boha, nelbbdhem personifikovaly a kulty
Slunce existovaly nezavisle na $obmnoha vzdalenych koutech&ta. Jako fiklad mizeme
poukéazat na Aztéckého boha Huitzilopochtli, ktery byl i bohem velice komplexniho
naboZenstvi na americkém kontinentu. Tento blh se nawhypabslavil vyzadovanim pravi-
delnych lidskych obti. Dale se s uctivanim Slunce setkame v Egykde bylo v priiBhucasu
hned rékolik bohll spojovanych se Sluncem. Mezi hlavnfipafih Re, Hor a Aton. Slurini
bohové byli taktéz uctivani néiklad v Asii. V Japonsku réli bohyni Amaterasu, ktera je dar-
kyni s\étla a vSichni japonsti cifiasse povazovali za jeji potomky. Amaterasu mizemedtid
na obrazk2.1 V Evropé byl Reky uctivany biih Hélios, ktery na svém zlatém voejipdi

pres oblohu. Zde se jedna o samotné zogolbiSlunce J].

Obr. 2.1: Bohy® Amaterasu vychazi z jesk§ra vraci slunéni s\étlo zget na Zemi. Zdroj:

en.wikipedia.org

Kromé pozorovani £iny a ndboZenskych spisti a maleb doslaksimu postupu v po-
znavani Slunce ve starékémRecku. To se stavarstlem Evropské vadanosti ve 3. sto-
leti pf. n. I. Mnoho filozofli zde psalo teorie o Slunci a jednim tako dilem je napiklad

"O velikosti a vzdalenosti Slunce aédice" od Aristarcha ze Samu. V tomto dile prohlasil,
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Ze Slunce je nehybné a Zénkolem r&j obiha. Timto dilem popsal teorii heliocentrického
modelu slunéni soustavy. BohuZzel tuto svoji teorii nikdy neprosadibaznovuobjevitele je
povazovan polsky astronom Mikulas Kopernik (1473 — 15483r¥kji pfedstavil ve svém
dile "O okezich nebeskych sfér". Do té dobjepladala teorie geocentricka, kde se Zadt
sluné&ni soustavy povazovala ZémFedstavu heliocentrické soustavy oné doby si miizeme
priblizit na obrdzkuw2.2 Ale je nutné dodat, Zefflimani heliocentrického modelu probihalo
velice pomalu a setkavalo se s velkym odporem, obz¥ld#ty vlivu tehdejsi cirkve. S na-
stupem technické revoluce v 16. — 17. stoleti se vSak rozlajerurychlil. Kopernikovo dilo

je povazovano za prvni vyznamné v tomto obdobi. DalSim adalain krokem bylo objeveni

Obr. 2.2: Nakres heliocentrické soustavy z dila Johanrasesdniuse "Harmonia Macrocos-

mica”(1660). Zdroj: https://arthistoryproject.comisi$/andreas-cellarius/

sluné&nich skvrn. Ty byly pozorovany jizfidve nagiklad ve vyse zmi@néCiné. Ale jako
steZejni se bere objev italského astronoma Galilea Galil564 — 1642), ktery za pomoci
svého vylepSeného dalekohledu progtdelice gesna pozorovani. Objev slutrdch skvrn
vedl k diikazu rotace Slunce, ktery jégisovan tmeckému astronomovi Christophu Schei-
nerovi (1575 — 1650)/].



2.2 Solcasny pohled na Slunce

Slunce je hezda hlavni posloupnosti spektralidy G2V. Toto zéazeni vyplyva z tzv. Hertzspru-
ng-Russellova diagramu, ktery mtizemedtida obrazku 2.3. Tento diagram razuje hézdy

do kategorii dle svitivosti, teploty a absolutni magnitueiavni posloupnost je pas, na kte-
rém hwezdy zlistavaji aZ 90 % svého Zivota. Souvisi to s reakceatiilpajicimi ve Slunci,

prevazre pak se termojadernym slovanim vodiku na helium tzv. p-p cyklerd][

) SUPERGIANTS . Beteigenn
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Obr. 2.3: Hertzsprung-Russellovllv diagram. Zdroj: ekipeédia.org

Slunce je téré idealni koule horkého plazmatu a jeji prénje zhruba 1,390° km, coz je
priblizné stokrat vic nezli prugr Zenmé. Hmotnost je 1,990%° kg, tim tvdi 99,86 % celkové
hmotnosti slunéni soustavy. Slunce se sklada ze 73 % z vodiku, z 25 % z hedig@2 % jsou
t&zSi prvky. Ze vseho nejduledjsi je pro nas jeho vzdalenost od Z&nelikoz prae proto
je pro nas tou nejvyznangsi hvezdou. Stedni vzdalenost od Zeine 1 AU (astronomicka

jednotka = 1,494 0! m). Prae diky této vzdalenosti mohl vzniknout na Zemi zZivot a proto
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jako jedno z dulezitych kritériich se bere vzdalenost odzdy a slouzi jako &Fejni faktor
pro hledani potencidobyvatelnych planet ve vesmiru. Na Slunci jsme naprostislzéa to
ne jen proto Ze je zdrojem tepla a umofe tak vo@ existovat v tekutém skupenstvi, je téz
zdrojem energie pro nespet procestl, zejména fotosyntézy u rostlin.

Slunce a jeho atmosféra séltna jednotlivé vrstvy podol@nako Zen&. Dnes rozliSujeme
nasledujici: jadro, vrstva v Baé rovnovaze, tachoklina, konvektivni zéna, fotosfétaomo-
sféra, fechodova vrstva a korona. Jednotlivé vrstvy Slunce jaatribvany na obrazkg.4.

v s

Nyni se zamgfime na charakteristiky jednotlivych vrstelj]

Sunspot

Corona

Photosphere —

Temperature
mininnum

Chromosphere —

Transition region

= Prominence

Obr. 2.4: Struktura Slunce Zdroj: en.wikipedia.org

Jadro

Jadro je v samém igdu Slunce. Jeho polanje 1,7510° km a hustota 1510* kg - m~3.
Prawe v jadru probiha jiz znfiovany p-p cyklus, kde dochazi k termojadernémEahani
vodiku. Tato tzv. termonukleéarni fuze produkuje velké neteZzenergie. Teplota v jadru do-
sahuje 1,507 K.

Vrstva v zarivé rovnovaze

Tato vrstva se nachazi nad jadrem Slunce a pnleaaZz k 0,7 polor@ru Slunce. Energie se

zde genasi pevazre tepelnym zéenim, a teplota zde klesa k 116° K. Tato teplota je pouze
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orient&ni hodnotou, jelikoz klesé Uenré k vzdalenosti od jadréo].

Tachoklina

Tachoklina je tenkaijgchodova vrstva mezi vrstvou viaé rovnovaze a konvektivni zénou.
Prawe tato vrstva tvé rozhrani mezi vnikem hwvezdy, ktery rotuje jako pevnéleso a vBjs-
kem, ktery rotuje spiSe jako kapalina. Tato vrstva je Sijeké2 — 4 % celkového slugaiho

poloméru.

Konvektivni zéna

Konvektivni vrstva saha téika k povrchu Slunce. Zde se jiz energiegava pevazre pomoci
prouceni nezli zéeni, jako tomu bylo ve vrsB/v z&ivé rovnovaze. V této vrstv dochazi
k tvorbé virli v plazmatu, kde teplé plazma jde otkdu a chladné zas klesaétpK tomuto
jevu dochazi diky tomu, Ze teplota a hustota je n&@swvisla. S &tSi teplotou klesa hustota

~

a op&né, @i ochlazeni hustota plazmatu roste. Rréliky takovymto proudiim dochazi k vyse
mirénym

enoslim energie. Teplota blize k povrchu muiZe dosahadtyeh6 - 10° K.

Fotosféra

Fotosféra je vrstva z které je vyizwano nejvice $telného zéeni. Teplota je pblizné
5,8 - 10% K, a jeji prlnérna tloustka je 350 km. Je to préva vrstva, ktera je néasgji po-
zorovana. Timto je specifickargsreji svoji optickou tloustkou, ktera nabyva hodnoty jedna
a niz8i. Jeji povrch je tfien stoupajicimi a klesajicimi proudy plazmatu, ty mizedledy
pozorovat jako tzv. granulaci. TéZ p&v této vrsté mlZzeme pozorovat sludr skvrny. To

jsou mista s nizsi teplotou (4750 K), dikgmuZ se nam jederné, jak miizeme vél na ob-

razku2.5. Jednotlivé drobné atvary, které na obrazku vidime, sevaigranule.

Chromosféra

Tuto vrstvu miizeme sledovat pouhym okem jenfipace Uplného zatmdni a to jako néer-
venaly prstenec kolem Slunce, jak mizemeévida obrazk2.6. Jinak se pro pozorovani
pouzivaji specifické uzkopasmové spektralni filtry. ddsgji se sleduje v H, to je spektralni
cara o vinové délce 656,28 nm. Tato vrstva je tlugthlizné 2000 km. Teplota se zde pohy-

buje od 4,210% K na rozhrani fotosféry a chromosféry a stoup&sem od diedu k teplogé
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Obr. 2.5: Slunéni skvrna ¢ern& plocha) s okolni granulaci. Zdroj: en.wikipedia.org

Obr. 2.6: Pozorovani chromosféryi gatméni Slunce. Zdroj: en.wikipedia.org

az2-10* K. Charakteristickym Gtvarem pro chromosféru jsou tak&spikule. Ty se jevi jako

SpiCaté utvary na povrchu chromosféry, jedna se o rychle vywdtmrké plazma.
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Prechodova oblast

Prechodova oblast je velice Gzka, a je vyzna hlaviée prudkym narlistem teploty, a to az
do1-10° K na hranici se slurii korénou. Vzhledem ke své tloust ceG@asto ani nev§lenuje

a poklada se za s6ést chromosféry.

Slunetni koréna

Korona je jasi svitici aura kolem Slunce. Jeji nazev vznikl od latinskélova "corona”,
které se peklada jako koruna,&nec nebo prsten. Obdabjako chromosféra se da pozorovat
pfi Uplném zatréni pouhym okem. Ale tentokrat jde ofzhilou a nikolivcervenou. Slun@ni
korona je posledni vrstvou Slunce. Jeji tvar je pénitivy se zavislosti na slugai aktivite
viz obrazek2.7. Proto nemuzZzemefpsré definovat jeji hranici a vohse rozprostira do kos-
mického prostoru. Pro pozorovani se pouziva koronogrgk Tozsfeni pro dalekohled, které

blokuje @imy svit hvezdy a dovoluje nam tak pozorovat pouze korénu. Koréna sedakl

Obr. 2.7: UpIné zati@ni slunce, Wyoming 2017. Zdroj: https://commons.wikimaearg

ze silré ionizovaného plazmatu, které dosahuje teplat a#0° K. Pro¢ ma koréna tak vyso-
kou teplotu se stale nevi jistO rékolika mechanismech édvu slunéni korény se zminime
v nasledujicich kapitolach. Korona se da#diaha fi casti podle toho, co je zdrojem&elné
emise: K-koréna (continuous), F-koréna (Fraunhofer) ofska (emission). V K-kor&jsou
zdrojem emise rychlé elektrony, které jsou spek&apojité bez absoépichCar. F-korona

vznika rozptylem slunéniho z@eni na prachovych zrnech. A nakonec E-kordna vznika emisi
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spektralnichtar iontli obsaZzenych v plazmatu. REgwoto je pro nas E-koréna nejvyznam-

néjsi, jelikoz ze spektralniabar dokazeme zjistit mnoho o sloZeni a vlastnostech konémal

plazmatu §], [7].

2.3 Onhrev plazmatu ve slun&ni koréné

Ohfev plazmatu ve slurdmi korére je stale aktualnim tématem. V s@sné dob se uvazuji
dva hlavni mechanismy éévu. Jednim z nich jsou magnetoakustické viny a druhymrézv.
konexe magnetického pole][ [17].

Co se ty¥e rekonexe magnetického pole, tak k tomuto jevu dochazigsk k sob pi-
blizi dvé oblasti magnetického pole s @m@u orientaci magnetickych silar viz obrazelk.8.

V bodé takového fiblizeni, v tzv. difznim regionu, dochazi Kgpojeni (rekonexi) mag-
netického pole do energeticky vyhaggi pozice. Tento proces je zdrojem velkého mnoz-
stvi tepelného Z&ni. Hi rekonexi miZeme v neutrdlni vr&ypozorovat magnetické ostrlivky
tzv. plazmoidy P]. Ty se jevi jako oblasti s&tSi koncentraci plazmatu a nalezneme je @rav
v blizkosti mista, kde dochazi k rekonexi magnetického.fé&konexe jsou néaseji dopro-
vazeny slunénimi erupcemi a vyrony koronalni hmot¥(J.

Magnetoakustické viny jsou nositelé energie. Funguji dodqgako viny akustické, ktere
jsou nam doke znamy. V plazmatu jsou vSak viny akustické a magnetickggmany a nemu-
Zeme s nimi pracovat o@tere. Magnetoakustické viny pozorované na Slunci se ¥asniosti
déli nacCtyfi druhy a to pomalé, rychlé, Alfvénovy a entropické. A pga&lfvénovy viny by

mohly byt vyznamnym faktorem v davu koronalniho plazmatul].

2.4 Rekonexe magnetického pole

Rekonexe, ktera byla zména jiz vySe, je pro nas velice zajimavy jev. K popisu je uZéva
nékolik 2D modelt P].

2.4.1 Samovolna 2D rekonexe v magnetické vrstv

K tomuto gipadu dochazi, pokud magnetické pole slabne az se vyti@ak aget sili. Zna-
zorréni takového pole mtizeme ¥ithalevo v horn€asti obrazki2.8. V mist nulového mag-

netického pole vznika elektricky proud. Jeho&mmf#i do obrazku. Rovié s jiZ zmignym
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Obr. 2.8: Rekonexe magnetického pole. Zdroj: www.aldehara

proudem a nulovym magnetickym polemriéa neutralni vrstva. Plazma je sttavano do této
oblasti Lorentzovou silou. Pokud méa plazma libovwimaly odpor, pak dochazi k pohybu
plazmatu nafi¢ indukénim ¢aram. Vzajemny pohyb plazmatu a indukch ¢ar zplsobuje
pretrhavani a oftovné napojovani indékichcar (rekonexi). B tomto procesu je uvokna
magneticka energie ve foenJoulova tepla. Jednim dllezitym pojmem spojenym s rekone
je tzv. index rekonexe. Ten udava pénmezi rychlosti plazmatu vstupujiciho do oblasti re-
konexe a Alfénovou rychlosti, kterou je plazma z této obkagiacovano. Pro samovolnou
rekonexi je tento index velice maly. To znamend, Ze sam@u@konexe probiha velice po-

malu [2].

2.4.2 Rizena 2D rekonexe

Rizena 2D rekonexe jedkdy popisovéana jako Sweettiv-Parkerfiv model podle smgeidvis-
lych objevitelll Petera Sweeta (1921 — 2005) a Eugenea Rafkarozen roku 1927). Tento
model gidava oproti samovolné rekonexi jédzv. difazni region. To je oblast zvySeného od-
poru plazmatu v okoli neutralni vrstvy. Plazma je vdda do difuzniho regionu diky difazi

magnetického pole a vytéka Alfénovou rychlosti. Index reke je zde &tSi nezli u rekonexe

10



samovolné. Ke vzniklim difizniho regionu dochéasto prag ve slunéni korore, kde byva

doprovazen slurimi erupci viz obrazek 2.92].

Obr. 2.9: Slunéni erupce (2012) Zdroj: https://cosmosmagazine.com

2.4.3 Rychla 2D rekonexe

Rychla 2D rekonexe je &kdy ozn&ovana jako Petschekllv model podle svého objevitele
Harryho Petscheka. Tento model j&€en pro popis rekonexi, kter&gsahujifizenou reko-
nexi. K takovym rychlostem miiZze dochazéi wyronech koronalniho plazmatu. K rekonexi
zde dochazi v malé oblasti a je zplisoben ostriivkovou Initista. V blizkosti difizniho re-
gionu je pak urychlen razovou vinou. Tento model jeG®aspecializovany a selhava jak pro

pripady, kde difGzni region neni maly, tak pro plazma s homaga pril&hem rezistivity J].

2.4.4 Rychla 2D rekonexe s Hallovym jevem

Tento popis je uzivan pro rekonexi, kde diflizni region je @z Larmorliv pologr iontd.
Na rozdil od rychlé rekonexe je vihi€ konzistentni a setkAvame se s nimrfildad v magne-

tickém ohonu Zera [2].
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2.4.5 Turbulentni 2D rekonexe

Tento model je nejrychlejSi z nami zn&imych a je také &kdy ozn&ovan jako model GS 95.
K popisu se zde fjdavaji viny a turbulence v plazmatu, které zvysuji rychloekonexe.
Tento model je podstaérkomplikovajSi nez vySe zmina rychla rekonexe, kde bylo plazma

urychleno pouze jednou rdzovou vinail.[

2.5 Magnetohydrodynamicke viny

MHD viny znatné f¥ispivaji k offevu plazmatu ve sludai koréré. Tyto viny miizeme rozit

na zakladnttyfi typy: pomalé a rychlé magnetoakustické viny, Alfvénougywa entropické
viny [1], [15].

2.5.1 Pomalé magnetoakusticke viny

Tyto viny, jak jejich nazev napovida, jsou zavislé na maigkém poli i tlaku v plazmatu.
Proto zplisobuji zény v hustad a tlaku v prosedi, ve kterém se vyskytuji. Nedokazi sétsi
kolmo k silaaram magnetického poleidhos energie je anizotropni a probiha pouze v malych
oblastech kolem magnetickych sitr. Tlak plazmatu a magneticky tlak jsou zde v protifazi,

z toho dlivodu se nazyvaji pomal&.

2.5.2 Rychlé magnetoakusticke viny

Rychlé magnetoakustické viny se liSi od pomalych ve dvourtith bodech. V prvriace tlak
plazmatu a magneticky tlak jsou ve fazi. To zplsobuje vpgdilost neZli u vin pomalych.

V druhérfack tyto viny jsou takka izotropni a penos energie je také izotropni.

2.5.3 Alfvénovy viny

Alfvénovy viny jsou zavislé pouze na magnetickém poli a neowji hustotu ani tlak v pro-
stfedi, ve kterém se vyskytuji. Jsou anizotropni a nepohyaukolmo k magnetickému poli.

Pfenos energie probiha podél magnetickychsiloAlfvénovou rychlosti15)[ 16].
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2.5.4 Entropické viny

Entropické viny jsou &kdy téZ uvadny, jako entropicky mod. Oproti vySe znéimym typlim
vin se zde ner@ni rychlost plazmatu a to jediné, co sémi je entropie a hustota. Tato vina se

J 24

casto zanedbava kvuli snadné utlumitelnosti a maléfmopu k tepelné vodivosti].
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3. Magnetohydrodynamické rovnice

Magnetohydrodynamika se zabyva magnetickymi vlastnostektricky vodivych kapalin.
Takovymi kapalinami mtiZze byt néilad pro nas dulezité ionizované plazma, které se nachaz
ve slunéni koréré. Magnetohydrodynamické jevy pod timto nazvem poprvé alapsedsky
fyzik Hannes Alfvén (1908 — 1995), ktery za to roku 1970 oletifdobelovu cenu za fyziku.

Abychom mohli aplikovat tyto rovnice, musi mit plazma vyméaizsi charakteristickou
rychlost nez je rychlost ®tla, a to je ve sluri koréré splréno. JinakieCeno, nesmime
pracovat s relativistickymi rychlostmi. Plazma musi mk&a&elice malou rezistivitu a vysokou
srazkovou frekvenci. Magnetohydrodynamickych rovnic (MHe v obvyklém tvaru 5 a jsou
zaloZzeny na Maxwellovych rovnicich elektromagnetickébtepTvar v jakém jsou zapsané,
se mlzeasto lisit, ale jejich vyznam pro popis MHD vin je stale stef1].

Rovnice kontinuity:
dp

_ . pu— .1
5 TV (V) =0, (3.1)
Rovnice pohybova (Eulerova):
ov
po TPV VIV =JxB—vp, (3.2)
Rovnice pro magnetické pole:
%—?:vx v x B, (3.3)
Rovnice pro energii:
0
p{ﬁ—j—kvve} +pwvVv=0. (3.4)

Zdee predstavuje vnini energii na jednotku hmotnosti. Pro uceleni popisu sawysse k [ie-
deSlym MHD rovnicim dodava Maxwellova rovnic8.9), kterafika, Zze magnetické pole je

spojité, a tudiz neexistuji magnetické monopdly

v -B=0. (3.5)
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V této praci se budeme nejvice zabyvat rovn®H), nebot’ nas zajimafgnos tepla v ko-
ronalnim plazmatu a na teplo se mlizeme divat jako na formemgen Cilem této préace je
implementovat Bkterécleny olfevu, které se nachazeji v neidealni rovnici na prave &tran

pod symbolem- L. Pokud bychom si tuto rovnici rozepsali, dostali bych@)Y

2

0
p[a—jJrvve}+pvv:—v~q—Lr+%+H, (3.6)

zdevy - q predstavuje tepelny tok vychazejici z tepelné vodivostplatu,Z,. je funkce ged-
stavujici zéivé ztréty,% je ohmicky olfev aH je sowtet zbylychclenll olievu plazmatuH si

rozepiSeme v nasledujici rovnici:

H=pe+ H,+ H,. (3.7)

Zde pe predstavuje teplo generované uvrglunce,H, je teplo vzniklé tenim (viskozitou)
a H, je teplo gedané vignim. Pokud zkombinujeme rovnic®.7) a (3.6), tak si energetické

zmeény £ mliZzeme zapsat nasledujicim zplisobem:
j2
L=v-Q+L % —pe— H,— H, (3.8)
3.1 Numerickéreseni MHD

V numerickych simulacich se MHD rovniéasto [ievaji do tzv. konzervativniho tvard.f, [17].

Ten pak mizeme zapsat jako:

0% | OF(¥)  0G(¥)

ot ae 5 = (3.9)

Zde jeW vektorem zahrnujici ndmi vyuzité pramné a a G jsou vektorové funkcell].
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(3.10)

Po @gevedeni rovnice do konzervativniho tvaru se vetasto pouziva ndfklad dvoukrokovy

Lax{v-Wendroffliv algoritmus]:

n+ty 1 n n n n
Wit = (Wl + Wy + W + W) +
(3.11)
At " At "
DTN (Fioy; —Fiay) + 27y (Gl —Gijo1) s

At n+l n+l At n+l n+l

n+l __ n 2 2 2 2
\Ilivj o \IIZJ - E (Fi-f—l,j - Fi—l,j) - A—y (Gi7j+1 - Gi,j—l) . (312)

Casovy krokA¢ zde musi splovat Courantovu-Friedrichsovu-Levyho podminku:
CFL-A

At < -2t (3.13)

max(c, + |[V|)’
zde je CFL tzv. Courantovoislo, které je pro nami provadé 2D simulace rovno 0,8. Ke sta-
bilizaci tohoto algoritmu se pouziva&hdy jeSEé jeden krok, ktery namippcitava pronénné
v zavislosti na parametrd, ktery si miizeme sami nastavit pod|e ifediy:
1—A
W= AU (W W U W) (3.14)

4 i—1j i,5—1
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4. Numericky kdéd FLASH

FLASH 4.5 je volré dostupny software Geny pro numerické vypay. Jeho hlavnim zaéie-
nim je prou@ni v mnoha fyzikalnich mediich. My ho tedy vyuZijeme pro e§ty prouceni
plazmatu ve slun@i koréré. FLASH kod je skupina nezavislych jednotek, které jsou vza
jemné propojené. Kod samotny je napsany ve FORTRANS) & C. Program vyuziva HDF5
pro paralelni 1/0O, coz zvySuje efektivitu vypil a samotnou stabilitu programu. Dal$i vyho-
dou je pro nas z hlediska efektivity jeho prace Ezkou. Vyuziva i hlavnich typt mizky:
Uniform Grid, Paramesh a Chombo. Paramesh a Chombo pra&ojiidaptive Mesh Refi-
nement (AMR). To znamen4, Ze sdiika dizplsobuje vypotu. Jednoduséeceno, niizka
se zjemni v oblasti s vySSi aktivitou, a to je vygetre vyhodr@jsi, nez kdybychom ji zjemnili

v celém vypdtu. V poslednfacg je nutné zminit, Ze FLASH je velicgipplisobivy i v oblasti
prace s nastavenim. MlZeme zdeémin algoritmy, p@at&€ni podminky,¢i dokonce pidat
celé fyzikalni moduly .

Na druhou stranu je prvotni instalace FLASHE @amakomplikovana zalezitost. To, Ze je
tento kdd souborem samostatny@sti, a to, Ze je otégny k idavani dalSicltasti je pici-
nou mnoha neintuitivnich krok{Fpinstalaci. V neposledriacé je nezbytné si sva data &
zobrazit a k tomuto &elu pouzivame program Vislg], ktery byl doporéen tvlirci programu
FLASH.

4.1 Struktura mrizky

MfiZkova jednotka se da roetit na Ctyfi podjednotky: GridMain, GridParticles, GridBoun-
daryCondition, GridSolvers. My se z&me na GridMain, kterA ma na starosti samotné pro-
storové rozéleni niizky. | tato podjednotka je pro nas dalélena, jak jsme jiz zminili vySe
v Gvodu do FLASHE. Pro nazornost se miizeme podivat na schirzachie na obrazk4. 1
Chombo je experimentalnifiizka, kterd pracuje obdobrjako Paramesh. Vytviazjemreni
mfizky na u€enych mistech. Ale vzhledem k jejimu experimentalnimtustase automaticky
neuplahuje a je ji nutno vyslové zavolat. V pipace prace s AMR se automaticky vyuziva
Paramesh.

Paramesh funguje na jednoduchém principtl blokl a jejatiompkll. Zakladem je pravi-

delnd struktura. Pro nas je nejjednodusgidstava takové struktury pravouhl&im kde jed-

notlivymi bloky jsouctverce (pipadré obdélniky). Musime si ale @domit, Ze to mohou byt
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Obr. 4.1: Struktura rzkové jednotky Zdroj: FLASH User’s Guide (2019)

i bloky, které jsou tvoené napiklad ve sférické soust&nebo v rlizné dimenzi. DlleZité je, ze
se kazdy blok da jednodusSe popsatrsaimicemi, které fesreé urcuji jeho polohu a tim i bloky
sousedni. Pokud jde o samotné ziemwani v utené oblasti, tak ta probiha ptlenim jednotli-

vych blokl. Timto procesem vznikaji tzv. potomci blokégfk musi sphovat rékolik zZtejmych

Y-Axis

Obr. 4.2: Jednoducha ukazka zjemnih nfizky nalevo a ukazka zjeréni u vzorové simulace

neutralni vrstvy. Zdroj:FLASH User’s Guide (2019)
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podminek. Prvnim pravidlem je, Ze potomek bloku musi bybwiolou velikosti svého bloku

ze kterého vznikl ve vSech prostorovych dimenzich. Takzdyzkproces vzniku nazyvame
plleni tak uétvercového bloku by se jednaldstvrceni, kde bychom ziskali 4 sté&jwelké po-
tomky, jak miiZzeme viét na obrazk4.2 Druhym pravidlem je, Ze potomci nesniggahovat
pres hranici ptivodniho bloku. Adtim a poslednim pravidlem je, Ze sousedni bloky se nesmi

liSit o vice jak jednu Urové zjemréni.
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5. Numerické simulace

V nasich numerickych simulacich budeme vyuzivat 2D modahehi atmosféery. K tomu
pouZzijeme FLASH 4.5, ktery jsme sfipliZili v pfedeslé kapitole. Vé&m vyuZzijeme neidedlni

MHD rovnice s rezistivitou a viskozitou, které si mliZzemesat v konzervativnim tvaru jako:

dp B
o TV (V) =0, (5.1)
ov
po +V (W =BB)+vp=pg, (5.2)
OpE
5 TV PE+p)V=B(v-B)|=pg-v+v-[Bx(nvxB), (5.3)
0B
5 TV (VB-Bv)=-vx(nvxB), (5.4)
v-B=0. (5.5)

Zde jep hustotay je rychlost prouéni, B intenzita magnetického poter [0, 9., O] je gravi-
tatni zrychleng, = 274 m-s~2, 5y je magneticky difGzni koeficient,y = 1,26-10"°H-m~! je
magneticka permeabilita vakug je celkova energie, kterou miizeme vyijadztahem 6.8),
p je celkovy tlak, ktery je udan vztahem:

2

240

zdeB je intenzita magnetického polepa je tepelny (kineticky) tlak:

kT
pr=C (5.7)
m
E je celkova energie:
2 BQ
E—et+ 4+ 2 (5.8)
2 2pep



kde jee vnitfni energie:

(5.9)

Veli¢ina~ je tzv. adiabaticky koeficient = 2.

5.1 Pcaatetni rovhovaha

Na pcatku simulace musi byt vyt¥eno statickd rovnovahé f], to znamend, Ze Lorentzova

sila a gravitani sila musi byt v rovnovaze s gradientem tlaku v celé oblast

Jx B+ pg—p=0. (5.10)

Podminka plynouci z rovnicé&(®) je splréna pouzitim vektorové funkce magnetického

toku zn&enou symbolem,

B=1 xA. (5.11)

Pro vypaet magnetického pole ve vertik@rorientovaném modelu pouzijeme vektorovou

funkci magnetického toké =0, 0, A.]

A, = —Bywese X.In

cosh (wi) ’ : (5.12)

Zde B, predstavuje velikost w&Siho magnetického polewa.s= 0,15 Mm je polovina 3ky
current sheetu. Koeficientje pfiblizné 100 Mm. PGate&ni tlak a hustota jsou @itany nasle-

dovreé;

1 T 2AOA 1 /0A\?
p(z,y) = pn(y) — o [ - 8—gﬂ6—xdx+ 5 <6—x) ; (5.13)
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oA \Va A} . (5.14)
dy

(2.9) ) + 1 ) / a2AaAd +1 0A\ >
— P — — — Uz — _—
P = R 090 | 0y | ) 092 O 2\ Ox

Spcaiteme jednotlivé parcialni derivace:

A B y
8— _ 20%s o—% L In cosh [ = , (5.15)
dy A Wes
8214 BOwCS _¥ x
3y =g ¢ » - In cosh (w—cs> , (5.16)
HA Y sinh (’U}ics> 1 Y
— = —Bywest X - ———% - — = —Bpe X - tanh (i) ) (5.17)
Ox cosh (L) Wes Wes

Pokud je dosadime do nami hledaného integralu dostavarteslngsi rovnici:

T 0?A0A v ngcs _2y xr T
/ooa—?ﬂ%dx = /OO e e > - tanh (w—cs) In {cosh (w—cs)} dr =

(5.18)

2 9
— 82071[;‘33 . e_%'y 1n? {cosh (i)} .

Po integrovani a Zgného dosazeni do rovnice {3 se dostavame k finalni podéb

B? y [(w?
p(x,y) = pnly) — — - 6_27{10—;3 -In? {cosh (i)} + tanh? (i) } (5.19)
2[&0 A Wes Wes

Pro koné€ny tvar rovnice %.14) je nutné navic sgotat nasledujici parcialni derivaci:

o[ eaoay 1oAY
Ay | J)_o Oy? Ox 2

ox
0 (Bl = x 1 L r \1? 5.20
= 8_3/{ 2)\2(:8-6 » - In [cosh <w—cs)} + 3 [—Boe - tanh (w—cs)} } = (5.20)




Nakonec spéteme Laplacellv operator, ktery mlizeme viigdkto:

V2 A= _Bowcs e X .In {cosh (i)} — Ee_% . sech (i) . (5.21)

;. Qy{ = 2{ (x)} Q(x)
z,y) = + e x - ——=2.In" |cosh|[ — || — tanh” | — | +
plz.y) = puly) + 2= 32 e Wes
w? 5 x x x
+ —;S -1n [cosh (—)} + sech (—) -1n cosh (—) },
)\ wcs wCS wCS

B2 y
plx,y) = pu(y) — —2 e X { —tanh? (i) —sech (i) -In cosh (i) } (5.23)
MOQQ)‘ Wes Wes Wes

V rovnicich (.19 a (5.23 jsou funkcep;, (y) apn(y) popsany nasledoen

po(y) = po - XP [— / ' (A—lmd@} , (5.24)

_ ()

(5.25)

Zde jeA(y) vySka tlakové Skaly a je vyjddna v zavislosti na funkci teploty ve €mu osy y

nasledove:

_ k?BT(?/)
mye

Aly)

(5.26)

Zde jekg =1,3810"% JK~t am = 0,6my (mp, =1,67.107%’kg). ProT(y) budeme pouZzivat
hodnoty od 5700 K w = 0,5 Mm az do teploty 4350 K y = 0,95 Mm. Nutno dodat, ze
teploty v misé pfepojovani magnetického pole budou dosahé&do\e vyssich teplot a to az
1,5 MK vy =10 Mm. Pro lepsi ilustraci se mizeme mliZzeme podivat nazeai teploty na
obrazkus.1
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Obr. 5.1: Paéateni rozlozeni teploty v zavislosti na ose y podle VAL-C madédroj: [1€]

RozloZeni hustoty a magnetického pofeg p&atkem simulace je zobrazeno na obrazku
5.2 Je zde také vigt detail p@ate€ni nrizky jeSe pled jejim zjemeénim, kterou budeme v
simulaci pouzivat. Rtéchto p@at€nich podminkach sedase nula vysle pulz v x-ové sloZce
rychlosti, ktery ma za ukol spustit magnetickou rekonexagirsimulaci { 1]. Rychlost tohoto

pulzu se da vyjadt pomoci nasledujici funkce:

vy = —Ag - )\i - exp [— (}\ﬁ) ] - exp [— (y;in) ] . (5.27)

Zde je Ay = 1 km-s™! pocat&ni amplituda a\, = A\, = 0,15 Mm jsou rozréry pulzu v i-

sluSnych srarech.
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Obr. 5.2: P@ate&ni rozloZeni hustoty a magnetického pole nalevo a det&l poise simu-
lace s ukazkou s8ts AMR na pravo. Zdroj:11]
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6. Vlastni vysledky numerickych simulaci

6.1 Model s magnetickou rezistivitou

V prvnim modelu implementujeme magnetickou rezistivitadjeme zde s 2D modelem, kde
praconi oblasti je obdélnik o roarechx = 20 Mm nay = 100 Mm. Pouzivame AMR hizku

s maximalnim zjem@nim amrmax = 6. To zii& Ze ke zjem@éni dojde az Sestkrat. Okrajové
podminky boxu jsme pouzili volné, které umagi, aby se vina $ila za nami vymezenou
hranici pro simulaci. Pouzili jsme graviteé stratifikovanou sluréi atmosféru s realistickym
rozloZzenim teploty dle VAL-C modelulf] viz obrazek5.1 Pro magnetickou rezistivitu jsme
pouzivali konstantni hodnoty= 1-10~* m? - s7. Existuje jeS$ tzv. Spitzerovu rezistivitu,
ktera je zavisla na teplétplazmatu, ale pro nas je nevyhodna kvlli zavislosti maghkée

rezistivity a viskozity.

t=355s t=60s

3,000

2,000

80 80 80
1,000 Tl ] 1 9

— 0,000

—-1,000

Contour 60 ] 60 . 60 s
Var: vecz ]
| R E E T IR G
2 = z ] 2
> > = ] AN Y -
40| 40 40 I
&
20 20 20 U}
| \ 8l
Hetd it e TR
-10 -5 0 5 .10 -5 0 5 -10 -5 0 5 - -
x [Mm] x [Mm] x [Mm] x [Mm]

Obr. 6.1:Casovy vyvoj magnetoakustickych vin zobrazenych pon%?caf magnetického pole
pro pfipad s magnetickou rezistivitou. V levém dolnim rohu je st QR kod odkazujici

na video zobrazeného vyvoje.
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Ze za&atku simulace se spusti pulz veé&m osy X, ktery da simulaci do pohybu a donuti
magnetické pole k rekonexi. Na obrazkul miizeme viét casovy vyvoj% v péti sekun-
dovych intervalech. Zde mliZeme pozorovat formovani ptadin které dale putuji nahoru
a dolu v neutralni vrs#&. Pro lepsi fedstavu se miizeme podivat na video pomoci QR kddu
na obrazkib.1, vytvorené se snimk, které navazuji po jednotlivych sekunddahvideu je
v prvnich vtéinach simulace viét pa&at€ni pulz. V neutrélni vrs®, ktera je wx =0 Mm se
pocinaji formovat plazmoidy. V dvacéaté sekénse vytvdi prvni Zetelreé viditelné, které se
pohybuji nahoru a ?dolli. Dochazi k zde k rekonexi magnétiokpole a k sléiovani plazmo-
idll. V caset = 60 s pozorujeme jiz poérré velké plazmoidy, které dale putuji neutralni
vrstvou.

V intervaluy = 40 - 60 Mm dochazi k slateni dvou plazmoidll a to si mliZeme prohléd-
nout v detailu na obrazk@.2 Zde na prvnim obrazku ®aset = 54 s vidime dva plazmoidy
priblizené k sob natolik, Ze zéinaji splyvat v jeden. Modra a fialov&ra fedstavujefez
provedeny v daném mist Jednotlivéezy si mtiZzeme prohlidnout na obraz&8. Na dru-
hém detailu aset = 57 s mlizeme vigk smrd&ni v momeri, kdy dojde k pInému spojeni.
Na dalSich dvou snimcich pozorujeme, jak se Znéplazmoidy stavaji jednim a pohybuji se
smérem vzhuru. Pro lepSiedstavu se miizeme podivat na kratké video k detailu nazkipra
6.2, které najdeme pod QR kédem na stejném obrazku. V tomto widkme pril&h srazky
dvou plazmoidt plynule a i plazmoid, ktery z nich vznikl ahybuje se vzhiru.

Pfi pohledu na vySe zm@émérezy na obrazk.3mliZeme viét griblizeni plazmoidl vice
zietelré. Pokud se zaéiiime na vertikalnfezy zn@&ené pismenem B. MUZeme @igl jak se
plivodni propad hustoty mezi danymi plazmoidy zmenSujéasét = 63 s zde vidime taka
souvislou masu hustoty. Naopak fezech znéenych pismenem A, neboli rfazech hori-
zontalnich zaznamenavame rdesi hlavni peaku hustoty. To koresponduje s narlistékg Si

a celkového objemu plazmoidu.
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Obr. 6.2: llustré@ni obrazek detailu pr@asovy vyvoj hustoty s magnetickou rezistivitou.
S mode a fialoe vyzn&enymitezy, které vidime na obrazk6:3 Pod obrazky je umigh

QR kéd s odkazem na video tohoto detailu.
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Obr. 6.3: Horizontalni (vlevo) a vertikalni (vpravdgzy plazmoidy zobrazenych na ob-

razku6.2 Rezy jsou odliseny pismeny A a B, které odpovidaji Baezu na obrazké.2
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6.2 Model s magnetickou rezistivitou a viskozitou

V druhém modelu pdame k magnetické rezisti@tnavic viskozitu. Pracujeme zde sébp
s 2D modelem jakozto s obdélnikem o raamchx = 20 Mm nay = 100 Mm. Pouzivame
AMR mfizku s maximalnim zjemgmim amrmax = 5 pro&tsi stabilitu simulace. Okrajové
podminky boxu jsme pouzili volné, které umiagi, aby se vina $ila za nami vymezenou
hranici pro simulaci. Pouzili jsme graviteé stratifikovanou sluréi atmosféru s realistickym
rozloZenim teploty dle VAL-C modelulf], ktery si mlizeme prohlédnout na obrazkii

A pro magnetickou rezistivitu jsme pouzivali konstantndhotun = 1 - 10~* m? - s%. Hod-
nota kinetické viskozity je téZ konstantni= 5 - 1073 Pas. Zde téZ existuje Spitzerova visko-
zita, ktera je zavisla na tepkatale obdob@ jako u rezistivity ji nepouzivame kvili lepSimu
provazani s magnetickou rezistivitou. Po implementadiozgty do rovnice5.3 dostaneme

nasledujici vztah:

O G (pE+p)V—B(-B) = pg-v+v-[Bx (v xB)+
o (6.1)

9 1
trp (VN E V(T V)

Ze zd&atku simulace se spusti pulz veém osy X, ktery da simulaci do pohybu a donuti
magnetické pole k rekonexi. Na obrazkuwt miizeme viét casovy vyvoj% vV péti sekun-
dovych intervalech. Zde mlizeme pozorovat formovani ptadin které dale putuji nahoru
a dolu v neutréalni vrs&. Oproti gipadu bez viskozity se zde hned Zatku vytvdilo méeng
plazmoid{l a jejich pohyb se jevi pomalejsi. Pro lepg®idstavu se miizeme podivat na video
pomoci QR kdédu na obrazki4, vytvorené se snimk, které navazuji po jednotlivych sekun-
dach. Zde hned v prvnich sekundach vidime pulz, kterymujeone simulaci. Oprotiifpadu
bez implementované viskozity se zdeftvplazmoidy poz@ji a to vt = 30 s. Také si mlizeme
povSimnout Ze jich je mén Po vytvdeni se téZ pohybuji nahoru a dolu v neutralni véstv
a z&inaji se spojovat.

V intervaluy = 60 — 90 Mm dochazi k sldeni dvou plazmoidd a to si miizeme prohléd-
nout v detailu na obrazk@.5. Zde na prvnim obrazku aset = 62 s vidime dva plazmoidy

priblizené k soB. Modra a fialov&éara fgedstavujgez provedeny v daném méstJednotlivé
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Obr. 6.4:Casovy vyvoj magnetoakustickych vin zobrazenych pon%@cﬁ magnetickych si-
loCéar pro gipad s magnetickou rezistivitou a viskozitou. V levém doimohu je umistn QR

kod odkazujici na video zobrazeného vyvoje.

fezy si mlizeme prohlidnout na obraz&3. V caset = 64 s se fiblizi k sok®& natolik, Ze za-
Cinaji splyvat v jeden. V dalSich zobrazenyi@sech dochazi k Uplnému prolnuti zéigch
plazmoidd. B pohledu na jiz zmiénéfezy na obrazké.6 mlizeme viét priblizeni plazmoidi
vice Zetelré. Pokud se zaéiime na vertikalnfezy zn&ené pismenem B. MliZeme @il jak

se plivodni propad hustoty mezi danymi plazmoidy zmen&ujeaset = 66 s vidime Siroky
peak hustoty v oblastf = 75 — 80 Mm. Ten fedstavuje plazmoid, ktery vznikl slplynutim
drive zmirénych dvou. Pro lepsipdstavu se miizeme podivat na kratké video k detailu na ob-

razku6.5, které najdeme pod QR kdédem na stejném obrazku.
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Obr. 6.5: llustr&ni obrazek detailu plazmoidu p@asovy vyvoj rozloZeni hustoty s magne-
tickou rezistivitou a viskozitou. S mad a fialo® vyzn@&enymirtezy, které mizeme véd

na obrazku6.6. Pod obrazky je umigh QR kod s odkazem na video tohoto detailu.
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Obr. 6.6: Horizontalni (vlevo) a vertikalni (vpravdgzy plazmoidy zobrazenych na ob-

razku6.5. Rezy jsou odliseny pismeny A a B, které odpovidaji Baezu na obrazke.5.
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7. Zaver

V Uvodu této prace bydtend seznamen se Sluncem a to jak z historického pohledu, ta&-i z p
hledu moderni &dy. Dale se mohl seznamit s pojmem rekonexe magnetickdboqpery jsme

si podrob®ji popsali. Pak jsme si ro#tili jednotlivé magnetohydrodynamickeé viny, ktené-p
spivaji k oliievu Slunéni korony.

Poté byly giblizeny magnetohydrodynamické rovnice a jejich nunme¥i@Seni. V nepo-
slednifadeé jsme si pibliZili hlavni pouZzivany software a jeho vyhody. V naSiefppoctech
jsme pouzivali numericky kéd FLASH, ktery ndm umoznil jedoohou implementaci rezisti-
vity a viskozity. Nutno vSak dodat, Ze samotna obsluha FLE$#Hponerre slozita. A prvotni
instalace je natolik komplikovana, Ze by dokazala vydataraastatnou praci a proto jsme ji
zde nepopisovali. K zobrazovani vysledkll jsme pouzilvhéaaplikaci Vislt, ktera dovoluje
grafické zpracovani ziskanych dat.

V predposledni kapitole jsme se seznamili blize &§pe&nim nastavenim nasSi numerickeé
simulace, kde jsme se zabyvali MHD rovnicemi v konzervdtivivaru a dosazenim rovno-
vazného stavu. Takeé jsme se zabyvali@@nim rozloZzenim tlaku, hustoty a teploty.

Nakonec jsme i@sli k samotnym vysledklim numerickych simulaci. Ty narakytly za-
jimavy pohled na vyvoj magnetické rekonexe, kterou jsme limmdzorovat diky rozlozeni
hustoty, v kterém jsme vii plazmoidy. Na videich, které jsme poslepovali z namietygro-
vanych obrazkl, miizeme pozorovat plynuly gfilsimulace. Bpad s viskozitou se jevil byt
pomalejSi nezli bez ni, coz jsméekavali. Zajimavé bylo téz to, Ze i pate&ni paet plazmo-
id0i byl mensi neZ uipadu bez viskozity. A i v pri&hu simulace se plazmoidy ufedy
mére Casto nez v ppace bez viskozity. Pro lepSifphlednost jsme vytvdi sérii Casovych
krokll nasi simulace, jak v celkovém pohledu, tak v detaili¥v detailnim pohledu jsme se
zan&ili na spojeni dvou plazmoidd. Pro bliZzSiguistavu o tomto &i jsme udlali i nékolik

fezl, které ndm davaji lepsi pohled na rozloZeni hustibjgjich spojeni.
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