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Anotace

Tato diplomova préce je zaméfena na magnetohydrodynamické (MHD) viny a oscilace ve
slune¢ni koréné, ty mizeme najit ve velkém mnozstvi jevil, které jsou na Slunci zkoumany.
V poslednich letech jsou tyto vlny pozorovény jak pii pozemskych pozorovanich, tak pfi po-
zorovanich ve vesmiru, kterd jsou provadéna z palub kosmickych sond. Ukolem této prace je
seznameni se s problematikou vin a oscilaci ve slune¢ni koréné a nasledné spusténi simulaci,
které jsou provadény pomoci programu FLASH 4.5. Dalsim cilem je pak provést parametric-
kou studii pomoci numerickych simulaci a docilit tak redlnéjSiho pfiblizeni k pozorovanym
jevam.
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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.



Prohlaseni

Prohlasuji, Ze v souladu s § 47b zdkona ¢. 111/1998 Sb. v platném znéni souhlasim se
zvetejnénim své diplomové prace, a to v nezkracené podobé€ elektronickou cestou ve vefejné
piistupné &asti databize STAG provozované Jiho&eskou univerzitou v Ceskych Bud&jovicich
na jejich internetovych strankach, a to se zachovanim mého autorského prava k odevzdanému
textu této kvalifikacni prace. Souhlasim dale s tim, aby toutéz elektronickou cestou byly v sou-
ladu s uvedenym ustanovenim zdkona €. 111/1998 Sb. zvetejnény posudky Skolitele a opo-
nentl prace i zdznam o priubéhu a vysledku obhajoby kvalifika¢ni prace. Rovnéz souhlasim
s porovnanim textu mé kvalifikacni prace s databazi kvalifikacnich praci Theses.cz provozo-

vanou Narodnim registrem vysokoSkolskych kvalifika¢nich praci a systtmem na odhalovani

plagiata.

V Trhovych Svinech 12.4. 2019 Krystof Effenberk



Podékovani
Touto cestou bych rad podékoval vedoucimu této prace doc. RNDr. Petru Jelinkovi, Ph.D.
z Ustavu fyziky PYF JU v Ceskych Bud&jovicich za odborné vedeni price a cenné rady, které

mi pomohly tuto prici zkompletovat.



Obsah

1 Uvod

1.1

1.2

Zékladni vlastnosti Slunce . . . . .. .. Lo Lo oL
1.1.1 Chemické sloZzeni Slunce . . . . . . .. ... . ... ... .....
Struktura Slunce . . . . . . . . ... Lo
1.2.1 Jadro . . . . . ..
1.2.2  Vrstvav zafivé rovnovaze . . . . . . . . .. ... oo
1.2.3 Tachoklina . . ... ... ... ... ... ...
1.2.4 Konvektivni zéna . . . . . .. .. Lo
1.2.5 Fotosféra . . . . . . . . . . e
1.2.6  Chromosféra . . . . . .. . .. ... .. ... ..
1.2.7 Prechodovdoblast . . . . .. .. ... ... ... .. ... ...
1.2.8 Kor6na . . . . . . . . .

2 Ohfrev slunecni korony

3

2.1 Rekonexe magnetickéhopole . . . . . . . ... ... L.
2.2 Magnetoakustické viny . . . .. ...
Numericky kéd FLASH

3.1 Uziti FLASH kédu ve fyzice . . . . . . ... ... ... ...
3.2 Numerickymodel . . . . . ... .. ... ...
3.3 PocateCnipodminky . . . . . . . .. ...
34 AMR ..

10
11
11
11
12
13
13
14
15
16

20
20
22



3.5 ParalelnivypoCty . . ... ........

4 Numerické simulace

4.1 Magneticka smycka se dvéma pulzy . . .

4.2 Numericky vypocet pro parametr d = 0,75

4.3 Numericky vypocet pro parametr d = 1,0 .

4.4 Numericky vypocet pro parametr d = 1,25

5 Zavér

Seznam obriazku

Literatura

34
34
39
43
47

52

53

55



- hustota plynu
- termodynamicka teplota
- tlak plynu

- vektor intenzity elektrického pole

T HES 3

- vektor magnetické indukce

- hustota proudu

Qo o

c--- ryhlost Sifeni svétla

¢s -+ ryhlost zvuku

va - - - vektor Alfvénovy rychlosti
V- Alfvénova rychlost

Y- - pomér mérnych tepel

® - - - thlova rychlost



Kapitola 1
Uvod

Tématem této diplomové prace jsou oscilacni a vlnové jevy v magnetickych strukturach slune-
¢ni korény. Pochopent jevi, které se zde vyskytuji, mizZe mit dalsi vyuziti v technice, napf. pfi
termojaderné fuzi. Prvni kapitola se vénuje obecnym poznatkiim o Slunci, jeho vlastnostem
a usporadani jednotlivych vrstev. Nalezneme zde také zminku o chemickém slozeni Slunce.
Dalsi kapitola pak nastini problematiku ohievu nejvyssi vrstvy slune¢ni atmosféry — korony.
Jsou zde popsany dva mozné principy ohfevu slune¢ni korény, které jsou v soucasné dobé
povazovany jako nejpravdépodobnéjsi, a to rekonexe magnetického pole a ohiev za pomoci
MHD vin. V poradi treti kapitola se zabyva popisem programu FLASH 4.5, jeho funkci a
vyuzitim. Posledni kapitola je vénovana parametrické studii oscilaci v koronélni smycce v pro-

gramu FLASH 4.5 a jeji analyze.

1.1 Zakladni vlastnosti Slunce

Slunce je povazovano za dulezité hvézdné téleso, bez této hvézdy by na Zemi Zivot nebyl
mozny. Umisténi této hvézdy je ve stiedu sluneni soustavy, ta se nachazi v galaxii, kterou
nazyvame MIécnd drdha. Slunce je hvézda hlavni posloupnosti, dle spektrdlni klasifikace nese
oznaceni G2V. Ttida G2 znaci, Ze se jednd o hvézdu s teplotou mezi 5200K — 5900 K, ktera se
lidskému oku jevi jako jasné zluta. Stejné jako Slunce, patii do tiidy G také naptiklad hvézda

Capella ze souhvézdi Vozky, dile Alfa Centauri A nebo Tau Ceti. Pismeno V pak oznacuje



tzv. hlavni posloupnost. Tu v Hertzsprung-Russelové diagramu obr. (1.1) tvofi kiivka, kterou
obklopuje vétsina hvézd. Hvézdy v tomto pasu maji dostatecnou hmotnost, coZ je parametr,
na kterém zdvisi jak svitivost, tak spektralni typ. Hlavni posloupnost znaci to, Ze tyto hvézdy
se nachézi pravé v rezimu, ve kterém dochdazi ke spalovani vodiku. Slunce se v tomto pésu
nachézi jiz 4,5 miliardy let a je zhruba v polovin€ jeho Zivotnosti. Doba Zivota tfidy G je

kolem deseti miliard let.
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Obr. 1.1: Hertzsprung-Russelldv diagram [2].

Vyjimecnost Slunce je tvorena dvéma faktory. Prvni z nich je ten, Ze se jedna o jednu
z mala hvézd, kterd netvori par nebo vicendsobny hvézdny systém. Druhym faktorem je pak
jeho vzdélenost od Zem¢; tato hodnota se v prubéhu roku nepatrné méni, coz je zapfi¢inéno
tvarem trajektorie. Primérnd hodnota vzdalenosti je 150 miliond kilometri, tato vzdalenost je
také oznacovéna jako jedna astronomicka jednotka — 1 AU (1,496 - 10''m). Foton o rychlosti
svétla tuto vzdalenost zdold asi za 8 minut. Na vzdalenosti je také piimo zdvisla teplota na

povrchu Zemé.



1.1.1 Chemické slozeni Slunce

Hmota, ze které se Slunce sklada, se nazyva plazma. Plazma, které je ionizovanym plynem
drZzi pohromadé diky splnéni poZadavku hydrostatické rovnovahy. To znamen4, Ze sila, ktera je
vyvolana tlakem plynu a tlakem zafeni, mifici ven ze stfedu Slunce, je v rovnovaze s gravitacni

silou smétujici do stfedu Slunce, viz rovnice (1.1).

d(pkin +prad> o
- = p(2)g (1.1)

Hmotnostni zastoupeni hlavnich prvkd, vodiku a hélia, je zhruba v poméru 74% H a 25%

Vv,

slozeni fotosféry Slunce v procentech poc¢tu atomd.

Tabulka 1.1: SloZeni fotosféry Slunce.

prvek | podil v %

vodik | 92,1
helium | 7,8
kyslik | 0,061
uhlik 0,030
dusik | 0,0084
neon 0,0076

zelezo | 0,0037
kiemik | 0,0031
hoi¢ik | 0,0024

sira 0,0015
ostatni | 0,0015
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1.2 Struktura Slunce

Slunce obsahuje nésledujici vrstvy, viz obr. (1.2) :
e Jadro
e Vrstva v zafivé rovnovaze
e Tachoklina
e Konvektivni zéna
e Fotosféra
e Chromosféra
e Prechodova oblast

e Kordna

1.2.1 Jadro

Jadro Slunce se nachazi ptiblizné v 0,2 - 0,25 jeho poloméru.Teplota v jadfe se pohybuje kolem
1,5 - 107 K, tlak 26,5 - 10'6 Pa a hustota odpovida pfiblizné 1,5 - 10° kg - m—>. Vlivem takto
vysoké teploty, tlaku a hustoty se zde slucuji lehci jadra vodiku na t€Zsi helium. Béhem proton
— protonové reakce obr. (1.3) se slucuji Ctyfi jadra vodiku na jedno jadro helia, pfi této reakci

dochdzi k uvolnéni gama zafeni a neutrin. V pribéhu tohoto procesu nastava uvolnéni energie

~ 26,8 MeV.

1.2.2 Vrstva v zarivé rovnovaze

V poradi dalsi vrstvou Slunce je vrstva v zafivé rovnovaze. Od jadra dosahuje priblizné do hod-
noty 0,68 poloméru Slunce. Lze tedy fici, Ze se jedna o slunecni vrstvu s nejveétsi mocnosti.
V této vrstvé je prenos energie zajistén tzv. zafenim. V porovnani s jddrem zde dochdzi k po-

klesu teploty aZ o jeden fad.
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Obr. 1.2: Rez Sluncem [6].

1.2.3 Tachoklina

Ackoli se tato vrstva nachézi od stfedu Slunce jako tieti v poradi, byla objevena teprve nedavno,
a to pomoci druzice SOHO [27]. Tloustka této vrstvy je 0,04 poloméru Slunce a jedn4 se tak
o nejslabsi vrstvu. Zatim o ni miizeme fici, Ze slouZi jako rozhrani mezi dvéma rota¢nimi
prostfedimi. Vrstvy, které lezi pod tachoklinou, tedy jadro a vrstva v zéfivé rovnovaze, rotuji
jako pevné téleso, ostatni vrstvy nad tachoklinou maji takzvanou rotaci diferencidlni. To zna-

mena, Ze rotace je funkci vzdélenosti od stiedu Slunce. Déle miiZzeme uvést, Ze se zde ziejmé

generuji magneticka pole.
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Obr. 1.3: Proton — protonova reakce v jadie Slunce [2].

1.2.4 Konvektivni zona

Druhd nejvétsi vrstva, co se mocnosti tyce, dosahuje od hodnoty 0,72 poloméru Slunce az
téméer k jeho okraji. Zde teplota plazmatu nedosahuje tak velkych hodnot, aby dochdzelo
k prenosu energie zafenim. Ten je zde zajiStén jevem zvanym proudéni (konvekce). Prin-
cipidlné se jednd o stejny proces vymény tepla, jako je napiiklad u ohfevu vody. Konvektivni
proudy vynaseji teplejsi plazma smérem od stfedu Slunce k povrchu, naopak studenéjsi plazma
klesa dold, kde dochazi k jeho opétovnému ohievu. Vrcholky téchto proudi tvofi jev zvany

granulace, ktery je pozorovatelny ve fotosfére Slunce, obr (1.4). Zajimavé je, Ze v této vrstvé

klesa teplota oproti jadru az o 4 tady, pfiblizné na 6000 K.

1.2.5 Fotosféra

Jedna se o pfimo pozorovatelny povrch hvézdy, jeho Zlutd barva odpovida teploté kolem

5800 K. Jednim z patrnych jevi ve fotosféfe je granulace, jedna se o vertikdlni proudy Zhavého

13



plazmatu stoupajici vzhiru a zaroven o chladnéjsi proudy, které klesaji smérem do vnitinich
¢asti Slunce. Oblasti svétlejsi barvy zastupuji teply vzestupny proud, naopak tmavsi je proud
sestupny. Na tento jev dale navazuji spikule, které jsou popsany v podkapitole chromosféra
(viz déle). Pravdépodobné nejndpadnéjSimi dtvary ve fotosféfe jsou slunecni skvrny, které
byly poprvé zaznamendény jiz Galileo Galileem (1564 - 1642). Pozorovani skvrn vedlo k ob-

jevu rotace Slunce [1].

Obr. 1.4: Granulace viditelna ve fotosfére [4].

1.2.6 Chromosféra

Jednad se o dalsi vrstvu, ktera je za béZnych okolnosti pro lidské oko neviditelna. Je to zplso-
beno velkym jasem fotosféry, ktera se nachazi pravé pod touto vrstvou. Jedinou moznosti, kdy
je tato vrstva pozorovatelnd, je zatméni Slunce, v tomto piipadé je viditelnd kolem slune¢niho
disku jako rizova az Cervend zére. Vrstva je dale pozorovatelna v tizkopasmovém filtru, kdy
odstinime jas fotosféry a zaméfime se pouze na vlnovou délku chromosféry. Zajimavou ano-
malii je zde vyvoj teploty; na spodni hrané chromosféry, ve sméru od stfedu ven ze Slunce,

zacind teplota na hodnoté kolem 6000 K, nasledné dochézi k poklesu lehce pod 4000 K a poté
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opét narusta az na kone¢nych 20000 K, vse je patrné z obr. (1.8).

Transition region ol
—». - Photosphere

k"

Spicule

- Chromosphere

Corona

Obr. 1.5: Spikule [5].

Dalsi pozorovatelny jev se nazyva spikule. Jde o proudy Zhavého plazmatu, které stoupaji
vzhiru a zasahuji az do slune¢ni korény. Vzestupna rychlost tohoto proudu se odhaduje na 20
— 30 km-s~!. Spikule maji pomé&mé kratkou Zivotnost — fadové mezi jednotkami a7 dvéma
desitkami minut. Po uplynuti této doby dochazi ke zhrouceni zpét na povrch Slunce. Nedojde-
li vSak ke zhrouceni celého plazmatického sloupce, priblizné polovina az dvé tietiny hmoty se
rozptyli v koréné. Jednd se o vyznamny transportni jev hmoty mezi fotosférou a korénou. Jde

o vrstvu, o které toho zatim moc nevime, stale je tedy pfedmétem zkoumani.

1.2.7 Prechodova oblast

Pfrechodové oblast je situovdna mezi chromosférou a korénou. Tato oblast je pozorovatelna
pouze s pomoci pfistroji umoziujicich detekci ultrafialového zafeni. I s dnesni technikou
neni mozné piesné urdit tloustku této vrstvy. Dal$im problémem je to, Ze se vrstva neustile

pohybuje a méni svoji hranici. Odhadovana tloustka se fddové pohybuje ve stovkdch km.
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Presto i v takto slabé vrstvé dochazi k nartstu teploty z 20 000 K na 1-2 MK. Pro pozorovani
fotosféry, prechodové oblasti a korény byl navrZen a zkonstruovén satelit TRACE (Transition
Region and Coronal Explorer [2]), ktery fungoval mezi roky 1998 a 2010. Jeden ze snimki
mizeme vidét na obrazku (1.6). Zde je zobrazena pfechodova oblast jako svétla mlha nad

sV v

povrchem Slunce, popiipadé jako svétly oblak kolem vyénélka [12].

Obr. 1.6: Prechodova oblast [2].

1.2.8 Korona

Vv,

Nejsvrchnéjsi vrstva slunecni atmosféry se nazyva koréna. Tato ¢ast je nyni predmétem inten-
zivniho zkoumadni. UZ jen otazku, pro€ je koréna v porovnéni s chromosférou vyrazné teplejsi,
1 kdyz lezi dale od stfedu Slunce, se dosud nepodafilo objasnit. Za pomoci spektroskopickych
méfeni byla stanovena korondlni teplota na 1-2 MK v tzv. klidnych oblastech. Rozdé€leni tep-
loty v koréné neni homogenni. Nachdzi se zde oblasti s mensi teplotou, které nazyvame ko-

rondlnimi dirami, tady teplota klesd pod 1 MK. Opakem korondlni diry je aktivni oblast. Zde
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se muze teplota vySplhat az na hodnotu 2 — 6 MK.

Koré6nu 1ze pozorovat pouhym okem béhem uplného zatméni Slunce, kdy Mésic zastini
slune¢ni disk. Nastane-li tento jev, 1ze pak sledovat téméf milionkrat slabsi zafeni kordny,
které za béZného stavu skryje slune¢ni zareni. Tvar slunecni korény nelze presné definovat, je-
likoZ se méni v zdvislosti na slune¢ni ¢innosti. V obdobi slune¢niho maxima ma koréna velmi
bohatou vnitini strukturu po celém okraji slune¢niho disku. V minimu se koréna pfimkne
ke slune¢nimu rovniku [1].

Koré6nu Ize rozdélit na tfi oblasti, a to v zdvislosti na vzddlenosti od povrchu Slunce a
nasledného vyzarovaciho mechanismu [7, 8, 9]. K-koréna (K - kontinudlni), mechanizmus
vyzarovani spocivé ve slunenim svétle, které se rozptyluje na volnych elektronech. Pti pozo-
rovani se jevi jako kontinuum bez absorp¢nich Car, coz je zptisobeno tzv. Dopplerovym jevem,
ten Cary rozsiii tak, Ze se prekryvaji a tvoii ucelené kontinuum. F-koréna (F - Fraunhofe-
rova) je tvofena slune¢nim zafenim odraZejicim se na prachovych casticich. Zde lze zpozorovat
Fraunhoferovy absorp¢ni ¢ary. Emisni mechanismus E-korény (E - emisni) je tvofen ¢arovym
spektrem produkovanym ionty, které se vyskytuji v plazmatu korény. Tato ¢4st kordny je

cennym zdrojem informaci o jejim celkovém sloZeni [9].

Obr. 1.7: Snimek korény - 11. Cervence 2010, Francouzskd Polynésie [11].
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Dalsi veli¢inou s nehomogennim rozloZenim v koréné je hustota. Hustota castic ve slunecni
koréné je velice fidka. Pro srovnani: pocet ¢astic vzduchu, ktery je nahromadén v krabicce
od zapalek, je stejny jako v jednom krychlovém kilometru korény [10]. Primérné rozloZeni

hustoty nad pfechodovou oblasti popisuje tzv. Baumbach-Allentuv vztah:

—16 —6 —1.5
N R R R
ne(R) =10 [2.99 <R@) +1.55 (R@) +0.036 (R@) ] . (1.2)

kde R = R + h je vzdélenost od slunecniho stiedu a Ry = 6,95 108 m .

Vyvoj teploty a hustoty ve slunecni atmosfére 1ze vidét na obr. (1.8). Za povSimnuti prede-
v§im stoji vyse popsany pokles teploty u chromosféry a nasledny teplotni narist v prechodové
oblasti. U hustoty lze naopak vidét strmy pokles v pfechodové z6né a velmi fidké plazma

v koroné [18].
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Obr. 1.8: Hustotni a teplotni rozlozZeni ve slunecni atmosfére [18].
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Kapitola 2

Ohrev slunecni korony

Jak jiz bylo zminéno v predeslé kapitole, koronélni ohfev je dosud nevyfeSenym problémem
slunecni fyziky. Bylo navrzeno nékolik moZnosti, jak tento jev vysvétlit, doposud vSak bez tispé-
chu. Nejpravdépodobnéjsi varianty ohfevu slunecni korény jsou dvé; prvni z nich uvazuje, Ze
narust teploty je zplisoben piisobenim vin a oscilaci. Druhy zpisob ohfevu vyuziva energie,

ktera se uvolni pfi prepojeni magnetickych silocar, tzv. rekonexi magnetického pole.

2.1 Rekonexe magnetického pole

Rekonexe magnetického pole je fyzikalni proces, ktery se projevuje u vysoce vodivého plaz-
matu. Dochézi pfi ném ke zméné v magnetické topologii, jejiz nasledkem je pfeména mag-
netické energie na energii kinetickou, urychleni ¢4stic a ohfev. Rekonexe magnetického pole
se muze projevit tam, kde se k sob& pfiblizi dvé oblasti magnetického pole s antiparalelné
orientovanymi magnetickymi silo¢arami, viz obr. (2.1) [12].

Mame-li dvé oblasti magnetického pole, které maji viici sobé opacné orientované silocary a
dojde k jejich priblizeni, vysledkem bude vznik difuzniho regionu, ktery méd velmi nizkou hod-
notu magnetického pole. V tomto regionu pak dochédzi ke zméné v konfiguraci magnetického
pole a nasledné rekonexi do konfigurace energeticky vyhodnéjsi. Pfepojeni lze pfipodobnit

elektrickému zkratu, kde elektricky proud tece kratsi, energeticky vyhodnéjsi cestou. Nasle-

dkem prepojeni dochazi k pritoku velkych elektrickych proudi, které ohmicky ohiivaji okolni
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Obr. 2.1: Rekonexe magnetického pole [13].

plazma. Plazma takto nabitou energii vyzari do okoli.

Jednim z nejznaméjsich jevi ve slunecni fyzice je tzv. vyron koronalni hmoty, jenz je
s prepojenim siloCar velice uzce spjat. Pfepojeni silocar mizZe Casto vést k vytvoreni ob-
laku plazmatu — tzv. plazmoidu; tento energeticky rozzhaveny oblak je ndsledné vyvrzen do
vesmiru.

Teoreticky by se pro ohfev korony dala uvazovat energie uvolnénd béhem slunecni erupce,
avSak frekvence slunecnich erupci neni dostate¢né velka na to, aby zajistila ohféati vrstvy na
danou teplotu. Na této teorii vznikla posléze mySlenka ohfevu pomoci tzv. nanoerupci, kde
mnoZzstvi energie neni tak velké jako pfi bézné erupci, ale frekvence nanoerupci je naopak
vysokd. Pii podrobné&jsim zkoumani se ale prokdzalo, Ze ani vysoky pocet nanoerupci nemiize

byt jedinym zdrojem ohfevu slune¢ni korény [12, 19].
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Obr. 2.2: Standardni model slune¢nfi erupce [14].

2.2 Magnetoakustické viny

Druhd metoda ohtevu, které se ptiklada velky vyznam, je ohfev za pomoci magnetoakus-
tickych vin. JelikoZ ¢astice plazmatu mohou kmitat na rozliénych frekvencich, je tim umoZnén
prichod nejriizné€jsim vindm a kmitdm. Jedny z téchto vin jsou i viny magnetoakustické.
PonévadZ je magnetické pole ve sluneCnim plazmatu vSudyptitomné, dochazi tim k ovli-
vnéni prenosu vin. Kdyby toto pole bylo nulové, mohli bychom pfipodobnit $ifeni akustické
viny plazmatem k Sifeni zvukové viny vzduchem, kterd se pohybuje v jedné vinoplose. Protoze

je ale hodnota magnetického pole v plazmatu nenulova, ovlivni rychlost Sifeni vinéni ve vSech

smérech, dostaneme tak tfi hlavni druhy vin:

e Pomald magnetoakustickd vina
e Rychld magnetoakustickd vina

e Alfvénova vlna
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Obr. 2.3: Vyron koronalni hmoty 31. srpna 2012, zachyceno pomoci sondy SDO [3].

Pravé Alfvénovy viny by pravdépodobné mohly vést k ohfevu korény. Tyto viny podél
magnetickych siloCar prostupuji i do vyssich vrstev atmosféry. Vice napft. v [22, 23].

Jako prvni si pfedstavime vlny zvukové. V normdlnim prostredi dochdzi k prenosu ener-
gie zménou hustoty prostfedi, ve kterém se vlna §ifi. Rychlost zvukové viny lze odvodit ze
zakladnich rovnic magnetohydrodynamiky, konkrétné rovnice kontinuity (2.1), Eulerovy rov-
nice (2.2), rovnice pro magneticky tok (2.3) a stavové rovnice (2.4) (veli¢iny v (2.1) az (2.4)

maji obvykly vyznam a ¥ je pomér mérnych tepel):

dp

PV (pv) =0, @1
p%—i—p(v-V)v: —Vp-l—rOtB x B, (2.2)
B 1 _,
W = %V B+r0t (V X B), (23)
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Rychlost zvukové viny je pak:

oz [yP = YT 2.5)
P m

kompletni odvozeni 1ze nalézt napt. [12, 19].
Postupnymi kroky se mlizeme dostat i k odvozeni Alfvénovy rychlosti. Linearizaci rovnic

(2.1) (2.2) (2.3) (2.4) a naslednou eliminaci proménnych 1ze dosdhnout maticového tvaru:

M- 6u=0. (2.6)
Slozky matice M maji tvar:

M = [0 — (k- va)28u + (k- va) (kv ™ + kv™) — (V2 + D)k, 2.7)

kde v je Alfvénova rychlost a jeji predpis udava vztah:

By
VHopo

Nyni musime zvolit soufadnicovy systém. Volime tak, Ze smér magnetického pole By bude

VA = (2.8)

ve sméru osy z viz obr. (2.4). JelikoZ jsou Alfvénovy viny pohdnény pouze magnetickou silou,
budou pak mit stejny smér jako vektor magnetického pole By. V takto zvoleném systému poté
plati pro magnetické pole By = (0,0, By), pro Alfvénovu rychlost va = (0,0,v4) a pro vlnovy

vektor k = (ksin o,0,kcos o). Uhel o je sviran mezi vektory By a k.

Obr. 2.4: Soutfadnicovy systém, prevzato z [19].
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Pro takto definovany soufadnicovy systém pak vypadd matice M nasledovné:

0% —k*vi — c2k? sin® o 0 —c2k?sino cos @
M= 0 ? —k*vicos’a 0 (2.9)
—c2k?sino cos 0 > — c2k*cos® a

JelikoZ se snaZime najit nenulové feSeni rovnice (2.7), determinant matice M musi byt
roven nule. Dodrzenim téchto podminek ziskdme disperzni relaci magnetoakustickych vin.

Tento tvar je nezavisly na soufadnicové soustave:

[0® — (k-va)?]- [@* — K2 (VA +c2) @0 + ek (k- va)?] = 0. (2.10)

Smér Alfvénovy rychlosti je shodny se smérem magnetického pole By. Na prvni pohled
vyraz v prvni hranaté zavorce roven nule, ziskdme bikvadratickou rovnici popisujici uhlovou
frekvenci. Jejim feSenim pak budou dals$i dva mody magnetoakustickych vin, pfesnéji pomala
vlna (S, Slow) a rychld vina (F, Fast). Disperzni relace jednotlivych médi ziejmé jsou: (@ je

thel mezi vlnovym vektorem a magnetickym polem, resp. Alfvénovou rychlosti) [19].

1 1
wf = Ekz(cg +V3) - Ekz\/(cg +V3)? —4ck vicos? a, (2.11)
1 1
0F = SR +VR) + 5K\ (24 V3) — ded v oos” @12
w? = vik?cos® a. (2.13)

V nékteré literatufe jsou Alfvénovymi vilnami oznaCovany vSechny tii zde zavedené mody
magnetoakustickych vin. U zvukové viny dochazi k prelévani hustoty energie mezi neusporddanou
(tlakovou, p) &asti a uspofadanou (kinetickou, pv? /2) Casti energie. U viny magnetoakus-
tické je dalSim rovnocennym c¢lenem hustota energie magnetického pole (magneticky tlak,
pm = B?/21p). PoloZime-li sobé rovny hustotu kinetické energie a magneticky tlak, ziskdme

hodnotu Alfvénovy rychlosti [19].

1 , 1B B
o= oy = , 2.14)
2P 2 Ho AT VHop (



Obr. 2.5: Polarni diagram; na hornim obrazku je magnetické pole slabé, tudizZ prevlada dynamicky tlak
¢s. Na spodnim obrdzku vlevo je dynamicky tlak v rovnovaze s tlakem magnetickym. Pravy obrazek

pak zobrazuje pfevahu magnetického tlaku. Prevzato z [19].

Z rovnic (2.11) (2.12) (2.13) pak lze dostat predpis pro fazové rychlosti médu:

1 1

v = E(c§+v,§)—5\/((:§+v§\)2—4c§ v2cos? a, (2.15)
1 1

Vi = §(c§+vi)+§\/(c§—l—vi)2—4c§ V3 cos? a. (2.16)

Vi = vicos® a. (2.17)

Dosazenim uhlu o = 0 do téchto rychlosti pak ziskdme rychlost ve sméru magnetického

pole Bg. Ve sméru pole si Alfvénova vlna svoji rychlost zachova. U viny pomalé dochazi k za-
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chovéni pouze minimélni sloZky rychlosti Alfvénovy a rychlosti zvuku, oproti tomu u rychlé
viny se maxima slozky Alfvénovy i rychlosti zvuku zachovavaji.
U druhého piipadu dosazujeme thel oo = 7 /2. Vysledkem je poté u Alfvénovy viny a po-
malé viny slozka rychlosti rovné nule. Pouze u vlny rychlé je slozka rychlosti rovna 4/ (vﬁ +c2).
Vse je dobfe patrné z obrazku (2.5), kde je znazornén polarni diagram vSech tifi mo6da.

Tento diagram rovnéz slouZzi k zobrazeni tvaru jednotlivych vinoploch.

27



Kapitola 3

Numericky kod FLASH

FLASH je verejné dostupny, vysoce moduldrni kdd, ktery byl vyvinut jako rozSifovatelny
systém. FLASH se sklada ze vzdjemné ovladatelnych moduld, které 1ze libovolné kombinovat
dle potfeby. Diky této architektuie 1ze vytvofit jedine¢né podminky pro vypocty. Jednoduchy
a elegantni mechanismus umoziuje piizptisobeni kédu bez nutnosti zasahu do hlavniho jadra.
Vestaveény testovaci modul poté spousti riizné regresni testy, které ovetuji stabilitu a funkénost
celého systému. FLASH je zaloZen na jazyku Fortran a poprvé byl vydan v roce 1998. Od té
doby probéhlo mnoho aktualizaci a vylepSeni. Aktudlni verze nese oznaceni FLASH 4.5.

Program FLLASH je dostupny pouze pro operacni systém LINUX. Instalace 1 samotné
zprovoznéni programu FLASH neni viibec jednoduché, vyzaduje instalaci mnoha dalsich mo-
dulti a programil, které se museji vzdjemné sparovat. Pro ucely instalace tak vznikl manual,
podle kterého dokaze skrze termindl OS Linux nainstalovat FLASH 1 uzivatel neznaly tohoto
operacniho systému.

Existuje samoziejmé mnoho dalsich jazyki pouZzivanych k vypoctim. Nékteré z nich maji

svij zaklad na programovacim jazyku C [15].

3.1 Uziti FLASH kédu ve fyzice

V tomto odvétvi se nachdzi mnoho fyzikalnich aplikaci, u kterych byl vyuZzit FLASH kod:

e Hydrodynamika + magnetohydrodynamika
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Stavové rovnice: idedlni plyn, degenerace ionizovaného plazmatu

Tepelna vyména vedenim, tepelnd vyména zafenim, tepelnd vyména proudénim

Opacita

Jaderné spalovani

RozloZeni a piisobeni gravitace

Magnetickd rezistivita a vodivost

Protonova radiografie a Thomsontv rozptyl

Siroké uplatnéni programu FLASH méiZzeme najit také v chemii.

3.2 Numericky model

Snad ve vSech modelech ve slunecni fyzice se vyskytuje plazma. Aby bylo mozné tyto tdlohy
resit, musime si zadefinovat sadu rovnic, které pak budou pfi vypoctech uzity. V naSem piipadé

je plazma popsano sadou idedlnich magnetohydrodynamickych rovnic [16, 17, 21].

ap B
E‘FV-(})V)—O, 3.1)
av 1
p=—+p(v-V)v=-Vp+ —(VxB) xB, (3.2)
ot Ho
JB
W:VX(VXB), (33)
oU
V-B=0. (3.5)
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Kde p je hustota hmoty, v rychlost toku, p je tlak plynu a B oznacuje magnetické pole.
Energie plazmatu je poté definovana jako:
B2
p b2

U :ﬁ-l-z +%, (3.6)

kde v je adiabaticky koeficient a je roven 5/3. Vektor toku oznacujeme pismenem S a

vyjadiujeme jako:

B? B

Magnetohydrodynamické rovnice (3.1) — (3.5) poté transformujeme do tvaru zachovéni

toku:

dy  JF(y)  JG(y)
8t+ dx * dy

Déle pak rovnici feSime numericky. Vektor y ve dvoudimenziondlnim tvaru je poté vyjadien

=0. (3.8)

takto:

= , (3.9)

Vice informaci o vektorovych funkcich F(y) a G(y), které jsou velmi sloZité, lze najit

napft. v knize [16, 17].

3.3 Pocatecni podminky

N4&s numericky model popisuje gravitacné rozvrstvenou slunecni atmosféru, ve které se pohyb
plazmatu popisuje Casoveé zdvislymi 2D MHD rovnicemi. V uzitém programu FLASH [15]
jsou to MHD rovnice (3.1) — (3.5), zde p je hustota, v je rychlost, B zna¢i magnetické pole,

g = [0,—g),0] je gravitatni zrychleni, kde go) =274 m-s 2.

30



Pro simulaci jsme pouZili 2D box se Sitkou x = 20 Mm a vyskou y = 15 Mm. Prosto-
rové rozliSeni numerické miizky je zavislé na metodé¢ AMR a jejim nastaveni drovné vyhla-
zovani blokll — pricemZ hodnota byla nastavena na 7. V oblasti simulace se nachazi 5706
blokd, z ¢ehoz se kazdy blok sklada z 8 x 8 numerickych bunék, coz odpovidd 365 184
bunék, nejmensi prostorové rozliseni je 3,9 km. Na vSech hranicich bunék se nastavuji hodnoty
veli¢in do jejich rovnovaznych stavil za pouziti pevné stanovenych, ¢asové fixnich okrajovych
podminek. Toto ma za nasledek minimum numerickych odrazti a chyb ve vinovém signalu.

Do takto pfipraveného boxu jsme umistili dva pocatecni body P; a P, jejichZ soufadnice
jsou: x;) =-8,5 Mm, y}) =2,25Mm a xf, = 8,5 Mm, y%) = 2,25 Mm. Tyto body slouzily jako tzv.
,footpointy* generované smycky a byla v nich ve stejny Cas (¢ = 0) provedena zména hustoty.

Vétsina kéda v programu FLASH ma uvniti jednotku Grid, kterd se zabyva implemen-
taci okrajovych podminek — Grid Boundary Conditions. Zména pocateCnich podminek je
pro uZivatele velmi piijemnd, ménit totiZ musime pouze jednu veliCinu typu string ve sloZce
flash.par, pfiCemz program si sim dohledd potiebnd data ve své vnitini struktufe. Pokud chceme
meénit konstanty typu integer, 1ze to provést ve sloZce constants.h. Komunikaci mezi con-
stants.h a flash.par pak provadi RuntimeParameters_mapStrTolnt.

Periodické podminky — jsou zdkladnim typem podminek, box je obklopen svymi kopiemi.
Pokud tok opusti simulacni box, objevi se opét na hranici boxu, ktery se nachdzi ve sméru
toku.

Podminky typu ,reflect — tok, ktery se dostane na hranici, je odraZen na zakladé¢ zmény
znaménka jeho orientace.

Podminky typu ,outflow” — pocate¢ni podminky s nulovym gradientem, dovoluji toku
opustit simulacni box.

Podminky typu ,diode” — vychdzi z podminek typu ,outflow*, ale jsou vylepSeny tak,
aby tok, ktery prochdzi hranici boxu, se jiz nemohl vratit zpatky. Princip této ochrany spociva
v tom, Ze v tzv ,guard” buiikdch je kontrolovan smér rychlosti, pokud vede smérem do boxu, je
velikost rychlosti nastavena na nulovou. Tento proces je vyhodny z hlediska odstinéni naSeho
boxu od jeho okoli.

Pokud by ndm nevyhovovaly Zadné z téchto preddefinovanych podminek, 1ze si samoziejmé
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nadefinovat svoje vlastni. Jako string parametr zadame ,user** a v constants.h posléze mizeme
libovolné upravit ve, co chceme. Vice o tomto nastaveni i o dalSich typech podminek lze najit
v manudlu k programu FLASH, ktery je volné ke staZeni na internetovych strankach tohoto

programu [15].

34 AMR

Velka ¢ast numerickych vypocti se provadi s uzitim predem nastavené a béhem vypoctu kon-
stantni miize. Mnoho problémi v§ak nevyZaduje jednotnou presnost v kazdém bodu sité. Na-
opak lep$ich vysledki 1ze dosahnout, kdyz se zaméfi vétsi presnost a rozliSeni na specifické
oblasti, na dkor jinych, méné dilezitych. Proto byla vyvinuta metoda Adaptive Mesh Refi-
nement, zkricené AMR. AMR poskytuje dynamické programovatelné prostredi, kde 1ze fidit
presnost a rozliSeni daného vypoctu a nasledného vykresleni. Hlavni vyhody AMR oproti sta-

Vv

tické mfizi tedy jsou:

Uspora vypocetniho vykonu

Uspora vypocetniho Casu

Mensi velikost souborti - tispora tilozného prostoru

Kontrola nad rozloZenim a rozliSenim sité

Na obrazku (3.1) je vidét, Ze miiZ se zaméfi pouze na spodek obrazku, na tomto misté se

nachdzi rozloZeni magnetického pole.

3.5 Paralelni vypocty

FLASH vyuziva knihovnu MPI (Message Passing Interface), kterd umoziiuje podporu para-
lelnfho feSeni vypocetnich problémii. Utelem této knihovny je vytvofeni virtudlni topolo-
gie a funkce, kterd zajisti synchronizaci a komunikaci mezi jednotlivymi procesy. Pro nej-

lepsi vysledek je pak nutné, aby kazdému procesu bylo pfidéleno samostatné jadro procesoru.

32



14 -
12 : .
]_O:_ -

y[Mm]
I\JLIO\IOO

I

10 -5 0 5 10
X[Mm]

Obr. 3.1: Zobrazeni magnetického pole se zapnutou miizkou AMR.

Jak si miZeme povSimnout v ¢asti zdrojového kddu,viz nize, k vypoctu dlohy je vyuZivano
Ctyt jader procesoru. Hodnota je nastavovéna ve scriptu v fddce mpiexec -np 4. Na druhém
vyuzivaném pocitaci jsme méli k dispozici dvandctijadrovy procesor, tudiZ byla vétSina Casové
naro¢nych vypoctl sméfovana prave 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 Magneticka smycka se dvéma pulzy

Hustota podél smycky je vztazena k jejimu zakfiveni za pozadavku, Ze Lorentzova sila, vzni-
kajici diky této odchylce, je vyrovnana vztlakovou silou. Tento rovnovazny stav je dale spojen
s hydrostatickou rovnovahou a stavovou rovnici idealniho plynu. Diky tomu zde mame propo-
jeni teploty smycky zavislé na jejim zakfiveni. Zménou geometrie smycky tak mizeme docilit
jejiho ochlazeni ¢i ohfevu, to je feSeno Cislem d (bezrozmérny pomér vztlakové sily vici Lo-
rentzove sile). Smycky jsou patrné na obrazku (4.1).

V této smycce pak vytvafime pulzy v rychlosti, které generuji tzv. ,,sausage” madd, vice

napt. v [20].

B=VxA, 4.1

B, = —Bosin (’CE’CO) exp (y ;y 0) : (4.2)
By = —dBycos (x;x())exp [—d(y ;y‘))], (4.3)

B, =0. (4.4)
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Obr. 4.1: Koronalni smycky pozorované sondou SDO [26].

Pro vypocet magnetického pole, které je vertikdlné orientovano, pouZzijeme funkci magne-

tického toku A =[0,0,A4,]. Pro nas piipad byl pouZzit predpis funkce, ktery vypadal takto:

(y _yr>
_ —d A
AZ = B()A, Cos (X )VXO> € . (45)

Rozlozeni tlaku a hustoty je pak pocitano v zavislosti na nasledujicich vztazich [24]:

2
1| [* 924,04, 1 0A,
p(x,y) = pa(y) — ™ [ - a—yzxdx‘i‘ 3 (W , (4.6)

Hog

RTCAY
2\ dx

Nejprve si vypocitame jednotlivé derivace pro vektorovou funkci A;:

1 (o Fao%a,0A,
p(x,y) =paly) + {a—yl a—yzgdxﬂL

— %V%Z } 4.7)
dy
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4 (y _)’r>
24, = —Bysin (x—xo) e A , (4.8)
Y=
()
e , 4.9)

% — _dBycos (x ;’CO)
%;Z %%ms<xlm>ed<ylh>, (4.10)
iﬁzzg%ﬂam x;m>ed<yl%), @.11)
v2A Z%Jraaz—j;:%(dz—l)cos (X;xo e_d<y;yr>- (4.12)
Déle pak pomocny integral:
_xoo 882;21 %dx = B%zdz cos’ (x ;xo> e_Zd <y ;yr> . (4.13)

Dosazenim jednotlivych pomocnych vypocti do rovnice (4.6) z ¢lanku [25] tak ziskame

novy vztah pro rozloZeni tlaku v pracovni oblasti. Jeho predpis je nasledujici:

p(x,y) =pa(y) — 5—

Y=
e 1
1+ (d“—1)cos 1 e . (4.14)

Stejnym zptisobem, jen s vyuzitim rovnice (4.7), ziskdme vztah pro rozloZeni hustoty v pra-

covni oblasti:

Y—DYr
p(x,y) = pPaly) — uoﬁad'e : (4.15)
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Touto modifikaci jsme ziskali moznost upravovat geometricky tvar smycky. Ten miZeme
ménit za pomoci parametru d. Méli bychom ho vSak volit s rozmyslem. Osvédcilo se vybirat
mezi hodnotami 0,75 a 1,25. Pro parametry rovny 0,5 a 1,5, které jsme taktéZ testovali, se
simulace spusti a chvili béZi. Pozdé€ji vSak ohlasi chybu a ukondi se.

Teplotni profil se nachédzi na obr. (4.2), parametr d = 1.

107 : :

y (Mm)

Obr. 4.2: Teplotni profil, T(y) je v logaritmické skale a je funkci vysky y ve slunecni atmosfére.

Na vrcholu fotosféry, ktera odpovidd vySce y = 0,5 Mm, je teplota 7(y) = 5700 K. S
nartstajici vyskou y teplota klesd na minimélni hodnotu 7(y) = 4350 K ve vysce y ~ 0,95
Mm. Dale si miiZzeme pov§imnout, Ze teplota zacne opét pomalu naristat, a to az do vysky y =
2,7 Mm, kde se nachazi pfechodova oblast. Zde dochazi ke skokovému nartistu teploty 7(y) =

1,5 MK pfi vySce y = 10 Mm, coZ je hodnota typicka pro slunecni korénu.
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Vertikalni fez tlaku na zacatku simulace se nachdzi na obr. (4.3), parametr d = 1.
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Obr. 4.3: Rozlozeni tlaku v pracovni oblasti na poc¢atku vypoctu ¢ = 0.

V naSem piipad€ generujeme dva pulzy, které vytvafime zménou hustoty v pocatecnich
bodech. Tyto body jsou stejné pro vSechny tfi pfipady parametru d. Poc¢atecni rychlost pulzu
je stanovena vztahem (4.16). Z obrazki (4.6) (4.11) (4.16) je vidét, Ze pulz se $ifi podél mag-
netické silocary. Magneticky potencidl celého boxu je dan funkci A; (4.5), konkrétné je pak
magneticky potencial upravovan zménou parametru d. Oba pulzy se pohybuji smérem vzhiru
ve sméru osy y. Na vrcholu pulzu dochézi ke srdZce obou pulzi a jejich interakci. Tento jev je
doprovazen vinénim, které prostupuje do vyssich vrstev korény. V tomto misté také dochazi
k nartstu teploty vlivem interakce pulzii. Nasledné pulzy pokracuji po kfivce k pocatecnim

soufadnicim, kde dochézi k jejich odraZeni a cely proces se opakuje.

— _Ap o)’ L) 4.16
vx——ol—xe— )L—x el — p . (4.16)

Vertikalni fez hustoty na zacatku simulace je zobrazen na obr. (4.4), parametr d = 1.
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Obr. 4.4: RozloZen{ hustoty v pracovni oblasti na pocatku vypoctu ¢ = 0.

4.2 Numericky vypocet pro parametr d = 0,75

RozlozZeni tlaku na zacatku simulace ¢t = O pro smycku s parametrem d = 0,75 je zobrazeno
na obrazku (4.5).

Magneticka struktura se v tomto pripadé nejvice podobd X-bodu. Topologie silocar tak
pfipodobiiuje stav pred rekonexi magnetického pole. Z obrazku je patrné, Ze ihned po vyge-
nerovani pulzu dochdzi k vychyleni silo¢ar oproti pivodni poloze o vice nez 1,5 Mm. Prvotni
pohyb celé topologie, ktery je na ose y se vyviji zipornym sméerem.

Parametr d ndim méni hustotu a zaktiveni magnetickych siloCar s ¢imz je spjata 1 rychlost
generovaného pulzu viz rovnice pro rychlou vinu (2.16). Pro tento pfipad je magnetické pole
nejslabsi a je pékné vidét Ze i Sifici se vlna je zde nejpomalejsi. Z obrazki (4.6) je patrné ze
v Case t = 10 s je pozice viny ve sméru osy y ~ 4,2 Mm. Za povSimnuti stoji i tvar ¢ela viny,
ktery je odlisny od ostatnich piipadd. V tomto pfipade je celo zdeformované, coz by mohlo mit

za nasledek horsi hydrodynamické vlastnosti vlny, a ovlivnit tim i jeji prichodnost prostiedim.

Tim by se vysvétlovalo i rychly ttlum viny v tomto ptipadé.
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Obr. 4.5: RozloZeni tlaku v pracovni oblasti na pocatku vypoctu t = 0 s pro smycku s parametrem

d=0,75.

Na obrazku (4.7) kde vidime vyvoj zmény hustoty v Case je zaznamendn velky peak v Case
t =~ 90 s. Pravé v tomto Case se prolnou oba pulzy a dochdzi k mohutnému rozkmitu celé
topologie. U tohoto pfipadu hustotni viny velice rychle odezni, v podstaté uz po prvnim odrazu
neni vidét téméf nic. Pravdépodobné by tlumeni mohlo byt podpofeno pravé magnetickym
polem, které se pohybuje proti sméru odrazeného pulzu. Zajimavé je, Ze u tohoto ptipadu
dochazi k nejlepsimu Sifeni vin v horizontdlnim sméru, v porovnani s ostatnimi parametry.

Z obréazku (4.9) se nam podafilo urcit i Periodu kmitl, kterd ma hodnotu p; = 132s. Tyto

data jsme ziskali diky waveletové analyze signélu, jak je vidét na obrazku (4.8).
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Obr. 4.6: Casovy vyvoj zm&ny hustoty, &erné &ary zobrazuji magnetické pole. Casy obrazkd: levy horni
t =10 s, pravy horni t = 40 s, levy stiedni = 70 s, pravy stiedni = 100 s, levy spodni t = 130 s, pravy

spodni r = 160 s + QR kéd s odkazem na video ze simulace.
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Obr. 4.7: Casovy vyvoj zmény hustoty Ap /py v detekénim bodé x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d =
0,75.
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Obr. 4.8: Waveletova analyza oscilaci vrcholu smycky ziskané v detekénim bodé x = 0 Mm y = 9Mm.

Parametr d = 0,75.
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Obr. 4.9: Perioda oscilaci smycky ziskand z waveletové analyzy. Parametr d = 0,75.

4.3 Numericky vypocet pro parametr d = 1,0

Rozlozeni tlaku na zacatku simulace r = 0 pro smycku s parametrem d = 1 je zobrazeno
na obréazku (4.10).

Stav s parametrem d = 1 je v podstaté smycka bez modifikace. Rozkmit topologie mag-
netickych siloCar je nepatrny, pohybuje se fadové v desetinich Mm. Dalsi odchylka oproti
pfedchozimu videu je ve zacateCnim sméru pohybu silocar, ktery je naopak v kladném sméru
osy y. Oproti stavu d = 0,75 je zde pulz patrny delsi dobu. Pfi¢ina by mohla byt opét v mag-
netickém poli, které se téméf nepohybuje, a tudiz zde nedochdzi k tlumeni. Pozorovat zde
muiZeme razovou vinu vytvorenou prvotnim pulzem. Tato vina se Sifi do vSech sméra.

Magnetické pole je v tomto pfipadé silngjsi, néz bylo, pro parametr d = 0,75, §ifici se viny
tudiZ museji byt rychlejsi. To je vidét na obrazku (4.11), kde v Case ¢t = 10 s je pozice viny
ve sméru osy y ~ 4,8 Mm. Celo této viny md kulovy tvar bez viditelnych deformaci.

Podobné jako u predchoziho piipadu i zde dochazi k velkému vykyvu ve zméné hus-

toty v Case t = 65 s. PriCinou je opét srdzka vIn. Zde vidime, Ze vlny se srazili diive néz v
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predchozim piipad€, coZ jasné odpovida vyssi rychlosti vin zptisobené vlivem vyssitho magne-
tického pole. Periody uréené z obrazku (4.13) jsou celkem tfi a jejich hodnoty jsou viici sobé

pfiblizné dvojndsobné.
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Obr. 4.10: RozloZen{ tlaku v pracovni oblasti na pocatku vypoctu ¢ = 0 s pro smycku s parametrem d =

1.
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Obr. 4.11: Casovy vyvoj zmény hustoty, Gerné &iry zobrazuji magnetické pole. Casy obrazki: levy
horni t = 10 s, pravy horni t =40 s, levy stiedni r = 70 s, pravy stfedni t = 100 s, levy spodni # = 130 s,
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Obr. 4.12: Casovy vyvoj zmény hustoty Ap /po v detekénim bodé x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d = 1.
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Obr. 4.13: Waveletova analyza oscilaci vrcholu smycky ziskané v detekénim bodé x =0 Mm y = 9Mm.

Parametrd = 1.
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Obr. 4.14: Perioda oscilaci smycky ziskand z waveletové analyzy. Parametr d = 1.

4.4 Numericky vypocet pro parametr d = 1,25

RozloZeni tlaku na zacatku simulace ¢ = 0 pro smycku s parametrem d = 1,25 je zobrazeno
na obrazku (4.15).
vin. Rozkmit vlivem srazeni, viditelny na obrazku (4.17), je zde patrny jiz kolem 7 = 45 s. Na
obrazku (4.11), v Case ¢t = 10 s, je pozice vlny ve sméru osy y ~ 5,2 Mm. Celo viny je stejné
jako v pfipadé s parametrem d = 1. Periody urcené pro tento pfipad jsou dvé, viz obr (4.19).
U tohoto piipadu dochédzi k nejvétsi vychylce silocar, a to az o 2 Mm. Prvotni smér
vychylky je stejny jako u pfipadu nemodifikované smycky s parametrem d = 1, sméfuje v kla-
dném smyslu osy y. V této simulaci vidime i nejmensi tlumeni pulzu, ten je lehce patrny
1 po tfetim odrazu. Z pohybu celé magnetické struktury usuzujeme, Ze vlny pohybujici se ver-

tikalnim smérem, by se mohly dostat nejvys ze vSech tfi simulovanych piipadu.
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Obr. 4.15: RozloZen{ tlaku v pracovni oblasti na pocatku vypoctu ¢ = 0 s pro smycku s parametrem d =

1,25.
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Obr. 4.16: Casovy vyvoj zmény hustoty Ap/po, Cerné Cary zobrazuji magnetické pole. Casy obrazki:
levy horni t = 10 s, pravy horni t = 40 s, levy stiedni t = 70 s, pravy stfedni + = 100 s, levy spodni
t =130 s, pravy spodni # = 160 s + QR kdd s odkazem na video ze simulace.
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Obr. 4.17: Casovy vyvoj zmény hustoty Ap /po v detekénim bod& x = 0 Mm
y =9Mm. Parametr d = 1,25.
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Obr. 4.18: Waveletovd analyza oscilaci vrcholu smycky ziskané v de-

tekénim bod€ x = 0 Mm y = 9Mm. Parametr d = 1,25.
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Obr. 4.19: Perioda oscilaci smycky ziskana z waveletové analyzy. Parametr d = 1,25.
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Kapitola 5
Zaver

PredloZend diplomova préice se skldda z teoretické Casti a parametrické studie. V teoretické
casti jsou priblizeny a vysvétleny pojmy tykajici se problematiky Slunce a slunecni fyziky.
Dalsi nezbytnou casti je kapitola popisujici metody ohievu sluneéni korény. Teoretickd cast
dale seznamuje s programem FLASH, ktery byl vyuzivan ke spousténi simulaci. Parametricka
studie vychazi primédrné z dat ziskanych numerickymi simulacemi. Na zacatku jsme predlozili
porovnéni pocatecnich stavi v zédvislosti na parametru d, ndsledné jsme zjistovali moZny roz-
sah zmény parametru d. Idedlnim rozsahem se pak zdaly byt hodnoty mezid =0,75 ad =1,25.
Cisla pod i nad tento rozsah zpiisobuji dosazeni nulovych hodnot rychlosti zvukové viny a tim
1 nasledné ukonceni simulace. V dal$im kroku jsme testovali po¢ite¢ni podminky simulaci.
Nejlepsi variantou se ukdzalo byt vyuZiti podminek typu ,diode. Smér ven z boxu je defi-
novan jako propustny smér, naopak smér dovnitf boxu je zakdzany, tudizZ se viny po opusténi
rozhrani nemohou vratit. Nami modifikovand smycka se vice priblizila tzv. X-bodu, ktery se
nachdzi u procesu rekonexe magnetickych silocar. Magnetickd smycka je vzdy soucasti struk-
tury pfi procesu prepojeni magnetickych siloCar pfi slunecni erupci. Nachdzi se pod vrstvou
Current sheet, coZ je neutrdlni proudova vrstva, ktera je vzdy soucasti slunecni erupce.
Tvorba této prace pro mne byla velice zajimavou, zaroven vSak velmi obtiZnou. Matema-
tika spojend s touto praci pro mne nebyla uplné snadnd, stejné tak jako vyznat se ve zdro-
jovém kodu zadaného prikladu. Velkym piinosem pro mé bylo setkdni a naslednd diskuse

s védeckymi pracovniky z oboru slunecni fyziky na observatoii v Kanzelhohe a na UNI Graz.
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