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Anotace

Tato diplomová práce je zaměřena na magnetohydrodynamické (MHD) vlny a oscilace ve

slunečnı́ koróně, ty můžeme najı́t ve velkém množstvı́ jevů, které jsou na Slunci zkoumány.

V poslednı́ch letech jsou tyto vlny pozorovány jak při pozemských pozorovánı́ch, tak při po-

zorovánı́ch ve vesmı́ru, která jsou prováděna z palub kosmických sond. Úkolem této práce je

seznámenı́ se s problematikou vln a oscilacı́ ve slunečnı́ koróně a následné spuštěnı́ simulacı́,

které jsou prováděny pomocı́ programu FLASH 4.5. Dalšı́m cı́lem je pak provést parametric-

kou studii pomocı́ numerických simulacı́ a docı́lit tak reálnějšı́ho přiblı́ženı́ k pozorovaným

jevům.

Klı́čová slova: Slunce, koróna, vlny, oscilace, simulace, magnetohydrodynamika, FLASH.

Abstract

This diploma thesis is focused on waves and oscillations in the solar corona, which takes

place in a large number of phenomena that occurs here. In recent years these waves have

been observed in Earth observation same like as cosmic observation.The task of this thesis

is to familiarize with the problems of waves and oscillations in solar corona and subsequent

interpretation into numerical simulations that are performed by FLASH code. The aim of the

work will be to modify numerical simulations and thus to achieve more realistic of the observed

phenomena.

Key words: Sun, Solar Corona, waves, oscillations, simulations, Magnetohydrodynamics,

FLASH.
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1.2.1 Jádro . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
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ρ · · · hustota plynu

T · · · termodynamická teplota

p · · · tlak plynu

E · · · vektor intenzity elektrického pole

B · · · vektor magnetické indukce
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Kapitola 1

Úvod

Tématem této diplomové práce jsou oscilačnı́ a vlnové jevy v magnetických strukturách slune-

čnı́ koróny. Pochopenı́ jevů, které se zde vyskytujı́, může mı́t dalšı́ využitı́ v technice, např. při

termojaderné fúzi. Prvnı́ kapitola se věnuje obecným poznatkům o Slunci, jeho vlastnostem

a uspořádánı́ jednotlivých vrstev. Nalezneme zde také zmı́nku o chemickém složenı́ Slunce.

Dalšı́ kapitola pak nastı́nı́ problematiku ohřevu nejvyššı́ vrstvy slunečnı́ atmosféry – koróny.

Jsou zde popsány dva možné principy ohřevu slunečnı́ koróny, které jsou v současné době

považovány jako nejpravděpodobnějšı́, a to rekonexe magnetického pole a ohřev za pomoci

MHD vln. V pořadı́ třetı́ kapitola se zabývá popisem programu FLASH 4.5, jeho funkcı́ a

využitı́m. Poslednı́ kapitola je věnována parametrické studii oscilacı́ v koronálnı́ smyčce v pro-

gramu FLASH 4.5 a jejı́ analýze.

1.1 Základnı́ vlastnosti Slunce

Slunce je považováno za důležité hvězdné těleso, bez této hvězdy by na Zemi život nebyl

možný. Umı́stěnı́ této hvězdy je ve středu slunečnı́ soustavy, ta se nacházı́ v galaxii, kterou

nazýváme Mléčná dráha. Slunce je hvězda hlavnı́ posloupnosti, dle spektrálnı́ klasifikace nese

označenı́ G2V. Třı́da G2 značı́, že se jedná o hvězdu s teplotou mezi 5200K – 5900 K, která se

lidskému oku jevı́ jako jasně žlutá. Stejně jako Slunce, patřı́ do třı́dy G také napřı́klad hvězda

Capella ze souhvězdı́ Vozky, dále Alfa Centauri A nebo Tau Ceti. Pı́smeno V pak označuje
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tzv. hlavnı́ posloupnost. Tu v Hertzsprung-Russelově diagramu obr. (1.1) tvořı́ křivka, kterou

obklopuje většina hvězd. Hvězdy v tomto pásu majı́ dostatečnou hmotnost, což je parametr,

na kterém závisı́ jak svı́tivost, tak spektrálnı́ typ. Hlavnı́ posloupnost značı́ to, že tyto hvězdy

se nacházı́ právě v režimu, ve kterém docházı́ ke spalovánı́ vodı́ku. Slunce se v tomto pásu

nacházı́ již 4,5 miliardy let a je zhruba v polovině jeho životnosti. Doba života třı́dy G je

kolem deseti miliard let.

Obr. 1.1: Hertzsprung-Russellův diagram [2].

Výjimečnost Slunce je tvořena dvěma faktory. Prvnı́ z nich je ten, že se jedná o jednu

z mála hvězd, která netvořı́ pár nebo vı́cenásobný hvězdný systém. Druhým faktorem je pak

jeho vzdálenost od Země; tato hodnota se v průběhu roku nepatrně měnı́, což je zapřı́činěno

tvarem trajektorie. Průměrná hodnota vzdálenosti je 150 milionů kilometrů, tato vzdálenost je

také označována jako jedna astronomická jednotka – 1 AU (1,496 ·1011m). Foton o rychlosti

světla tuto vzdálenost zdolá asi za 8 minut. Na vzdálenosti je také přı́mo závislá teplota na

povrchu Země.
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1.1.1 Chemické složenı́ Slunce

Hmota, ze které se Slunce skládá, se nazývá plazma. Plazma, které je ionizovaným plynem

držı́ pohromadě dı́ky splněnı́ požadavku hydrostatické rovnováhy. To znamená, že sı́la, která je

vyvolána tlakem plynu a tlakem zářenı́, mı́řı́cı́ ven ze středu Slunce, je v rovnováze s gravitačnı́

silou směřujı́cı́ do středu Slunce, viz rovnice (1.1).

−d(pkin + prad)

dz
= ρ(z)g. (1.1)

Hmotnostnı́ zastoupenı́ hlavnı́ch prvků, vodı́ku a hélia, je zhruba v poměru 74% H a 25%

He, zbytek připadá na dalšı́ prvky. Pro názornějšı́ přehled uvádı́m tabulku 1.1, v nı́ž je vidět

složenı́ fotosféry Slunce v procentech počtu atomů.

Tabulka 1.1: Složenı́ fotosféry Slunce.

prvek podı́l v %

vodı́k 92,1

helium 7,8

kyslı́k 0,061

uhlı́k 0,030

dusı́k 0,0084

neon 0,0076

železo 0,0037

křemı́k 0,0031

hořčı́k 0,0024

sı́ra 0,0015

ostatnı́ 0,0015

10



1.2 Struktura Slunce

Slunce obsahuje následujı́cı́ vrstvy, viz obr. (1.2) :

• Jádro

• Vrstva v zářivé rovnováze

• Tachoklina

• Konvektivnı́ zóna

• Fotosféra

• Chromosféra

• Přechodová oblast

• Koróna

1.2.1 Jádro

Jádro Slunce se nacházı́ přibližně v 0,2 - 0,25 jeho poloměru.Teplota v jádře se pohybuje kolem

1,5 · 107 K, tlak 26,5 · 1016 Pa a hustota odpovı́dá přibližně 1,5 · 105 kg · m−3. Vlivem takto

vysoké teploty, tlaku a hustoty se zde slučujı́ lehčı́ jádra vodı́ku na těžšı́ helium. Během proton

– protonové reakce obr. (1.3) se slučujı́ čtyři jádra vodı́ku na jedno jádro helia, při této reakci

docházı́ k uvolněnı́ gama zářenı́ a neutrin. V průběhu tohoto procesu nastává uvolněnı́ energie

≈ 26,8 MeV.

1.2.2 Vrstva v zářivé rovnováze

V pořadı́ dalšı́ vrstvou Slunce je vrstva v zářivé rovnováze. Od jádra dosahuje přibližně do hod-

noty 0,68 poloměru Slunce. Lze tedy řı́ci, že se jedná o slunečnı́ vrstvu s největšı́ mocnostı́.

V této vrstvě je přenos energie zajištěn tzv. zářenı́m. V porovnánı́ s jádrem zde docházı́ k po-

klesu teploty až o jeden řád.
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Obr. 1.2: Řez Sluncem [6].

1.2.3 Tachoklina

Ačkoli se tato vrstva nacházı́ od středu Slunce jako třetı́ v pořadı́, byla objevena teprve nedávno,

a to pomocı́ družice SOHO [27]. Tloušt’ka této vrstvy je 0,04 poloměru Slunce a jedná se tak

o nejslabšı́ vrstvu. Zatı́m o nı́ můžeme řı́ci, že sloužı́ jako rozhranı́ mezi dvěma rotačnı́mi

prostředı́mi. Vrstvy, které ležı́ pod tachoklinou, tedy jádro a vrstva v zářivé rovnováze, rotujı́

jako pevné těleso, ostatnı́ vrstvy nad tachoklinou majı́ takzvanou rotaci diferenciálnı́. To zna-

mená, že rotace je funkcı́ vzdálenosti od středu Slunce. Dále můžeme uvést, že se zde zřejmě

generujı́ magnetická pole.
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Obr. 1.3: Proton – protonová reakce v jádře Slunce [2].

1.2.4 Konvektivnı́ zóna

Druhá největšı́ vrstva, co se mocnosti týče, dosahuje od hodnoty 0,72 poloměru Slunce až

téměř k jeho okraji. Zde teplota plazmatu nedosahuje tak velkých hodnot, aby docházelo

k přenosu energie zářenı́m. Ten je zde zajištěn jevem zvaným prouděnı́ (konvekce). Prin-

cipiálně se jedná o stejný proces výměny tepla, jako je napřı́klad u ohřevu vody. Konvektivnı́

proudy vynášejı́ teplejšı́ plazma směrem od středu Slunce k povrchu, naopak studenějšı́ plazma

klesá dolů, kde docházı́ k jeho opětovnému ohřevu. Vrcholky těchto proudů tvořı́ jev zvaný

granulace, který je pozorovatelný ve fotosféře Slunce, obr (1.4). Zajı́mavé je, že v této vrstvě

klesá teplota oproti jádru až o 4 řády, přibližně na 6000 K.

1.2.5 Fotosféra

Jedná se o přı́mo pozorovatelný povrch hvězdy, jeho žlutá barva odpovı́dá teplotě kolem

5800 K. Jednı́m z patrných jevů ve fotosféře je granulace, jedná se o vertikálnı́ proudy žhavého
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plazmatu stoupajı́cı́ vzhůru a zároveň o chladnějšı́ proudy, které klesajı́ směrem do vnitřnı́ch

částı́ Slunce. Oblasti světlejšı́ barvy zastupujı́ teplý vzestupný proud, naopak tmavšı́ je proud

sestupný. Na tento jev dále navazujı́ spikule, které jsou popsány v podkapitole chromosféra

(viz dále). Pravděpodobně nejnápadnějšı́mi útvary ve fotosféře jsou slunečnı́ skvrny, které

byly poprvé zaznamenány již Galileo Galileem (1564 - 1642). Pozorovánı́ skvrn vedlo k ob-

jevu rotace Slunce [1].

Obr. 1.4: Granulace viditelná ve fotosféře [4].

1.2.6 Chromosféra

Jedná se o dalšı́ vrstvu, která je za běžných okolnostı́ pro lidské oko neviditelná. Je to způso-

beno velkým jasem fotosféry, která se nacházı́ právě pod touto vrstvou. Jedinou možnostı́, kdy

je tato vrstva pozorovatelná, je zatměnı́ Slunce, v tomto přı́padě je viditelná kolem slunečnı́ho

disku jako růžová až červená záře. Vrstva je dále pozorovatelná v úzkopásmovém filtru, kdy

odstı́nı́me jas fotosféry a zaměřı́me se pouze na vlnovou délku chromosféry. Zajı́mavou ano-

máliı́ je zde vývoj teploty; na spodnı́ hraně chromosféry, ve směru od středu ven ze Slunce,

začı́ná teplota na hodnotě kolem 6000 K, následně docházı́ k poklesu lehce pod 4000 K a poté
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opět narůstá až na konečných 20000 K, vše je patrné z obr. (1.8).

Obr. 1.5: Spikule [5].

Dalšı́ pozorovatelný jev se nazývá spikule. Jde o proudy žhavého plazmatu, které stoupajı́

vzhůru a zasahujı́ až do slunečnı́ koróny. Vzestupná rychlost tohoto proudu se odhaduje na 20

– 30 km · s−1. Spikule majı́ poměrně krátkou životnost – řádově mezi jednotkami až dvěma

desı́tkami minut. Po uplynutı́ této doby docházı́ ke zhroucenı́ zpět na povrch Slunce. Nedojde-

li však ke zhroucenı́ celého plazmatického sloupce, přibližně polovina až dvě třetiny hmoty se

rozptýlı́ v koróně. Jedná se o významný transportnı́ jev hmoty mezi fotosférou a korónou. Jde

o vrstvu, o které toho zatı́m moc nevı́me, stále je tedy předmětem zkoumánı́.

1.2.7 Přechodová oblast

Přechodová oblast je situována mezi chromosférou a korónou. Tato oblast je pozorovatelná

pouze s pomocı́ přı́strojů umožňujı́cı́ch detekci ultrafialového zářenı́. I s dnešnı́ technikou

nenı́ možné přesně určit tloušt’ku této vrstvy. Dalšı́m problémem je to, že se vrstva neustále

pohybuje a měnı́ svoji hranici. Odhadovaná tloušt’ka se řádově pohybuje ve stovkách km.
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Přesto i v takto slabé vrstvě docházı́ k nárůstu teploty z 20 000 K na 1–2 MK. Pro pozorovánı́

fotosféry, přechodové oblasti a koróny byl navržen a zkonstruován satelit TRACE (Transition

Region and Coronal Explorer [2]), který fungoval mezi roky 1998 a 2010. Jeden ze snı́mků

můžeme vidět na obrázku (1.6). Zde je zobrazena přechodová oblast jako světlá mlha nad

povrchem Slunce, popřı́padě jako světlý oblak kolem výčnělků [12].

Obr. 1.6: Přechodová oblast [2].

1.2.8 Koróna

Nejsvrchnějšı́ vrstva slunečnı́ atmosféry se nazývá koróna. Tato část je nynı́ předmětem inten-

zivnı́ho zkoumánı́. Už jen otázku, proč je koróna v porovnánı́ s chromosférou výrazně teplejšı́,

i když ležı́ dále od středu Slunce, se dosud nepodařilo objasnit. Za pomoci spektroskopických

měřenı́ byla stanovena koronálnı́ teplota na 1-2 MK v tzv. klidných oblastech. Rozdělenı́ tep-

loty v koróně nenı́ homogennı́. Nacházı́ se zde oblasti s menšı́ teplotou, které nazýváme ko-

ronálnı́mi dı́rami, tady teplota klesá pod 1 MK. Opakem koronálnı́ dı́ry je aktivnı́ oblast. Zde
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se může teplota vyšplhat až na hodnotu 2 – 6 MK.

Korónu lze pozorovat pouhým okem během úplného zatměnı́ Slunce, kdy Měsı́c zastı́nı́

slunečnı́ disk. Nastane-li tento jev, lze pak sledovat téměř milionkrát slabšı́ zářenı́ koróny,

které za běžného stavu skryje slunečnı́ zářenı́. Tvar slunečnı́ koróny nelze přesně definovat, je-

likož se měnı́ v závislosti na slunečnı́ činnosti. V obdobı́ slunečnı́ho maxima má koróna velmi

bohatou vnitřnı́ strukturu po celém okraji slunečnı́ho disku. V minimu se koróna přimkne

ke slunečnı́mu rovnı́ku [1].

Korónu lze rozdělit na tři oblasti, a to v závislosti na vzdálenosti od povrchu Slunce a

následného vyzařovacı́ho mechanismu [7, 8, 9]. K-koróna (K - kontinuálnı́), mechanizmus

vyzařovánı́ spočı́vá ve slunečnı́m světle, které se rozptyluje na volných elektronech. Při pozo-

rovánı́ se jevı́ jako kontinuum bez absorpčnı́ch čar, což je způsobeno tzv. Dopplerovým jevem,

ten čáry rozšı́řı́ tak, že se překrývajı́ a tvořı́ ucelené kontinuum. F-koróna (F - Fraunhofe-

rova) je tvořena slunečnı́m zářenı́m odrážejı́cı́m se na prachových částicı́ch. Zde lze zpozorovat

Fraunhoferovy absorpčnı́ čáry. Emisnı́ mechanismus E-koróny (E - emisnı́) je tvořen čárovým

spektrem produkovaným ionty, které se vyskytujı́ v plazmatu koróny. Tato část koróny je

cenným zdrojem informacı́ o jejı́m celkovém složenı́ [9].

Obr. 1.7: Snı́mek koróny - 11. července 2010, Francouzská Polynésie [11].
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Dalšı́ veličinou s nehomogennı́m rozloženı́m v koróně je hustota. Hustota částic ve slunečnı́

koróně je velice řı́dká. Pro srovnánı́: počet částic vzduchu, který je nahromaděn v krabičce

od zápalek, je stejný jako v jednom krychlovém kilometru koróny [10]. Průměrné rozloženı́

hustoty nad přechodovou oblastı́ popisuje tzv. Baumbach-Allenův vztah:

ne(R) = 108

[
2.99

(
R

R�

)−16

+1.55

(
R

R�

)−6

+0.036

(
R

R�

)−1.5]
. (1.2)

kde R = R�+h je vzdálenost od slunečnı́ho středu a R� = 6,95 ·108 m .

Vývoj teploty a hustoty ve slunečnı́ atmosféře lze vidět na obr. (1.8). Za povšimnutı́ přede-

všı́m stojı́ výše popsaný pokles teploty u chromosféry a následný teplotnı́ nárůst v přechodové

oblasti. U hustoty lze naopak vidět strmý pokles v přechodové zóně a velmi řı́dké plazma

v koróně [18].
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Obr. 1.8: Hustotnı́ a teplotnı́ rozloženı́ ve slunečnı́ atmosféře [18].
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Kapitola 2

Ohřev slunečnı́ koróny

Jak již bylo zmı́něno v předešlé kapitole, koronálnı́ ohřev je dosud nevyřešeným problémem

slunečnı́ fyziky. Bylo navrženo několik možnostı́, jak tento jev vysvětlit, doposud však bez úspě-

chu. Nejpravděpodobnějšı́ varianty ohřevu slunečnı́ koróny jsou dvě; prvnı́ z nich uvažuje, že

nárůst teploty je způsoben působenı́m vln a oscilacı́. Druhý způsob ohřevu využı́vá energie,

která se uvolnı́ při přepojenı́ magnetických siločar, tzv. rekonexi magnetického pole.

2.1 Rekonexe magnetického pole

Rekonexe magnetického pole je fyzikálnı́ proces, který se projevuje u vysoce vodivého plaz-

matu. Docházı́ při něm ke změně v magnetické topologii, jejı́ž následkem je přeměna mag-

netické energie na energii kinetickou, urychlenı́ částic a ohřev. Rekonexe magnetického pole

se může projevit tam, kde se k sobě přiblı́žı́ dvě oblasti magnetického pole s antiparalelně

orientovanými magnetickými siločarami, viz obr. (2.1) [12].

Máme-li dvě oblasti magnetického pole, které majı́ vůči sobě opačně orientované siločáry a

dojde k jejich přiblı́ženı́, výsledkem bude vznik difuznı́ho regionu, který má velmi nı́zkou hod-

notu magnetického pole. V tomto regionu pak docházı́ ke změně v konfiguraci magnetického

pole a následné rekonexi do konfigurace energeticky výhodnějšı́. Přepojenı́ lze připodobnit

elektrickému zkratu, kde elektrický proud teče kratšı́, energeticky výhodnějšı́ cestou. Násle-

dkem přepojenı́ docházı́ k průtoku velkých elektrických proudů, které ohmicky ohřı́vajı́ okolnı́
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Obr. 2.1: Rekonexe magnetického pole [13].

plazma. Plazma takto nabitou energii vyzářı́ do okolı́.

Jednı́m z nejznámějšı́ch jevů ve slunečnı́ fyzice je tzv. výron koronálnı́ hmoty, jenž je

s přepojenı́m siločar velice úzce spjat. Přepojenı́ siločar může často vést k vytvořenı́ ob-

laku plazmatu – tzv. plazmoidu; tento energeticky rozžhavený oblak je následně vyvržen do

vesmı́ru.

Teoreticky by se pro ohřev koróny dala uvažovat energie uvolněná během slunečnı́ erupce,

avšak frekvence slunečnı́ch erupcı́ nenı́ dostatečně velká na to, aby zajistila ohřátı́ vrstvy na

danou teplotu. Na této teorii vznikla posléze myšlenka ohřevu pomocı́ tzv. nanoerupcı́, kde

množstvı́ energie nenı́ tak velké jako při běžné erupci, ale frekvence nanoerupcı́ je naopak

vysoká. Při podrobnějšı́m zkoumánı́ se ale prokázalo, že ani vysoký počet nanoerupcı́ nemůže

být jediným zdrojem ohřevu slunečnı́ koróny [12, 19].
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Obr. 2.2: Standardnı́ model slunečnı́ erupce [14].

2.2 Magnetoakustické vlny

Druhá metoda ohřevu, které se přikládá velký význam, je ohřev za pomoci magnetoakus-

tických vln. Jelikož částice plazmatu mohou kmitat na rozličných frekvencı́ch, je tı́m umožněn

průchod nejrůznějšı́m vlnám a kmitům. Jedny z těchto vln jsou i vlny magnetoakustické.

Poněvadž je magnetické pole ve slunečnı́m plazmatu všudypřı́tomné, docházı́ tı́m k ovli-

vněnı́ přenosu vln. Kdyby toto pole bylo nulové, mohli bychom připodobnit šı́řenı́ akustické

vlny plazmatem k šı́řenı́ zvukové vlny vzduchem, která se pohybuje v jedné vlnoploše. Protože

je ale hodnota magnetického pole v plazmatu nenulová, ovlivnı́ rychlost šı́řenı́ vlněnı́ ve všech

směrech, dostaneme tak tři hlavnı́ druhy vln:

• Pomalá magnetoakustická vlna

• Rychlá magnetoakustická vlna

• Alfvénova vlna
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Obr. 2.3: Výron koronálnı́ hmoty 31. srpna 2012, zachyceno pomocı́ sondy SDO [3].

Právě Alfvénovy vlny by pravděpodobně mohly vést k ohřevu koróny. Tyto vlny podél

magnetických siločar prostupujı́ i do vyššı́ch vrstev atmosféry. Vı́ce např. v [22, 23].

Jako prvnı́ si představı́me vlny zvukové. V normálnı́m prostředı́ docházı́ k přenosu ener-

gie změnou hustoty prostředı́, ve kterém se vlna šı́řı́. Rychlost zvukové vlny lze odvodit ze

základnı́ch rovnic magnetohydrodynamiky, konkrétně rovnice kontinuity (2.1), Eulerovy rov-

nice (2.2), rovnice pro magnetický tok (2.3) a stavové rovnice (2.4) (veličiny v (2.1) až (2.4)

majı́ obvyklý význam a γ je poměr měrných tepel):

∂ρ

∂ t
+∇ · (ρv) = 0, (2.1)

ρ
∂v
∂ t

+ρ(v ·∇)v =−∇p+
rot B

µ0
×B, (2.2)

∂B
∂ t

=
1

σ µ0
∇

2 B+ rot (v×B), (2.3)

p = K ρ
γ . (2.4)
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Rychlost zvukové vlny je pak:

cs =

√
γ

p
ρ
=

√
γkBT

m
, (2.5)

kompletnı́ odvozenı́ lze nalézt např. [12, 19].

Postupnými kroky se můžeme dostat i k odvozenı́ Alfvénovy rychlosti. Linearizacı́ rovnic

(2.1) (2.2) (2.3) (2.4) a následnou eliminacı́ proměnných lze dosáhnout maticového tvaru:

M ·δu = 0. (2.6)

Složky matice M majı́ tvar:

M = [ω2− (k ·vA)
2]δkl +(k ·vA)(kkν

(A)
l + klν

(A)
k )− (ν2

A + c2
s )kkkl, (2.7)

kde vA je Alfvénova rychlost a jejı́ předpis udává vztah:

vA =
B0√
µ0ρ0

. (2.8)

Nynı́ musı́me zvolit souřadnicový systém. Volı́me tak, že směr magnetického pole B0 bude

ve směru osy z viz obr. (2.4). Jelikož jsou Alfvénovy vlny poháněny pouze magnetickou silou,

budou pak mı́t stejný směr jako vektor magnetického pole B0. V takto zvoleném systému poté

platı́ pro magnetické pole B0 = (0,0,B0), pro Alfvénovu rychlost vA = (0,0,vA) a pro vlnový

vektor k = (k sin α,0,k cos α). Úhel α je svı́rán mezi vektory B0 a k.

Obr. 2.4: Souřadnicový systém, převzato z [19].

24



Pro takto definovaný souřadnicový systém pak vypadá matice M následovně:

M =


ω2− k2ν2

A− c2
s k2 sin2

α 0 −c2
s k2 sinα cosα

0 ω2− k2ν2
A cos2 α 0

−c2
s k2 sinα cosα 0 ω2− c2

s k2 cos2 α

 (2.9)

Jelikož se snažı́me najı́t nenulové řešenı́ rovnice (2.7), determinant matice M musı́ být

roven nule. Dodrženı́m těchto podmı́nek zı́skáme disperznı́ relaci magnetoakustických vln.

Tento tvar je nezávislý na souřadnicové soustavě:

[ω2− (k ·vA)
2] · [ω4− k2(ν2

A + c2
s )ω

2 + c2
s k2(k ·vA)

2] = 0. (2.10)

Směr Alfvénovy rychlosti je shodný se směrem magnetického pole B0. Na prvnı́ pohled

je patrné, že magnetoakustické vlny jsou mnohem složitějšı́ něž vlny zvukové. Pokud bude

výraz v prvnı́ hranaté závorce roven nule, zı́skáme bikvadratickou rovnici popisujı́cı́ úhlovou

frekvenci. Jejı́m řešenı́m pak budou dalšı́ dva módy magnetoakustických vln, přesněji pomalá

vlna (S, Slow) a rychlá vlna (F, Fast). Disperznı́ relace jednotlivých módů zřejmě jsou: (α je

úhel mezi vlnovým vektorem a magnetickým polem, resp. Alfvénovou rychlostı́) [19].

ω
2
f =

1
2

k2(c2
s +ν

2
A)−

1
2

k2
√

(c2
s +ν2

A)
2−4c2

s ν2
A cos2 α, (2.11)

ω
2
s =

1
2

k2(c2
s +ν

2
A)+

1
2

k2
√

(c2
s +ν2

A)
2−4c2

s ν2
A cos2 α, (2.12)

ω
2 = ν

2
Ak2 cos2

α. (2.13)

V některé literatuře jsou Alfvénovými vlnami označovány všechny tři zde zavedené módy

magnetoakustických vln. U zvukové vlny docházı́ k přelévánı́ hustoty energie mezi neuspořádanou

(tlakovou, p) částı́ a uspořádanou (kinetickou, ρv2/2) částı́ energie. U vlny magnetoakus-

tické je dalšı́m rovnocenným členem hustota energie magnetického pole (magnetický tlak,

pM = B2/2µ0). Položı́me-li sobě rovny hustotu kinetické energie a magnetický tlak, zı́skáme

hodnotu Alfvénovy rychlosti [19].

1
2

ρv2 =
1
2

B2

µ0
=> νA =

B
√

µ0ρ
. (2.14)
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Obr. 2.5: Polárnı́ diagram; na hornı́m obrázku je magnetické pole slabé, tudı́ž převládá dynamický tlak

cs. Na spodnı́m obrázku vlevo je dynamický tlak v rovnováze s tlakem magnetickým. Pravý obrázek

pak zobrazuje převahu magnetického tlaku. Převzato z [19].

Z rovnic (2.11) (2.12) (2.13) pak lze dostat předpis pro fázové rychlosti módů:

ν
2
Sf =

1
2
(c2

s +ν
2
A)−

1
2

√
(c2

s +ν2
A)

2−4c2
s ν2

A cos2 α, (2.15)

ν
2
Ff =

1
2
(c2

s +ν
2
A)+

1
2

√
(c2

s +ν2
A)

2−4c2
s ν2

A cos2 α. (2.16)

ν
2
Af = ν

2
A cos2

α. (2.17)

Dosazenı́m úhlu α = 0 do těchto rychlostı́ pak zı́skáme rychlost ve směru magnetického

pole B0. Ve směru pole si Alfvénova vlna svoji rychlost zachová. U vlny pomalé docházı́ k za-
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chovánı́ pouze minimálnı́ složky rychlosti Alfvénovy a rychlosti zvuku, oproti tomu u rychlé

vlny se maxima složky Alfvénovy i rychlosti zvuku zachovávajı́.

U druhého přı́padu dosazujeme úhel α = π/2. Výsledkem je poté u Alfvénovy vlny a po-

malé vlny složka rychlosti rovná nule. Pouze u vlny rychlé je složka rychlosti rovna
√
(ν2

A + c2
s ).

Vše je dobře patrné z obrázku (2.5), kde je znázorněn polárnı́ diagram všech třı́ módů.

Tento diagram rovněž sloužı́ k zobrazenı́ tvaru jednotlivých vlnoploch.
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Kapitola 3

Numerický kód FLASH

FLASH je veřejně dostupný, vysoce modulárnı́ kód, který byl vyvinut jako rozšiřovatelný

systém. FLASH se skládá ze vzájemně ovladatelných modulů, které lze libovolně kombinovat

dle potřeby. Dı́ky této architektuře lze vytvořit jedinečné podmı́nky pro výpočty. Jednoduchý

a elegantnı́ mechanismus umožňuje přizpůsobenı́ kódu bez nutnosti zásahu do hlavnı́ho jádra.

Vestavěný testovacı́ modul poté spouštı́ různé regresnı́ testy, které ověřujı́ stabilitu a funkčnost

celého systému. FLASH je založen na jazyku Fortran a poprvé byl vydán v roce 1998. Od té

doby proběhlo mnoho aktualizacı́ a vylepšenı́. Aktuálnı́ verze nese označenı́ FLASH 4.5.

Program FLASH je dostupný pouze pro operačnı́ systém LINUX. Instalace i samotné

zprovozněnı́ programu FLASH nenı́ vůbec jednoduché, vyžaduje instalaci mnoha dalšı́ch mo-

dulů a programů, které se musejı́ vzájemně spárovat. Pro účely instalace tak vznikl manuál,

podle kterého dokáže skrze terminál OS Linux nainstalovat FLASH i uživatel neznalý tohoto

operačnı́ho systému.

Existuje samozřejmě mnoho dalšı́ch jazyků použı́vaných k výpočtům. Některé z nich majı́

svůj základ na programovacı́m jazyku C [15].

3.1 Užitı́ FLASH kódu ve fyzice

V tomto odvětvı́ se nacházı́ mnoho fyzikálnı́ch aplikacı́, u kterých byl využit FLASH kód:

• Hydrodynamika + magnetohydrodynamika
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• Stavové rovnice: ideálnı́ plyn, degenerace ionizovaného plazmatu

• Tepelná výměna vedenı́m, tepelná výměna zářenı́m, tepelná výměna prouděnı́m

• Opacita

• Jaderné spalovánı́

• Rozloženı́ a působenı́ gravitace

• Magnetická rezistivita a vodivost

• Protonová radiografie a Thomsonův rozptyl

Široké uplatněnı́ programu FLASH můžeme najı́t také v chemii.

3.2 Numerický model

Snad ve všech modelech ve slunečnı́ fyzice se vyskytuje plazma. Aby bylo možné tyto úlohy

řešit, musı́me si zadefinovat sadu rovnic, které pak budou při výpočtech užity. V našem přı́padě

je plazma popsáno sadou ideálnı́ch magnetohydrodynamických rovnic [16, 17, 21].

∂ρ

∂ t
+∇ · (ρv) = 0, (3.1)

ρ
∂v
∂ t

+ρ(v ·∇)v =−∇p+
1
µ0

(∇×B)×B, (3.2)

∂B
∂ t

= ∇× (v×B), (3.3)

∂U
∂ t

=−∇ ·S, (3.4)

∇ ·B = 0. (3.5)
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Kde ρ je hustota hmoty, v rychlost toku, p je tlak plynu a B označuje magnetické pole.

Energie plazmatu je poté definována jako:

U =
p

γ−1
+

ρ

2
v2 +

B2

2µ0
, (3.6)

kde γ je adiabatický koeficient a je roven 5/3. Vektor toku označujeme pı́smenem S a

vyjadřujeme jako:

S =

(
U + p+

B2

2µ0

)
v− (v ·B) B

µ0
. (3.7)

Magnetohydrodynamické rovnice (3.1) – (3.5) poté transformujeme do tvaru zachovánı́

toku:
∂ψ

∂ t
+

∂F(ψ)

∂x
+

∂G(ψ)

∂y
= 0. (3.8)

Dále pak rovnici řešı́me numericky. Vektor ψ ve dvoudimenzionálnı́m tvaru je poté vyjádřen

takto:

ψ =



ρ

ρυx

ρυy

Bx

By

U


. (3.9)

Vı́ce informacı́ o vektorových funkcı́ch F(ψ) a G(ψ), které jsou velmi složité, lze najı́t

např. v knize [16, 17].

3.3 Počátečnı́ podmı́nky

Náš numerický model popisuje gravitačně rozvrstvenou slunečnı́ atmosféru, ve které se pohyb

plazmatu popisuje časově závislými 2D MHD rovnicemi. V užitém programu FLASH [15]

jsou to MHD rovnice (3.1) – (3.5), zde ρ je hustota, v je rychlost, B značı́ magnetické pole,

g = [0,−g�,0] je gravitačnı́ zrychlenı́, kde g� = 274 m · s−2.
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Pro simulaci jsme použili 2D box se šı́řkou x = 20 Mm a výškou y = 15 Mm. Prosto-

rové rozlišenı́ numerické mřı́žky je závislé na metodě AMR a jejı́m nastavenı́ úrovně vyhla-

zovánı́ bloků – přičemž hodnota byla nastavena na 7. V oblasti simulace se nacházı́ 5706

bloků, z čehož se každý blok skládá z 8 x 8 numerických buněk, což odpovı́dá 365 184

buněk, nejmenšı́ prostorové rozlišenı́ je 3,9 km. Na všech hranicı́ch buněk se nastavujı́ hodnoty

veličin do jejich rovnovážných stavů za použitı́ pevně stanovených, časově fixnı́ch okrajových

podmı́nek. Toto má za následek minimum numerických odrazů a chyb ve vlnovém signálu.

Do takto připraveného boxu jsme umı́stili dva počátečnı́ body P1 a P2, jejichž souřadnice

jsou: x1
p = -8,5 Mm, y1

p = 2,25 Mm a x2
p = 8,5 Mm, y2

p = 2,25 Mm. Tyto body sloužily jako tzv.

”footpointy“ generované smyčky a byla v nich ve stejný čas (t = 0) provedena změna hustoty.

Většina kódů v programu FLASH má uvnitř jednotku Grid, která se zabývá implemen-

tacı́ okrajových podmı́nek – Grid Boundary Conditions. Změna počátečnı́ch podmı́nek je

pro uživatele velmi přı́jemná, měnit totiž musı́me pouze jednu veličinu typu string ve složce

flash.par, přičemž program si sám dohledá potřebná data ve své vnitřnı́ struktuře. Pokud chceme

měnit konstanty typu integer, lze to provést ve složce constants.h. Komunikaci mezi con-

stants.h a flash.par pak provádı́ RuntimeParameters mapStrToInt.

Periodické podmı́nky – jsou základnı́m typem podmı́nek, box je obklopen svými kopiemi.

Pokud tok opustı́ simulačnı́ box, objevı́ se opět na hranici boxu, který se nacházı́ ve směru

toku.

Podmı́nky typu ”reflect“ – tok, který se dostane na hranici, je odražen na základě změny

znaménka jeho orientace.

Podmı́nky typu ”outflow“ – počátečnı́ podmı́nky s nulovým gradientem, dovolujı́ toku

opustit simulačnı́ box.

Podmı́nky typu ”diode“ – vycházı́ z podmı́nek typu ”outflow“, ale jsou vylepšeny tak,

aby tok, který procházı́ hranicı́ boxu, se již nemohl vrátit zpátky. Princip této ochrany spočı́vá

v tom, že v tzv ”guard“ buňkách je kontrolován směr rychlosti, pokud vede směrem do boxu, je

velikost rychlosti nastavena na nulovou. Tento proces je výhodný z hlediska odstı́něnı́ našeho

boxu od jeho okolı́.

Pokud by nám nevyhovovaly žádné z těchto předdefinovaných podmı́nek, lze si samozřejmě
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nadefinovat svoje vlastnı́. Jako string parametr zadáme ”user“ a v constants.h posléze můžeme

libovolně upravit vše, co chceme. Vı́ce o tomto nastavenı́ i o dalšı́ch typech podmı́nek lze najı́t

v manuálu k programu FLASH, který je volně ke staženı́ na internetových stránkách tohoto

programu [15].

3.4 AMR

Velká část numerických výpočtů se provádı́ s užitı́m předem nastavené a během výpočtu kon-

stantnı́ mřı́že. Mnoho problémů však nevyžaduje jednotnou přesnost v každém bodu sı́tě. Na-

opak lepšı́ch výsledků lze dosáhnout, když se zaměřı́ většı́ přesnost a rozlišenı́ na specifické

oblasti, na úkor jiných, méně důležitých. Proto byla vyvinuta metoda Adaptive Mesh Refi-

nement, zkráceně AMR. AMR poskytuje dynamické programovatelné prostředı́, kde lze řı́dit

přesnost a rozlišenı́ daného výpočtu a následného vykreslenı́. Hlavnı́ výhody AMR oproti sta-

tické mřı́ži tedy jsou:

• Úspora výpočetnı́ho výkonu

• Úspora výpočetnı́ho času

• Menšı́ velikost souborů - úspora úložného prostoru

• Kontrola nad rozloženı́m a rozlišenı́m sı́tě

Na obrázku (3.1) je vidět, že mřı́ž se zaměřı́ pouze na spodek obrázku, na tomto mı́stě se

nacházı́ rozloženı́ magnetického pole.

3.5 Paralelnı́ výpočty

FLASH využı́vá knihovnu MPI (Message Passing Interface), která umožňuje podporu para-

lelnı́ho řešenı́ výpočetnı́ch problémů. Účelem této knihovny je vytvořenı́ virtuálnı́ topolo-

gie a funkce, která zajistı́ synchronizaci a komunikaci mezi jednotlivými procesy. Pro nej-

lepšı́ výsledek je pak nutné, aby každému procesu bylo přiděleno samostatné jádro procesoru.
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Obr. 3.1: Zobrazenı́ magnetického pole se zapnutou mřı́žkou AMR.

Jak si můžeme povšimnout v části zdrojového kódu,viz nı́že, k výpočtu úlohy je využı́váno

čtyř jader procesoru. Hodnota je nastavována ve scriptu v řádce mpiexec -np 4. Na druhém

využı́vaném počı́tači jsme měli k dispozici dvanáctijádrový procesor, tudı́ž byla většina časově

náročných výpočtů směřována právě tam.

./setup magnetoHD/sunspot sym two pulses -auto -2d +usm

-site krystof pc -maxblocks=5000 -noclobber

cd object

make -j 20

#./flash3

#mpdboot

mpiexec -np 4 ./flash4
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Kapitola 4

Numerické simulace

4.1 Magnetická smyčka se dvěma pulzy

Hustota podél smyčky je vztažena k jejı́mu zakřivenı́ za požadavku, že Lorentzova sı́la, vzni-

kajı́cı́ dı́ky této odchylce, je vyrovnána vztlakovou silou. Tento rovnovážný stav je dále spojen

s hydrostatickou rovnováhou a stavovou rovnicı́ ideálnı́ho plynu. Dı́ky tomu zde máme propo-

jenı́ teploty smyčky závislé na jejı́m zakřivenı́. Změnou geometrie smyčky tak můžeme docı́lit

jejı́ho ochlazenı́ či ohřevu, to je řešeno čı́slem d (bezrozměrný poměr vztlakové sı́ly vůči Lo-

rentzově sı́le). Smyčky jsou patrné na obrázku (4.1).

V této smyčce pak vytvářı́me pulzy v rychlosti, které generujı́ tzv. ”sausage” mód, vı́ce

např. v [20].

B = ∇×A, (4.1)

Bx =−B0 sin

(
x− x0

λ

)
exp

(
y− y0

λ

)
, (4.2)

By =−dB0 cos

(
x− x0

λ

)
exp

[
−d

(
y− y0

λ

)]
, (4.3)

Bz = 0. (4.4)
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Obr. 4.1: Koronálnı́ smyčky pozorované sondou SDO [26].

Pro výpočet magnetického pole, které je vertikálně orientováno, použijeme funkci magne-

tického toku A = [0,0,Az]. Pro náš přı́pad byl použit předpis funkce, který vypadal takto:

Az = B0λ cos

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
. (4.5)

Rozloženı́ tlaku a hustoty je pak počı́táno v závislosti na následujı́cı́ch vztazı́ch [24]:

p(x,y) = pn(y)−
1
µ0

[∫ x

−∞

∂ 2Az

∂y2
∂Az

∂x
dx+

1
2

(
∂Az

∂x

)2]
, (4.6)

ρ(x,y) = ρn(y) +
1

µ0g

{
∂

∂y

[ x∫
−∞

∂ 2Az

∂y2
∂Az

∂x
dx+

+
1
2

(
∂Az

∂x

)2]
− ∂Az

∂y
∇

2Az

}
. (4.7)

Nejprve si vypočı́táme jednotlivé derivace pro vektorovou funkci Az:
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∂Az

∂x
=−B0 sin

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
, (4.8)

∂Az

∂y
=−dB0 cos

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
, (4.9)

∂ 2Az

∂x2 =−B0

λ
cos

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
, (4.10)

∂ 2Az

∂y2 =
B0

λ
d2 cos

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
, (4.11)

∇
2A =

∂ 2Az

∂x2 +
∂ 2Az

∂y2 =
B0

λ
(d2−1)cos

(
x− x0

λ

)
e
−d

(
y− yr

λ

)
. (4.12)

Dále pak pomocný integrál:

∫ x

−∞

∂ 2Az

∂y2
∂A
∂x

dx =
B2

0d2

2
cos2

(
x− x0

λ

)
e
−2d

(
y− yr

λ

)
. (4.13)

Dosazenı́m jednotlivých pomocných výpočtů do rovnice (4.6) z článku [25] tak zı́skáme

nový vztah pro rozloženı́ tlaku v pracovnı́ oblasti. Jeho předpis je následujı́cı́:

p(x,y) = pn(y)−
B2

0d2

2µ0

[
1+(d2−1)cos

(
x− x0

λ

)2]
e
−2d

(
y− yr

λ

)
. (4.14)

Stejným způsobem, jen s využitı́m rovnice (4.7), zı́skáme vztah pro rozloženı́ hustoty v pra-

covnı́ oblasti:

ρ(x,y) = ρn(y)−
B2

0
µ0gλ

d · e
−2d

(
y− yr

λ

)
. (4.15)
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Touto modifikacı́ jsme zı́skali možnost upravovat geometrický tvar smyčky. Ten můžeme

měnit za pomoci parametru d. Měli bychom ho však volit s rozmyslem. Osvědčilo se vybı́rat

mezi hodnotami 0,75 a 1,25. Pro parametry rovny 0,5 a 1,5, které jsme taktéž testovali, se

simulace spustı́ a chvı́li běžı́. Později však ohlásı́ chybu a ukončı́ se.

Teplotnı́ profil se nacházı́ na obr. (4.2), parametr d = 1.

Obr. 4.2: Teplotnı́ profil, T(y) je v logaritmické škále a je funkcı́ výšky y ve slunečnı́ atmosféře.

Na vrcholu fotosféry, která odpovı́dá výšce y = 0,5 Mm, je teplota T(y) = 5700 K. S

narůstajı́cı́ výškou y teplota klesá na minimálnı́ hodnotu T(y) = 4350 K ve výšce y ≈ 0,95

Mm. Dále si můžeme povšimnout, že teplota začne opět pomalu narůstat, a to až do výšky y =

2,7 Mm, kde se nacházı́ přechodová oblast. Zde docházı́ ke skokovému nárůstu teploty T(y) =

1,5 MK při výšce y = 10 Mm, což je hodnota typická pro slunečnı́ korónu.
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Vertikálnı́ řez tlaku na začátku simulace se nacházı́ na obr. (4.3), parametr d = 1.

Obr. 4.3: Rozloženı́ tlaku v pracovnı́ oblasti na počátku výpočtu t = 0.

V našem přı́padě generujeme dva pulzy, které vytvářı́me změnou hustoty v počátečnı́ch

bodech. Tyto body jsou stejné pro všechny tři přı́pady parametru d. Počátečnı́ rychlost pulzu

je stanovena vztahem (4.16). Z obrázků (4.6) (4.11) (4.16) je vidět, že pulz se šı́řı́ podél mag-

netické siločáry. Magnetický potenciál celého boxu je dán funkcı́ Az (4.5), konkrétně je pak

magnetický potenciál upravován změnou parametru d. Oba pulzy se pohybujı́ směrem vzhůru

ve směru osy y. Na vrcholu pulzu docházı́ ke srážce obou pulzů a jejich interakci. Tento jev je

doprovázen vlněnı́m, které prostupuje do vyššı́ch vrstev koróny. V tomto mı́stě také docházı́

k nárůstu teploty vlivem interakce pulzů. Následně pulzy pokračujı́ po křivce k počátečnı́m

souřadnicı́m, kde docházı́ k jejich odraženı́ a celý proces se opakuje.

vx =−AO
x
λx

e

[
−

(
x
λx

)2]
e

[
−

(
y−Lp

λy

)2]
. (4.16)

Vertikálnı́ řez hustoty na začátku simulace je zobrazen na obr. (4.4), parametr d = 1.
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Obr. 4.4: Rozloženı́ hustoty v pracovnı́ oblasti na počátku výpočtu t = 0.

4.2 Numerický výpočet pro parametr d = 0,75

Rozloženı́ tlaku na začátku simulace t = 0 pro smyčku s parametrem d = 0,75 je zobrazeno

na obrázku (4.5).

Magnetická struktura se v tomto přı́padě nejvı́ce podobá X-bodu. Topologie siločar tak

připodobňuje stav před rekonexı́ magnetického pole. Z obrázků je patrné, že ihned po vyge-

nerovánı́ pulzu docházı́ k vychýlenı́ siločar oproti původnı́ poloze o vı́ce než 1,5 Mm. Prvotnı́

pohyb celé topologie, který je na ose y se vyvı́jı́ záporným směrem.

Parametr d nám měnı́ hustotu a zakřivenı́ magnetických siločar s čı́mž je spjata i rychlost

generovaného pulzu viz rovnice pro rychlou vlnu (2.16). Pro tento přı́pad je magnetické pole

nejslabšı́ a je pěkně vidět že i šı́řı́cı́ se vlna je zde nejpomalejšı́. Z obrázků (4.6) je patrné že

v čase t = 10 s je pozice vlny ve směru osy y ≈ 4,2 Mm. Za povšimnutı́ stojı́ i tvar čela vlny,

který je odlišný od ostatnı́ch přı́padů. V tomto přı́padě je čelo zdeformované, což by mohlo mı́t

za následek horšı́ hydrodynamické vlastnosti vlny, a ovlivnit tı́m i jejı́ průchodnost prostředı́m.

Tı́m by se vysvětlovalo i rychlý útlum vlny v tomto přı́padě.
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Obr. 4.5: Rozloženı́ tlaku v pracovnı́ oblasti na počátku výpočtu t = 0 s pro smyčku s parametrem

d = 0,75.

Na obrázku (4.7) kde vidı́me vývoj změny hustoty v čase je zaznamenán velký peak v čase

t ≈ 90 s. Právě v tomto čase se prolnou oba pulzy a docházı́ k mohutnému rozkmitu celé

topologie. U tohoto přı́padu hustotnı́ vlny velice rychle odeznı́, v podstatě už po prvnı́m odrazu

nenı́ vidět téměř nic. Pravděpodobně by tlumenı́ mohlo být podpořeno právě magnetickým

polem, které se pohybuje proti směru odraženého pulzu. Zajı́mavé je, že u tohoto přı́padu

docházı́ k nejlepšı́mu šı́řenı́ vln v horizontálnı́m směru, v porovnánı́ s ostatnı́mi parametry.

Z obrázku (4.9) se nám podařilo určit i Periodu kmitů, která má hodnotu p1 = 132s. Tyto

data jsme zı́skali dı́ky waveletové analýze signálu, jak je vidět na obrázku (4.8).
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Obr. 4.6: Časový vývoj změny hustoty, černé čáry zobrazujı́ magnetické pole. Časy obrázků: levý hornı́

t = 10 s, pravý hornı́ t = 40 s, levý střednı́ t = 70 s, pravý střednı́ t = 100 s, levý spodnı́ t = 130 s, pravý

spodnı́ t = 160 s + QR kód s odkazem na video ze simulace.
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Obr. 4.7: Časový vývoj změny hustoty ∆ρ/ρ0 v detekčnı́m bodě x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d =

0,75.

Obr. 4.8: Waveletová analýza oscilacı́ vrcholu smyčky zı́skané v detekčnı́m bodě x = 0 Mm y = 9Mm.

Parametr d = 0,75.
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Obr. 4.9: Perioda oscilacı́ smyčky zı́skaná z waveletové analýzy. Parametr d = 0,75.

4.3 Numerický výpočet pro parametr d = 1,0

Rozloženı́ tlaku na začátku simulace t = 0 pro smyčku s parametrem d = 1 je zobrazeno

na obrázku (4.10).

Stav s parametrem d = 1 je v podstatě smyčka bez modifikace. Rozkmit topologie mag-

netických siločar je nepatrný, pohybuje se řádově v desetinách Mm. Dalšı́ odchylka oproti

předchozı́mu videu je ve začátečnı́m směru pohybu siločar, který je naopak v kladném směru

osy y. Oproti stavu d = 0,75 je zde pulz patrný delšı́ dobu. Přı́čina by mohla být opět v mag-

netickém poli, které se téměř nepohybuje, a tudı́ž zde nedocházı́ k tlumenı́. Pozorovat zde

můžeme rázovou vlnu vytvořenou prvotnı́m pulzem. Tato vlna se šı́řı́ do všech směrů.

Magnetické pole je v tomto přı́padě silnějšı́, něž bylo, pro parametr d = 0,75, šı́řı́cı́ se vlny

tudı́ž musejı́ být rychlejšı́. To je vidět na obrázku (4.11), kde v čase t = 10 s je pozice vlny

ve směru osy y ≈ 4,8 Mm. Čelo této vlny má kulový tvar bez viditelných deformacı́.

Podobně jako u předchozı́ho přı́padu i zde docházı́ k velkému výkyvu ve změně hus-

toty v čase t = 65 s. Přı́činou je opět srážka vln. Zde vidı́me, že vlny se srazili dřı́ve něž v
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předchozı́m přı́padě, což jasně odpovı́dá vyššı́ rychlosti vln způsobené vlivem vyššı́ho magne-

tického pole. Periody určené z obrázku (4.13) jsou celkem tři a jejich hodnoty jsou vůči sobě

přibližně dvojnásobné.

Obr. 4.10: Rozloženı́ tlaku v pracovnı́ oblasti na počátku výpočtu t = 0 s pro smyčku s parametrem d =

1.
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Obr. 4.11: Časový vývoj změny hustoty, černé čáry zobrazujı́ magnetické pole. Časy obrázků: levý

hornı́ t = 10 s, pravý hornı́ t = 40 s, levý střednı́ t = 70 s, pravý střednı́ t = 100 s, levý spodnı́ t = 130 s,

pravý spodnı́ t = 160 s+ QR kód s odkazem na video ze simulace.
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Obr. 4.12: Časový vývoj změny hustoty ∆ρ/ρ0 v detekčnı́m bodě x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d = 1.

Obr. 4.13: Waveletová analýza oscilacı́ vrcholu smyčky zı́skané v detekčnı́m bodě x = 0 Mm y = 9Mm.

Parametr d = 1.
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Obr. 4.14: Perioda oscilacı́ smyčky zı́skaná z waveletové analýzy. Parametr d = 1.

4.4 Numerický výpočet pro parametr d = 1,25

Rozloženı́ tlaku na začátku simulace t = 0 pro smyčku s parametrem d = 1,25 je zobrazeno

na obrázku (4.15).

Pro parametr d = 1.25 je magnetické pole nejsilnějšı́, čemuž odpovı́dá i největšı́ rychlost

vln. Rozkmit vlivem sraženı́, viditelný na obrázku (4.17), je zde patrný již kolem t = 45 s. Na

obrázku (4.11), v čase t = 10 s, je pozice vlny ve směru osy y ≈ 5,2 Mm. Čelo vlny je stejné

jako v přı́padě s parametrem d = 1. Periody určené pro tento přı́pad jsou dvě, viz obr (4.19).

U tohoto přı́padu docházı́ k největšı́ výchylce siločar, a to až o 2 Mm. Prvotnı́ směr

výchylky je stejný jako u přı́padu nemodifikované smyčky s parametrem d = 1, směřuje v kla-

dném smyslu osy y. V této simulaci vidı́me i nejmenšı́ tlumenı́ pulzu, ten je lehce patrný

i po třetı́m odrazu. Z pohybu celé magnetické struktury usuzujeme, že vlny pohybujı́cı́ se ver-

tikálnı́m směrem, by se mohly dostat nejvýš ze všech třı́ simulovaných přı́padů.
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Obr. 4.15: Rozloženı́ tlaku v pracovnı́ oblasti na počátku výpočtu t = 0 s pro smyčku s parametrem d =

1,25.
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Obr. 4.16: Časový vývoj změny hustoty ∆ρ/ρ0, černé čáry zobrazujı́ magnetické pole. Časy obrázků:

levý hornı́ t = 10 s, pravý hornı́ t = 40 s, levý střednı́ t = 70 s, pravý střednı́ t = 100 s, levý spodnı́

t = 130 s, pravý spodnı́ t = 160 s + QR kód s odkazem na video ze simulace.
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Obr. 4.17: Časový vývoj změny hustoty ∆ρ/ρ0 v detekčnı́m bodě x = 0 Mm

y = 9Mm. Parametr d = 1,25.

Obr. 4.18: Waveletová analýza oscilacı́ vrcholu smyčky zı́skané v de-

tekčnı́m bodě x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d = 1,25.
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Obr. 4.19: Perioda oscilacı́ smyčky zı́skaná z waveletové analýzy. Parametr d = 1,25.

51



Kapitola 5

Závěr

Předložená diplomová práce se skládá z teoretické části a parametrické studie. V teoretické

části jsou přiblı́ženy a vysvětleny pojmy týkajı́cı́ se problematiky Slunce a slunečnı́ fyziky.

Dalšı́ nezbytnou částı́ je kapitola popisujı́cı́ metody ohřevu slunečnı́ koróny. Teoretická část

dále seznamuje s programem FLASH, který byl využı́ván ke spouštěnı́ simulacı́. Parametrická

studie vycházı́ primárně z dat zı́skaných numerickými simulacemi. Na začátku jsme předložili

porovnánı́ počátečnı́ch stavů v závislosti na parametru d, následně jsme zjišt’ovali možný roz-

sah změny parametru d. Ideálnı́m rozsahem se pak zdály být hodnoty mezi d = 0,75 a d = 1,25.

Čı́sla pod i nad tento rozsah způsobujı́ dosaženı́ nulových hodnot rychlosti zvukové vlny a tı́m

i následné ukončenı́ simulace. V dalšı́m kroku jsme testovali počátečnı́ podmı́nky simulacı́.

Nejlepšı́ variantou se ukázalo být využitı́ podmı́nek typu ”diode“. Směr ven z boxu je defi-

nován jako propustný směr, naopak směr dovnitř boxu je zakázaný, tudı́ž se vlny po opuštěnı́

rozhranı́ nemohou vrátit. Námi modifikovaná smyčka se vı́ce přiblı́žila tzv. X-bodu, který se

nacházı́ u procesu rekonexe magnetických siločar. Magnetická smyčka je vždy součástı́ struk-

tury při procesu přepojenı́ magnetických siločar při slunečnı́ erupci. Nacházı́ se pod vrstvou

Current sheet, což je neutrálnı́ proudová vrstva, která je vždy součástı́ slunečnı́ erupce.

Tvorba této práce pro mne byla velice zajı́mavou, zároveň však velmi obtı́žnou. Matema-

tika spojená s touto pracı́ pro mne nebyla úplně snadná, stejně tak jako vyznat se ve zdro-

jovém kódu zadaného přı́kladu. Velkým přı́nosem pro mě bylo setkánı́ a následná diskuse

s vědeckými pracovnı́ky z oboru slunečnı́ fyziky na observatoři v Kanzelhöhe a na UNI Graz.
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