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Rozdział 1

Wstęp

Jednym z głównych problemów heliofizyki jest ogrzewanie zewnętrznych warstw atmosfery

słonecznej. Zjawisko to dotyczy nieoczekiwanie wysokich temperatur w chromosferze i ko-

ronie Słońca. Temperatury te przekraczają milion stopni kelwina (K). Pierwszą koncepcją

na rozwiązanie tego problemu była falowa teoria ogrzewania korony [1]. Teoria ta zakładała,

że energia przenoszona jest z niższych warstw przez fale magnetohydrodynamiczne (MHD),

które ulegają dyssypacji w chromosferze i koronie. Inna próba wyjaśnienia ogrzewania chro-

mosfery i korony polegała na uwzględnieniu rekoneksji magnetycznej [2]. Jest to zjawisko

występujące, gdy przeciwstawne linie pola magnetycznego zbliżają się do siebie, co prowadzi

do zmiany układu linii pola magnetycznego i uwolnienia ogromnej ilości energii. Niestety, po-

mimo wielu postępów w zrozumieniu ogrzewania chromosfery i korony słonecznej, problem

ten nadal nie został w pełni rozwiązany.

Wiatr słoneczny jest strumieniem plazmy składającym się z elektronów, protonów i czą-

stek alfa, które są wyrzucane w przestrzeń kosmiczną. Ze względu na jego prędkości, wiatr

słoneczny możemy podzielić na dwie kategorie: szybki wiatr słoneczny, który osiąga pręd-

kość rzędu 500 � 800 km/s w pobliżu orbity Ziemi, i powolny wiatr słoneczny poruszający

się z prędkością około 400 � 500 km/s. Szybki wiatr słoneczny pochodzi głównie z rejonów

z otwartymi liniami pola magnetycznego, które są charakterystyczne dla dziur koronalnych.

Natomiast powolny wiatr słoneczny jest emitowany z obszarów w pobliżu równika słonecz-

nego, gdzie pole magnetyczne tworzy w zasadzie zamknięte struktury. Pomimo wysokiej

temperatury w koronie Słońca, która umożliwia cząsteczkom uzyskanie energii pozwalającej
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na przezwyciężenie grawitacji gwiazdy, wciąż nie wiemy dokładnie, dlaczego wiatr słoneczny

osiąga tak wysokie prędkości.
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Rozdział 2

Motywacja i cel badań

Celem niniejszej rozprawy jest zbadanie wpływu fal dwupłynowych na ogrzewanie atmosfery

słonecznej i generację wypływów plazmy. W tym celu przeprowadzono symulacje numeryczne

w częściowo zjonizowanej, grawitacyjnie uwarstwionej atmosferze Słońca. Procesy falowe,

będące istotnym mechanizmem transportu energii, były szeroko badane z wykorzystaniem

jednopłynowego modelu MHD [3–5]. Przybliżenie to jest poprawne dla skal czasowych dłuż-

szych, niż czasy zderzeń jonowo-neutralnych. Jednakże w chromosferze, gdzie plazma jest

częściowo zjonizowana i konieczne jest uwzględnienie interakcji między jonami i neutralami,

model jednopłynowy jest niewystarczający [6]. Stąd do realistycznego opisu plazmy w chro-

mosferze wymagane jest wykorzystanie modelu dwupłynowego. W kontekście dostarczania

energii do wyższych warstw atmosfery słonecznej kluczowe jest badanie procesu termalizacji

fal dwupłynowych w wyniku zderzeń jonowo-neutralnych.

Aby dokładnie zbadać procesy ogrzewania chromosfery i generowania wypływów pla-

zmy, przeanalizowano fale powstające pod wpływem różnych czynników. Uwzględniono fale

generowane przez pojedynczy impuls, oscylator harmoniczny i zjawisko granulacji. Jest to

istotne, ponieważ wpływa na częstotliwość generowanych fal, a model dwupłynowy spraw-

dza się najlepiej przy opisie fal o krótkich okresach. Ma to również znaczenie dla możliwości

rozchodzenia się tych fal, ponieważ tylko fale o okresach krótszych, niż okres odcięcia mogą

swobodnie penetrować atmosferę słoneczną [7]. Stąd w badaniach przedstawiono periodo-

gramy uzyskanych fal i porównano je z danymi obserwacyjnymi.

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

7



merycznego rozwiązania równań dwupłynowych, uwzględniając przy tym człony nieadiaba-

tyczne i nieidealne.
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Rozdział 3

Organizacja pracy

Niniejsza rozprawa doktorska bazuje na badaniach własnych, których wyniki opublikowano

w artykułach naukowych. W czwartym rozdziale dysertacji zaprezentowano strukturę Słońca

ze szczególnym uwzględnieniem jego atmosfery i wiatru słonecznego. Następnie omówiono

modele plazmy, by w kolejnej części przedstawić fale MHD rozchodzące się w ośrodku jed-

norodnym i grawitacyjnie uwarstwionym. W rozdziale 7 zaprezentowano szczególnie istotne

z punktu widzenia niniejszej pracy fale dwupłynowe. Kolejny fragment rozprawy został po-

święcony używanemu kodowi numerycznemu JOANNA. W następnej części dysertacji przed-

stawiono uzyskane wyniki badań numerycznych. Praca zakończona jest podsumowaniem i

przeglądem literatury. Do rozprawy dołączono opublikowane i wysłane do publikacji arty-

kuły.
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4. Niedziela, R., Murawski, K., & Srivastava, A.K., 2024, MNRAS, w recenzji
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Rozdział 4

Budowa atmosfery Słońca

4.1 Fotosfera

Najniższa warstwa atmosfery Słońca, nazywana fotosferą, rozciąga się na wysokość 0:5 Mm

(Rys. 4.1). W dolnej części fotosfery temperatura wynosi około 5600 K, a w miarę wzrostu

wysokości spada do około 4300 K w górnej warstwie. Jest to jednocześnie najniższa tempe-

ratura obserwowana w atmosferze Słońca. Mając na uwadze względnie niską temperaturę,

fotosfera jest obszarem o niskim stopniu jonizacji. Badania pokazują, że przypada tu około

104 cząstek neutralnych na jon [8].

Jednym z ważnych parametrów determinującym dynamikę zjawisk w atmosferze słonecz-

nej jest współczynnik plazmowy beta

� =
p

pmag

=
p
B2

2�

; (4.1)

gdzie p jest ciśnieniem, B polem magnetycznym, a � przenikalnością magnetyczną.

Współczynnik ten określa iloraz ciśnienia gazu p i ciśnienia magnetycznego pmag w plazmie.

W fotosferze w zasadzie � � 1, co oznacza, że p dominuje nad pmag, przez co �rp ma

większy wpływ na ruch plazmy, niż siła Lorentza. W rurach magnetycznych umiejscowionych

w fotosferze � < 1.

Jednym z charakterystycznych obiektów występujących na powierzchni Słońca są granule

(Rys. 4.1). Ich średnie rozmiary mierzą około 1 Mm. Granule powstają poprzez niestabilności
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Rysunek 4.1: Struktura atmosfery sªonecznej w obszarze spokojnego Sªo«ca [9].

konwekcyjne, które powoduj¡ wznoszenie si¦ gor¡cej plazmy obserwowanej w centralnych

obszarach granul, a opadaj¡ca chªodniejsza plazma znajduje si¦ w przestrzeniach mi¦dzy

nimi. Innymi obiektami wyst¦puj¡cymi w fotosferze s¡ supergranule stanowi¡ce zbiorowiska

granul (Rys. 4.1). Rozmiary supergranul wynosz¡ okoªo30 Mm [10]. Szeroko obserwowane

s¡ tutaj równie» plamy sªoneczne. S¡ to obszary o silnym polu magnetycznym (2:5� 4 kG) i

ni»szej o okoªo2000 K temperaturze w porównaniu do otaczaj¡cej je materii, z czego wynika

ich ciemniejszy kolor [11].

4.2 Chromosfera

Powy»ej fotosfery rozprzestrzenia si¦ chromosfera, która ma grubo±¢ wynosz¡c¡ okoªo1:5 Mm.

Jest to dynamiczna warstwa, w której zachodzi wiele zmian wªa±ciwo±ci �zycznych. W ob-

szarze tym temperatura ro±nie wraz z wysoko±ci¡, osi¡gaj¡c okoªo7000K w górnej cz¦±ci

warstwy. Ze wzgl¦du na zmian¦ temperatury zmienia si¦ równie» stopie« jonizacji, gdzie

plazma z cz¦±ciowo zjonizowanej w dolnej cz¦±ci staje si¦ niemal»e w peªni zjonizowana w

górnych warstwach chromosfery [12]. Wraz z wysoko±ci¡ zmniejsza si¦ cz¦stotliwo±¢ zderze«

mi¦dzy ró»nymi cz¡stkami. W chromosferze, w zale»no±ci od pola magnetycznego, warto±ci�

mog¡ by¢ zbli»one do jedno±ci, co oznacza, »e zarówno ci±nienie magnetyczne, jak i ci±nienie
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gazu maj¡ porównywalny wpªyw na dynamik¦ plazmy.

W warstwie tej obserwujemy dynamiczne procesy, które maj¡ znacz¡cy wpªyw na wyst¦-

puj¡ce tu zjawiska. Jednym z takich zjawisk s¡ spikule (Rys. 4.1). S¡ to w¡skie strumienie

plazmy wyrzucane z chromosfery z pr¦dko±ci¡ okoªo10� 40 km s� 1 na wysoko±¢ do10 Mm

[13]. Czas »ycia spikul wynosi od 10 do 20 min. Jednak pomimo krótkiej »ywotno±ci, spikule

odgrywaj¡ istotn¡ rol¦ w transporcie masy i energii mi¦dzy fotosfer¡ a koron¡.

4.2.1 Ogrzewanie chromosfery

Aby utrzyma¢ wysok¡ temperatur¦ chromosfery, konieczne s¡ dodatkowe ¹ródªa ogrzewania,

które zrekompensuj¡ straty energii wynikaj¡ce z promieniowania. Straty te wahaj¡ si¦ od

4kWm� 2 w spokojnych obszarach Sªo«ca do20kWm� 2 w aktywnych regionach [14]. Procesy

odpowiedzialne za ogrzewanie mo»na sklasy�kowa¢ na dwie grupy: (a) dyssypacja energii fal

MHD, (b) uwalnianie ciepªa zwi¡zane z rekoneksj¡ magnetyczn¡.

Pierwsza koncepcja zakªadaªa ogrzewanie chromosfery przez fale akustyczne [15, 16].

Jedne z ostatnich bada« obserwacyjnych wykazaªy, »e straty energii w ±rodkowej chromos-

ferze mog¡ by¢ skompensowane w obszarach spokojnego Sªo«ca przez strumie« energii fal

akustycznych. Jednak»e w górnej chromosferze ilo±¢ tej energii jest mniejsza w porówna-

niu do strat wynikaj¡cych z promieniowania [17]. Z kolei inne badania przedstawiaj¡, »e

fale akustyczne s¡ w stanie przenosi¢ energi¦ o warto±ci okoªo1 � 2 kWm� 2 w ±rodkowej

chromosferze, co jest niewystarczaj¡c¡ warto±ci¡ nawet w rejonach spokojnego Sªo«ca [18].

Inny mechanizm ogrzewania chromosfery zwi¡zany jest ze zderzeniami jonowo-neutralnymi,

które prowadz¡ do tªumienia fal [19]. Oszacowania dotycz¡ce wspóªczynnika ogrzewania zwi¡-

zane z tym procesem, sugeruj¡, »e mo»e on generowa¢ wystarczaj¡c¡ ilo±¢ ciepªa, aby zre-

kompensowa¢ straty radiacyjne wyst¦puj¡ce na niskich wysoko±ciach w atmosferze sªonecznej

[20].

Niestety, pomimo wielu lat bada«, wci¡» nie ma ogólnie przyj¦tego modelu transportu

energii odpowiedzialnego za wzrost temperatury w chromosferze.
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4.3 Korona sªoneczna

Warstw¦, która oddziela chromosfer¦ od gor¡cej korony, nazywamy obszarem przej±ciowym.

Pomimo swojej niewielkiej grubo±ci wynosz¡cej okoªo 100 km, obszar przej±ciowy charakte-

ryzuje si¦ gwaªtownym wzrostem temperatury od okoªo4 � 104 K do 2:2 � 105 K [21].

Najwy»sz¡ warstw¡ atmosfery sªonecznej jest korona (Rys. 4.1), która rozci¡ga si¦ na

umown¡ wysoko±¢ 2 - 3 promieni Sªo«ca. Jest to najgor¦tsza cz¦±¢ atmosfery, gdzie tem-

peratura wzrasta do ±rednio 1 - 3 MK [22]. Pomimo wielu lat bada« problem ogrzewania

korony sªonecznej pozostaje jedn¡ z najwi¦kszych zagadek helio�zyki. Tak wysoka tempe-

ratura powoduje, »e plazma w koronie jest w zasadzie caªkowicie zjonizowana. Ci±nienie

magnetyczne zaczyna dominowa¢ w koronie, w wyniku czego� � 1. W warunkach tych, siªy

magnetyczne odgrywaj¡ istotn¡ rol¦ w ksztaªtowaniu dynamiki plazmy, co jest szczególnie

widoczne w postaci zjawisk magnetycznych, takich jak p¦tle koronalne. Korona sªoneczna

jako wysoko ustrukturyzowana warstwa mo»e by¢ obserwowana w ró»nych dªugo±ciach fal

elektromagnetycznych, co ujawnia jej zªo»on¡ budow¦ (Rys. 4.2).

Rysunek 4.2: Obrazy z sondy SOHO/EIT wykonane dla ró»nych dªugo±ci fali. (A)171 Å,
(B) 195Å, (C) 304Å [23].

P¦tle koronalne stanowi¡ jedn¡ z podstawowych struktur magnetycznych obserwowanych

w koronie Sªo«ca. Struktury te zawieraj¡ zjonizowan¡ plazm¦ zamkni¦t¡ w liniach pola ma-

gnetycznego, które tworz¡ ªukowaty ksztaªt. Kolejnymi szeroko obserwowanymi zjawiskami

w koronie s¡ dziury koronalne. Widoczne s¡ one jako ciemniejsze obszary w koronie sªonecz-

nej i charakteryzuj¡ si¦ ni»sz¡ g¦sto±ci¡ i temperatur¡ plazmy w porównaniu do otaczaj¡cej
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j¡ atmosfery. W rejonach tych linie pola magnetycznego s¡ otwarte, pozwalaj¡c cz¡steczkom

na ucieczk¦ w przestrze« kosmiczn¡. St¡d dziury koronalne s¡ ¹ródªem szybkiego wiatru

sªonecznego [24].

4.3.1 Ogrzewanie korony

Ogrzewanie korony sªonecznej pozostaje nierozwi¡zanym problemem pomimo kilku dekad

bada«. Podobnie jak w przypadku chromosfery, mechanizmy ogrzewania korony mo»emy

podzieli¢ na te zwi¡zane z rekoneksj¡ magnetyczn¡ [25] i te wynikaj¡ce z dyssypacji fal

MHD [26].

Ruchy konwekcyjne na powierzchni Sªo«ca generuj¡ zaburzenia, które przenosz¡ si¦ do

korony sªonecznej w postaci fal MHD. W±ród fal bior¡cych udziaª w ogrzewaniu wyró»niamy

gªównie powolne i szybkie fale magnetoakustyczne oraz fale Alfve«a. Spo±ród wspomnia-

nych procesów, ogrzewanie przez fale Alfvéna jest szczególnie efektywnym mechanizmem,

poniewa» fale te skutecznie rozchodz¡ si¦ w koronie i przenosz¡ du»¡ ilo±¢ energii [27], która

ogrzewa plazm¦ Wraz z rozwojem narz¦dzi badawczych odnotowano wzrost obserwacji fal w

zakresie mi¦kkiego promieniowania rentgenowskiego i skrajnego nad�oletu, które interpreto-

wano jako fale MHD w koronie sªonecznej.

Badacze s¡ zgodni co do tego, »e mechanizmy ogrzewania korony maj¡ natur¦ magne-

tyczn¡, a ¹ródªem energii s¡ ruchy plazmy zachodz¡ce na powierzchni Sªo«ca. Energia jest

nast¦pnie transportowana do wy»szych warstw atmosfery sªonecznej, gdzie ulega dyssypacji.

Jednak dokªadne procesy �zyczne i ich wkªad w ogrzewanie korony pozostaj¡ nieznane.

4.4 Wiatr sªoneczny

Wiatr sªoneczny jest strumieniem plazmy wyrzucanym z korony w przestrze« kosmiczn¡.

Ró»ne obszary Sªo«ca generuj¡ wiatr o ró»nej pr¦dko±ci i g¦sto±ci masy. Dziury koronalne

s¡ ¹ródªem szybkiego wiatru sªonecznego, który osi¡ga pr¦dko±ci rz¦du500� 800 km s� 2 w

okolicach Ziemi [28]. W trakcie minimum sªonecznego, ze wzgl¦du na du»¡ ilo±¢ otwartych

linii pola magnetycznego na biegunach Sªo«ca, obszary te charakteryzuj¡ si¦ wysok¡ kon-

centracj¡ dziur koronalnych i to wªa±nie w tych regionach gªównie generowany jest szybki
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wiatr sªoneczny (Rys. 4.3). W pªaszczy¹nie równikowej, gdzie dominuj¡ zamkni¦te linie pola

magnetycznego, najcz¦±ciej wyst¦puj¡cym typem wiatru sªonecznego jest wiatr powolny o

pr¦dko±ci okoªo400 km s� 2 w odlegªo±ci1 AU [29]. Podczas maksimum sªonecznego, ¹ródªa

powolnego i szybkiego wiatru sªonecznego nie s¡ ju» tak wyra¹nie od siebie rozró»nione, a

struktura ¹ródeª jest bardziej zªo»ona [30].

Rysunek 4.3: Otwarte linie pola magnetycznego mi¦dzy fotosfer¡ a powierzchni¡ ¹ródªow¡
podczas minimum sªonecznego (lewo) i maksimum sªonecznego (prawo). Pola wychodz¡ce s¡
zaznaczone na czerwono, pola wchodz¡ce na niebiesko, a heliosferyczna warstwa pr¡dowa na
zielono [30].

4.4.1 Problem powstawania i przyspieszania wiatru sªonecznego

Jak wykazali Sydney Chapman i Harold Zirin, temperatura korony sªonecznej rz¦du mi-

liona kelwinów powinna powodowa¢ niezerowe ci±nienie nawet w niesko«czonej odlegªo±ci od

Sªo«ca [31]. Bazuj¡c na tym, Eugene Parker opracowaª model, wedªug którego dla izoter-

micznego i sferycznie symetrycznego wypªywu niezerowe ci±nienie w niesko«czonej odlegªo±ci

byªoby wi¦ksze, ni» przewidywane warto±ci dla o±rodka mi¦dzygwiezdnego [32]. Aby obliczy¢

pr¦dko±¢ wypªywu plazmy (v) w funkcji odlegªo±ci radialnej (r ) u»ywamy równania Parkera

[32] wynikaj¡cego z niezale»nych od czasu równa« Eulera (dla symetrii osiowej):

�
v �

c2
s

v

� dv
dr

=
2c2

s

r
�

GM
r 2

: (4.2)
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Caªkuj¡c powy»sze równanie, otrzymujemy

� v
cs

� 2
� ln

� v
cs

� 2
= 4ln

� r
rc

�
+

4rc

r
+ C ; (4.3)

gdzieG jest staª¡ grawitacyjn¡, M to masa Sªo«ca,cs =
p


p=%oznacza pr¦dko±¢ d¹wi¦ku,

C jest staª¡ caªkowania, ar c okre±la krytyczn¡ odlegªo±¢, przy której wiatr osi¡ga pr¦dko±¢

d¹wi¦ku.

Rysunek 4.4: Rozwi¡zania dla wiatru sªonecznego o pr¦dko±civ w odlegªo±cir [33].

Powy»sze równanie ma 5 mo»liwych rozwi¡za« (Rys. 4.4):

1. rozwi¡zania typu 3 i 5 maj¡ podwójne warto±ci pr¦dko±ci,

2. rozwi¡zania typu 2 wymagaj¡, aby plazma miaªa pr¦dko±¢ nadd¹wi¦kow¡ dlar < r c,

co jest sprzeczne z obserwacjami,

3. rozwi¡zania typu 4 przewiduj¡ podd¹wi¦kowy przepªyw dla r > r c, co równie» jest

niezgodne z obserwacjami,

4. rozwi¡zania typu 1 jako jedyne poprawnie opisuj¡ rozwi¡zanie wiatru sªonecznego.

Plazma przyspiesza osi¡gaj¡c pr¦dko±¢ nadd¹wi¦kow¡ po przekroczeniu odlegªo±cir =

r c.

Jak wspomniano w poprzednim rozdziale, dziury koronalne s¡ ¹ródªem szybkiego wiatru

sªonecznego, jednak dokªadny mechanizm jego powstawania i przyspieszania pozostaje nie-
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znany. Wysoka temperatura korony pozwala cz¡stkom na przezwyci¦»enie grawitacji Sªo«ca.

Aczkolwiek sama temperatura jest niewystarczaj¡ca do wytªumaczenia tak du»ych pr¦dko±ci

wiatru sªonecznego. Oznacza to, »e istnie¢ musz¡ dodatkowe procesy dostarczaj¡ce cz¡stecz-

kom energi¦. Istniej¡ dwa gªówne rodzaje mechanizmów nap¦dzaj¡cych wiatr sªoneczny.

Pierwszy z nich opiera si¦ na modelu falowo-turbulencyjnym, który zakªada, »e energia i

p¦d s¡ przekazywane wiatrowi sªonecznemu poprzez fale i turbulencje w otwartych rurach

magnetycznych. Model ten jest powszechniej u»ywany w przyspieszaniu szybkiego wiatru sªo-

necznego wychodz¡cego z dziur sªonecznych. Drugi mechanizm zakªada, »e cz¡stki wchodz¡ce

w skªad wiatru sªonecznego przyspieszane s¡ w wyniku uwolnienia energii przez rekoneksje

magnetyczne.

Jednym z ostatnich odkry¢ sondy Parkera (PSP) jest wyst¦powanie tzw. zakosów (ang.

switchbacks) magnetycznych, które s¡ gwaªtownym odchyleniem pola magnetycznego w wie-

trze sªonecznym. Dokªadny mechanizm generacji zakosów nie jest znany i pozostaje niewia-

domym, czy s¡ one wynikiem �uktuacji rozchodz¡cych si¦ w wietrze sªonecznym czy pozo-

staªo±ciami zjawisk zachodz¡cych w koronie sªonecznej [34] takich jak np. wyrzuty plazmy.

Ze wzgl¦du na swoj¡ natur¦ charakterystyczn¡ dla fal Alfvéna [35], zakosy s¡ zwi¡zane ze

wzrostem pr¦dko±ci plazmy, st¡d mog¡ stanowi¢ istotny wkªad w mechanizm przyspieszania

wiatru sªonecznego.

Badania z wykorzystaniem scyntylacji mi¦dzyplanetarnej wykazuj¡, »e przyspieszanie po-

wolnego i szybkiego wiatru sªonecznego zachodzi w ró»nych odlegªo±ciach od Sªo«ca [36]. Naj-

wi¦ksze przyspieszenie w przypadku powolnego wiatru zachodzi w odlegªo±ci5� 10 promieni

Sªo«ca (R), ale proces ten jest kontynuowany a» do25� 35 R. Obserwacje szybkiego wia-

tru sªonecznego wykazaªy, »e osi¡ga on okoªo50% swojej docelowej pr¦dko±ci w odlegªo±ci

4 � 5 R i przyspiesza do swojej niemal ostatecznej pr¦dko±ci na poziomie20 R. Wyst¦puje

równie» niewielkie, cho¢ nie caªkowicie pomijalne, przyspieszenie poza30 R, które stopniowo

maleje na wi¦kszych odlegªo±ciach od Sªo«ca [37].

17



Rozdziaª 5

Modele plazmy

W zale»no±ci od warto±ci ilorazu ±redniej drogi swobodnej do dªugo±ci charakterystycznej,

do opisu transportu masy, p¦du i energii w plazmie mo»emy stosowa¢ modele cz¡steczkowe,

kinetyczne i pªynowe. W niniejszym rozdziale przedstawiamy podstawy ka»dego z powy»ej

wspomnianych opisów.

5.1 Model cz¡steczkowy

Przybli»enie cz¡steczkowe polega na traktowaniu indywidualnych zachowa« wielu cz¡steczek

w plazmie.

Poªo»enie cz¡steczek (r i) mo»na okre±li¢, rozwi¡zuj¡c równania trajektorii, tj.

dr i

dt
= v i (t); (5.1)

gdzie pr¦dko±¢ cz¡steczkiv i jest okre±lona z drugiej zasady dynamiki Newtona

mi
dv i

dt
= F i(f r lg; f v lg; t); i 6= l: (5.2)

Tutaj mi to masa cz¡steczki, aF i jest siª¡ dziaªaj¡c¡ na cz¡steczk¦, zale»n¡ od poªo»enia

f r lg i pr¦dko±ci f v lg pozostaªych cz¡steczek w ukªadzie.
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Z powodu ogranicze« mocy obliczeniowej komputerów i ogromnej liczby cz¡steczek, me-

tody numeryczne wykorzystuj¡ce ten model s¡ niepraktyczne.

5.2 Model kinetyczny

W przypadkach, kiedy ±rednia droga swobodna cz¡steczek jest porównywalna lub wi¦ksza,

ni» lokalna skala przestrzenna, plazma jest na tyle rozrzedzona, »e konieczne staje si¦ u»ycie

modeli kinetycznych. Jedn¡ ze skali przestrzennych jest dªugo±¢ Debye'a:

� D =

s
�k BT
nq

; (5.3)

gdzie� oznacza przenikalno±¢ elektryczn¡ o±rodka,kB jest staª¡ Boltzmanna, T to tempera-

tura, a n i q s¡ odpowiednio g¦sto±ci¡ liczbow¡ i ªadunkiem elektrycznym cz¡steczki plazmy.

Stan cz¡steczki w danym czasiet mo»e by¢ opisany przez wektor wodz¡cyr = [ x; y; z]

i pr¦dko±¢ v = [ vx; vy ; vz]. Na podstawie powy»szych informacji mo»emy okre±li¢ funkcj¦

rozkªadu zale»n¡ od siedmiu argumentów, tj.

f (r ; v; t)dvdr ; (5.4)

która zde�niowana jest jako ilo±¢ cz¡steczek o pr¦dko±ciach w zakresie< v; v + dv > znaj-

duj¡cych si¦ w przestrzeni < r ; r + dr > w czasiet. Równanie opisuj¡ce ewolucj¦ funkcji

rozkªaduf (r ; v; t) nazywamy równaniem Wªasowa [38], które w poni»szej formie uwzgl¦dnia

siª¦ Lorentza, tj.
@f
@t

+ v �
@f
@r

+
q
m

(E + v � B ) �
@f
@v

= 0: (5.5)

Tutaj q jest ªadunkiem elektrycznym cz¡steczki,m jego mas¡, aE i B oznaczaj¡ odpowiednio

nat¦»enie pola elektrycznego i indukcj¦ magnetyczn¡ opisywane przez równania Maxwella.

W przypadku uwzgl¦dnienia zderze« cz¡stek odpowiednikiem równania Wªasowa jest
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równanie Boltzmanna [39]:

@f
@t

+ v �
@f
@r

+
q
m

(E + v � B ) �
@f
@v

=
�

@f
@t

�

c

; (5.6)

gdzie czªon znajduj¡cy si¦ po prawej stronie równania opisuje zmian¦ funkcji rozkªaduf w

wyniku zderze«.

Obliczenia zwi¡zane z kolizyjnym czªonem Boltzmanna
� @f

@t

�
c

nale»¡ do skomplikowanych

[40]. Jednak»e cz¦sto gor¡c¡ i rzadk¡ plazm¦ mo»emy uzna¢ za bezkolizyjn¡, w wyniku czego

równanie Wªasowa jest wystarczaj¡ce do jej opisu.

Równanie Wªasowa nie jest ªatwe do rozwi¡zania. Wynika to z konieczno±ci jednoczesnego

uwzgl¦dnienia równa« Maxwella, w których wielko±ci takie jak g¦sto±¢ ªadunku i g¦sto±¢

pr¡du j = 1
� r � B opisane s¡ przez funkcj¦ rozkªadu, która z kolei ewoluuje zgodnie z

równaniem Wªasowa. St¡d czªon zawieraj¡cy siªy w równaniu Wªasowa jest nieliniowy, a

samo równanie mo»e by¢ rozwi¡zywane analitycznie w zasadzie tylko dla maªych zaburze«,

dla których mo»liwa jest linearyzacja.

5.3 Model dwupªynowy

W chromosferze, gdzie plazma jest cz¦±ciowo zjonizowana, do jej opisu mo»emy u»ywa¢

modelu dwupªynowego. W opisie tym plazm¦ traktujemy jako pªyn zawieraj¡cy:

ˆ zjonizowany pªyn skªadaj¡cy si¦ z jonów (i) i elektronów (e),

ˆ neutralny pªyn skªadaj¡cy si¦ z cz¡stek neutralnych (n).

Pªyny te sprz¦»one s¡ ze sob¡ w wyniku zderze« takich jak np. jonowo-neutralne, które

stanowi¡ wa»ny mechanizm ogrzewania chromosfery. Ze wzgl¦du na maª¡ mas¦ elektronów

nie traktujemy ich jako oddzielnego pªynu w tym modelu. Równania dwupªynowe mo»emy
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zapisa¢ w formie [41, 42]:

@%i
@t

+ r � (%iV i) = 0 ; (5.7)

@%n
@t

+ r � (%nV n) = 0 ; (5.8)

@(%iV i)
@t

+ r � (%iV iV i + pieI ) = %ig +
1
�

(r � B ) � B + Sm ; (5.9)

@(%nV n)
@t

+ r � (%nV nV n + pnI ) = %ng � Sm ; (5.10)

@Ei
@t

+ r �
��

E i + pie +
B 2

2�

�
V i �

B
�

(V i � B )
�

= ( %ig + Sm) � V i + Qi ; (5.11)

@En
@t

+ r � [(En + pn)V n] = ( %ng � Sm) � V n + Qn ; (5.12)

@B
@t

= r � (V i � B ) ; r � B = 0 ; (5.13)

E i =
%iV 2

i

2
+

pie


 � 1
+

B 2

2�
; En =

%nV 2
n

2
+

pn


 � 1
: (5.14)

Tutaj I jest macierz¡ jednostkow¡, pie;n oznacza ci±nienie gazu skªadaj¡cego si¦ z jonów

+ elektronów i neutrali, %i;n to g¦sto±¢ masowa jonów i cz¡stek neutralnych,V i;n jest ich

pr¦dko±ci¡ i g oznacza przyspieszenie grawitacyjne.

Zawarte w równaniach (5.9) - (5.12) wielko±ciSm i Qi;n odpowiadaj¡ kolejno czªonom

zderzeniowej wymiany p¦du i energii ([43, 44]):

Sm = %i � in (V n � V i) ; (5.15)

Qi =
1
2

� in%i(V i � V n)2 +
kB � in%i

(
 � 1)mn
(Tn � Ti) ; (5.16)

Qn =
1
2

� in%i(V i � V n)2 +
kB � in%i

(
 � 1)mn
(Ti � Tn): (5.17)

Cz¦stotliwo±¢ zderze« jonowo-neutralnych zde�niowana jest jako [45]

� in =
4
3

� in%n

mH(� i + � n)

s
8kB

�m H

�
Ti

� i
+

Tn

� n

�
: (5.18)

W powy»szych równaniachmH to masa wodoru,� in jest przekrojem czynnym kolizji,� i i � n

to odpowiednio ±rednie masy atomowe jonów i neutrali, aTi;n s¡ temperaturami okre±lonymi
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przez prawa gazu doskonaªego:

pie =
kB

mi
%iTi ; pn =

kB

mn
%nTn ; (5.19)

gdziemi = mH � i , mn = mH � n, a 
 to iloraz ciepeª wªa±ciwych [46].

W powy»szych równaniach nie uwzgl¦dniono dodatkowych nieidealnych i nieadiabatycznych

czªonów.

Równania dwupªynowe mo»na stosowa¢ do opisu plazmy w obszarach, gdzie cz¦sto±ci

zderze« jonów i elektronów wyra¹nie ró»ni¡ si¦ od cz¦sto±ci zderze« elektronów i cz¡stek

neutralnych. Warunek ten jest speªniony w caªej chromosferze, gdzie� ei > � en (Rys. 5.1).

Wynika st¡d, »e jony i elektrony s¡ o wiele mocniej sprz¦»one, ni» elektrony i cz¡stki neu-

Rysunek 5.1: Cz¦sto±ci zderze« elektronów z jonami (� ei, linia niebieska) i elektronów z
neutralami (� en, linia czerwona) [47].

tralne. W konsekwencji mo»na traktowa¢ plazm¦ skªadaj¡c¡ si¦ z jonów i elektronów jako

jeden pªyn. Jednak»e w fotosferze� ei ' � en, przez co przybli»enie dwupªynowe nie jest tu

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

W modelu MHD plazma traktowana jest jako przewodz¡cy pªyn opisywany makroskopowymi

parametrami, które odzwierciedlaj¡ jego interakcje cz¡steczkowe. Model ten ª¡czy pªynowe

równania Eulera z równaniami Maxwella. Najprostsza idealna forma równa« MHD zakªada,

»e badany pªyn jest nielepki, a jego oporno±¢ zaniedbywalna. Istotnym czynnikiem wpªywa-

j¡cym na opis plazmy w modelu MHD jest magnetyczna liczba Reynoldsa:

Rm =
V L
�

; (5.20)

gdzie V jest charakterystyczn¡ pr¦dko±ci¡ przepªywu plazmy,L to charakterystyczna dªu-

go±¢, a� oznacza dyfuzyjno±¢ magnetyczn¡.

W koronie sªonecznejRm = 108 � 1012 [48], przez co dyfuzja magnetyczna jest zaniedby-

walna na dªugo±ciach o skaliL . Oznacza to, »e pole magnetyczne jest "wmro»one" w plazm¦

i przemieszcza si¦ wraz z jej ruchem. Idealne równania MHD przyjmuj¡ wtedy nast¦puj¡ca

posta¢:

@%
@t

+ r � (%V ) = 0 ; (5.21)

%
@V
@t

+ %(V � r )V = �r p +
1
�

(r � B ) � B + %g ; (5.22)

@p
@t

+ r � (pV ) = (1 � 
 )pr � V ; (5.23)

@B
@t

= r � (V � B ) ; (5.24)

r � B = 0 ; (5.25)

p =
kB

m
%T: (5.26)

Tutaj %jest g¦sto±ci¡ masow¡,V to pr¦dko±¢ przepªywu,B oznacza nat¦»enie pola magne-

tycznego,p jest ci±nieniem gazu,g to przyspieszenie grawitacyjne,
 oznacza iloraz ciepeª

wªa±ciwych,T jest temperatur¡, m ±redni¡ mas¡ cz¡stki, a kB to staªa Boltzmanna.
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Równanie zachowania masy (5.21) zakªada, »e caªkowita liczba cz¡stek plazmy pozostaje

staªa w czasie. W równaniu p¦du (5.22) zawarto ró»nic¦ ci±nie« w plazmie (-r p) i siª¦

Lorentza. W stanie statycznej równowagi obydwie powy»sze siªy si¦ równowa»¡. Równanie

ewolucji ci±nieniap (5.23) opisuje adiabatyczn¡ ewolucj¦ plazmy. Poprzez zaªo»enie du»ej

liczby Reynoldsa (5.20) czªony dyfuzyjne zostaªy pomini¦te w równaniu indukcji (5.24).

Korzystaj¡c z równania stanu gazu doskonaªego (5.26), które ª¡czy g¦sto±¢%, ci±nieniep i

temperatur¦ T, mo»emy okre±li¢ dowoln¡ z tych trzech wielko±ci, je±li znamy dwie pozostaªe.

Pomimo tego, »e model MHD jest najprostszym przybli»eniem opisuj¡cym makrosko-

powe wªa±ciwo±ci plazmy, nieliniowe równania s¡ na tyle skomplikowane, »e konieczne jest

wprowadzenie pewnych uproszcze«. Jednym z gªównych problemów modeli numerycznych

dla równa« MHD jest speªnienie równania (5.25) [49, 50]. Lokalna niezerowa dywergencja

pola magnetycznego oznaczaªaby istnienie monopoli magnetycznych w komórce numerycz-

nej. Nagromadzenie bª¦dów numerycznych zwi¡zanych z nieprawidªow¡ ewolucj¡ pola ma-

gnetycznego mo»e prowadzi¢ do braku zachowania strumienia magnetycznego i powstawania

sztucznej siªy, równolegªej do pola magnetycznego. Skutkuje to ostatecznie generacj¡ bª¦dów

w symulacjach numerycznych.
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Rozdziaª 6

Fale magnetohydrodynamiczne

Fale MHD s¡ falami rozchodz¡cymi si¦ w pªynie przewodz¡cym pr¡d elektryczny w obecno±ci

pola magnetycznego. Przykªadem takiego o±rodka jest szeroko obserwowana w obiektach

astro�zycznych plazma. Wyró»niamy cztery rodzaje fal MHD rozchodz¡cych si¦ w o±rodku

jednorodnym: (a) fale Alfvéna; (b) szybkie i powolne fale magnetoakustyczne; (c) mody

entropii.

6.1 Fale w o±rodku jednorodnym

Równanie dyspersji dla fal MHD w o±rodku jednorodnym przyjmuje nast¦puj¡c¡ posta¢:

! 2(! 2 � k2v2
A cos2 � )[! 4 � ! 2k2(v2

A + c2
s) + k4v2

A c2
s cos2 � ] = 0; (6.1)

gdzie ! jest cz¦stotliwo±ci¡ fali, � jest k¡tem mi¦dzy wektorem falowym k a polem magne-

tycznym B, a vA oznacza pr¦dko±¢ fal Alfvéna:

vA =
B

p
� 0%

: (6.2)

Tutaj � 0 to przenikalno±¢ magnetyczna pró»ni.

Równanie dyspersji posiada rozwi¡zania w postaci modów entropii, fal Alfvéna i fal magne-

toakustycznych.
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6.1.1 Mod entropii

Mod entropii jest jednym z rozwi¡za« równania (6.1) [51]:

! = 0: (6.3)

W odró»nieniu od innych fal MHD, które opuszczaj¡ obszar generacji, mod entropii pozo-

staje w obszarze wzbudzenia zwi¡zanego z zaburzeniem g¦sto±ci masy. Przy uwzgl¦dnieniu

przewodnictwa cieplnego, cz¦stotliwo±¢ modu entropii staje si¦ czysto urojona i nazywana

jest modem termicznym. Sprz¦»enie modu termicznego z falami akustycznymi prowadzi do

ich tªumienia [52]. St¡d energia w pobli»u punktu zerowego pola magnetycznego mo»e by¢

uwalniana przez zarówno rozchodz¡ce si¦ fale MHD jak i mody entropii, które pozostaj¡

w punkcie generacji, tworz¡c stacjonarne zaburzenie. Wªa±ciwo±ci modu entropii zale»¡ od

znaku pocz¡tkowego impulsu ci±nienia [53]. Pocz¡tkowy wzrost ci±nienia gazu tworzy fale

magnetoakustyczne i stacjonarne rozrzedzenie plazmie, które odpowiada modowi entropii. Z

kolei w sytuacji pocz¡tkowego spadku ci±nienia powstaj¡ fale akustyczne i stacjonarna g¦sta

plazma odpowiadaj¡ca modowi entropii.

6.1.2 Fale Alfvéna

Fale Alfvéna wymuszane s¡ przez siª¦ napi¦cia magnetycznego [54]. Jednym z rozwi¡za«

równania (6.1) jest równanie dyspersji dla fal Alfvéna:

! = vA k cos�: (6.4)

Pr¦dko±¢ fazow¡ tych fal vp = !
k = vA cos� nie zale»y od liczby falowej, co wskazuje na nie-

dyspersyjno±¢ fal Alfvéna. Oznacza to, »e pr¦dko±¢ tych fal nie zmienia si¦ w zale»no±ci od

ich dªugo±ci. Zale»no±¢ mi¦dzy pr¦dko±ci¡ fazow¡ a k¡tem� przedstawiona jest na rysunku

6.1. Fale Alfvéna nie powoduj¡ zmian ci±nienia i g¦sto±ci. Drgania cz¡steczek plazmy zacho-

dz¡ w pªaszczy¹nie prostopadªej jednocze±nie do linii pola magnetycznegoB i do kierunku

rozchodzenia falik. Fala Alfvéna nie mo»e rozchodzi¢ si¦ w kierunku prostopadªym do pola
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magnetycznego. Przepªyw energii w tego typu falach MHD odbywa si¦ wyª¡cznie wzdªu»

linii siª pola magnetycznego, a jej pr¦dko±¢ grupowa@!=@tjest równa pr¦dko±ci Alfvéna.

Rysunek 6.1: Wykres biegunowy pr¦dko±ci fazowych trzech rodzajów fal MHD dla przypadku
� � 1.

Ze wzgl¦du na swoj¡ nie±ci±liwo±¢ fale Alfvéna s¡ trudne do wykrycia. Mimo to obecno±¢

tych fal w atmosferze sªonecznej zostaªa potencjalnie potwierdzona z u»yciem instrumentów

naziemnych, takich jak CoMP (Coronal Multi-channel Polarimeter) [55, 56] i instrumentów

kosmicznych wchodz¡cych w skªad SDO (Solar Dynamics Observatory) [57, 58].

Fale Alfvéna mog¡ przenosi¢ energi¦ z fotosfery do górnych warstw atmosfery Sªo«ca. Jest

to szczególnie istotne w kontek±cie wci¡» nierozwi¡zanej kwestii ogrzewania korony sªonecznej

i przyspieszania wiatru sªonecznego [59]. Badania wykazaªy, »e fale Alfvéna mog¡ by¢ równie»

wykorzystane do okre±lenia stopnia jonizacji plazmy [60].

6.1.3 Szybkie i powolne fale magnetoakustyczne

Innym rodzajem fal MHD s¡ fale magnetoakustyczne, które mo»emy podzieli¢ na fale szybkie

i fale powolne. Kolejne rozwi¡zanie równania (6.1) jest równaniem dyspersji dla fal magne-

toakustycznych:
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! 2 =
k2

2

�
v2

A + c2
s �

q
(v2

A + c2
s)2 � 4v2

A c2
s cos2 �

�
: (6.5)

Tutaj ( + ) odpowiada szybkim, a (� ) powolnym falom magnetoakustycznym. Zarówno szyb-

kie, jak i powolne fale wymuszone s¡ przez siª¦ napi¦cia magnetycznego i ci±nienie gazu. W

przypadku fal szybkich ci±nienie magnetyczne i ci±nienie gazu s¡ zgodne w fazie, co oznacza,

»e zmiany w obu tych wielko±ciach wyst¦puj¡ jednocze±nie. Z kolei w falach powolnych ci-

±nienia te s¡ w fazie przeciwnej. W o±rodku o� � 1, np. w koronie sªonecznej, fala szybka

charakteryzuje si¦ niemal»e izotropow¡ penetracj¡ o±rodka, przez co fala ta rozchodzi si¦ z

podobn¡ pr¦dko±ci¡ we wszystkich kierunkach. Najszybsze rozchodzenie si¦ wyst¦puje w kie-

runku prostopadªym do zewn¦trznego pola magnetycznego (Rys. 6.1). W o±rodku o� � 1

fala powolna jest fal¡ anizotropow¡, i nie mo»e ona rozchodzi¢ si¦ w kierunku prostopa-

dªym do zewn¦trznego pola magnetycznego, a przepªyw energii jest ograniczony gªównie

do kierunku równolegªego do linii siª tego pola. W przypadku braku pola magnetycznego

fale Alfvéna i powolne fale magnetoakustyczne zanikaj¡, a szybkie fale redukuj¡ si¦ do fal

akustycznych.

Badanie jednopªynowych fal w cz¦±ciowo zjonizowanej atmosferze Sªo«ca z uwzgl¦dnion¡

dyfuzj¡ ambipolarn¡ [61] wykazaªo, »e cz¡stki neutralne wywieraªy najistotniejszy wpªyw na

szybkie fale magnetoakustyczne [62]. Byªy to najsilniej tªumione fale, których tªumienie w

du»ym stopniu zale»aªo od stopnia jonizacji plazmy.

6.2 Fale w grawitacyjnie uwarstwionej atmosferze Sªo«ca

6.2.1 Fale akustyczne i równanie Kleina-Gordona

W przypadku braku siª magnetycznych ka»de zmiany ci±nienia i g¦sto±ci masowej propaguj¡

jako fale akustyczne. Równanie dyspersji dla fal akustycznych przyjmuje nast¦puj¡c¡ posta¢:

! = � kcs: (6.6)
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Wynika st¡d, »e fale te rozchodz¡ si¦ we wszystkich kierunkach (k) z jednakow¡ pr¦dko±ci¡

fazow¡ (vp) i grupow¡ ( vg) tak¡, »e vp = vg = cs.

Szczegóªowa analiza oscylacji fal akustycznych w grawitacyjnie uwarstwionym o±rodku

ujawniªa ich wysok¡ zªo»ono±¢. Nie wszystkie fale akustyczne mog¡ si¦ swobodnie rozchodzi¢

w atmosferze sªonecznej. Do swobodnego penetrowania o±rodka konieczne jest, by okres fali

(P) byª mniejszy, ni» akustyczny okres odci¦cia (Pac) [63]. Fale akustyczne biegn¡ce wzdªu»

g opisywane s¡ równaniem Lamba lub równaniem Kleina-Gordona [64]. Cz¦sto u»ywane w

helio�zyce równanie na okres odci¦cia mo»e by¢ przedstawione w nast¦puj¡cej formie [65]:

Pac =
4� �

cs

q
1 + 2 d�

dy

: (6.7)

Tutaj � jest wysoko±ciow¡ skal¡ ci±nienia:

� =
�
�
�

p
dp
dy

�
�
� : (6.8)

Gdy P > Pac amplituda fali zanika wraz z wysoko±ci¡. W badaniach okresu odci¦cia wyka-

zano jego zwi¡zek z funkcj¡ wysoko±ci [66], a tak»e potwierdzono jego wyst¦powanie obser-

wacyjnie [67]. Istnienie cz¦sto±ci odci¦cia w atmosferze Sªo«ca ma daleko id¡ce konsekwencje,

poniewa» prowadzi do globalnych oscylacji sªonecznych (p-modów i oscylacji 5-minutowych),

które s¡ intensywnym przedmiotem bada« w heliosejsmologii [68]. Ponadto, istnienie okresu

odci¦cia jest istotne dla zrozumienia pochodzenia 3-minutowych oscylacji w chromosferze

[69] i do transferu energii falowej do wy»szych obszarów atmosfery. Rysunek 6.2 przedstawia

zmian¦ okresu odci¦cia w atmosferze Sªo«ca.

6.2.2 Wewn¦trzne fale grawitacyjne

Wewn¦trzne fale grawitacyjne s¡ naturaln¡ reakcj¡ grawitacyjnie uwarstwionego o±rodka na

zaburzenia stanu równowagi, gdzie wyporno±¢ dziaªa jako siªa spr¦»ysto±ci. Wyst¦powanie

wewn¦trznych fal grawitacyjnych w atmosferze Sªo«ca zostaªo potwierdzone obserwacyjnie

[71]. Fale te dostarczaj¡ du»e ilo±ci energii w fotosferze, ale ich rola w górnych warstwach
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Rysunek 6.2: Zmiana akustycznego okresu odci¦cia (równanie 6.7) wraz z wysoko±ci¡ w
atmosferze Sªo«ca [70].

atmosfery pozostaje niejasna. Wykazano jednak, »e fale te mog¡ si¦ sprz¦ga¢ z innymi falami

[72]. Wewn¦trzne fale grawitacyjne generowane s¡ w pobli»u powierzchni Sªo«ca z du»ym

strumieniem energii fal, który jest niezale»ny od ±redniej warto±ci strumienia magnetycz-

nego w pobli»u miejsca generacji. Jednak»e zgodnie z obserwacjami, w wy»szych rejonach

atmosfery pole magnetyczne wpªywa na propagacj¦ wewn¦trznych fal grawitacyjnych.

Maksymalna cz¦stotliwo±¢ rozchodzenia si¦ fal wewn¦trznych jest wyznaczona przez cz¦-

sto±¢ Brunta-Väisäli:

! 2
g = g

� 1
H

�
1


 �

�
; (6.9)

gdzieH jest wysoko±ciow¡ skal¡ g¦sto±ci:

H =
�
�
�

%
d%
dy

�
�
� : (6.10)

Element pªynu, który zostanie przemieszczony pionowo ze swojego poªo»enia równowagi,

b¦dzie oscylowaª i generowaª wewn¦trzne fale grawitacyjne, pod warunkiem »e o±rodek, w

którym ten element si¦ znajduje, speªnia kryterium Schwarzschilda (! 2
g > 0). Je±li ! g < 0,

element pªynu unosi si¦, chªodzi w wyniku promieniowania i opada, tworz¡c peªny cykl kon-

wekcyjny. Obszary rozchodzenia si¦ wewn¦trznych fal grawitacyjnych zostaªy przedstawione
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na rysunku (6.3).

Rysunek 6.3: Diagram przedstawiaj¡cy ró»ne re»imy rozchodzenia si¦ fal w ±ci±liwym, grawi-
tacyjnie uwarstwionym o±rodku. Zacieniony obszar oznacza regiony, w których rozchodz¡ si¦
pionowe fale akustyczne i grawitacyjne. Przerywana szara linia odpowiada równaniu dysper-
sji dla fal Lamb'a. Czarne ci¡gªe linie przedstawiaj¡ granice rozchodzenia si¦ fal uzyskanych
z nieizotermicznych cz¦stotliwo±ci odci¦cia zde�niowanych w równaniach 6.7 i 6.9. Czarne
przerywane linie przedstawiaj¡ przypadek dla przybli»enia izotermicznego [73].
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Rozdziaª 7

Fale dwupªynowe

Badania dowodz¡, »e cz¦±ciowa jonizacja plazmy wpªywa na dynamik¦ fal Alfvéna [74].

Oprócz tªumienia fal w wyniku zderze« jonowo-neutralnych kolejnym efektem wprowadza-

nym przez cz¦±ciow¡ jonizacj¦ jest wyst¦powanie odci¦cia dªugo±ci fali [74]. W badaniach

fal Alfvéna cz¦sto u»ywano modelu jednopªynowego, który zakªada silne sprz¦»enie mi¦dzy

jonami i neutralami [3]. Alternatywne podej±cie zakªada u»ycie modelu dwupªynowego [6],

w którym jony i elektrony oraz neutrale s¡ traktowane jako dwie odr¦bne skªadowe plazmy.

Równanie dyspersji fal Alfvéna, rozchodz¡cych si¦ w jednorodnej, cz¦±ciowo zjonizowanej

plazmie wzdªu» pola magnetycznego zorientowanego w kierunku osiz, mo»na przedstawi¢

nast¦puj¡co [75]:

! 3 + i (1 + � )� ni ! 2 � k2
zc2

A ! + � nik2
zc2

A = 0: (7.1)

Tutaj � = nn=ni jest wspóªczynnikiem jonizacji, a� in = � in=%n to cz¦sto±¢ zderze« neutralno-

jonowych [45].

Z rysunku 7.1 mo»na zauwa»y¢, »e wspóªczynniki tªumienia dla fal dwupªynowych osi¡-

gaj¡ maksimum w pobli»u cz¦stotliwo±ci zderze« jonowo-neutralnych i malej¡ przy wy»szych

cz¦stotliwo±ciach. Ró»ni si¦ to od modelu jednopªynowego, w którym tªumienie wykazuje li-

niowy wzrost wraz ze zwi¦kszaj¡c¡ si¦ cz¦stotliwo±ci¡.

W przypadku silnych zderze« mi¦dzy cz¡steczkami, fale w obu pªynach maj¡ tendencj¦

do sprz¦»enia si¦ propaguj¡c z cz¦stotliwo±ci¡kzvA =
p

1 + � i zanikaj¡c wykªadniczo w czasie.
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Rysunek 7.1: Porównanie numerycznych rozwi¡za« równania 7.1 dla� = 2 (linia ci¡gªa) z
przybli»eniem analitycznym (czerwone symbole). Panele odpowiadaj¡ rzeczywistym (lewo) i
urojonym (prawo) rozwi¡zaniom [75].

W cz¦±ci widma zwi¡zanej z wysokimi cz¦stotliwo±ciami dwupªynowych fal magnetoaku-

stycznych wyst¦puj¡ dwa typy powolnych fal: jeden z nich zwi¡zany jest z pªynem jonowo-

elektronowym, a drugi � z pªynem skªadaj¡cym si¦ z cz¡steczek neutralnych. Równanie

dyspersji dla dwupªynowych fal magnetoakustycznych przyjmuje posta¢ [6]:

� 2
in !

�
! 4 � k2(c2

si � i + c2
sn � n + V 2

A )! 2 + ( c2
si � i + c2

sn � n )k2k2
zV 2

A

�
� (7.2)

� i � 2
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si k

2(k2
zV 2

A � � i ! 2)
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�

i� in � n [(� n � 2)k2V 2
A ! 4 + 2� i ! 6 + c2

snk2! 2
�
k2V 2

A + ( � 2
n � 1)! 2

�
+

c2
si � i k2

�
2k2

zV 2
A ! 2 + ( � n � 2)! 4 + c2

snk2(! 2 � k2
zV 2

A )
�
] = 0;

gdziek =
p

k2
x + kz, csi =

p

p ie=%i i csn =

p

p n=%n to odpowiednio pr¦dko±ci d¹wi¦ku gazu

jonowo-elektronowego i neutralnego.

Równanie 7.2 jest równaniem siódmego stopnia, wi¦c posiada siedem rozwi¡za«. Dla mniej-

szych cz¦stotliwo±ci cztery rozwi¡zania reprezentuj¡ w zasadzie fale magnetoakustyczne,

gdzie trzy inne rozwi¡zania s¡ czysto urojone i powi¡zane z zanikaj¡cymi w czasie modami.

Na podstawie rysunku 7.2 zauwa»y¢ mo»na, »e rozwi¡zania dla szybkich fal magneto-

akustycznych wyra¹nie ró»ni¡ si¦ od rozwi¡zania Braginskiego [76]. Jednak»e tªumienie po-
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Rysunek 7.2: Wspóªczynnik tªumienia dla szybkich (góra) i powolnych (dóª) fal magnetoaku-
stycznych w zale»no±ci od znormalizowanej liczby faloweja = kzvA =� in . Czerwone gwiazdki
odpowiadaj¡ rozwi¡zaniom równania dwupªynowej dyspersji (7.2), a niebieskie linie rozwi¡-
zaniom Braginskiego [6].

wolnych fal magnetoakustycznych, wyliczone na podstawie równania dyspersji dla modelu

dwupªynowego, jest zgodne z wynikami uzyskanymi z teorii Braginskiego [6].

Wspóªczynniki tªumienia osi¡gaj¡ podobne warto±ci dla dwupªynowych i jednopªynowych

fal MHD o niskiej cz¦stotliwo±ci. Jednak»e zachowanie fal ró»ni si¦ w przypadku cz¦stotliwo-

±ci wi¦kszej ni» cz¦stotliwo±¢ zderze« jonowo-neutralnych. Fale Alfve«a i szybkie fale magne-

toakustyczne maj¡ maksymalne wspóªczynniki tªumienia przy cz¦stotliwo±ci! = 2:5 � in dla

plazmy skªadaj¡cej si¦ w 50%z atomów wodoru (Rys. 7.2). Natomiast dla10%neutralnych

cz¡stek maksymalna warto±¢ wspóªczynnika tªumienia wzrasta do! = 10 � in . Oznacza to, »e

udziaª neutralnych cz¡stek ma istotny wpªyw na poªo»enie maksimum tªumienia, co wi¡»e

si¦ z procesami dyssypacyjnymi wynikaj¡cymi ze zderze« jonowo-neutralnych.
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Rozdziaª 8

Kod numeryczny JOANNA - gªówne

narz¦dzie bada«

JOANNA (JOint ANalytical and Numerical Approach) jest kodem numerycznym typu Go-

dunowa [77] opartym na metodzie ró»nic sko«czonych. Pozwala to na rozwi¡zywanie ukªadów

równa« zachowania zapisanych w postaci równa« hiperbolicznych:

@U
@t

+ r � F (U ) = S(U ): (8.1)

Tutaj U jest wektorem warto±ci zachowawczych,F (U ) to tensor strumienia wielko±ci za-

chowawczych, aS(U ) de�niuje czªony ¹ródªowe, które potraktowane zostaªy niejawnie z

wykorzystaniem metody STS [78].

Kod numeryczny JOANNA umo»liwia rozwi¡zywanie równa« hydrodynamiki, MHD i

równa« dwupªynowych. Mo»liwe jest uwzgl¦dnienie czªonów nieadiabatycznych (promienio-

wanie, przewodnictwo cieplne) i nieidealnych (lepko±¢, opór magnetyczny, jonizacja/rekom-

binacja), co pozwala na dokªadniejsze modelowanie zjawisk w atmosferze Sªo«ca. Problem

Riemanna jest rozwi¡zywany za pomoc¡ metody HLLD (Harten-Lax-van Leer Discontinu-

ities) [79]. Kod zostaª napisany w j¦zyku Fortran 90 ze wzgl¦du na jego wydajno±¢ w oblicze-

niach numerycznych. JOANNA pokrywa obszar symulacji niejednorodn¡ siatk¡ numeryczn¡.

Rzadsza siatka numeryczna w górnych rejonach atmosfery umo»liwia skuteczniejsze tªumie-

nie sygnaªu docieraj¡cego do górnej granicy obszaru domeny numerycznej. Dzi¦ki temu zre-
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dukowane zostaj¡ niepo»¡dane odbicia i bª¦dy numeryczne zakªócaj¡ce wyniki symulacji.

Kod korzysta z MPI (Message Passing Interface) w celu realizacji oblicze« równolegªych na

klastrze obliczeniowym [80]. Dane wyj±ciowe generowane s¡ w formacie HDF5 (Hierarchi-

cal Data Format version 5), co umo»liwia przechowywanie du»ych zorganizowanych zbiorów

danych [81].
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Rozdziaª 9

Wyniki bada« numerycznych

9.1 Impulsowo generowane dwupªynowe fale magnetoaku-

styczne

Cel bada«

Chromosfera emituje wi¦cej energii, ni» korona sªoneczna, dlatego kluczowym zadaniem jest

odkrycie wszystkich mechanizmów, które przyczyniaj¡ si¦ do ogrzewania plazmy w tej war-

stwie. Projekt ten skupiaª si¦ na badaniach impulsowo generowanych fal magnetoakustycz-

nych w kontek±cie ogrzewania chromosfery i zwi¡zanymi z tym wypªywami plazmy.

Metodologia

Równania dwupªynowe zostaªy rozwi¡zane z wykorzystaniem kodu numerycznego JOANNA

[82]. Zaªo»ono, »e ukªad jest jednowymiarowy (1D) i niezmienny wzdªu» kierunkówx i z

(@=@x= @=@z= 0), a skªadowe pr¦dko±ci i pola magnetycznego wzdªu» kierunkuz s¡ równe

zero (Viz = Vnz = Bz = 0) . W wyniku tych zaªo»e« wyeliminowano z ukªadu fale Alfvéna

i wewn¦trzne fale grawitacyjne. W czasiet = 0 s stan równowagi magnetohydrostatycznej

zostaª zaburzony przez zlokalizowany impuls w pionowej skªadowej pr¦dko±ci jonów i neutrali,

tj.
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Viy (y; t = 0) = Vny (y; t = 0) = A exp
�

�
� y � y0

w

� 2�
: (9.1)

Tutaj A jest amplitud¡ impulsu, w jego szeroko±ci¡, ay0 wysoko±ci¡, na której generowany

jest impuls. W symulacji przyj¦to jednorodne i skierowane w kierunku pionowym pole ma-

gnetyczneBy = 10 Gs.

Wyniki bada«

Wzbudzone fale magnetoakustyczne przeksztaªcaj¡ si¦ w fale uderzeniowe i w wyniku zde-

rze« jonowo-neutralnych zamieniaj¡ swoj¡ energi¦ na energi¦ ciepln¡, ogrzewaj¡c chromos-

fer¦. Zwi¦kszenie amplitudy impulsu prowadzi do intensywniejszego ogrzewania atmosfery

Sªo«ca (Rys. 9.1). Ponadto wzgl¦dny przyrost temperatury�T i=T = ( Ti � T)=T chromosfery

jest skorelowany z pr¦dko±ci¡ dryfuVi � Vn, która ro±nie wraz z wysoko±ci¡. Oznacza to, »e

zderzenia jonowo-neutralne odgrywaj¡ istotn¡ rol¦ w ogrzewaniu chromosfery.

Badania parametryczne dla ró»nych szeroko±ci impulsu pocz¡tkowego wykazaªy, »e szerszy

impuls prowadzi do wi¦kszego ogrzewania plazmy w chromosferze. Z kolei impuls wygenero-

wany z wy»szej wysoko±ci (przy tej samej amplitudzie) powoduje mniejsz¡ warto±¢�T i=T,

poniewa» amplituda sygnaªu rozchodz¡cego si¦ w gór¦ nie mo»e wystarczaj¡co wzrosn¡¢

przed dotarciem do obszaru przej±ciowego.

9.2 Impulsowo generowane dwupªynowe wewn¦trzne fale

magnetoakustyczno-grawitacyjne

Cele bada«

W poprzednim projekcie wykazano, »e fale magnetoakustyczne mog¡ ogrzewa¢ chromosfer¦

w wyniku zderze« jonowo-neutralnych. Zastosowano wtedy model 1D, który uniemo»liwiaª

rozchodzenie si¦ wewn¦trznych fal grawitacyjnych. Niniejsza praca rozszerza model do geo-

metrii dwuwymiarowej (2D). W ten sposób wewn¦trzne fale grawitacyjne w sposób naturalny
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Rysunek 9.1: Wykresy poªo»enia od czasu dla pr¦dko±ci dryfuViy � Vny (góra) i zaburzonej
temperatury �T i=T (dóª) dla przypadku A = 0:5 km s� 1 (lewo) i A = 5 km s� 1 (prawo).

pojawiaj¡ si¦ w modelu, w którym skupiamy si¦ na ogrzewaniu chromosfery i generacji wy-

pªywów plazmy.

Metodologia

Dwupªynowe równania opisuj¡ce dynamik¦ cz¦±ciowo zjonizowanej plazmy zostaªy rozwi¡-

zane z u»yciem kodu numerycznego JOANNA. Podobnie, jak w poprzednim projekcie do

zaburzenia stanu równowagi u»yto zlokalizowanego impulsu w pionowej skªadowej pr¦dko±ci

jonów i neutrali:

Viy (x; y; t = 0) = Vny (x; y; t = 0) = A exp
�

�
� x2 + ( y � y0)2

w2

��
: (9.2)
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Wyniki bada«

Rysunek 9.2: Wykresy poªo»enia od czasu dla pionowej skªadowej pr¦dko±ci jonówViy

(góra) i zaburzonej temperatury �T i=T (dóª) dla fal magnetoakustycznych (lewo) i
magnetoakustyczno-grawitacyjnych (prawo).

Maksymalne warto±ciViy i �T i=T0 s¡ wi¦ksze dla pionowo rozchodz¡cych si¦ fal magneto-

akustycznych, ni» dla wewn¦trznych fal grawitacyjno-magnetoakustycznych, które rozchodz¡

si¦ poziomo (Rys. 9.2). Ogrzewanie chromosfery jest silnie skorelowane z pr¦dko±ci¡ dryfu,

która osi¡ga swoje najwy»sze warto±ci w górnej chromosferze. Przeprowadzone badania pa-

rametryczne, maj¡ce na celu zbadanie zale»no±ci mi¦dzy szeroko±ci¡, amplitud¡ oraz wy-

soko±ci¡ generowania impulsu a warto±ciamiViy i �T i=T0, wykazuj¡ podobne wyniki jak w

przypadku modelu 1D. Potwierdza to ogólne trendy zaobserwowane w poprzednich bada-

niach, rozszerzaj¡c je na model 2D.
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9.3 Wymuszone powolne fale magnetoakustyczne w chro-

mosferze z realistycznym modelem jonizacji

Cele bada«

Gªównym celem niniejszej pracy jest zbadanie rozchodzenia si¦ dwupªynowych powolnych

fal magnetoakustycznych w cz¦±ciowo zjonizowanej atmosferze Sªo«ca. Dotychczasowe mo-

dele atmosfery sªonecznej opieraªy si¦ na przybli»eniu równowagi hydrostatycznej [83�85].

Prezentowany model uzupeªnia to przybli»enie o równanie Sahy [86].

Metodologia

W projekcie tym rozwa»ane s¡ dwa warianty opisuj¡ce stan równowagi atmosfery Sªo«ca, tj:

ˆ równowaga hydrostatyczna (HE) okre±lona przez pionowy pro�l temperaturyT0(y)

[87];

ˆ równowaga hydrostatyczna uzupeªniona o równanie Sahy (HE+SE).

Pionowy pro�l temperatury w stanie równowagi hydrostatycznej,T0(y), zostaª przedstawiony

na rysunku (9.3, lewy panel). Temperatura maleje z5600K w dolnej fotosferze (y = 0 Mm)

do 4300K na jej górze (y = 0:5 Mm). W chromosferze temperatura zaczyna rosn¡c, ale naj-

wi¦ksza zmiana zachodzi w obszarze przej±ciowym, gdzie temperatura gwaªtownie wzrasta

z 7 � 103 K do 2 � 105 K na wysoko±ciy = 2:5 Mm. Stopie« jonizacji wyznaczony za pomoc¡

równania Sahy, osi¡ga najni»sze warto±ci w górnej fotosferze z warto±ci¡ minimaln¡ wyno-

sz¡c¡ okoªo2� 10� 5 (Rys. 9.3, prawy panel). Z kolei w przypadku równowagi hydrostatycznej

(HE), jonizacja osi¡ga najni»sz¡ warto±¢ rz¦duI = 10� 2 w dolnej fotosferze.

Ukªad hydrostatyczny znajduje si¦ w polu magnetycznym:

B = Ba

�
cos

�
x + L

� B

�
; � sin

�
x + L

� B

�
; 0

�
exp

�
�

y
� B

�
+ [ Bx; By ; Bz] ; (9.3)

� B = 2L=� : (9.4)
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Rysunek 9.3: Zmiana temperatury równowagi hydrostatycznej (lewy panel) i stopnia jonizacji
(prawy panel) dla modelu HE (linia przerywana) i HE+SE (linia ci¡gªa) w zale»no±ci od
wysoko±ci w atmosferze Sªo«ca.

Tutaj Bx = Bz = 0, By = � 5 Gs, pole magnetyczne na wysoko±ciy = 0 Mm wynosi

Ba = 500 Gs, a charakterystyczna szeroko±ciL = 0:64 Mm.

Równowaga hydrostatyczna jest zaburzona przez oscylator harmoniczny w pionowej skªado-

wej pr¦dko±ci jonów i neutrali:

Viy (x; y = yd; t) = Vny (x; y = yd; t) = A exp
�

�
x2

w2

�
sin

�
2�t
Pd

�
: (9.5)

Tutaj A = 5 km s� 1 jest amplitud¡ oscylatora, w = 50 km to tego szeroko±¢,Pd to okres

oscylatora, ay0 = 1 Mm jest wysoko±ci¡ jego dziaªania.

Plazma w atmosferze opisana jest równaniami dwupªynowymi z uwzgl¦dnion¡ jonizacj¡ i

rekombinacj¡.

Wyniki bada«

Badania wykazuj¡, »e w wyniku zderze« jonowo-neutralnych powolne fale magnetoaku-

styczne s¡ tªumione, a ich energia ulega termalizacji na wysoko±ciy = 1; 05 Mm (Rys. 9.4),

przy czym silniejsze tªumienie wyst¦puje dla fal o krótszych okresach [84]. Pr¦dko±¢ dryfu

osi¡ga najwi¦ksze warto±ci na dole obszaru numerycznego, co jest zgodne z pro�lem ogrze-

wania. Pokazali±my równie», »e realistyczny pro�l jonizacji, okre±lony za pomoc¡ równania
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Rysunek 9.4: Wykresy poªo»enia od czasu dlaViy (x = 0; y; t) (a, c, e) i �T i=T0 (x = 0; y; t)
(b, d, f) dla Pd = 10 s (a, b), Pd = 5 s (c, d), i Pd = 2:5 s (e, f), dla przypadku HE+SE.
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Sahy, prowadzi do mniejszych wypªywów plazmy i ogrzewania chromosfery w porównaniu

do jonizacji wyznaczonej przez równowag¦ hydrostatyczn¡. Porównanie z danymi obserwa-

cyjnymi dotycz¡cymi radiacyjnej utraty energii, wykazaªo, »e uzyskane przez nas warto±ci

strumienia energii kinetycznej s¡ zbyt maªe, aby nap¦dza¢ wiatr sªoneczny.

9.4 Fale generowane przez granulacj¦ z dywanem magne-

tycznym

Cele bada«

Konwekcyjne ruchy plazmy pod powierzchni¡ Sªo«ca odpowiadaj¡ za formowanie si¦ granu-

lacji sªonecznej, która mo»e stanowi¢ ¹ródªo licznych dynamicznych zjawisk i wzbudzania fal

[73]. St¡d w niniejszej pracy rozwa»ano wpªyw granulacji z polem magnetycznym w postaci

dywanu magnetycznego skªadaj¡cego si¦ z szeregu arkad (Rys. 9.5) na powstawanie fal i

przepªywów plazmy w obszarze atmosfery spokojnego Sªo«ca. Szczególny nacisk poªo»ono

na ogrzewanie chromosfery, generowanie wypªywów plazmy i analiz¦ widma mocy Fouriera

wzbudzonych fal.

Metodologia

Dwupªynowe równania z uwzgl¦dnionym mechanizmem jonizacji i rekombinacji rozwi¡zali-

±my z u»yciem kodu numerycznego JOANNA. Obszar symulacji pokryty jest polem skªada-

j¡cym si¦ z arkad magnetycznych (9.4). W symulacjach przyj¦to staªe warto±ci skªadowych

pola magnetycznegoBy = � 5 Gs, Bz = 1 Gs adekwatne dla górnej chromosfery i korony

orazLB = 0:64 Mm b¦d¡ce poªow¡ rozmiaru arkady. Badania uwzgl¦dniªy dwie warto±ciBa,

tj. 0:075Gs i 0:2 Gs.

Wyniki bada«

Fale zostaªy wzbudzone przez samoistnie generowan¡ i ewoluuj¡c¡ granulacj¦ sªoneczn¡. Me-

chanizm granulacji zachodzi poni»ej fotosfery, gdzie niestabilno±ci konwekcyjne prowadz¡
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