9 Calkowity strumien energii

9.1 Roéwnanie bilansu ciepla dla wnetrz gwiazdowych

Dla wnetrz gwiazdowych, pierwsze prawo termodynamiki(107) mozna zapisaé
w nastepujacej jawnej postaci
ds du pdp
T— =p— — =— =¢p — divF 244
Proae = Pat — pat — (244)
gdzie €(p, T, X) oznacza liczone na jednostke masy tempo produkcji energii,
pomniejszonej o straty neutrinowe, na jednostke masy. Wyliczaniu tej wielkosci
poswiecony bedzie nastepny rozdzial. Wielkos¢ F' obejmuje strumien energii
niesionej przez promieniowanie i molekulty oraz ewentualnie strumien konwek-
tywny. Jezeli ten ostatni jest zaniedbywalny, to catkowity strumien energii w
przyblizeniu dyfuzyjnym dany jest przez

F = -\VT. (245)

Wspolezynnik przewodnictwa, A, dany jest wyrazeniem (réwnanie 168 rozdz. 6)

4acT?
A= .
3Kp
W przypadku symetrii sferycznej catkowity strumienl przenoszony przez promie-
niowanie i molekuly dany jest wzorem (172).

Warunek rownowagi cieplnej oznacza rownosé divF = ep. Dla sferycznych
modeli gwiazd mamy stad i z rownania (8)

dL,

=€ 24
an, € (246)
Jezeli niestabilnosé konwektywna wystepuje, to ktadziemy
L,= Lrad,r + Lcon,r~ (247)

Wyrazenia na strumien konwektywny, Leon,», Podane zostana w dalszych czeciach
tego rozdzialu. Roéwnania na pochodna temperatury zapiszemy w tradycyjnej
postaci

ar VT dp GM,T

dM, " pdM, drrip
W drugiej r6wnosci skorzystaliémy z rownania (9). Jezeli strumieri konwektywny
jest zaniedbywalny, to ze (172) wynika réwnosé

(248)

3kL.p
= = —-—-— 24
V= Vrad 167GacM, T4 (249)
W obszarze konwektywnym zachodza nastepujace nieréwnosci
Vad <V< Vrad. (250)
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Pierwsza nier6wno$¢ wynika z kryterium niestabilnosci (105), a druga z tego, ze
czgS¢ energii przenoszona jest przez konwekcje.

Jesli niestabilno$¢ konwektywna wystepuje w gltebokim wnetrzu gwiazdy, to
wysoka wydajno$é transportu konwektywnego uzasadnia przyblizenie V ~ V4.
To samo przyblizenie jest stosowane w przypadku warstw niejednorodnych przy
spelieniu nieréwnosci (104). Nie mamy wtedy niestabilnosci dynamicznej, ale,
jak zobaczymy w podrozdziale 9.4, wystepuje inny rodzaj niestabilnosci, ktora
jak sie spodziewamy tez prowadzi do V & V,4.

Rownania (8-9) i (198-199) to réwnania wewnetrznej budowy gwiazd. Przy
danej masie gwiazdy i danym rozktadzie obfitosci pierwiastkow, X (M,.), rozwig-
zania opisuja model gwiazdy sferycznej znajdujacej sie w rownowadze mechan-
icznej i cieplnej. Znamy wiec L i R, oraz r, T, p, L, w funkcji M,.. Z praktyczna
metoda konstrukcji modeli réwnowagowych zapoznamy si¢ pozniej.

9.2 Strumien konwektywny

W warstwach niestabilnych wzgledem konwekcji nalezy uwzglednia¢ makroskopowy
strumieri energii. Dla wyliczenia tego strumienia rozwazamy zmiany energii el-
ementu objetosci, V w stalym zewnetrznym polu grawitacyjnym o potencjale

OBy _ [ [0 (v Lo ou
ot —/Vd:l:{at(Q—l-(I)—i—u +p 28t+8t . (251)

Rownanie Eulera (81), po skorzystaniu z réwnosci

dv  Ov
@ "otV
zapisujemy w postaci
ov
Por +p(v-V)v+Vp+pVe =0, (252)

i mnozymy skalarnie przez v, skad dostajemy

p Ov? B v?
55 = pU V(2+<I’> v-Vp.
Z rownania (244) mamy

pgl;—pv-Vu+i<gft)+v-Vp)+epdivF.

Uzywajac tych dwoch ostatnich wyrazen i rownania cigglosci (82) w (251),

dostajemy
E ~ 2
a—V:/dgaz ep —div |F + pv h+v—+<I> ,
ot v 2
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gdzie
h=u+ P
p

jest entalpia jednostki masy. Wynika stad, ze strumieri energii przenoszony
przez ruch makroskopowy dany jest przez

2
~ W
Feon = pv <h + 5 + <I>> . (253)
W stanie statystycznie stacjonarnym o symetrii sferycznej, mamy

27 T
/ qu/ dfsinOpv, =0 (254)
0 0

27 s B 2 ~ 2
Leony = 12 / de / / df sin 6 pu, (h + ”2> = 42 pu, <h + ”2> (255)
0 0

Wyliczenie wystepujacej tu wartosci $redniej jest trudne. Prosta procedura
stosowana w modelowaniu gwiazd bedzie opisana w podrozdziale 9.4. Jest ona
oparta na teorii zaburzen, ktéra zajmiemy sie¢ teraz.

9.3 Niestabilnosci przy zaburzeniach nieadiabatycznych

Przyjmujemy tu te same przyblizenia co w rozdziale 4, z tym, ze w miejsce
warunku adiabatycznosci (88), korzystamy ze zlinearyzowanych rownan (244) i
(245), odpowiednio,

désS

pTﬂ = 6(ep — divF) = € p + ¢p' — divF’ (256)

F = -\NVT - \VT. (257)

Potrzebne bedzie jeszcze zlinearyzowane réwnanie stanu. W obszarach che-
micznie niejednorodnych zakladamy du = 0, bo zaniedbujemy zmiany obfitosci
w zaburzonym elemencie gazu. Stad mamy

dp
"= —6r—.
a Var
Z tym zwiazkiem zlinearyzowane réwnanie stanu przyjmuje postaé
P’ T I’ Olnp dlnp
— = — — - or| . 258
XTT+pr aln,u o7 dr r ( )

Z (245), uwzgledniajac tylko wiodace czlony w k, dostajemy z nastepujace
wyrazenie na zaburzenie strumienia energii

F/ = —ikAT'. (259)
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Podstawiamy to wyrazenie do (244) i zné6w zachowujac tylko wiodace cztony w
k, dostajemy

|k|? T
08 = ——A\— 260
P vy T (260)
gdzie oznaczyliSmy v = —iw. Tak wiec R(y) > 0 oznacza tempo narastania

niestabilnosci.

Teraz, tak jak w rozdziale 4 wyrazimy zaburzenia wielkosci termodynamicz-
nych przez or i podstawimy do (93) dla uzyskania relacji dyspersyjnej. Wzory
(86) i (94) pozostaja niezmienione. Mamy z nich, kolejno,

/ / k 6 2
iky - 0z +ikoor = -2 i gziw
P p |kH| D

Zaktadamy |w| = |y| < |km|v, 1 dostajemy
4 : [ANREY!
v (k:6 + p) e (261)

Zauwazmy, ze wynika stad
pl p/ T/
=l <=~ =] (262)
p p T

Skorzystamy z tej silnej nieréwnosci przy wyliczaniu zaburzeni pozostalych para-
metréw termodynamicznych.

Traktujemy entropie jako funkcje temperatury i ci$nienia. Wtedy korzysta-
jac ze wzoréw podanych w rozdziale 5.1 (definicje (111) i (112) oraz wzoér (115)

na c¢,), dostajemy 5 5
px (0T P
T6S = — —Vaa— |,
’ Vad ( TV >

gdzie oznaczyliSmy x = xr/X,. Dalej, na mocy nieréwnosci (262), mamy

px [T’ dlnp
— + 6
Vod {T T

pTés =

(V- Vad)]

Uzywajac tu wyrazenia (260) na 4.5, dostajemy
T’ (V - Vad) Vér

=l ad) 7T 263
T 1+ kEQ/ 1 (263)
gdzie
adl A dl
Q=rYul _ Ay, dnp
XP Cpp dlnr

Zauwazmy, ze wielko$é |k|?Q ma wymiar 1/sek i wyznacza wzgledne tempo
lokalnych strat energii.
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Z (258), po zaniedbaniu p’/p i skorzystaniu z réwnosci

1 (8lnp> __(81np>
Xp \Olnp /), r olmp),

maniy
0 T or
=Xzt Ay
gdzie
A = Jlnp dlnp
= dlnp dlnr’
p,T

Za T'/T podstawiamy wyrazenie (263) i uzywamy z tozsamosci
X;l — XVad = Ffla

by dostaé
/ 2
p o 1+[kPQ/y r

gdzie, podobnie jak w rozdziale 4, oznaczyliSmy

1 dlnp dlnp

Teraz do rownania (93) prodstawiamy wiodacy czton wyrazenia (261) na p/,

P’ L 7T
P ik,

p |22

or (265)

i wyrazenie (264) na p’. Po prostych przeksztalceniach dostajemy, jako warunek
niezerowych rozwigzan na dr, nastepujaca relacje dyspersyjna

k 2
W) =% 2 RPQ+ 1 AL 4 kaA,QL =0 (260
Rozpatrzymy wpierw przypadek warstwy chemicznie jednorodnej (A, = 0).

Pierwiastek z R(y) > 0 istnieje, jesli A < 0, co w tym przypadku jest réwnowazne
V > Va.q. Widzimy wiec, ze straty energii nie wpltywaja na kryterium stabil-
nosci, a jedynie na tempo wzrostu amplitudy, ktére dane jest przez

WZWad(\/ 1+q2 _Q), (267)

gdzie
_ [=9A |ku|
VYad r |k|
i
LRe
2’7ad
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Inaczej jest w przypadku warstwy chemicznie niejednorodnej. Roéwnanie
(266) jest szescienne. Z twierdzenia Liéparda Chiparda wynika, ze dla niestabil-
nosci (R(y) > 0)wystarcza spetnienie jednej z nieréwnosci

A, <0, A<0, V>Vu. (268)

Niespelnienie zadnej oznacza stabilno$é struktury wzgledem malych zaburzen
nieradialnych.

Pierwsza z tych nieréwnosci oznacza, ze $redni ciezar ros$nie w glab gwiazd.
Taka sytuacja powstaje w warstwie, w ktorej zachodzi reakcja

*He +3He —*He +'H +'H,

powodujaca zwiekszanie liczby czastek w jednostce objetosci. Typowo jednak,
podobnie jak dyfuzja, reakcje jadrowe prowadza do zmniejszania tej liczby.
Odwrocenie gradienti ;1 moze tez zdarzy¢ sie w w wyniku akrecji materii. Wywotana
tym niestabilno$é powoduje wymieszanie pierwiastkow w czasie proporcjonal-
nym do Q~!. Jest to niestabilnosé cieplna, zwiazana z zaburzeniami entropii
nie wplywajacymi na rownowage mechaniczna gwiazdy.

W niestabilnosci dynamicznej, zachodzacej przy A < 0, istotne jest zaburze-
nie réwnowgi mechanicznej, a nie entropii.

Jezeli speliony jest tylko ostatni z warunkow (268), to mamy do czynienia
z niestabilnoscia wibracyjna, czyli oscylacjami o narastajacej amplitudzie. W
tym przypadku istotne jest zaburzenie i réwnowagi mechanicznej i entropii.

Przy zaniedbaniu wyrazow wyzszego rzedu w @, dostajemy z (266)

y= iiq/% (ﬁf) + Qf VX(V; Vaa) (269)

Ten sam typ niestabilnosci odpowiedzialny jest za wzbudzanie pulsacji gwiazd.
Zrodlem energii pulsacji jest doddatkowy strumieni promieniowania pochlaniany
przez zaburzony element gazu w fazie gdy jego temperatura jest wyzsza od
gredniej (6T > 0), a oddawany gdy jest nizsza (0T < 0). Latwo sie przekonad,
ze tak jest w rozwazanym tu przypadku gdy V > V,q. Wtedy bowiem, z
réwnania (260) wynika, ze 7", i stad divF’, ma ten sam znak co dr, a

6r __p(VIRPQ/Y) + Vaa) Vor

ST =T —TVV—
r 1+ |E]2PQ/y r

ma znak przeciwny. Konsekwencje wibracyjnej nie sa latwe do przewidzenia.
Niestabilno$é taka prowadzi zawsze do transportu energii, ale nie wiadomo czy
takze do mieszania pierwiastkow.

9.4 Zaburzenie o niewielkiej grubosci optycznej

Wyrazenie (259) nie stosuje sie, jezeli grubosé optyczna oscinka o dtugosci 1/|k|
nie jest duzo wieksza od jednosci, co oznacza, ze nie jest spelniony warunek
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kp > |k|. Dla takich krotkofalowych zaburzen trzeba, w zasadzie rozwiazywac
tréjwymiatowe réwnanie transferu, co jest trudne i dlatego czesto stosuje sie
nierownowagowe przyblizenie Eddingtona. Przyjmuje sie¢ model atmosfery szarej
i réwnanie opisujace szybkosé przyrostu jednostki objetosci gazu zapisuje sie w
postaci (por.row.186)

ds
pT% =drnkp(J — B) = —divF. (244a)
Roéwnanie wigzace strumieri ze srednig intensywnoscia promieniowania przyj-
muje sie w postaci

4

F=——
3Kp

vJ, (244b)

ktora daje poprawne wyrazenie na strumien dla kp > |k| i dla kp < |k|. Teraz
w miejsce (259) mamy

47
F = —-ik—J 259
i 3np (259a)
z
J =B + yT'és
Amk

Po podstawieniu tego wyrazenia do zaburzonego rownania (244), dostajemy

47|k |? T
165 = Akl (B’+ V55),
3Kkp ATkp

a stad, kladac

acT? T

B =
T

ostatecznie dostajemy
55 K\ T (2600)
= - A— a y
P y14v) T
gdzie
||
3(kp)?
Gdy dtugosé fali staje sie znacznie, krotsza od drogi swobodnej fotonu, zabur-
zone tempo chlodzenia (grzania) nie zalezy juz od dlugosci fali. Modyfikacja
wzorow (263-264) na zaburzenie parametréow termodynamicznych sprowadza sie
do zastapienia w nich
Q

— .
1+wv

v

Q

W wyrazeniu (267) na tempo wzrostu amplitudy (267) zmiana sprowadza sie
do podzielenia g przez czynnik 1 + v.

W nastepnym rozdziale oprzemy sie na zwigzkach liniowych otrzymanych w
przyblizeniu dyfuzyjnym, ale wywdd nie wiele by si¢ zmienil gdyby$my uzyli
przyblizenia Eddingtona.
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9.5 Teoria drogi mieszania

Doktadne wyliczenie konwektywnego strumienia Leon » wedlug wzoru (255) wymaga
modelowania numerycznego rozwinietej konwekcji. W nastepnym podrozdziale
przdstawiam odpowiednie réwnania i krétki opis procedury ich rozwigzywania.

W stosowanej dotad powszechnie praktyce do opisu transportu konwektywnego

w otoczkach gwiazd uzywa sie prostego modelu fizycznego znanego jako teoria
drogi mieszania. Teorig te stosuje sie tylko do chemicznie jednorodnych otoczek
gwiazdowych. Zaklada si¢ wigc A, = 0.

Istnieja r6zne warianty teorii drogi mieszania. Ich wspoélna cechg jest zatoze-
nie, ze energia przenoszona jest przez identyczne turbulentne elementy konwek-
tywne, ktore przebiegaja pewien charakterystyczny dystans, f..,, zwany droga
mieszania, po czym rozpltywaja sie. Zwyczajowo parametryzuje si¢ ten dystans
wspotczynnikiem o, We wzorze

Leon = Otcoan. (270)

Mozna oczekiwaé, ze rozmiar elementéw najwiekszych, odpowiedzialnych za
transport energii, jest tego rzedu co f.on. Istnienie takiego zwiazku wynika
z oceny efektow nieliniowych ograniczajacych predkosci konwektywne. Tym
ograniczeniem jest przeplyw energii do elementéw coraz mniejszych (kaskada
turbulentna) i w koricu do dyssypacji w wyniku lepkosci. Zeby to zobaczy¢
zapisujemy réwnanie Eulera (88) w postaci

ov 9

— =7v%0x — (v- V)v.

5 (v-V)

Zapis ten oznacza, ze wszystkie sity dzialajace na element wyliczane sa w przy-
blizeniu liniowym w dx oprdcz ostatniego czlonu, ktéry odpowiada za kaskade.
W statystycznej izotropowej réwnowadze powinnismy mieé¢ wigc

72|5:c| =|(v-V)v|=|(v-k)v|= kov?

con?

(271)

gdzie veon 0znacza typowa predko$é najwigkszych elementéw. Dla typowego
elementu kladziemy dzcon = |0| = feon/2 1 przyjmujemy liniowy zwigzek
pomigdzy veon 1 0Zcon,

Leon
Vcon = 'Véxcon =7 020 . (272>

Stad k = 2/lcon.

Wyliczymy teraz veon wykorzystujac wzor (267) na v, w ktorym parametry
modelowe, takie jak ¢ i A, sa wielkosciami $rednimi dla danej wartosci r. Za-
ktadamy, ze turbulencja jest izotropowa (k% = 2k?/3) i w ten sposob dostajemy

Veon = /¥4 Vi + 0% — vr, (273)

Vnzvaad7

gdzie oznaczyliSmy
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=
Q
Qo

vi

o
=
SRS

Q A L,

vr = (274)

Leon Cppgcon 4777‘2pCpTVradO‘con .
W ostatnim wyrazeniu V,.q oznacza gradient temperatury, jaki istniatby w
obszarze niestabilnym przy Lcony,» = 0. Wielkosciami do wyznaczenia w funkcji
§rednich wartosci parametrow lokalnych (T, p, Viaq e.c.t.) sa V, (gradient
nadadiabatyczny) 1 veon (Srednia wartosé predkosci elementéw konwektywnych).
Wolny parametr acon zwykle przyjmuje sie w granicach od 1 do 2. Widzimy
wiec, ze v4 jest od ok. 1.5 do 3 razy mniejsza od predkosci dzwieku. Wielkosé
Leon /v daje oceng czasu potrzebnego do osiggniecia rownowagi cieplnej przez
sferyczna warstwe o grubosci £, potozona w odlegtosci r od centrum gwiazdy.
lloraz v4/vr roénie szybko w glab gwiazdy. Na dnie warstwy konwektywnej
Storica wynosi 3 X 107 acon.

Dla wyznaczenia V,, i vcon potrzebny jest dodatkowy zwigzek. Znajdziemy
go rozwazajac catkowity strumien energii. Zaczynamy od wyliczenia strumienia
energii przenoszonego przez konwekcje. Mamy na ten strumien wzor (255),
ktory przepisujemy w postaci

2
Leon,r = 4mr? (ﬁ + R+ 7}2) (p+p)vr.

W tym wzorze wielkosci primowane traktujemy jako male odchylenie para-
metrow od wartosci $rednich. Odchylenia i v, zaleza od czasu i od potoze-
nie na sferze. Zauwazamy, ze v? jest wielkoécia drugiego rzedu i ze mozemy
przyjac¢ h' = ¢pT’, bo wkiad od odchylen ci$nienia jest maly. Mamy tez (row.
254) (p+ p')v, = 0, bo rozwazamy stan stacjonarny. W najnizszym rzedzie w
wielkosciach fluktuujacych, dostajemy

4 T'
Lcon,r = %WTQPCI)T (UconT> . (275)

Na mocy zatozonej izotropii polozylismy v, = veon/v/3. Podobnie jako érednie
radialne przemieszczenie elementu nalezy przyjac 0r = Leon/2v/3. W teorii drogi
mieszania mamy symetrie pomiedzy ruchem elementéw w goére i w dot. Zmienia
sie tylko jednoczesnie znak v, i T7’. Koncentrujemy uwage na elementach poru-
szajacych sie w gore. Korzystamy ze wzoru (263) na T”, w ktorym zastepujemy
k2Qv i Vér/r, odpowiednio, przez 207 /Veon 1 Qeon/2v/3. Stad

T/ ~ VTLUCOH aCOn
T Ucon + 20T 2\/§

(276)

Podstawiamy to do (275) i z wykorzystaniem wyrazenia (274) na vr, dastajemy

L, V02
conl . 277
6V+ad 'UT(Ucon + 2'UT) ( )

Lcon,r =

(0]



Mamy
Lr = Lrad,r + Lcon,r

Lrad,r _ \Y _ vad + vn, (278)
Lr v1rad vrad
co wynika z definicji Lyaq 1 V. Z tymi dwiema réwno$ciami, dostajemy z (277)
poszukiwany dodatkowy zwiazek pomiedzy veon 1 Vi,

U(?On
Van (1 + 6’UT(Ucon n 2’UT)) = Viad — Vad. (279)

Uktad rownan (273) i (279) mozna sprowadzi¢ do réwnania sze$ciennego na
Veon- Zadanie Prosze:

(i) wyprowadzi¢ to rownanie,

(ii) pokazaé¢, ze ma zawsze tylko jeden rzeczywisty pierwiatek i ze jest on
zawsze dodatni

(iii) pokazaé, ze dla

ur

=— -0
VA
Veon — V4[6¢(Viad — Vaa)]'/? (280)
V = Vaa + [6¢(Vraa — Vaa)]*’?, (281)
(iv) adla ¢ — oo
Veon — g—é(vrad — Vaa) (282)

(vrad - Vad)g
48¢%

Widzimy, ze w obydwu granicach, z odmiennych powodéw, predkosci kon-
wektywne sa znaczaco poddzwiekowe. W gwiazdach ciagu gléwnego, poza
cienka warstwa podpowierzchniowa, mamy ¢ < 1, veon K v4 1V &= Vaq. W
czerwonych olbrzymach warstwa istotnie nadadiabatyczna moze by¢ rozlegta, ale
zawsze struktura glebokiej czesci warstwy konwektywnej jest w dobrym przy-
blizeniu adiabatyczna.

Dla wszystkich gwiazd chltodnych wyboér wartosci o, ma duzy wplyw na
ich modele i wartosci parametréow zewnetrznych w funkcji masy. Dopasowanie
modelu Stonica wymaga dobrania konkretnej wartosci aon =~ 1.7. Nie mozna
jednak traktowaé tego parametru jako stalej uniwersalnej. Przyjecie wigkszej
wartosci oznacza bardziej wydajny transport energii i wieksza grubo$é otoczki
konwektywnej. Nalezy pamietaé, ze niektore wzory, a zwlaszcza (271) oparte sa
na bardzo przyblizonych oszacowaniach. Teoria drogi mieszania jest powszech-
nie uzywana w kodach do obliczent ewolucji gwiazd, ale dla wielu zastosowari
potrzebne sa trojwymiarowe symulacje hydrodynamiczne.

V = Viad — (283)
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9.6 Symulacje hydrodynamiczne

Tréwymiarowe symulacje konwekcji w otoczkach gwiazd z realistycznym opisem
fizyki mikroskopowej juz od kilkunastu lat. Numerycznie $ledzi sie ruch gazu
sie opisany nastepujacymi réwnaniami.

e Rownanie Naviera-Stoksa

ov

p§+p(v~V)v+Vp+pV<I>+V~®:O,

ktore rozni sie od (252) ostatnim czlonem opisujacym lepkosé turbulentna.
Zapisujemy go, we wspolrzednych kartezjariskich, w takiej samej postaci
co lepkosé molekularna,

@jk = Ntur (g;}i + g;)]; — géijdivv) .
Ten czlon odpowiada za przeplyw pedu do malych elementéw turbu-
lentnych, ktorych nie mozna opisaé¢ numerycznie ze wzgledu na wielkosé
molekularnej liczby Reynoldsa dla gazu. Wspoétczynnik turbulentnej lep-
kosci dynamicznej dobiera sie w wyniku kompromisu pomiedzy doktadnos-
cig i ekonomia. Im mniejsza, tym lepsza dokladnosé, ale wigksze wyma-
gania obliczeniowe.

e Rownanie ciepta

pT% = —div(F + Fiu) + %Gﬂc'

Strumien przenoszony przez promieniowanie, F', wylicza sie z réznym stop-
niem wyrafiniowania w zaleznosci od potrzeb. Jezeli celem jest mode-
lowanie widm gwiazdowych, potrzebne jest jednoczesne rozwiazywanie w
trzech wymiarach przestrzennych, dla trzech kierunkéw i waskich przedzi-
alow czestotliwosdci. Jezeli interesuje nas gltéwnie globalny transport en-
ergii i dynamika, to uwaza sie z wystarczajace przyblizenie dyfuzyjne w
glebokim wnetrzu i nier6wnowagowe przyblizenie Eddingtona dla warstw
zewnetrznych.  Strumienn turbulentny, Fiy ~ mwar VS, opisuje energie
przenoszong przez matle elementy turbulentne. Ostatni czlon, w ktérym
sumuje sie po obydwu wskaznikach, opisuje przyrost energii wewnetrznej
zwiazany z dyssypacja energii kinetycznej.

e Roéwnanie ciaglodci

% + div(pv) =0

nie wymaga komentarza.
Najczesciej, zaleznosé przestrzenng wielkosci dyskretyzuje sie uzywajac trojwymi-

arowej sieci punktéw. Warunki brzegowe dla modelowania otoczek naktada sie

[



wysoko w atmosferze, gdzie elementy konwektywne sa hamowane i gleboko we
wnetrzu. Przewaznie, tam gdzie konwekcja staje sie w przyblizeniu adiabaty-
czna. Objecie w ramach jednego schematu calej otoczki konektywnej w modelu
Storica jest dotad niewykonalne. Trudnosé stanowi drastyczna réznica lokalnych
skal czasowych pomiedzy atmosfera i dnem otoczki. Ewolucje czasowa §ledzi sie
zaczynajac od arbitralnie wybieranych warunkow poczatkowych. Oczekuje sie,
ze po dostatecznie dtugim catkowaniu réownan w czasie, statystyczne wlasciwosci
warstw konwektywnych nie beda zalezaly od wyboru warunkéw poczatkowych,
oraz, ze wyniki nie beda czule na parametry opisujace transport przez malte
elementy turbulentne. To sa sprawdzalne oczekiwania.
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