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Rozdziat 1

Wstep

Jednym z gtéwnych problemow heliofizyki jest ogrzewanie zewnetrznych warstw atmosfery
stonecznej. Zjawisko to dotyczy nieoczekiwanie wysokich temperatur w chromosferze i ko-
ronie Storica. Temperatury te przekraczajg milion stopni kelwina (K). Pierwszg koncepcja
na rozwiazanie tego problemu byta falowa teoria ogrzewania korony [1]. Teoria ta zaktadata,
Ze energia przenoszona jest z nizszych warstw przez fale magnetohydrodynamiczne (MHD),
ktore ulegaja dyssypacji w chromosferze i koronie. Inna préba wyjasnienia ogrzewania chro-
mosfery i korony polegata na uwzglednieniu rekoneksji magnetycznej [2]. Jest to zjawisko
wystepujace, gdy przeciwstawne linie pola magnetycznego zblizajg sie do siebie, co prowadzi
do zmiany uktadu linii pola magnetycznego i uwolnienia ogromnej ilosci energii. Niestety, po-
mimo wielu postepéw w zrozumieniu ogrzewania chromosfery i korony stonecznej, problem
ten nadal nie zostat w petni rozwigzany.

Wiatr stoneczny jest strumieniem plazmy sktadajacym sie z elektrondw, protondéw i cza-
stek alfa, ktore sg wyrzucane w przestrzen kosmiczna. Ze wzgledu na jego predkosci, wiatr
stoneczny mozemy podzieli¢ na dwie kategorie: szybki wiatr stoneczny, ktory osigga pred-
koS¢ rzedu 500 800 km/s w poblizu orbity Ziemi, i powolny wiatr stoneczny poruszajacy
sie z predkoscig okoto 400 500 km/s. Szybki wiatr stoneczny pochodzi gtéwnie z rejondéw
z otwartymi liniami pola magnetycznego, ktore sg charakterystyczne dla dziur koronalnych.
Natomiast powolny wiatr stoneczny jest emitowany z obszaréw w poblizu réwnika stonecz-
nego, gdzie pole magnetyczne tworzy w zasadzie zamkniete struktury. Pomimo wysokiej

temperatury w koronie Stonca, ktora umozliwia czasteczkom uzyskanie energii pozwalajgcej



na przezwyciezenie grawitacji gwiazdy, wcigz nie wiemy doktadnie, dlaczego wiatr stoneczny

osigga tak wysokie predkosci.



Rozdziat 2

Motywacja i cel badan

Celem niniejszej rozprawy jest zbadanie wptywu fal dwuptynowych na ogrzewanie atmosfery
stonecznej i generacje wyptywow plazmy. W tym celu przeprowadzono symulacje numeryczne
w czesciowo zjonizowanej, grawitacyjnie uwarstwionej atmosferze Stonca. Procesy falowe,
bedace istotnym mechanizmem transportu energii, byty szeroko badane z wykorzystaniem
jednoptynowego modelu MHD [3-5]. Przyblizenie to jest poprawne dla skal czasowych dtuz-
szych, niz czasy zderzen jonowo-neutralnych. Jednakze w chromosferze, gdzie plazma jest
czesciowo zjonizowana i konieczne jest uwzglednienie interakcji miedzy jonami i neutralami,
model jednoptynowy jest niewystarczajacy [6]. Stad do realistycznego opisu plazmy w chro-
mosferze wymagane jest wykorzystanie modelu dwuptynowego. W kontekscie dostarczania
energii do wyzszych warstw atmosfery stonecznej kluczowe jest badanie procesu termalizaciji
fal dwuptynowych w wyniku zderzen jonowo-neutralnych.

Aby doktadnie zbada¢ procesy ogrzewania chromosfery i generowania wyptywow pla-
zmy, przeanalizowano fale powstajace pod wptywem roznych czynnikéw. Uwzgledniono fale
generowane przez pojedynczy impuls, oscylator harmoniczny i zjawisko granulacji. Jest to
istotne, poniewaz wptywa na czestotliwos¢ generowanych fal, a model dwuptynowy spraw-
dza sie najlepiej przy opisie fal o krotkich okresach. Ma to réwniez znaczenie dla mozliwosci
rozchodzenia sie tych fal, poniewaz tylko fale o okresach krotszych, niz okres odciecia moga
swobodnie penetrowaé atmosfere stoneczng [7]. Stad w badaniach przedstawiono periodo-
gramy uzyskanych fal i poréwnano je z danymi obserwacyjnymi.

Do przeprowadzenia symulacji zastosowano kod JOANNA, ktory wykorzystano do nu-



merycznego rozwigzania réwnan dwuptynowych, uwzgledniajac przy tym cztony nieadiaba-

tyczne i nieidealne.



Rozdziat 3
Organizacja pracy

Niniejsza rozprawa doktorska bazuje na badaniach wtasnych, ktorych wyniki opublikowano
w artykutach naukowych. W czwartym rozdziale dysertacji zaprezentowano strukture Storica
ze szczeg6lnym uwzglednieniem jego atmosfery i wiatru stonecznego. Nastepnie omoéwiono
modele plazmy, by w kolejnej czesci przedstawi¢ fale MHD rozchodzace sie w o$rodku jed-
norodnym i grawitacyjnie uwarstwionym. W rozdziale 7 zaprezentowano szczego0lnie istotne
z punktu widzenia niniejszej pracy fale dwuptynowe. Kolejny fragment rozprawy zostat po-
Swiecony uzywanemu kodowi numerycznemu JOANNA. W nastepnej czesci dysertacji przed-
stawiono uzyskane wyniki badan numerycznych. Praca zakonczona jest podsumowaniem i
przegladem literatury. Do rozprawy dotgczono opublikowane i wystane do publikacji arty-
kuty.

Lista publikacji
1. Niedziela, R., Murawski, K., & Poedts, S. 2021, A&A, 652, A124
2. Niedziela, R., Murawski, K., Kadowaki, L., Zagarashvili, T., & Poedts, S. 2022, A&A,
668, A32
3. Niedziela, R., Murawski, K., & Poedts, S. 2024, A&A, przyjety do druku
4. Niedziela, R., Murawski, K., & Srivastava, A.K., 2024, MNRAS, w recenzji



Rozdziat 4

Budowa atmosfery Stonca

4.1 Fotosfera

Najnizsza warstwa atmosfery Stonca, nazywana fotosferg, rozcigga sie na wysoko$¢ 0:5 Mm
(Rys. 4.1). W dolnej czesci fotosfery temperatura wynosi okoto 5600 K, a w miare wzrostu
wysokosci spada do okoto 4300 K w gornej warstwie. Jest to jednocze$nie najnizsza tempe-
ratura obserwowana w atmosferze Storica. Majac na uwadze wzglednie niskg temperature,
fotosfera jest obszarem o niskim stopniu jonizacji. Badania pokazujg, ze przypada tu okoto
10* czastek neutralnych na jon [8].

Jednym z waznych parametrow determinujgcym dynamike zjawisk w atmosferze stonecz-

nej jest wspotczynnik plazmowy beta

P

Pmag

(4.1)

P .
B2’
B

gdzie p jest cisnieniem, B polem magnetycznym, a  przenikalno$cig magnetyczna.
Wspotczynnik ten okresla iloraz cisnienia gazu p i ciSnienia magnetycznego pmag W plazmie.
W fotosferze w zasadzie 1, co oznacza, ze p dominuje nad Pmag, Przez co  rp ma
wiekszy wptyw na ruch plazmy, niz sita Lorentza. W rurach magnetycznych umiejscowionych
w fotosferze <1.

Jednym z charakterystycznych obiektow wystepujacych na powierzchni Stonca sg granule

(Rys. 4.1). Ich $rednie rozmiary mierzg okoto 1 Mm. Granule powstaja poprzez niestabilnosci
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Rysunek 4.1: Struktura atmosfery s?onecznej w obszarze spokojnego S2o«ca [9].

konwekcyjne, ktére powodujj wznoszenie si} gorjcej plazmy obserwowanej w centralnych
obszarach granul, a opadajjca ch®odniejsza plazma znajduje sij w przestrzeniach mijdzy
nimi. Innymi obiektami wystjpujjcymi w fotosferze sj supergranule stanowijce zbiorowiska
granul (Rys. 4.1). Rozmiary supergranul wynoszj oko?80 Mm [10]. Szeroko obserwowane
Sj tutaj réwnie» plamy s2oneczne. Sj to obszary o silnym polu magnetycznyr2% 4 kG) i
ni»szej o oko?@000 K temperaturze w porownaniu do otaczajjcej je materii, z czego wynika

ich ciemniejszy kolor [11].

4.2 Chromosfera

Powy»ej fotosfery rozprzestrzenia sij chromosfera, ktéra ma grubox¢ wynoszjcj okbTmMm.
Jest to dynamiczna warstwa, w ktorej zachodzi wiele zmian w2atciwozci zycznych. W ob-
szarze tym temperatura roxnie wraz z wysokozcij, osijgajic okoF®00K w gornej cz|ci
warstwy. Ze wzglidu na zmian] temperatury zmienia sij rownie» stopie« jonizacji, gdzie
plazma z czjtciowo zjonizowanej w dolnej cz|+ci staje si; niemal»e w pe?ni zjonizowana w
gornych warstwach chromosfery [12]. Wraz z wysokoz+cij zmniejsza si} cz|stotliwo+¢ zderze«
mijdzy ré»nymi czjstkami. W chromosferze, w zale»noz+ci od pola magnetycznego, wartoci

mogj by¢ zbli»one do jednozci, co oznacza, »e zaréwno citnienie magnetyczne, jak i citnienie
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gazu majj poréwnywalny wp2yw na dynamik} plazmy.

W warstwie tej obserwujemy dynamiczne procesy, ktére majj znaczjcy wpdyw na wyst|-
pujice tu zjawiska. Jednym z takich zjawisk sj spikule (Rys. 4.1). Sj to wjskie strumienie
plazmy wyrzucane z chromosfery z pridko+cij oko®0 40km s ! na wysoko+¢ dd0 Mm
[13]. Czas »ycia spikul wynosi od 10 do 20 min. Jednak pomimo krétkiej »ywotnozci, spikule

odgrywayjj istotnj rol; w transporcie masy i energii mijdzy fotosferj a koron;.

4.2.1 Ogrzewanie chromosfery

Aby utrzyma¢ wysok;j temperatur; chromosfery, konieczne sj dodatkowe 1r6d®a ogrzewania,
ktére zrekompensujj straty energii wynikajjce z promieniowania. Straty te wahajj sij od
4kWm 2 w spokojnych obszarach S2o«ca ®&DkWm 2 w aktywnych regionach [14]. Procesy
odpowiedzialne za ogrzewanie mo»na sklasy kowa¢ na dwie grupy: (a) dyssypacja energii fal
MHD, (b) uwalnianie ciep?a zwijzane z rekoneksjj magnetycznj.

Pierwsza koncepcja zak®da?a ogrzewanie chromosfery przez fale akustyczne [15, 16].
Jedne z ostatnich bada« obserwacyjnych wykaza?y, »e straty energii w trodkowej chromos-
ferze mogj by¢ skompensowane w obszarach spokojnego S2o«ca przez strumie« energii fal
akustycznych. Jednak»e w gornej chromosferze ilox¢ tej energii jest mniejsza w poréwna-
niu do strat wynikajjcych z promieniowania [17]. Z kolei inne badania przedstawiajj, »e
fale akustyczne sj w stanie przenosi¢ energi! o warto+ci okako 2 kWm 2 w xrodkowej
chromosferze, co jest niewystarczajjcj wartoxcij nawet w rejonach spokojnego S@o«ca [18].

Inny mechanizm ogrzewania chromosfery zwijzany jest ze zderzeniami jonowo-neutralnymi,
ktore prowadz;j do ttumienia fal [19]. Oszacowania dotyczjce wsp62czynnika ogrzewania zwij-
zane z tym procesem, sugerujj, »e mo»e on generowa¢ wystarczajjcj ilox¢ ciep®a, aby zre-
kompensowa¢ straty radiacyjne wyst|pujjce na niskich wysokozxciach w atmosferze sonecznej
[20].

Niestety, pomimo wielu lat bada«, wcij» nie ma ogolnie przyjitego modelu transportu

energii odpowiedzialnego za wzrost temperatury w chromosferze.
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4.3 Korona s2oneczna

Warstw;, ktora oddziela chromosfer} od gorjcej korony, nazywamy obszarem przejtciowym.
Pomimo swojej niewielkiej gruboxci wynoszjcej oko?o 100 km, obszar przejtciowy charakte-
ryzuje sil gwadtownym wzrostem temperatury od oko?@d 10* K do 2:2 1C° K [21].

Najwy»szij warstwj atmosfery s?onecznej jest korona (Rys. 4.1), ktora rozcijga si; na
umown;j wysoko+¢ 2 - 3 promieni S®o«ca. Jest to najgoritsza cz|+¢ atmosfery, gdzie tem-
peratura wzrasta do zrednio 1 - 3 MK [22]. Pomimo wielu lat bada« problem ogrzewania
korony s2onecznej pozostaje jednj z najwilkszych zagadek helio zyki. Tak wysoka tempe-
ratura powoduje, »e plazma w koronie jest w zasadzie ca?kowicie zjonizowana. Citnienie
magnetyczne zaczyna dominowa¢ w koronie, w wyniku czego 1. W warunkach tych, sidy
magnetyczne odgrywajj istotnj rol} w kszta®owaniu dynamiki plazmy, co jest szczegdlnie
widoczne w postaci zjawisk magnetycznych, takich jak pitle koronalne. Korona s?oneczna
jako wysoko ustrukturyzowana warstwa mox»e by¢ obserwowana w ré»nych d2ugozciach fal

elektromagnetycznych, co ujawnia jej z2o»onj budow; (Rys. 4.2).

Rysunek 4.2: Obrazy z sondy SOHO/EIT wykonane dla ré»nych d2ugoxci fali. (A¥1A,
(B) 195A, (C) 304A [23].

Pitle koronalne stanowij jednj z podstawowych struktur magnetycznych obserwowanych
w koronie S2o«ca. Struktury te zawierajj zjonizowanj plazm; zamknijtj w liniach pola ma-
gnetycznego, ktore tworzj dukowaty kszta®t. Kolejnymi szeroko obserwowanymi zjawiskami
w koronie sj dziury koronalne. Widoczne sj one jako ciemniejsze obszary w koronie sonecz-

nej i charakteryzujj si} ni»szj gjstoxcij i temperaturj plazmy w poréwnaniu do otaczajjcej
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Ji atmosfery. W rejonach tych linie pola magnetycznego sj otwarte, pozwalajjc czjsteczkom
na ucieczk] w przestrze« kosmicznj. Stid dziury koronalne sj rod®em szybkiego wiatru

s@onecznego [24].

4.3.1 Ogrzewanie korony

Ogrzewanie korony s2onecznej pozostaje nierozwijzanym problemem pomimo kilku dekad
bada«. Podobnie jak w przypadku chromosfery, mechanizmy ogrzewania korony mo»emy
podzieli¢ na te zwijzane z rekoneksjj magnetycznj [25] i te wynikajjce z dyssypaciji fal
MHD [26].

Ruchy konwekcyjne na powierzchni S2o«ca generujj zaburzenia, ktére przenosz; si} do
korony s2onecznej w postaci fal MHD. W=rdd fal biorjcych udzia? w ogrzewaniu wyré»niamy
g20wnie powolne i szybkie fale magnetoakustyczne oraz fale Alfve«a. Spoxréd wspomnia-
nych proceséw, ogrzewanie przez fale Alfvéna jest szczegolnie efektywnym mechanizmem,
poniewa» fale te skutecznie rozchodzj sij w koronie i przenoszj du»j ilotx¢ energii [27], ktdra
ogrzewa plazm; Wraz z rozwojem narz,dzi badawczych odnotowano wzrost obserwacji fal w
zakresie milkkiego promieniowania rentgenowskiego i skrajnego nad oletu, ktore interpreto-
wano jako fale MHD w koronie s?onecznej.

Badacze sj zgodni co do tego, »e mechanizmy ogrzewania korony majj natur, magne-
tycznij, a rod®em energii sj ruchy plazmy zachodzjce na powierzchni S?o«ca. Energia jest
nastipnie transportowana do wy»szych warstw atmosfery s2onecznej, gdzie ulega dyssypaciji.

Jednak dok®adne procesy zyczne i ich wk®d w ogrzewanie korony pozostajj nieznane.

4.4 Wiatr s2oneczny

Wiatr s?oneczny jest strumieniem plazmy wyrzucanym z korony w przestrze« kosmicznj.
Ré»ne obszary S®o«ca generujj wiatr o ro»nej pridkozxci i gjstotci masy. Dziury koronalne
sj rodem szybkiego wiatru s2onecznego, ktory osijga pridko*ci rz!ds00 800 kms? w

okolicach Ziemi [28]. W trakcie minimum s2onecznego, ze wzglidu na du»j ilox¢ otwartych
linii pola magnetycznego na biegunach S2o«ca, obszary te charakteryzujj si; wysokj kon-

centracjj dziur koronalnych i to w2aztnie w tych regionach g2éwnie generowany jest szybki
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wiatr s2oneczny (Rys. 4.3). W p2aszczynie rownikowej, gdzie dominujj zamknilte linie pola
magnetycznego, hajcz;xciej wyst,pujjcym typem wiatru sonecznego jest wiatr powolny o
pridkoxci 0ko20400 km s 2 w odleg@o+cil AU [29]. Podczas maksimum s2onecznego, réd3a
powolnego i szybkiego wiatru s2onecznego nie sj ju» tak wyratnie od siebie rozré»nione, a

struktura 1r6de? jest bardziej z2o»ona [30].

Rysunek 4.3: Otwarte linie pola magnetycznego mildzy fotosferj a powierzchnij réd®ow;
podczas minimum s?onecznego (lewo) i maksimum s2onecznego (prawo). Pola wychodzjce s;j
zaznaczone na czerwono, pola wchodzjce na niebiesko, a heliosferyczna warstwa pridowa na
zielono [30].

4.4.1 Problem powstawania i przyspieszania wiatru s2onecznego

Jak wykazali Sydney Chapman i Harold Zirin, temperatura korony s2onecznej rzdu mi-
liona kelwinéw powinna powodowa¢ niezerowe citnienie nawet w niesko«czonej odleg®oxci od
S@o«ca [31]. Bazujjc na tym, Eugene Parker opracowa? model, wed?ug ktorego dla izoter-
micznego i sferycznie symetrycznego wyp@ywu niezerowe citnienie w niesko«czonej odleg®ozci
by2oby wijksze, ni» przewidywane warto+ci dla oxrodka midzygwiezdnego [32]. Aby obliczy¢
pridkox¢ wypdywu plazmy ) w funkcji odleg2o+ci radialnej ) u»ywamy réwnania Parkera

[32] wynikajjcego z niezale»nych od czasu réwna« Eulera (dla symetrii osiowej):

M

r—z: (4.2)

< |
Q_| o
=<

N
=R
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Cakujjc powy»sze réwnanie, otrzymujemy

2 4
Vican b +%esc: (4.3)
G e T

gdzie G jest sta?j grawitacyjnj, M to masa S2@o«cags = P p=%oznacza pr,dkox¢ dwiku,
C jest sta?j ca®kowania, ar. okretla krytycznj odleg2o¢, przy ktérej wiatr osijga pridkox¢

d*wijku.

Rysunek 4.4: Rozwijzania dla wiatru s2onecznego o pr;dkoaciw odleg2oxcr [33].

Powy»sze réwnanie ma 5 mox»liwych rozwijza« (Rys. 4.4):
1. rozwijzania typu 3 i 5 majj podwojne wartoxci pridkozci,

2. rozwijzania typu 2 wymagajj, aby plazma mia®a pridko+¢ naddwikow; dlar <r ,

CO jest sprzeczne z obserwacjami,

3. rozwijzania typu 4 przewidujj poddwijkowy przep2yw dlar > r ¢, co réwnie» jest

niezgodne z obserwacjami,

4. rozwijzania typu 1 jako jedyne poprawnie opisujj rozwijzanie wiatru s2onecznego.
Plazma przyspiesza osijgajjc pridko+¢ naddwijkow;j po przekroczeniu odleg®oxcF
re.

Jak wspomniano w poprzednim rozdziale, dziury koronalne sj réd®em szybkiego wiatru

s?onecznego, jednak dok®adny mechanizm jego powstawania i przyspieszania pozostaje nie-
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znany. Wysoka temperatura korony pozwala czjstkom na przezwyci;»enie grawitacji S2o«ca.
Aczkolwiek sama temperatura jest niewystarczajjca do wyttumaczenia tak du»ych prjdko=ci
wiatru s?onecznego. Oznacza to, »e istnie¢ muszj dodatkowe procesy dostarczajjce czjstecz-
kom energil. Istniejj dwa g20wne rodzaje mechanizméw nap|dzajjcych wiatr s2oneczny.
Pierwszy z nich opiera sij na modelu falowo-turbulencyjnym, ktory zak®ada, »e energia i
pid sij przekazywane wiatrowi s2onecznemu poprzez fale i turbulencje w otwartych rurach
magnetycznych. Model ten jest powszechniej u»ywany w przyspieszaniu szybkiego wiatru s2o-
necznego wychodzjcego z dziur s2onecznych. Drugi mechanizm zak®ada, »e czjstki wchodzjce
w sk2ad wiatru s®onecznego przyspieszane sj w wyniku uwolnienia energii przez rekoneksje
magnetyczne.

Jednym z ostatnich odkry¢ sondy Parkera (PSP) jest wystipowanie tzw. zakoséw (ang.
switchbacks) magnetycznych, ktére sj gwa®townym odchyleniem pola magnetycznego w wie-
trze sfonecznym. Dok#adny mechanizm generacji zakosow nie jest znany i pozostaje niewia-
domym, czy sj one wynikiem uktuacji rozchodzjcych sij w wietrze sonecznym czy pozo-
sta?oxciami zjawisk zachodzjcych w koronie sonecznej [34] takich jak np. wyrzuty plazmy.
Ze wzglidu na swojj natur} charakterystycznj dla fal Alfvéna [35], zakosy sj zwijzane ze
wzrostem pridkozci plazmy, stjd mogj stanowi¢ istotny wk®ad w mechanizm przyspieszania
wiatru s?onecznego.

Badania z wykorzystaniem scyntylacji mijdzyplanetarnej wykazujj, »e przyspieszanie po-
wolnego i szybkiego wiatru s2onecznego zachodzi w ro»nych odleg?o+ciach od S?o«ca [36]. Naj-
wilksze przyspieszenie w przypadku powolnego wiatru zachodzi w odleg@d&tcilO promieni
Sao«ca (R), ale proces ten jest kontynuowany a» & 35 R. Obserwacje szybkiego wia-
tru sonecznego wykaza?y, »e osijga on okd30% swojej docelowej pridkoxci w odleg@oci
4 5Riprzyspiesza do swojej niemal ostatecznej pridkoxci na pozion#é R. Wystipuje
rownie» niewielkie, cho¢ nie ca®kowicie pomijalne, przyspieszenie p8a&, ktdre stopniowo

maleje na wijkszych odleg@o+ciach od S2o«ca [37].
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Rozdzia2 5

Modele plazmy

W zale»nozci od wartozci ilorazu +redniej drogi swobodnej do d2ugozci charakterystycznej,
do opisu transportu masy, pidu i energii w plazmie mo»emy stosowa¢ modele czjsteczkowe,
kinetyczne i p2ynowe. W niniejszym rozdziale przedstawiamy podstawy ka»dego z powy»ej

wspomnianych opisow.

5.1 Model czjsteczkowy

Przybli»enie czjsteczkowe polega na traktowaniu indywidualnych zachowa« wielu czjsteczek
w plazmie.

Po2o»enie czjsteczekr() mo»na okrezli¢, rozwijzujjc rownania trajektorii, tj.

dr; _ .
9t vi(t); (5.1)

gdzie pridkox¢ czjsteczkv; jest okrexlona z drugiej zasady dynamiki Newtona

dVi

mi—¢ = Filfng:fvigt); 161 (52)

Tutaj m; to masa czjsteczki, aF; jest si?j dzia?ajjcj na czjsteczk], zale»nj od po2o»enia

frig i pridkozci f v|g pozosta®ych czjsteczek w uk®adzie.
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Z powodu ogranicze« mocy obliczeniowej komputerdéw i ogromnej liczby czjsteczek, me-

tody numeryczne wykorzystujjce ten model sj niepraktyczne.

5.2 Model kinetyczny

W przypadkach, kiedy trednia droga swobodna czjsteczek jest poréwnywalna lub wilksza,
ni» lokalna skala przestrzenna, plazma jest na tyle rozrzedzona, »e konieczne staje si; u»ycie
modeli kinetycznych. Jednj ze skali przestrzennych jest d®ugox¢ Debye'a:

S

_ ksT,
D= nq (5.3)

gdzie oznacza przenikalnox¢ elektrycznj oxrodKes jest sta?j Boltzmanna, T to tempera-

tura, a n i g sj odpowiednio gjstoxcij liczbowj i 2adunkiem elektrycznym czjsteczki plazmy.
Stan czjsteczki w danym czasi¢ mo»e by¢ opisany przez wektor wodzjcy = [X;Y; Z]

i pridkox¢ v = [vy;Vy;V,]. Na podstawie powy»szych informacji mo»emy okrexli¢ funkcj

rozk®du zale»nj od siedmiu argumentow, tj.
f(r;v;t)dvdr; (5.4)

ktéra zde niowana jest jako ilot¢ czjsteczek o pridkotciach w zakresiev;v + dv > znaj-
dujjcych sil w przestrzeni < r;r + dr > w czasiet. ROwnanie opisujjce ewolucj} funkcji
rozk®aduf (r;v;t) nazywamy réwnaniem W2aasowa [38], ktore w poni»szej formie uwzglidnia
si?| Lorentza, tj.

@f @f @f

ot @+%(E+v B) g =0 (5.5)

Tutaj gjest 2adunkiem elektrycznym czjsteczkim jego masij, aE i B oznaczajj odpowiednio
nat;»enie pola elektrycznego i indukcj; magnetycznj opisywane przez réwnania Maxwella.

W przypadku uwzglldnienia zderze« czjstek odpowiednikiem réwnania W2asowa jest
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réwnanie Boltzmanna [39]:

@f @f @f _ @f

q —
+v +m(E+v B) =

e @ @ @t (5-:6)

gdzie cz?on znajdujjcy sil po prawej stronie réwnania opisuje zmian| funkcji rozk®adfi w
wyniku zderze«.

Obliczenia zwijzane z kolizyjnym cz®onem Boltzmanna%ft

C

[40]. Jednak»e cz|sto goricj i rzadkj plazm} mo»emy uzna¢ za bezkolizyjnj, w wyniku czego

nale»j do skomplikowanych

rownanie Waasowa jest wystarczajjce do jej opisu.

Réwnanie Waasowa nie jest 2atwe do rozwijzania. Wynika to z koniecznozci jednoczesnego
uwzglidnienia réwna« Maxwella, w ktorych wielkozci takie jak gjstot¢ 2adunku i gjstox¢
pridu j = %r B opisane sj przez funkcj, rozk®adu, ktéra z kolei ewoluuje zgodnie z
réownaniem Waasowa. Stjd cz®on zawierajjcy sidy w rownaniu Waasowa jest nieliniowy, a
samo rownanie mo»e by¢ rozwijzywane analitycznie w zasadzie tylko dla ma2ych zaburze,

dla ktérych mo»liwa jest linearyzacja.

5.3 Model dwup2ynowy

W chromosferze, gdzie plazma jest czjxciowo zjonizowana, do jej opisu mo»emy u»ywag¢
modelu dwupdynowego. W opisie tym plazm| traktujemy jako pdyn zawierajjcy:
~ zjonizowany p?yn sk2adajjcy si; z jonow {) i elektronow (g),

~

neutralny p2yn sk®adajjcy si; z czjstek neutralnych ).

Payny te sprzj»one sj ze sobj w wyniku zderze« takich jak np. jonowo-neutralne, ktore
stanowij wa»ny mechanizm ogrzewania chromosfery. Ze wzgldu na ma?; mas; elektronow

nie traktujemy ich jako oddzielnego p2ynu w tym modelu. Réwnania dwup®ynowe mo»emy
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zapisa¢ w formie [41, 42]:

@%

ot (WVi)=0; (5.7)
%'Q/t"ﬂ (%Vn)=0; (58)
@Ogti) FTOOW NVt pel)= %g+ S B) B+ Sy 59)
@(ygﬂ’\/tn) +r (O/anvn + pn|) = O/ﬁg Sm, (510)
2
%+ r Ei+ pPe+ 2— Vi E(Vi B) =(%3+ Sm) Vit Qi; (5.11)
%Et“ [(En+ )Vl =(%0 Sm) Vn+ Qn; (5.12)
%t:r (Vi B); r B=0; (5.13)
o 0/pVi2 Pie BZ. — %Vﬁ Pn_.
E = . + 1_,_2_’ E, = > + 1 (5.14)

Tutaj | jest macierzj jednostkowj, pe:n 0znacza citnienie gazu sk®adajjcego si; z jonéw
+ elektronéw i neutrali, %, to gjstox¢ masowa jondw i czjstek neutralnychy ;., jest ich
pridkozcij i g oznacza przyspieszenie grawitacyjne.

Zawarte w rownaniach (5.9) - (5.12) wielkoxcs,, i Q;., odpowiadajj kolejno cz2onom

zderzeniowej wymiany pidu i energii ([43, 44]):

Smn=%in(Vn Vi), (5.15)
_ 1 ' . 2 kB in% AN
Qi - é |no/F(V| Vn) + ( 1)mn(Tn T|)1 (5-16)
_ 1 . _ 2 kB in% : .
Qn= > n(Vi Va)<+ C Dm. 1)mﬂ(T. Tn): (5.17)

Cz;stotliwox¢ zderze« jonowo-neutralnych zde niowana jest jako [45]

S
4 ino/ﬁ 8kB Ti Tn
in= = —+ — 5.18
" 3mH( i+ n) m y i n ( )
W powy»szych réwnaniachmy to masa wodoru, i, jest przekrojem czynnym kolizji, ;i ,

to odpowiednio £rednie masy atomowe jonow i neutrali, &, Sj temperaturami okrexlonymi
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przez prawa gazu doskona?ego:

k k
Pe= —%T; po= —%Tn; (5.19)

! n

gdziem; = my i, m, = my ,, a toiloraz ciepe? w2axciwych [46].
W powy»szych réwnaniach nie uwzglidniono dodatkowych nieidealnych i nieadiabatycznych
cz%onow.

Rownania dwup?ynowe mo»na stosowa¢ do opisu plazmy w obszarach, gdzie cz|stozci
zderze« jonow i elektrondéw wyralnie ro»nij si} od cz|stoxci zderze« elektrondw i czjstek
neutralnych. Warunek ten jest spe@niony w ca®ej chromosferze, gdzig > ¢, (Rys. 5.1).

Wynika stijd, »e jony i elektrony sj o wiele mocniej sprzj»one, ni» elektrony i czjstki neu-

Rysunek 5.1: Czjstoxci zderze« elektronéw z jonamig(, linia niebieska) i elektronow z
neutralami ( ¢n, linia czerwona) [47].

tralne. W konsekwencji mo»na traktowa¢ plazm| sk®adajjcj si} z jonéw i elektronéw jako
jeden p2yn. Jednak»e w fotosferze, ' n, przez co przybli»enie dwupynowe nie jest tu

dobrym modelem do opisu plazmy [47].
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5.4 Model magnetohydrodynamiczny

W modelu MHD plazma traktowana jest jako przewodzjcy p2yn opisywany makroskopowymi
parametrami, ktdre odzwierciedlajj jego interakcje czijsteczkowe. Model ten 2jczy p?ynowe
réwnania Eulera z réwnaniami Maxwella. Najprostsza idealna forma rowna« MHD zak®ada,
»e badany p2yn jest nielepki, a jego oporno+¢ zaniedbywalna. Istotnym czynnikiem wp2ywa-

jicym na opis plazmy w modelu MHD jest magnetyczna liczba Reynoldsa:

R, = VL. (5.20)

gdzieV jest charakterystycznj pridkozcij przep®ywu plazmy,L to charakterystyczna d2u-
gox¢, a oznacza dyfuzyjnox¢ magnetyczni.

W koronie s?oneczneR,, = 108 10% [48], przez co dyfuzja magnetyczna jest zaniedby-
walna na d2ugozciach o skali. Oznacza to, »e pole magnetyczne jest "wmro»one" w plazm;
i przemieszcza si} wraz z jej ruchem. Idealne rownania MHD przyjmuj; wtedy nast}pujjca

postag:

—+r (W)=0; (5.21)
@t
O/%t+ NV r)V=r pt E(r B) B+ %,; (5.22)
@p _ :
@t+ r (pv)=(1 )Jpr V; (5.23)
@t: r (Vv B); (5.24)
r B=0; (5.25)
p= kEB%T: (5.26)

Tuta] %jest gjsto+cij masowj,V to pridkox¢ przep?ywu,B oznacza nat;»enie pola magne-
tycznego, p jest ciznieniem gazug to przyspieszenie grawitacyjne, oznacza iloraz ciepe?

waazxciwych,T jest temperaturj, m trednij masj czjstki, akg to sta®a Boltzmanna.
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Réwnanie zachowania masy (5.21) zak®ada, »e ca?kowita liczba czjstek plazmy pozostaje
sta®a w czasie. W réwnaniu pjdu (5.22) zawarto ro»nic} citnie« w plazmier(p) i si®|
Lorentza. W stanie statycznej rownowagi obydwie powy»sze sidy sij rownowa»j. Rownanie
ewolucji citnieniap (5.23) opisuje adiabatycznj ewolucj; plazmy. Poprzez za2o»enie du»ej
liczby Reynoldsa (5.20) cz?ony dyfuzyjne zosta?y pominijte w rownaniu indukcji (5.24).
Korzystajjc z rownania stanu gazu doskona®ego (5.26), ktére 2jczy gisto%g cixnieniep i
temperatur, T, mo»emy okrezxli¢ dowolnj z tych trzech wielkozci, jexli znamy dwie pozosta®e.

Pomimo tego, »e model MHD jest najprostszym przybli»eniem opisujjcym makrosko-
powe w2atciwozci plazmy, nieliniowe réwnania sj na tyle skomplikowane, »e konieczne jest
wprowadzenie pewnych uproszcze«. Jednym z g2ownych problemow modeli numerycznych
dla réwna« MHD jest spe?nienie rownania (5.25) [49, 50]. Lokalna niezerowa dywergencja
pola magnetycznego oznacza?aby istnienie monopoli magnetycznych w komorce numerycz-
nej. Nagromadzenie b2 dow numerycznych zwijzanych z nieprawid®ow; ewolucjj pola ma-
gnetycznego mox»e prowadzi¢ do braku zachowania strumienia magnetycznego i powstawania
sztucznej sidy, rownoleg®ej do pola magnetycznego. Skutkuje to ostatecznie generacjj bajdéw

w symulacjach numerycznych.
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Rozdzia2 6

Fale magnetohydrodynamiczne

Fale MHD s;j falami rozchodzjcymi si; w p2ynie przewodzjcym prid elektryczny w obecnozci
pola magnetycznego. Przyk®adem takiego oxrodka jest szeroko obserwowana w obiektach
astro zycznych plazma. Wyré»niamy cztery rodzaje fal MHD rozchodzjcych si} w oxrodku
jednorodnym: (a) fale Alfvéna; (b) szybkie i powolne fale magnetoakustyczne; (c) mody

entropii.

6.1 Fale w ozxrodku jednorodnym

Rownanie dyspersji dla fal MHD w oxrodku jednorodnym przyjmuje nast}pujicj posta¢:
12(12 k?vzicog )[!'* 12k%vi + c2)+ k*vacicog 1=0; (6.1)

gdzie! jest czistotliwoxcij fali, jest kitem mijdzy wektorem falowym k a polem magne-

tycznym B, ava oznacza pridkox¢ fal Alfvéna:

B
Va = 13_—0% (6.2)

Tutaj o to przenikalnot+¢ magnetyczna pro»ni.
Rownanie dyspersji posiada rozwijzania w postaci modow entropii, fal Alfvéna i fal magne-

toakustycznych.
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6.1.1 Mod entropii

Mod entropii jest jednym z rozwijza« réwnania (6.1) [51]:
I =0: (6.3)

W odré»nieniu od innych fal MHD, ktére opuszczajj obszar generacji, mod entropii pozo-
staje w obszarze wzbudzenia zwijzanego z zaburzeniem g;stoxci masy. Przy uwzglidnieniu
przewodnictwa cieplnego, cz|stotliwo+¢ modu entropii staje si} czysto urojona i nhazywana
jest modem termicznym. Sprzj»enie modu termicznego z falami akustycznymi prowadzi do
ich tBumienia [52]. Stjd energia w pobli»u punktu zerowego pola magnetycznego mo»e by¢
uwalniana przez zarowno rozchodzjce si} fale MHD jak i mody entropii, ktére pozostajj
w punkcie generacji, tworzjc stacjonarne zaburzenie. W2atciwo+ci modu entropii zale»; od
znaku poczjtkowego impulsu cixnienia [53]. Poczjtkowy wzrost citnienia gazu tworzy fale
magnetoakustyczne i stacjonarne rozrzedzenie plazmie, ktére odpowiada modowi entropii. Z
kolei w sytuacji poczjtkowego spadku citnienia powstajj fale akustyczne i stacjonarna gjsta

plazma odpowiadajjca modowi entropii.

6.1.2 Fale Alfvéna

Fale Alfvéna wymuszane sj przez si?] napijcia magnetycznego [54]. Jednym z rozwijza«

rownania (6.1) jest rownanie dyspersji dla fal Alfvéna:

I = vakcos: (6.4)

Pridko+¢ fazow;j tych falv, = 'F = Va COS nie zale»y od liczby falowej, co wskazuje na nie-
dyspersyjnox¢ fal Alfvéna. Oznacza to, »e pridkox¢ tych fal nie zmienia si; w zale»noz*ci od
ich ddugozci. Zale»no+¢ mijdzy pridkoxcij fazow;j a kjtem przedstawiona jest na rysunku
6.1. Fale Alfvéna nie powodujj zmian citnienia i g|stoxci. Drgania czjsteczek plazmy zacho-
dzj w p?aszczy!nie prostopad?ej jednoczeznie do linii pola magnetycznd}jo do kierunku

rozchodzenia falik. Fala Alfvéna nie mo»e rozchodzi¢ sij w kierunku prostopad®ym do pola
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magnetycznego. Przepdyw energii w tego typu falach MHD odbywa sij wy?jcznie wzd2u»

linii si# pola magnetycznego, a jej pridkox¢ grupow@® !'=@jest réwna prijdkozci Alfvéna.

Rysunek 6.1: Wykres biegunowy pridkozxci fazowych trzech rodzajéw fal MHD dla przypadku
1.

Ze wzglidu na swojj niexcitliwox¢ fale Alfvéna sj trudne do wykrycia. Mimo to obecno+¢
tych fal w atmosferze s?onecznej zosta®a potencjalnie potwierdzona z u»yciem instrumentéw
naziemnych, takich jak CoMP (Coronal Multi-channel Polarimeter) [55, 56] i instrumentéw
kosmicznych wchodzjcych w sk?ad SDO (Solar Dynamics Observatory) [57, 58].

Fale Alfvéna mogj przenosi¢ energi; z fotosfery do gérnych warstw atmosfery S2o«ca. Jest
to szczegoblnie istotne w kontekxcie wcij» nierozwijzanej kwestii ogrzewania korony s2onecznej
i przyspieszania wiatru sonecznego [59]. Badania wykaza?y, »e fale Alfvéna mogj by¢ rownie»

wykorzystane do okrezxlenia stopnia jonizacji plazmy [60].

6.1.3 Szybkie i powolne fale magnetoakustyczne

Innym rodzajem fal MHD s;j fale magnetoakustyczne, ktore mo»emy podzieli¢ na fale szybkie
i fale powolne. Kolejne rozwijzanie rownania (6.1) jest rownaniem dyspersji dla fal magne-

toakustycznych:
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12= — vi+cZ  (vi+c2? 4vicicod (6.5)

Tutaj (+) odpowiada szybkim, a (') powolnym falom magnetoakustycznym. Zaréwno szyb-
kie, jak i powolne fale wymuszone sj przez si® napijcia magnetycznego i citnienie gazu. W
przypadku fal szybkich ciznienie magnetyczne i citnienie gazu sj zgodne w fazie, co oznacza,
»e zmiany w obu tych wielkoxciach wyst,pujj jednoczeznie. Z kolei w falach powolnych ci-
tnienia te sj w fazie przeciwnej. W oxrodku o 1, np. w koronie s?onecznej, fala szybka
charakteryzuje si} niemal»e izotropowj penetracjj oxrodka, przez co fala ta rozchodzi si} z
podobnj pridkozxcij we wszystkich kierunkach. Najszybsze rozchodzenie si} wyst|puje w kie-
runku prostopad®ym do zewnitrznego pola magnetycznego (Rys. 6.1). W oxrodku o 1
fala powolna jest falj anizotropowj, i nie mo»e ona rozchodzi¢ si; w kierunku prostopa-
d®ym do zewnitrznego pola magnetycznego, a przep?yw energii jest ograniczony g2ownie
do kierunku réwnoleg?ego do linii si® tego pola. W przypadku braku pola magnetycznego
fale Alfvéna i powolne fale magnetoakustyczne zanikajj, a szybkie fale redukujj si; do fal
akustycznych.

Badanie jednop?ynowych fal w cz|+ciowo zjonizowanej atmosferze S2o«ca z uwzglidnion;j
dyfuzjj ambipolarnj [61] wykaza®o, »e czjstki neutralne wywiera2y najistotniejszy wp2yw na
szybkie fale magnetoakustyczne [62]. By2y to najsilniej t'umione fale, ktorych t2umienie w

du»ym stopniu zale»a?o od stopnia jonizacji plazmy.

6.2 Fale w grawitacyjnie uwarstwionej atmosferze S2o«ca

6.2.1 Fale akustyczne i rownanie Kleina-Gordona

W przypadku braku si@ magnetycznych ka»de zmiany citnienia i gjstoxci masowej propaguj;

jako fale akustyczne. Réwnanie dyspersji dla fal akustycznych przyjmuje nastpujjci posta¢:

I = ke (6.6)
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Wynika stijd, »e fale te rozchodzj si} we wszystkich kierunkachk) z jednakow; pridkozcij
fazow;j (vp) i grupow; (vg) takj, »e vp = Vg = Cs.

Szczegd?owa analiza oscylacji fal akustycznych w grawitacyjnie uwarstwionym oxrodku
ujawni?a ich wysokj z2o»onozx¢. Nie wszystkie fale akustyczne mog;j si} swobodnie rozchodzi¢
w atmosferze s?onecznej. Do swobodnego penetrowania otrodka konieczne jest, by okres fali
(P) by? mniejszy, ni» akustyczny okres odcijcial,.) [63]. Fale akustyczne biegnjce wzd2u»

g opisywane sj rownaniem Lamba lub rownaniem Kleina-Gordona [64]. Cz|sto u»ywane w

helio zyce rownanie na okres odcijcia mo»e by¢ przedstawione w nastjpujjcej formie [65]:

4
Pac = ——: (6.7)
cs 1+2%
y
Tutaj jest wysokozxciow;j skalj citnienia:
P .
dy

Gdy P > P, amplituda fali zanika wraz z wysokozcij. W badaniach okresu odcijcia wyka-
zano jego zwijzek z funkcjj wysokozci [66], a tak»e potwierdzono jego wyst;powanie obser-
wacyjnie [67]. Istnienie cz;stoxci odcijcia w atmosferze S2o«ca ma daleko idjce konsekwencje,
poniewa» prowadzi do globalnych oscylacji s2onecznych (p-moddw i oscylacji 5-minutowych),
ktore sj intensywnym przedmiotem bada« w heliosejsmologii [68]. Ponadto, istnienie okresu
odcijcia jest istotne dla zrozumienia pochodzenia 3-minutowych oscylacji w chromosferze
[69] i do transferu energii falowej do wy»szych obszar6éw atmosfery. Rysunek 6.2 przedstawia

zmian, okresu odcijcia w atmosferze S2o«ca.

6.2.2 Wewnitrzne fale grawitacyjne

Wewnitrzne fale grawitacyjne sj naturalnj reakcjj grawitacyjnie uwarstwionego oxrodka na
zaburzenia stanu rownowagi, gdzie wypornox¢ dzia®a jako si®a sprij»ystotci. Wystpowanie
wewnjtrznych fal grawitacyjnych w atmosferze S2o«ca zosta?o potwierdzone obserwacyjnie

[71]. Fale te dostarczajj du»e iloxci energii w fotosferze, ale ich rola w gérnych warstwach
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Rysunek 6.2: Zmiana akustycznego okresu odcijcia (réwnanie 6.7) wraz z wysokoz*cij w
atmosferze S2o«ca [70].

atmosfery pozostaje niejasna. Wykazano jednak, »e fale te mogj si} sprziga¢ z innymi falami
[72]. Wewnitrzne fale grawitacyjne generowane sj w pobli»u powierzchni S2o«ca z du»ym
strumieniem energii fal, ktory jest niezale»ny od *redniej wartotci strumienia magnetycz-
nego w pobli»u miejsca generacji. Jednak»e zgodnie z obserwacjami, w wy»szych rejonach
atmosfery pole magnetyczne wp?ywa na propagacj, wewnitrznych fal grawitacyjnych.
Maksymalna cz|stotliwo+¢ rozchodzenia si} fal wewnitrznych jest wyznaczona przez cz;-

sto+¢ Brunta-Vaisali:

1 1
2 _ .
li=g o (6.9)
gdzieH jest wysokozciowj skalj gjsto+ci:
%
H= o (6.10)

dy
Element p2ynu, ktory zostanie przemieszczony pionowo ze swojego po2o»enia réwnowagi,
bjdzie oscylowa? i generowa?® wewnitrzne fale grawitacyjne, pod warunkiem »e oxrodek, w
ktérym ten element si} znajduje, spe®nia kryterium Schwarzschildalé > 0). Jetli! g < 0,
element p2ynu unosi sij, chodzi w wyniku promieniowania i opada, tworzjc pe?ny cykl kon-

wekcyjny. Obszary rozchodzenia si; wewn;trznych fal grawitacyjnych zosta?y przedstawione
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na rysunku (6.3).

Rysunek 6.3: Diagram przedstawiajjcy ro»ne re»imy rozchodzenia si; fal w xcizliwym, grawi-
tacyjnie uwarstwionym oxrodku. Zacieniony obszar oznacza regiony, w ktorych rozchodz;j si,
pionowe fale akustyczne i grawitacyjne. Przerywana szara linia odpowiada réwnaniu dysper-
sji dla fal Lamb'a. Czarne cijg2e linie przedstawiajj granice rozchodzenia si; fal uzyskanych

z nieizotermicznych cz;stotliwoxci odcijcia zde niowanych w réwnaniach 6.7 i 6.9. Czarne

przerywane linie przedstawiajj przypadek dla przybli»enia izotermicznego [73].
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Rozdzia2 7

Fale dwup?ynowe

Badania dowodzj, »e czjtciowa jonizacja plazmy wp2ywa na dynamik] fal Alfvéna [74].
Oprocz ttumienia fal w wyniku zderze« jonowo-neutralnych kolejnym efektem wprowadza-
nym przez cz;xciow;j jonizacj, jest wyst;powanie odcijcia d®ugozci fali [74]. W badaniach
fal Alfvéna cz|sto u»ywano modelu jednop®ynowego, ktéry zak®ada silne sprz}»enie mijdzy
jonami i neutralami [3]. Alternatywne podejtcie zak®ada u»ycie modelu dwup@ynowego [6],
w ktérym jony i elektrony oraz neutrale sj traktowane jako dwie odribne sk®dowe plazmy.

Rownanie dyspersiji fal Alfvéna, rozchodzjcych si} w jednorodnej, cz}t+ciowo zjonizowanej
plazmie wzd2u» pola magnetycznego zorientowanego w kierunku bsmo»na przedstawi¢
nastipujjco [75]:

134+ i1+ ) n!? KG! + K =0: (7.1)

Z

Tutaj = n,=n; jest wspo2czynnikiem jonizacji, ain = =% to cz|sto+¢ zderze« neutralno-
jonowych [45].

Z rysunku 7.1 mo»na zauwa»y¢, »e wspo2czynniki ttumienia dla fal dwup@ynowych osij-
gajj maksimum w pobli»u cz|stotliwoxci zderze« jonowo-neutralnych i malejj przy wy»szych
cz|stotliwozciach. Ré»ni sij to od modelu jednop?ynowego, w ktérym t2Bumienie wykazuje li-
niowy wzrost wraz ze zwikszajjcj si; cz,stotliwozxcij.

W przypadku silnych zderze« mijdzy czjsteczkami, fale w obu p2ynach majj tendenc;j,

do sprz}»enia si} propagujjc z cz;stotliwozxcijk,va P 1+ izanikajjc wyk®adniczo w czasie.
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Rysunek 7.1: Poréwnanie numerycznych rozwijza« réwnania 7.1 dla= 2 (linia cijg2a) z
przybli»eniem analitycznym (czerwone symbole). Panele odpowiadajj rzeczywistym (lewo) i
urojonym (prawo) rozwijzaniom [75].

W cz|tci widma zwijzanej z wysokimi cz}stotliwoxciami dwup?ynowych fal magnetoaku-
stycznych wyst|pujj dwa typy powolnych fal: jeden z nich zwijzany jest z pynem jonowo-
elektronowym, a drugi z p2ynem sk®adajjcym si; z czjsteczek neutralnych. Réwnanie

dyspersji dla dwup?ynowych fal magnetoakustycznych przyjmuje posta¢ [6]:

nl KA i Gyt VP (G i+ Gy KKV (7.2)
Al (12 k)t RV A GRS D)
i nl(n 2KAVA4+2 18+ 2 K12 KAV2Z+( 2 102+
G ik? 2kAV2AI 2+ (2t + 2 K312 KAV2) 1=0;

S

gdziek = P k2 + kg, G = P P ie=%i Con = P 'p =% to odpowiednio pr'dko=ci diwi'ku gazu

jonowo-elektronowego i neutralnego.

Rownanie 7.2 jest rownaniem sibdmego stopnia, wijc posiada siedem rozwijza«. Dla mniegj-

szych czistotliwoxci cztery rozwijzania reprezentujj w zasadzie fale magnetoakustyczne,

gdzie trzy inne rozwijzania sj czysto urojone i powijzane z zanikajjcymi w czasie modami.
Na podstawie rysunku 7.2 zauwa»y¢ mo»na, »e rozwijzania dla szybkich fal magneto-

akustycznych wyratnie ro»nij sij od rozwijzania Braginskiego [76]. Jednak»e t2umienie po-
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Rysunek 7.2: Wsp62czynnik ttumienia dla szybkich (géra) i powolnych (d6?) fal magnetoaku-
stycznych w zale»nozci od znormalizowanej liczby falovefF k,va= i . Czerwone gwiazdki
odpowiadayjj rozwijzaniom rownania dwup2ynowej dyspersji (7.2), a niebieskie linie rozwij-
zaniom Braginskiego [6].

wolnych fal magnetoakustycznych, wyliczone na podstawie rownania dyspersji dla modelu
dwup?ynowego, jest zgodne z wynikami uzyskanymi z teorii Braginskiego [6].
Wspdéaczynniki ttumienia osijgajj podobne wartoxci dla dwup?ynowych i jednop2ynowych
fal MHD o niskiej cz|stotliwoxci. Jednak»e zachowanie fal ré»ni si} w przypadku cz|stotliwo-
+ci wijkszej ni» cz|stotliwox¢ zderze« jonowo-neutralnych. Fale Alfve«a i szybkie fale magne-
toakustyczne majj maksymalne wspdéczynniki ttumienia przy cz|stotliwoxti = 2:5 , dla
plazmy sk®adajjcej si; w50%z atomdéw wodoru (Rys. 7.2). Natomiast dlal0% neutralnych
czjstek maksymalna warto+¢ wspo?czynnika t2'umienia wzrasta o= 10 j,. Oznacza to, »e
udzia? neutralnych czjstek ma istotny wp2yw na po2o»enie maksimum t2umienia, co wij»e

si} z procesami dyssypacyjnymi wynikajjcymi ze zderze« jonowo-neutralnych.
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Rozdzia2 8

Kod numeryczny JOANNA - g@3dwne

narzidzie bada«

JOANNA (JOint ANalytical and Numerical Approach) jest kodem numerycznym typu Go-
dunowa [77] opartym na metodzie ro»nic sko«czonych. Pozwala to na rozwijzywanie uk®adoéw

réwna« zachowania zapisanych w postaci réwna« hiperbolicznych:

%t+ r F(U)= S(U): (8.1)

Tutaj U jest wektorem wartoxci zachowawczyclk (U) to tensor strumienia wielkoxci za-
chowawczych, aS(U) de niuje cz2ony réd2owe, ktére potraktowane zosta®y niejawnie z
wykorzystaniem metody STS [78].

Kod numeryczny JOANNA umoxliwia rozwijzywanie réwna« hydrodynamiki, MHD i
réwna« dwup?ynowych. Mo»liwe jest uwzglidnienie cz2ondw nieadiabatycznych (promienio-
wanie, przewodnictwo cieplne) i nieidealnych (lepkox¢, opér magnetyczny, jonizacja/rekom-
binacja), co pozwala na dok®adniejsze modelowanie zjawisk w atmosferze S2o«ca. Problem
Riemanna jest rozwijzywany za pomocj metody HLLD (Harten-Lax-van Leer Discontinu-
ities) [79]. Kod zosta? napisany w j;zyku Fortran 90 ze wzglidu na jego wydajno+¢ w oblicze-
niach numerycznych. JOANNA pokrywa obszar symulacji niejednorodnj siatkj numerycznj.
Rzadsza siatka numeryczna w gornych rejonach atmosfery umoxliwia skuteczniejsze t2Bumie-

nie sygna2u docierajjcego do gornej granicy obszaru domeny numerycznej. Dzilki temu zre-
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dukowane zostajj niepo»jdane odbicia i b3ldy numeryczne zak®dcajjce wyniki symulaciji.
Kod korzysta z MPI (Message Passing Interface) w celu realizacji oblicze« réwnoleg®ych na
klastrze obliczeniowym [80]. Dane wyjtciowe generowane sj w formacie HDF5 (Hierarchi-
cal Data Format version 5), co umoxliwia przechowywanie du»ych zorganizowanych zbioréw
danych [81].
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Rozdzia2 9

Wyniki bada« numerycznych

9.1 Impulsowo generowane dwup?ynowe fale magnetoaku-

styczne

Cel bada«

Chromosfera emituje wilcej energii, ni» korona s?oneczna, dlatego kluczowym zadaniem jest
odkrycie wszystkich mechanizméw, ktére przyczyniajj si} do ogrzewania plazmy w tej war-
stwie. Projekt ten skupia? sij na badaniach impulsowo generowanych fal magnetoakustycz-

nych w kontek+cie ogrzewania chromosfery i zwijzanymi z tym wypywami plazmy.

Metodologia

Réwnania dwup?ynowe zosta?y rozwijzane z wykorzystaniem kodu numerycznego JOANNA
[82]. Za%o»0no, »e uk®ad jest jednowymiarowy (1D) i niezmienny wzd2®u» kierunkew z
(@=@x @=@=z0), a sk¥adowe prjdkoz=ci i pola magnetycznego wzd@u» kierunkisj réwne
zero Vi; = Vh; = B, = 0). W wyniku tych za?o»e« wyeliminowano z uk®adu fale Alfvéna

i wewnitrzne fale grawitacyjne. W czasig = 0 s stan réwnowagi magnetohydrostatycznej
zosta? zaburzony przez zlokalizowany impuls w pionowej sk®adowej prjdkozci jonow i neutrali,

i.
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Viy(y;t=0)= Vy(y;t=0)= Aexp

(9.1)

Tutaj A jest amplitudj impulsu, w jego szerokozcij, &, wysokoz=cij, na ktérej generowany
jest impuls. W symulacji przyjjto jednorodne i skierowane w kierunku pionowym pole ma-

gnetyczneBy = 10 Gs.

Wyniki bada«

Wzbudzone fale magnetoakustyczne przekszta®cajj si; w fale uderzeniowe i w wyniku zde-
rze« jonowo-neutralnych zamieniajj swojj energi; na energi; cieplnj, ogrzewajjc chromos-
fer]. Zwilkszenie amplitudy impulsu prowadzi do intensywniejszego ogrzewania atmosfery
Sao«ca (Rys. 9.1). Ponadto wzglidny przyrost temperaturyT ;=T = (T; T)=T chromosfery

jest skorelowany z pridkozcij dryfuV; V,, ktdra roxnie wraz z wysokoz=cij. Oznacza to, »e
zderzenia jonowo-neutralne odgrywayjj istotnj rol} w ogrzewaniu chromosfery.

Badania parametryczne dla ré»nych szerokozci impulsu poczjtkowego wykaza2y, »e szerszy
impuls prowadzi do wilkszego ogrzewania plazmy w chromosferze. Z kolei impuls wygenero-
wany z wy»szej wysokozci (przy tej samej amplitudzie) powoduje mniejszj wartod¢=T,
poniewa» amplituda sygna®u rozchodzjcego sii w goér} nie mo»e wystarczajjco wzrosnj¢

przed dotarciem do obszaru przejtciowego.

9.2 Impulsowo generowane dwup@ynowe wewn;trzne fale

magnetoakustyczno-grawitacyjne

Cele bada«

W poprzednim projekcie wykazano, »e fale magnetoakustyczne mogj ogrzewa¢ chromosfer,;
w wyniku zderze« jonowo-neutralnych. Zastosowano wtedy model 1D, ktéry uniemo»liwia?
rozchodzenie si} wewnitrznych fal grawitacyjnych. Niniejsza praca rozszerza model do geo-

metrii dwuwymiarowej (2D). W ten sposdb wewnitrzne fale grawitacyjne w sposob naturalny
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Rysunek 9.1: Wykresy po2o»enia od czasu dla pridkoxci dr¥ly V., (gora) i zaburzonej
temperatury T;=T (d6?) dla przypadkuA =0:5km s ! (lewo) i A =5 km s ! (prawo).
pojawiajj sii w modelu, w ktérym skupiamy si} na ogrzewaniu chromosfery i generacji wy-

p2ywow plazmy.

Metodologia

Dwupdynowe réwnania opisujjce dynamik} czjxciowo zjonizowanej plazmy zosta?y rozwij-
zane z u»yciem kodu numerycznego JOANNA. Podobnie, jak w poprzednim projekcie do
zaburzenia stanu rownowagi u»yto zlokalizowanego impulsu w pionowej sk®adowej pridkozci

jondéw i neutrali:

X2+ (y  Yo)? : 9.2)

Viy(X;y;t=0) = Vy(x;y;t=0)= Aexp W
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Wyniki bada«

Rysunek 9.2: Wykresy po?o»enia od czasu dla pionowej sk?adowej pridkoxci jordyv
(g6ra) i zaburzonej temperatury T,=T (dé?) dla fal magnetoakustycznych (lewo) i
magnetoakustyczno-grawitacyjnych (prawo).

Maksymalne wartoxclV,, i Ti=Ty sj wijksze dla pionowo rozchodzjcych si; fal magneto-
akustycznych, ni» dla wewn,trznych fal grawitacyjno-magnetoakustycznych, ktére rozchodz;
sij poziomo (Rys. 9.2). Ogrzewanie chromosfery jest silnie skorelowane z pridkozcij dryfu,
ktéra osijga swoje najwy»sze wartoxci w gérnej chromosferze. Przeprowadzone badania pa-
rametryczne, majjce na celu zbadanie zale»noxci mijdzy szerokoxcij, amplitudj oraz wy-
sokoxcij generowania impulsu a warto+ciamvy, i T;=To, wykazujj podobne wyniki jak w
przypadku modelu 1D. Potwierdza to ogdélne trendy zaobserwowane w poprzednich bada-

niach, rozszerzajjc je na model 2D.

40



9.3 Wymuszone powolne fale magnetoakustyczne w chro-

mosferze z realistycznym modelem jonizacji

Cele bada«

Gaownym celem niniejszej pracy jest zbadanie rozchodzenia si; dwup2ynowych powolnych
fal magnetoakustycznych w cz}tciowo zjonizowanej atmosferze S2o«ca. Dotychczasowe mo-
dele atmosfery s®onecznej opieray si; na przybli»eniu réwnowagi hydrostatycznej [83 85].

Prezentowany model uzupe?@nia to przybli»enie o rownanie Sahy [86].

Metodologia
W projekcie tym rozwax»ane sj dwa warianty opisujjce stan rownowagi atmosfery S2o«ca, tj:

~ réwnowaga hydrostatyczna (HE) okrexlona przez pionowy pro | temperaturyio(y)
[871;

~ rébwnowaga hydrostatyczna uzupe®niona o réwnanie Sahy (HE+SE).

Pionowy pro | temperatury w stanie rownowagi hydrostatycznej,To(y), zosta? przedstawiony

na rysunku (9.3, lewy panel). Temperatura maleje 3600K w dolnej fotosferze y = 0 Mm)

do 4300K na jej gorze y = 0:5 Mm). W chromosferze temperatura zaczyna rosnic, ale naj-

wijksza zmiana zachodzi w obszarze przejtciowym, gdzie temperatura gwa?townie wzrasta

z7 10°K do 2 10° K na wysokoxciy = 2:5 Mm. Stopie« jonizacji wyznaczony za pomoc;j

réwnania Sahy, osijga najni»sze wartotci w gornej fotosferze z wartoxcij minimalnj wyno-

szjcj oko?02 10 ° (Rys. 9.3, prawy panel). Z kolei w przypadku réwnowagi hydrostatycznej

(HE), jonizacja osijga najni»szj warto+¢ rzidul = 10 ? w dolnej fotosferze.

Uk2ad hydrostatyczny znajduje si; w polu magnetycznym:
X+ L X+ L Yy

B = B, cos . sin ;0 exp
B B

+[By;By;B.l; (9.3)
g =2L=": (9.4)
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Rysunek 9.3: Zmiana temperatury rownowagi hydrostatycznej (lewy panel) i stopnia jonizacji
(prawy panel) dla modelu HE (linia przerywana) i HE+SE (linia cijg®a) w zale»nozci od
wysokozci w atmosferze S2o«ca.

Tutaj By = B, = 0, By = 5 Gs, pole magnetyczne na wysokotgi= 0 Mm wynosi
B, =500 Gs, a charakterystyczna szerokozkti= 0:64 Mm.
Rownowaga hydrostatyczna jest zaburzona przez oscylator harmoniczny w pionowej sk®ado-
wej pridkoxci jonow i neutrali:
x? 2t

Viy(X;y = Ya; 1) = Viy (XY = ya;t) = Aexp w2 sin By ; (9.5)

Tutaj A =5 km s ! jest amplitudj oscylatora, w = 50 km to tego szeroko+¢P, to okres
oscylatora, ay, =1 Mm jest wysokoz+cij jego dzia®ania.
Plazma w atmosferze opisana jest réwnaniami dwup?ynowymi z uwzglidnion; jonizacjj i

rekombinacjj.

Wyniki bada«

Badania wykazujj, »e w wyniku zderze« jonowo-neutralnych powolne fale magnetoaku-
styczne sj t2umione, a ich energia ulega termalizacji na wysokoycF 1;05Mm (Rys. 9.4),
przy czym silniejsze t2umienie wystipuje dla fal o krotszych okresach [84]. Pridkox¢ dryfu
osijga najwijksze wartoxci na dole obszaru numerycznego, co jest zgodne z pro lem ogrze-

wania. Pokazalitmy rownie», »e realistyczny pro | jonizacji, okrexlony za pomocj rownania
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Rysunek 9.4: Wykresy po2o»enia od czasu dig (x = 0;y;t) (a, ¢, e) i Ti=To (X =0;y;t)
(b, d, f)dla P4=10s(a, b), P4 =5s (c, d), i Py =2:5s(e, f), dla przypadku HE+SE.
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Sahy, prowadzi do mniejszych wyp2ywow plazmy i ogrzewania chromosfery w poréwnaniu
do jonizacji wyznaczonej przez réwnowag, hydrostatyczni. Poréwnanie z danymi obserwa-
cyjnymi dotyczjcymi radiacyjnej utraty energii, wykaza?o, »e uzyskane przez nas wartoci

strumienia energii kinetycznej sj zbyt ma2e, aby napjdza¢ wiatr s2oneczny.

9.4 Fale generowane przez granulacj; z dywanem magne-

tycznym

Cele bada«

Konwekcyjne ruchy plazmy pod powierzchnij S?o«ca odpowiadajj za formowanie si; granu-
lacji s2onecznej, ktdra mox»e stanowi¢ rod2o licznych dynamicznych zjawisk i wzbudzania fal
[73]. Stid w niniejszej pracy rozwa»ano wpdyw granulacji z polem magnetycznym w postaci
dywanu magnetycznego sk®adajjcego si; z szeregu arkad (Rys. 9.5) na powstawanie fal i
przep?ywow plazmy w obszarze atmosfery spokojnego S2o«ca. Szczegolny nacisk po2o0»ono
na ogrzewanie chromosfery, generowanie wyp2ywow plazmy i analiz] widma mocy Fouriera

wzbudzonych fal.

Metodologia

Dwupdynowe roéwnania z uwzglidnionym mechanizmem jonizacji i rekombinacji rozwijzali-
+my z u»yciem kodu numerycznego JOANNA. Obszar symulacji pokryty jest polem sk®ada-
jicym si} z arkad magnetycznych (9.4). W symulacjach przyjito sta®e wartoxci sk®%adowych
pola magnetyczneg, = 5 Gs, B, = 1 Gs adekwatne dla goérnej chromosfery i korony
orazLg = 0:64 Mm bjdjce po?owj rozmiaru arkady. Badania uwzglidni®dy dwie warto+ciB,,

ti. 0:075Gs i 0:2 Gs.

Wyniki bada«

Fale zosta?y wzbudzone przez samoistnie generowanj i ewoluujjcj granulacj; s2onecznj. Me-

chanizm granulacji zachodzi poni»ej fotosfery, gdzie niestabilnotci konwekcyjne prowadz;j
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