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Abstrakt: Magnetickéd rekonekce je fundamentdlni proces v plazmatu, pri kterém je
energie magnetického pole transformovana do urychleni a ohfevu ¢astic plazmatu. M-
zeme ji nalézt tam, kde dochézi ke kontaktu dvou oblasti plazmatu s rozdilnou topologii
magnetického pole, mezi kterymi se vytvori tenka proudova vrstva, a kde je magnetické
pole do plazmatu zamrzlé. Takova situace je béznd pro slunecni vitr. V této praci vyuzi-
vame druzicovd méteni plazmatu slunec¢niho vétru a magnetického pole a vyhledavame
v nich vytoky z magnetické rekonekce. Tyto vytoky déle analyzujeme a porovnivame
je s teoril popisujici magnetickou rekonekci. Vysledky statistické studie zamérené na
preménu energie magnetického pole pomoci magnetické rekonekce ukazaly, ze energie
magnetického pole preménéna na ohrev a urychleni ¢astic ve vytoku magnetické reko-
nekce se zvysuje se stfiznym thlem magnetického pole, ve shodé s tim jak se zvysuje
energie magnetického pole, ktera se pri magnetické rekonekci muze uvolnit. Navic jsme
pozorovali atypické udalosti spojené s magnetickou rekonekei: postranni vytoky a dis-
kutovali jsme jejich pravdépodobné pric¢iny vzniku.
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Abstract: Magnetic reconnection is a fundamental process that changes magnetic field
configuration and converts a magnetic energy to flow energy and plasma heating. It
can be found in a plasma with frozen magnetic field lines at boundaries where different
magnetic field topologies encounter each other and thin current sheets are created as it
is typical in the solar wind. In the thesis, we have used spacecraft measurements of solar
wind plasma and magnetic field to found magnetic reconnection exhausts. We analyze
and compare them with theoretical predictions. The results of the statistical analysis
oriented on re-distribution of the magnetic energy in reconnection showed that both a
portion of the energy deposited into heat as well as the energy spent on an acceleration
of the exhaust plasma increase with the magnetic shear angle in accord with the increase
of the magnetic flux available for reconnection. Moreover, we identify unusual events in
the solar wind; we found magnetic reconnection exhausts accompanied by one or two
side jets and explained their possible causes.
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Kapitola 1
Uvod

Tato prace se zaméruje na pozorovani rekonekce magnetickych siloc¢ar ve slu-
necnim vétru. Prace bude strukturovana ve stejném duchu, v jakém postupovalo
nase studium této problematiky. Nejdiive budou nastinény teoretické zaklady re-
konekce magnetickych silocar ve vodivém plazmatu. Dale bude popsano, jakym
zpusobem se magnetické rekonekce projevuji ve slunecnim vétru a jakym zpt-
sobem lze magnetické rekonekce nalézt v experimentalné namérenych datech. Ve
vysledkové ¢asti predstavime statistickou studii magnetickych rekonekei a nékolik
pripadovych studii. Pouzivime k tomu data z druzic Wind, THEMIS a CLUS-
TER. Cilem prace je porovnani méreni se soucasnymi teoriemi popisujicimi mag-
netickou rekonekci, klasifikace typt magnetické rekonekce a statistické zpracovani
jejich vlastnosti.

1.1 Slunecéni vitr

Slunce je nasi nejblizsi hvézdou. Sklada se z ionizovanych plyni o vysoké tep-
loté, napriklad povrch Slunce, zvany fotosféra ma teplotu ~ 5500°C' (Kivelson a
Russell, [1995)). Takto horké téleso podle Planckova vyzarovaciho zdkona pomérné
intenzivné vyzaruje elektromagnetické zareni, toto zareni je nejsilnéjsim, ackoli
ne jedinym projevem slunecni aktivity. Kromeé elektromagnetického zareni k nam
od Slunce neustale proudi hmotné ¢astice. Proudu téchto ¢astic rikame slunecni
vitr. Ten je tvoren prevazné ionizovanymi vodikovymi a heliovymi jadry a v ma-
lém mnozstvi rtizné ionizovanymi jadry tézsich prvki. Proud atomovych jader je
doplnén volnymi elektrony tak, aby byl slunecni vitr elektricky neutralni. Castice
slune¢niho vétru maji zna¢nou tepelnou energii ~ 10 eV a pohybuji se smérem od
Slunce rychlosti & 450 km/s (Kivelson a Russell, [1995). Slune¢ni vitr neni ni¢im
jinym nez obdobou atmosféry - plynny obal. Jelikoz je vSak slunecni atmosféra
velice horka, slunecni gravitace nestaci na jeji udrzeni tak, jak je tomu napriklad
na Zemi. Proto slunecni atmosféra, zvana korona, neustéle expanduje smérem od
Slunce. Svou expanzi tlac¢i vyssi vrstvy korony na spodni vrstvy a dodavaji tak
dodatecény tlak pomahajici gravitaci v drzeni zbytku korony. Jelikoz jsou ¢astice
v koroné neustale dopliovany z nizsich vrstev, je korona, alespon z globalniho
hlediska, dlouhodobé stabilni.

Tento model, ktery byl popsan v [Parker (1958), nam dava hrubou predstavu
o vzniku slune¢niho vétru. Popsany model vsak neuvazuje dilezitou vlastnost
jak Slunce, tak slunec¢niho vétru, a to magnetické pole, které ptisobi dalsim tla-



kem. Magnetické pole na Slunci je neustale generovano a zesilovdno pomoci jevu
zvaného magnetohydrodynamické dynamo. Jelikoz se veskerda hmota na Slunci
nachazi ve stavu vodivého plazmatu, ma magnetické pole na jeji chovani velky
vliv. Nejznadméjsim projevem vlivu magnetického pole na chovani plazmatu na
povrchu Slunce jsou sluneéni erupce (Coronal Mass Ejection — CME) (Forbes,
2000). Pri slunecéni erupci dochéazi k rekonekci magnetického pole na povrchu
Slunce do energeticky vyhodnéjsi konfigurace. Uvolnénd energie je preménéna na
tepelnou a kinetickou energii ¢astic plazmatu, které jsou casto vyvrzeny smérem
od Slunce, viz obr. Tyto erupce postupuji do meziplanetarniho prostoru a
stavaji se soucasti slunecniho vétru. Od slune¢niho vétru se vsak podstatné lisi
svymi vlastnostmi (Jian a kol 2006)), diky tomu pozorujeme na rozhrani CME
a okolnfho slunecniho vétru rychlé zmény parametrii jako jsou koncentrace ¢astic
nebo velikost a orientace magnetického pole.

SOHO 20031202

Obréazek 1.1: Erupce na Slunci, zdroj druzice SOHO

Slunecni vitr Sifici se meziplanetarnim prostorem je velice proménlivy. Jeho
parametry se velmi rychle méni castecné vlivem CME a jinych struktur, které se
ve slune¢nim vétru nachézi (Gosling a McComas, [1987)). Zména parametru sluneé-
niho vétru ma vliv na geomagnetické pole, na které nabité castice slunecniho vétru
pusobi. Pasobeni slunec¢niho vétru miizeme pozorovat i na Zemi. Prudké zmény
parametri sluneéniho vétru maji totiz spojitost s vyskytem polarnich zari, které
byly pozorovany jiz v davné historii. Polarni zare jsou privodnim jevem geomag-
netickych boufi, které jsou ¢asto iniciovany pravé zménou parametri slunecniho
vétru v okoli Zemé. Vliv slunecniho vétru na zemskou magnetosféru a geomag-
netické boure je zprostredkovan stejnym fyzikalnim jevem jako slunecni erupce
— rekonekei magnetickych silocar. Magnetické siloc¢ary Zemé a sluneéniho vétru
se prepojuji, a tim umoznuji vnik slune¢niho vétru do zemské magnetosféry. Na
strané magnetosféry vzdalenéjsi od Slunce, v takzvaném chvostu potom dochézi
k prepojovani magnetickych silocar uvnitt magnetosféry a ke vzniku geomag-
netickych boufi.

Jak bylo nastinéno, rekonekce magnetickych silocar je dilezitym mechanis-
mem ovliviiujicim vyvoj Slunce, sluneéniho vétru, interakci sluneéniho vétru se
Zemi a magnetosférou Zemé. Pokud chceme tyto procesy pochopit, nutné potre-
bujeme rozumét rekonekci magnetickych silocar, ktera se chova velmi rozmanité
v zavislosti na vnéjsich podminkéch. Proto je tfeba ji i v riznych podminkach
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studovat a teoreticky pochopit. V dnesni dobé je rovnéz rada praktickych divodi
pro¢ tento jev studovat. Geomagnetické boure predstavuji vyznamné riziko pro
funkci druzic a rozvodnych elektrickych siti a spolu s technologickym rozvojem,
ktery prindsi vétsi pocet druzic, stoupa potieba tyto jevy predpovidat (Crooker
a Siscoe, [1986; Lanzerotti, [2013).

1.2 Teoreticky popis magnetizovaného plazmatu

Jak jiz bylo feceno, slunecni vitr je tvoren ionizovanym plynem, kterému 1i-
kame plazma. Plazma je vsak vic nez jen ionizovany plyn, klademe na néj dalsi
podminky, které musi splinovat. Prvni z podminek je, Zze plazma musi byt dosta-
tecné elektricky neutralni, tedy bude obsahovat priblizné stejné mnozstvi klad-
ného a zaporného naboje. Pokud do plazmatu vlozime elektricky naboj, bude
tento naboj na kratké vzdalenosti odstinén opac¢né nabitymi ¢asticemi plazmatu.
To se v plazmatu skutecné déje a vzdalenost, se kterou se stinéni naboje skaluje,
se nazyva Debyeho délka, viz rovnice [I.1] Ve vzdélenosti jedné Debyeho délky je
potencidl vyvolany vlozenym néabojem odstinén na 1/e hodnoty jakou by mél ve

stejné vzdalenosti ve vakuu:
KT\
Ap = (EO ) (1.1)

nee2

kde k je Boltzmannova konstanta, T, je elektronova teplota, n. je koncentrace
elektront, € je permitivita vakua a e je elementarni naboj. Aby bylo toto stinéni
efektivni a platil vzorec [I.1] je tfeba, aby bylo v plazmatu dostatetné mnozstvi
castic. Pokud v plazmatu vytkneme sféru o poloméru Debyeho délky, musi ob-
sahovat dostatecné mnozstvi ¢astic, které mohou realizovat stinéni. Matematicky
vyvstava tato podminka pri linearizaci diferencialni rovnice, ze které je rovnice[l.1
odvozena (Martisovits, 2004)). Z toho plyne podminka na pocet ¢astic v Debyeho
sfére Np:

Np = 47n)% /3 >> 1 (1.2)

kde n je koncentrace ¢astic. V takovém plazmatu jsou vSechny naboje na vzda-
lenost nékolika Debyeho délek odstinény. Jakékoliv elektrické pole, které se v ta-
kovém plazmatu objevi, vyvola takové preskupeni naboje, které je vyrusi. Pocet
naboji v Debyeho sféie je ~ T%2/\/n, podminka tedy pozaduje urcitou kombi-
naci vysoké teploty a malé koncentrace ¢astic. Plazma se v tomto sméru chova
jako elektricky vodic.

Dalsim kriteriem, které je tfeba posoudit je rychlost, s jakou se naboj v
plazmatu odstini. Stinéni v plazmatu realizuji elektrony, jelikoz jsou z c¢astic
plazmatu nejleh¢i a tedy nejrychleji reaguji na pusobici sily. Rychlost, s jakou
se stinéni naboje v plazmatu realizuje, koresponduje s plazmovou frekvenci w,:

Wy = ( ne’ )1/2 (1.3)

€9MMe

kde m, je hmotnost elektronu. Podminkou pro realizaci procesu stinéni rovnéz je,
aby srazkova frekvence ¢astic mezi sebou byla nizsi nez plazmova frekvence. Pokud
by tomu tak nebylo, chovani plazmatu by dominovaly srazky a c¢astice by potom
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nemohly efektivné stinit elektrickd pole. Jsou-li vSechny vysSe zminéné podminky
splnény, mluvime o idealnim plazmatu, ve kterém je potencialni energie spojena se
vzajemnou interakci nabitych ¢astic zanedbatelna v porovnani s kinetickou energii
jejich tepelného pohybu (Martisovits, 2004). Takové podminky lze v prirodé casto
nalézt. Slunecni vitr je v mnoha ohledech dobrym ptikladem idealniho plazmatu.

1.2.1 Tekutinovy model plazmatu — Magnetohydrodyna-
mika

K popisu plazmatu lze pristupovat vice zpusoby. Zakladni je popis pomoci
kinetické teorie, ve které je plazma popisovano pomoci distribu¢nich funkei ¢as-
tic (Kivelson a Russell, [1995). Tento ptistup je robustni, protoze na popisovany
systém neklade dodatecné pozadavky. Jedna ze zakladnich predpovédi, kterd z to-
hoto pristupu plyne, je naptiklad predpoklad o rovnovazném rozdéleni rychlosti
castic — Maxwellovo rychlostni rozdéleni:

flu,v) = (Q:ZT)lm exp (W) (1.4)

kde u je driftova rychlost, v je rychlost, T je termodynamicka teplota a m je
hmotnost ¢astic. Z toho primérna rychlost ¢astic, po odecteni driftové rychlosti,

je:
() =\ (1.5

Kdyz se ndmi studovany systém nachéazi v termodynamické rovnovaze nebo blizko
ni, mizeme nahradit slozity pojem distribuc¢ni funkce za jeho momenty a stav
plazmatu popisovat v pojmech jako je termodynamicka teplota, hustota a tlak.
Toto zjednoduseni nam vyrazné ulehéi vypocty a tvahy o chovani plazmatu.
Teorie vyuzivajici tento pristup v plazmatu se nazyva magnetohydrodynamika.

Primérné velic¢iny v plazmatu splnuji zakony zachovani, podobneé jako je tomu
v hydrodynamice. V plazmatu musime navic uvazovat vliv elektromagnetického
pole a elektrickych proudt. Zapocteme-li tyto vlivy, mizeme definovat rovnici
kontinuity a zakon zachovani hybnosti pro vodivou tekutinu v elektro-
magnetickém poli. Za povsSimnuti stoji, Zze zdrojem hybnosti v plazmatu mize
byt i elektrické pole E, dané vektorovym souc¢inem hustoty elektrického proudu j
a magnetické indukce B:

dp
—+V.pu=0 1.6
5 TV pu (1.6)
kde p je hustota a u je vektor rychlosti,
ou .
p a—ku-Vu =-Vp+jxB+pFg (1.7)

kde p = nykT}, +n k1. je tlak plazmatu, pokud uvazujeme dvouslozkové plazma.
V magnetohydrodynamice uvazujeme plazma jako elektricky neutralni tekutinu
sloZzenou ze stejného poctu elektrond a iontd, tedy n, = n.. Posledni clen v
rovnici reprezentuje gravitacni sily, popripadé jiné neelektrické sily. Zakony za-
chovani musime nyni doplnit upravenymi Maxwellovymi rovnicemi. Ty je nutné
zjednodusit, abychom to mohli udélat, musime predpokladat, ze rozmeéry které



v magnetohydrodynamice budeme studovat, budou velké v porovnani s Debyeho
délkou a rovnéz, ze zmény v systému se budou odehravat pomaleji nez je =~ 1/w,,.
Potom mtizeme upravit Ampertv zakon do jeho 'nizkofrekvenc¢ni’ formy:

kde 1o je permeabilita vakua. Faradaytv zakon ziistava v nezménéném tvaru:
0B
— =—-VXxE 1.9
AT (1.9)

Déle pouzijeme zdkon nulové divergence magnetického pole [1.10]
V-B=0 (1.10)

Ohmtiv zakon udava vztah mezi proudem a elektrickym a magnetickym polem.
Zde je uveden ve zjednoduseném tvaru:

j=o0(E+uxB) (1.11)

kde o je efektivni elektrickd vodivost plazmatu. Jeji velikost je kriticka pro cho-
vani plazmatu a pro rychlost rekonekce magnetickych silocar. Velikost efektivni
vodivosti, ktera definuje rychlost difuze magnetickych silocar, jak bude ukazano
dale, ovliviiuje fada faktori: srazky, turbulence, viny v plazmatu, setrvacnost ¢és-
tic a dalsi kinetické efekty. Z vySe uvedenych rovnic se da dojit ke vztahu, ktery
popisuje ¢asovou zménu magnetického pole v plazmatu:

0B 1
— = B)+ —V°’B 1.12
5 V x (u x )+UMOV (1.12)

Casova zména magnetického pole je tedy dana dvéma ¢éleny na pravé strané rov-
nice. Pomér velikosti téchto dvou ¢lenti urcuje, jak se bude magnetické pole chovat
a I1ka se mu magnetické Reynoldsovo ¢islo:

R,, = pooul (1.13)

kde L je charakteristicky rozmér zmén v plazmatu.

Druhy ¢len v rovnici je nazyvan difuzni a popisuje difuzi a rozpad magne-
tického pole v plazmatu. Nés zajiméa hlavné pripad, kdy bude difuzni ¢len maly.
To nastane tehdy, pokud bude vodivost plazmatu dostatecné velka. V tu chvili
bude zménu magnetického pole popisovat jen prvni ¢len, konvektivni. O takovém
plazmatu tvrdime, Ze je v ném magnetické pole zamrzlé (Forbes, [2000; Birn a
Hesse, 2001).

1.2.2 Zamrznuti magnetického pole v plazmatu

Koncept zamrzlého magnetického pole 1ze pochopit pomoci néasledujici ivahy.
Vyty¢éme si v plazmatu plochu S, ktera je ohrani¢ena krivkou I', potom magneticky
tok ® prochazejici plochou bude:

@ZLBMS (1.14)



kde vektor s je kolmy na plochu S. Obecné miize byt zména toku ddana bud zménou
magnetického pole prochazejiciho plochou, oznacme ®', nebo zménou plochy S,
ktera obepind nami zvolenou oblast plazmatu, ozna¢me ®”. Celkem bude zména
magnetického toku vyjadrena jako:

dd dd'  dP”
—_— = — 1.15
T TR (1.15)
kde ®’ vyjadiuje casovou zménu dle rovnic magnetohydrodynamiky:
dd’ 0B
= [ =—=.d 1.1
it~ Jsor " (1.16)

Pokud se hranice plazmatu, které plocha S vymezuje posune, napiiklad pokud
plazma expanduje nebo o kousek "odtece", magnetické pole se zméni. Uvazujme
tedy zménu plochy ds, zptisobenou pohybem plazmatu o rychlosti v:

ds = vdt x dl (1.17)

kde dl je element kiivky I'. Potom zména magnetického toku vlivem pohybu
plazmatu je:

0" =B-ds =B v x dldt = —dt (v x B) - dl (1.18)

S vyuzitim Stokesova teorému pak:

d@//
dt:—/rva-dl:—/SVx(va)-ds (1.19)
Celkova zména magnetického toku lze tedy vyjadrit jako:
dd 0B
= = — B)|-d 1.2
7 /s(@t V x (v X )) s (1.20)

Porovndme-li nyni integrand s rovnici [I.12] zjistime, ze pro idedlni plazma, tedy
takové, kde miizeme zanedbat difuzni ¢len, bude integrand vzdy nulovy. Tedy
celkova zména magnetického toku plochou S bude nulova. Jelikoz plochu S jsme
nechavali se pohybovat s plazmatem, plyne z toho, ze magnetické pole je zamrzlé
do plazmatu a pohybuje se s nim, tedy:

dd

dt
Koncept zamrzlého magnetického pole je pro studium slunecniho vétru dulezity,
protoze magnetické pole je zamrzlé jak ve sluneénim vétru, tak ve Slunci samot-
ném a magnetické pole je z povrchu Slunce unaseno spolu se slunec¢nim vétrem do
meziplanetarniho prostoru, pricemz sleduje pohyb plazmatu. Samoziejmé pole je
zamrzlé, jen dokud plati, ze difuzni ¢len je zanedbatelny.

0 (1.21)

1.2.3 Tlak magnetického pole

7 rovnic magnetohydrodynamiky plyne i nasledujici vztah, ktery nam popisuje
hustotu sily magnetického pole.
V B2 B
+(B-V)— (1.22)

jxB=-—
240 Ho
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Z porovnani 1. ¢lenu na pravé strané s rovnici plyne, ze tlak magnetického
pole pg je:
BQ
2410
Ve sluneénim plazmatu je magneticky tlak nezanedbatelnou soucésti celkového
tlaku. Dulezitym parametrem ve slune¢nim vétru je pomeér tlaku plazmatu vaci
magnetickému tlaku, zvany parametr plazma :

PB (1.23)

p
b= B2 /210 (1.24)
Pokud plati, ze § < 1, dominuje v plazmatu magneticky tlak nad tlakem c¢astic.
O takovém plazmatu tikdme, Ze je studené. Pokud je naopak S vétsi nez jedna,
magnetické pole v plazmatu méa mensi vliv na jeho chovani. Pokud rozlozime 2.
¢len v rovnici na ¢ast rovnobéznou s polem B a na c¢ast kolmou, tak ziskame
nasledujici vztah:

nB?
Ho Rc

(B-V)B/uy = bB-VB/pug+(B*/11g) b-Vb = b (b - VB?) /2410 — (1.25)
kde b je jednotkovy vektor ve sméru magnetického pole, n je norméla zaktiveni
magnetického pole a R, je polomér zakriveni magnetického pole. Prvni ¢len na
pravé strané nam anuluje magneticky tlak rovnobézny se smérem magnetického
pole. Je tedy vidét, ze magneticky tlak ptisobi pouze kolmo na magnetické pole.
Druhy ¢len, kterému miizeme tikat sila zakfiveni, ptsobi proti sméru normaly
zaktiveni, snazi se tedy snizit zakriveni magnetického pole. Tento ¢len zptisobuje,
ze zaktivené magnetické pole ma tendenci se narovnavat, tato sila bude hrat
dilezitou roli pii magnetické rekonekei (Kivelson a Russell, [1995)).

1.3 Rekonekce magnetickych silocar

Slune¢ni plazma a plazma sluneéniho vétru méa zamrzlé magnetické silocary.
7 pozorovani ale vime, ze nékdy jsou podminky pro zamrzlé plazma poruseny a
magnetické silocary se mohou prepojovat. Naptiklad explozivni rekonekce mag-
netickych silo¢ar pozorujeme pfi slune¢nich erupcich, viz obr[I.1} To nés vede k
otazce, kdy a jak se mohou magnetické silocary prepojovat?
Na obrazku|l.2]je zobrazena zakladni topologie magnetického pole, na které si lze
magnetickou rekonekci predstavit. Aby magneticka rekonekce zapocala, je nutné
mit dvé oblasti plazmatu s rozdilnym smérovanim magnetického pole, na obrazku
oznaleny jako oblasti ’inflow’, vtok. Uhel mezi magnetickymi poli ozna¢me jako
sttizny tthel ®. Mezi takovymi oblastmi plazmatu se dle rovnice Amperova zdkona
(1.8)) vytvori proudova vrstva. Vlivem rezistivity plazmatu muze dojit ke vzniku
difuzni oblasti o délce 2L a sitce 20, ve které dochazi k prepojovani magnetickych
silocar. Prepojené silo¢ary jsou velmi zakiivené a maji tendenci se narovnavat (viz
rovnice . Svym pohybem urychluji plazma smérem k oblasti oznacené jako
‘outflow’,vytok, tim zaroven vyprazdnuji difuzni oblast, ve které miize dale pokra-
covat magneticka rekonekce. Pokud do difuzni oblasti vtéka stejné plazmatu, jako
z ni vytéka, mize byt magneticka rekonekce stabilnim ¢asové ustalenym jevem.



Inflow

Inﬂow

Obrazek 1.2: Jednoduché schématické znédzornéni struktury magnetické reko-
nekce.

1.3.1 Model Sweet — Parker

Prvni model magnetické rekonekce navrhli P. Sweet a E. Parker, dle nich
je model nazvan Sweet — Parker (Parker, |1957a,b; Sweet, |1958). Jejich model
popisuje antiparalelni rekonekci magnetického pole pomoci rezistivni difuze. V
tomto modelu uvazujeme rekonekci magnetickych silocar jako casové ustaleny
jev, kde prepojovani silocar probiha v difuzni oblasti. Kolem difuzni oblasti se
nachézi vtok: oblast, ze které plazma spolu s magnetickym polem vstupuje do
mista prepojovani a vytok, tedy oblast kudy plazma odtéka. Pokud uvazujeme
idedlni plazma, potom z Ohmova zdkona pro nasi topologii (viz obr. plyne,
ze na vtoku do difuzni oblasti bude platit:

Ey = UinBin (126)

kde E, je slozka elektrického pole kolma na skicu v oblasti vtoku, vy, je rychlost
vtoku do difuzni oblasti a B;, je velikost prepojovaného antiparalelniho mag-
netického pole. Z Ampérova zdkona lze pro proud kolmy na skicu J, vyvodit:

Bin
fo0

kde pp je permeabilita vakua. Elektrické pole v difuznim regionu ziskané z Ohmova
zakona, kde predpokladame vymizeni magnetického pole, je:

J, ~ (1.27)

E=— (1.28)
o
kde o je el. vodivost plazmatu. Z vyse zminéného vyrazu lze odvodit rychlost,
jakou plazma vtéka do difuzniho regionu. Rychlost vtoku je ddna rychlosti difuze
magnetickych silocar:
E, 1
Bin - M005

n
o — 1.2
Vin 5 (1.29)



kde 1 je magneticky difuzni koeficient a d je polosirka difuzni oblasti.
Pokud predpokladame, ze hustota na vtoku a na vytoku bude stejna, ze zakona
zachovani hmoty a z predpokladu casové ustaleného reseni plyne:

VinL & Uyt (1.30)

kde v,y je rychlost na vytoku z difuzni oblasti. Pokud budeme uvazovat rovnost
tlakti na vtoku a na vytoku z difuzni oblasti, a budeme predpokladat, ze na
vtoku dominuje tlak magnetického pole, a na vytoku dominuje dynamicky tlak
plazmatu, potom bude platit:

2 2
Bin ~ PUout

1.31
0 2 (1.31)

Pokud ze vztahu vyjadiime rychlost na vytoku, vyjde nam, ze je priblizné
rovna Alfvénové rychlosti:
Bin
Vout = = vy (1.32)
Ho

3

kde v4 je Alfvénova rychlost definovana jako rychlost siteni Alfvénovy viny. Pokud
rychlost rekonekce R urcéime jako pomér rychlosti na vtoku a vytoku, dostaneme:

Vin 1 (1.33)

Vout VA 6

R:

Vidime, ze rychlost rekonekce je priblizné imérna rychlosti magnetické difuze,
tedy magnetickému difuznimu koeficientu 7. Nevyhodou modelu Sweet — Par-
ker je velky pomér L/0, ktery limituje rychlost magnetické rekonekce, protoze
vstupni rychlost je nasledkem toho mala. Ve sluneénim plazmatu by vysvétleni
prepojovani magnetickych silocar modelem Sweet — Parker neodpovidalo rych-
lému prepojovani silocar, jaké bylo pozorovano naptiklad ve sluneéni koroné. Po-
psany model tedy neni vhodny pro vysvétleni magnetické rekonekce ve sluneénim
vétru (Biskamp), [1986).

1.3.2 Model Petschek

H. Petschek navrhl model, ve kterém je sitka difuzniho regionu mnohem kratsi
nez v modelu Sweet — Parker. Zkracenim difuzniho regionu se zrychlila magne-
ticka rekonekce. Oblast vytoku je v tomto modelu oddélena od zbytku plazmatu
pomalou razovou vlnou, na které se plazma urychluje a zahtriva (Petschek, 1964).
Urychleni se v modelu Petschek uskuteciiuje pomoc sily zakiiveni (viz.[1.23), kdy
se prepojené magnetické silocary, které jsou velmi zaktivené, narovnavaji a preme-
nuji pritom magnetickou energii v pohyb a ohfev ¢astic plazmatu. Pomala razova
vlna se propaguje ve sméru proti vtoku Alfvénovou rychlosti, rychlost vtoku vy,
tedy je:

B
Y (1.34)
Ho

To ndm dava nejvétsi rychlost rekonekcee:

Vin, =

3

VA

n
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Rychlost rekonekce plynouci z tohoto modelu je vyssi nez v modelu Sweet
- Parker, ale stale neni ve shodé s pozorovanim. Navic ad-hoc zavedené pomalé
razové vlny na rozhrani vytoku a okolniho plazmatu omezuji aplikovatelnost mo-
delu. V numerickych simulacich byl model Petschek pozorovan pouze pokud simu-
lace zahrnovala lokalizovanou rezistivitu (Loureiro a Uzdensky, 2016)). Zavedeni
pomalych razovych vin do modelu rekonekei bylo ale dilezitym rozsitenim teore-
tickych tvah o magnetickych rekonekcich (Kulsrud) 2001)).

1.3.3 Halldav jev v rekonekci

Jelikoz vyse popsané modely stale nedavaly spravné predpovédi rychlosti mag-
netické rekonekce, bylo nutné pochopit chovani rekonekce hloubéji, tedy z pohledu
kinetické teorie. Byl navrzen Halliv model magnetické rekonekce, ktery bere v
uvahu rozdilné chovani protonii a elektront ve slunecnim vétru (Sonnerup, (1979;
Terasawa, |1983)). Tento pristup dé vzniku Hallové ¢lenu v rovnici Ohmova za-
kona, ktery je pro plazma se zamrzlymi magnetickymi silo¢arami, pozorovanymi
na skalach vétsich nez iontova inercidlni délka 0; = c/wy;, nulovy (kde wy, je
iontova plazmova frekvence). Zavedeni tohoto clenu umozni oddéleni dynamiky
pohybu elektronti a iontl a vytvori zcela novou topologii difuzni oblasti, viz obr.

.ol
iinflow

. Proton .-
~.decoupling region .-

Tinflow ~_ y

© Out-of-plane X
® magnetic field

Obrazek 1.3: Struktura magnetické rekonekce v Hallové modelu. Model obsahuje
nékolik oblasti, oblast vtoku (inflow), vytoku (outflow), difuzni oblast protontu
(proton decoupling region) a difuzni oblast elektroni (electron decoupling region).
Prevzato z |Aunai a kol.| (2011]).

V této topologii vtékajici plazma nejprve vstupuje do difuzni oblasti protoni
(proton decoupling region), ktery ma skalu ~ §;. V této oblasti dochazi k de-
magnetizaci ionti, a tedy k oddéleni jejich pohybu od magnetického pole. Pohyb
elektront je vSak vzhledem k jejich hmotnosti a mnohem mensi inercialni délce 9,
stdle vazan na magnetické pole, dochazi tak k oddéleni pohybu elektront, které
jsou zamrzlé v magnetickém poli, od iontt. To dava vzniku elektrickému proudu
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a nasledné i Hallovu c¢lenu J x B, ktery urychluje ionty smérem k prislusnému vy-
toku az na Alfvénovu rychlost v,. Dalsim z projevu vzniklého proudu J je i vznik
typického kvadrupdélového magnetického pole v difuzni oblasti protont, které je
kolmé na puvodni antiparalelni magnetické pole.

V difuzni oblasti protoni je vnofena difuzni oblast elektronu (electron de-
coupling region), ve které dochézi vlivem kinetickych jevu elektronu k disipaci
a prepojovani magnetickych silocar, tloustka této oblasti se skédluje s elektrono-
vou inercidlni délkou J.. Rychlost magnetické rekonekce lze fesit opét z pohledu
zakona zachovani hmoty a casové ustaleného reseni. Chovani elektronii v difuzni
oblasti elektronii je popsano nelinedrnimi rovnicemi hvizdovych vin (Shay a kol.,
1998; Mandt a kol., [1994) a pro elektrony bude vystupni rychlost V,; ., déna:

Ve out = J/ne = B/(poned.) (1.36)

Vystupni tok elektront Vi; o - 0. tedy nezavisi na tloustce difuzni oblasti elek-
tront, proto elektrony nelimituji rychlost magnetické rekonekce. Rychlost magne-
tické rekonekce bude tedy limitovana rychlosti plazmatu natékajicitho do difuzni
oblasti, obdobné jako v modelu Sweet - Parker:

Vi in A —va (1.37)
Uvazovana tloustka difuzni oblasti iontt d; je vétsi nez uvazovand tloustka difuzni
oblasti v modelu Sweet - Parker, tim ziskame Sirsi kanal, kterym ionty vstupuji do
vytoku. Zaroven nam ale tloustka tohoto kandlu nelimituje rychlost magnetické
rekonekce, jako je tomu v modelu Sweet - Parker, protoze tloustka difuzni ob-
lasti elektronti je mnohem mensi (Skdlovana s elektronovou inercidlni délkou é.).
Tim ziskavame mnohem vyssi rychlost rekonekce, kterd je jiz zlomkem Alfvénovy
rychlost v4 (Shay a kol., 2001)).

1.3.4 Experimenty a simulace magnetické rekonekce v mag-
netosfére

V poslednich letech prevazuje novy nahled na magnetické rekonekce, platny
pro rozsahlé systémy plazmatu, ktery vychéazi z potieby pochopit magnetickou
rekonekci i v takovém prostiredi jako je slunecni vitr. Tento ndhled se odklani
od zékladnich predpokladd, na nichz stoji modely Sweet — Parker i Petschek,
tim je casové ustalend magnetickd rekonekce. V novych modelech se vice uvazuje
s narazovym, prerusovanym prubéhem magnetické rekonekce, ktery ve shodé se
simulacemi umoznuje vznik plazmoidi na strané vytoku z magnetické rekonekce
(Loureiro a Uzdensky, 2016). Nové modely umoziiuji vyssi rychlost prepojovani
magnetickych siloc¢ar a jsou v lepsi shodé s pozorovanim magnetické rekonekce
ve slunecnim vétru i ve slunecni koroné. Dalsi modely rekonekce uvazuji vznik
anomalni resistivity, ktera dale urychli magnetickou rekonekei.

Jednou z pri¢in vzniku anomalni rezistivity je turbulence. Ta je bézné po-
zorovana v astrofyzikdlnim plazmatu a jeji vliv na magnetickou rekonekci byl
teoreticky popsan napf. v Lazarian a Vishniac| (1999)). Dle zavéru této studie je
magneticka rekonekce urychlovana turbulenci. 3D efekty, které k tomuto urychleni
vedou, ale nejsou v béznych 2D simulacich magnetické rekonekce pozorovatelné.
Teprve prvni, vypocetné velmi ndro¢né, 3D simulace magnetické rekonekce (napf.
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Kowal a kol.| (2009)) potvrdily teoretickou predpovéd vlivu turbulence na mag-
netickou rekonekci. Simulace rovnéz ukazaly, Ze rychlost magnetické rekonekce
je pri soucasném pusobeni turbulence nezavisla na ohmickém odporu plazmatu.
Vliv turbulence je dvoji, za prvé turbulence urychluje prenos magnetického toku
kolmo na magnetické silo¢ary na rozhrani magnetickych domén oddélujicich reko-
nekci, za druhé umoznuje vznik velkého mnozstvi oblasti soucasné probihajicich
magnetickych rekonekei (X-line). Pro tento typ magnetické rekonekee je typicky
vznik plazmoidii — magnetickych ostrovii v oblasti vytoku. Plazmoidy jsou vy-
tvoreny prerusované probihajici rekonekei vznikajici na vice mistech soucasné.
Plazmoidy byly pozorovany napiiklad v fadé simulaci (Drake a kol 2006; Baty,
2017) a rovnéz v druzicovych méfenich v chvostu magnetosféry (Eastwood a kol.|
2007)).

Doposud popisované modely vzdy predpokladaly antiparalelni usporadani pre-
pojovanych magnetickych silocar. Ve slunecnim vétru jsou ale castéjsi pripady,
kdy je k prepojovanému magnetickému poli pri¢tena dalsi komponenta magne-
tického pole By, kolma na rovinu zobrazenou na schematu P1i tomto typu
rekonekce se prepojuji jen urcité komponenty vektoru magnetického pole a do-
chazi ke zméné struktury magnetické rekonekce (Swisdak a kol., [2005), a to jak v
makroskopickych tocich plazmatu (Tanakay, |1995; Pritchett, 2001), tak v tlacich a
magnetickém poli (Kleva a kol., [1995; Rogers a kol.| 2003). Zatimco ve strukture
magnetické rekonekce je po pridani komponenty B, vyrazny rozdil, rychlost mag-
netické rekonekce zustava neovlivnéna az do velkych poméra B,/B (Drake a kol.|
2003; |Pritchett a Coroniti, [2004). Ponékud piekvapivy zavér byl vysvétlen negyro-
tropnim tokem elektronti, ktery vytvori elektrické pole magnetické rekonekce jak
v pripadé antiparalelni rekonekce, tak v pfipadé komponentni rekonekce (Hesse
a kol., 1999, [2002).

Dalsim krokem k pochopeni magnetické rekonekce je studium asymetrické re-
konekce, kde uvazujeme, ze oblasti s rozdilnym smérovanim magnetického pole
maji rozdilné parametry. Prvni teoretické studie ukazaly, ze pri takové rekonekci
vytok obsahuje pomalé rdzové viny, magnetozvukové a Alfvénovy viny (Levy
a kol.| 1964} Petschek a Thorne, [1967), pozdéjsi numerické simulace tyto predpo-
veédi rovnéz prokazaly (Scholer, |1989; |[Nakamura a Scholer| 2000)). Dusledkem asy-
metrické rekonekce je vznik diamagnetického driftu, ktery miize za urcitych pod-
minek zpomalovat nebo dokonce zcela znemoznit magnetickou rekonekei (Swisdak
a kol.| 2003; Swisdak a kol., 2005, [2010). Tento typ magnetické rekonekce se na-
chazi naptiklad na magnetopauze.

Zminéna vicebodova pozorovani ve sluneénim vétru se vzdy tykaji pozoro-
vani vytoku magnetické rekonekce. Pravdépodobnost, ze by druzice ve slune¢nim
vétru prosla difuzni oblasti je vzhledem k jeji velikosti ~ ¢§; velmi mala. Navic
vzhledem k mnohym fluktuacim, které se ve sluneé¢nim vétru nachéazeji a nedosta-
teénému casovému rozliseni mérenych dat je pravdépodobné, zZe bychom ji nedo-
kazali spravné identifikovat. Pozorovani vytoku magnetické rekonekce je mnohem
pravdépodobnéjsi a priznaky, podle kterych se rozpoznavaji, jsou znamé. Jina si-
tuace nastava pro druzice, které se pohybuji v magnetosfére Zemé, zde je Sance
na to, ze druzice projde difuzni oblasti, bud v subsolarnim bodé nebo v chvostu
magnetosféry mnohem vétsi, avsak problém s jeji identifikaci zustava. K iden-
tifikaci ndm mohou pomoci vicebodova méreni, napriklad z druzic Cluster. Pri
jejich vyuziti |[Eastwood a kol.| (2007) nalezl v chvostu magnetosféry kvadrupdlo-
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vou strukturu magnetického pole odpovidajici Hallové modelu.

Velkym prinosem pro pochopeni magnetickych rekonekei byly druzice MMS,
vypusténé v roce 2015 (Hasegawa a kol., 2017). Ctyfi identické druzice maji do-
statecné casové rozliseni méfenych dat, aby dokazaly registrovat difuzni oblast
elektront, a tedy umoznuji prvni pfimé méreni v této oblasti. Aby byla zvysena
pravdépodobnost, Ze druzice difuzni oblast zaznamend, pohybuji se druzice na
predpokladaném rozhrani magnetosféry a prechodové oblasti. Druzice MMS se
pohybuji v tésné formaci ~ 10 — 400 km od sebe, coz ma pomoci pri identifi-
kaci a analyze nalezenych udalosti. Pozorovani elektronové difuzni oblasti bylo
zaznamendno na denni strané na magnetopauze (Burch a kol |2016]), tento typ
magnetické rekonekce je vzdy silné asymetricky. Difuzni oblast iontti za vice sy-
metrickych podminek byla pozorovana v prechodové oblasti magnetosféry (Voros
a kol., |2017)). Identifikovana oblast vykazovala nasledujici priznaky: nenulové nor-
malové magnetické pole, Hallovo magnetické a elektrické pole a oblast vtoku a
vytoku. Dalsim nové namérenym jevem byly napriklad elektronové distribucni
funkce v rychlostnim prostoru pripominajici mési¢ni srpek (Burch a Phan| 2016}
Hesse a kol., [2014), které jsou dusledkem demagnetizace a urychleni elektronu v
difuzni oblasti.

1.3.5 Magneticka rekonekce ve slunec¢nim vétru

Dlouhou dobu nebyly ve sluneénim vétru magnetické rekonekce pozorovany,
ackoliv pristroje schopné magnetické rekonekce detekovat existovaly jiz v 70.
letech, naptiklad na druzici ISEE-3. Pri¢iny jsou popsany napiiklad v (Gosling
(2011)) a jsou pravdépodobné kombinaci nedostateéné motivace k jejich hledani
a neznalosti priznaki, podle kterych lze magnetické rekonekce najit. Jedno z
prvnich pozorovani magnetickych rekonekei bylo registrovano v ICME (Interpla-
netary Coronal Mass Ejection) (Gosling a kol., 2005)), tedy ve spojeni s vyvrhy
koronarni hmoty. Mnoho dalsich rekonekei bylo identifikovano bud v samotném
ICME nebo v jeho prechodové oblasti (Gosling a kol., 2007b; Phan a kol., 2009;
Enzl a kol., 2013). Mohlo by se tedy zdat, ze ke spusténi magnetické rekonekce
je treba vnéjsiho stlaceni plazmatu, to bylo ale vyvraceno statistickymi studiemi
(Gosling a kol., |2007; Phan a kol., 2010)), které ukéazaly, ze stla¢eni mé jen malou
nebo zadnou roli na vznik magnetické rekonekce. Pomérné malé mnozstvi mag-
netickych rekonekci bylo pozorovano v rychlém sluneénim vétru, to naznacuje
ze magneticka rekonekce neni hlavnim mechanismem ohtevu rychlého slune¢niho
vétru ve vetsi vzdédlenosti od Slunce (Gosling a kol., 2007al). Z hlediska ptsobeni
magnetickych rekonekei jako zdroje ohfevu slune¢niho vétru bylo nutné ovérit, zda
lze nalézt magnetické rekonekce ve vzdalenosti blizsi nez 1 AU. Nejblizsi identifi-
kovana magneticka rekonekce je ze vzdéalenosti 0.31 AU od Slunce, z druzic Helios
(Gosling a kol 2006). Z naméfenych dat vsak nelze zjistit, zda se jejich vyskyt
se vzdalenosti od Slunce méni. Nalezeny byly udalosti s velmi malym striznym
thlem mezi magnetickymi poli az 11°, nejmensi doposud zmérené strizné thly
spojené s magnetickou rekonekei jsou 4° (Gosling a Phan, 2013)). Velmi duleZitou
praci byla statistickd studie Phan a kol.| (2010)), ve které bylo zpracovano 197
meéreni magnetickych rekonekei z druzice Wind. V zavéru clanku byl teoreticky
predpovézeny ubytek vyskytu udélosti s parametrem 5 (pomér tlaku plazmatu
ku tlaku magnetického pole) a s parametrem AS = Bpeq — B.q, ktery definuje
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rozdil § mezi plazmatem na obou stranach rekonekce. Toto potlaceni magne-
tické rekonekce je zptisobeno diamagnetickym driftem a bylo jiz diive teoreticky
predpovézeno (Swisdak a kol., 2005, 2010]).

Pozorovani na jednotlivych druzicich nezodpovida otazku, jak dlouhd mtze X-
line z magnetické rekonekce byt, ani nam nedéva odpovéd na otazku, jak dlouho
rekonekce probiha a jak daleko od X-line, kde k rekonekci magetickych silocar
dochézi, miizeme projevy rekonekce pozorovat. Na tyto otazky je nutné odpove-
deét, abychom mohli rozhodnout, jak se chova magneticka rekonekce ve slune¢nim
vétru. Zda se jedna o ¢asove a prostorove nestaly tikaz, kde se rekonekce objevuje
a mizi a opét objevuje na jiném misté, nebo zda je magneticka rekonekce v case i
prostoru stabilni. [Phan a kol. (2006, 2009) nalezli a analyzovali magnetickou re-
konekci pozorovanou soucasné na druzicich ACE, Cluster a Wind. Z pozorovani
vyvodili, ze délka X-line je minimalné 390 R.. Z analyzy dalSich 51 podobnych
udalosti vyvodili, ze magneticka rekonekce je pravdépodobné stabilnim tkazem
s jednou dominantni X-line. Bohuzel udalosti nalezené v této studii maji strizny
uhel > 68°, a to omezuje jeji obecnost. Ze studie tedy spise plyne méné obecny
poznatek, ze rozlehlé proudové vrstvy maji prevazné planarni strukturu, magne-
ticka rekonekce na nich je pravdépodobné c¢asové a prostorové stabilni s jednou
dominantni X-line a maji statisticky vétsi sttizné thly.
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Kapitola 2
Cile prace

7 kratkého prehledu soucasnych znalosti vyplyva, Ze na rozdil od rekonekce
na magnetopauze byly magnetické rekonekce ve slunec¢nim vétru studovany pod-
statné méné. Cilem prace tedy bylo jejich studium za pouziti vicebodovych pozo-
rovani. Tento pristup je slibny, nicméné obtizny, nebot ne vzdy lze najit druzice ve
vhodném geometrickém usporadani tak, aby rekonekce byly snadno identifikova-
telné na vsech druzicich. K teseni cili jsme predpokladali pouzit jak statistickou
studii, tak i detailni analyzu konkrétnich pripadovych udalosti. Hlavni cil se tak
rozpadl do téchto postupnych krokii:

o Definovat parametry plazmatu a magnetického pole, které by umoznily se-
stavit algoritmus pro automatické vyhledavani magnetickych rekonekei na
jedné druzici. Pozorovat vybrané udalosti na vice druzicich a podrobné je
analyzovat.

o Vytvorit statistickou studii pozorovanych vytokt magnetické rekonekce.
Statistickd studie nam da prehled o tom, jakych hodnot nabyvaji parame-
try pozorovanych vytokt. Ve vytvorené studii se zamérime na redistribuci
magnetické energie do urychleni ¢astic plazmatu a do jeho ohtevu.

o Pri statistické analyze jsme objevili diive neidentifikovanou a nepopsanou
podskupinu magnetickych rekonekci se zvlastnimi vlastnostmi. Pozorovali
jsme, ze nékdy je rekonekce doprovazena strukturami vyskytujicimi se bud
na jedné strané hlavniho vytoku plazmatu, nebo dokonce na obou stranach.
Provedli jsme analyzu ¢asoprostorového vyvoje vicebodovych pozorovani a
vysvetlili tento jev jako disledek vicenasobné rekonekce magnetickych poli.
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Kapitola 3

Zpracovani druzicovych dat a
jejich analyza

3.1 Popis pouzitych dat

Pro vyhledavani vytoki magnetickych rekonekei ve slunec¢nim vétru je nutné
pouzit data s pomérné velkou vzorkovaci frekvenci. Vezmeme-li v iivahu, Ze nejuzsi
misto na proudové vrstvé by mélo byt sSiroké asi dvé iontové inercidlni délky(viz
schéma a rychlost slunecniho vétru ~ 450 km/s, musela by byt vzorkovaci
frekvence asi 3 Hz, abychom udalost zachytili. Nasim cilem vSak nebylo pozorovat
samotnou difuzni oblast, ale vytrysk z magnetické rekonekce, jehoz rozméry jsou
radove vetsi. Volili jsme proto data se vzorkovaci frekvenci okolo 0.33 Hz. V tako-
vych datech by mélo byt mozné pozorovat i pomérné tzké vytrysky, zaroven ale
budou data ovlivnéna ptijatelnym sumem, ktery muze byt problémem pti vyssich
vzorkovacich frekvencich. Vétsina pouzitych dat pochézi z druzice Wind, ktera se
v Case méreni nachazela mimo zemskou magnetosféru a byla témér po cely cas ve
slunecnim vétru, obvykle vSak ve vzdalenosti 1 AU od Slunce. Z pristroju dru-
zice Wind jsme vyuzili elektrostaticky analyzator 3DP (Lin a kol., [1995), ktery
registruje nasledujici parametry slunec¢niho vétru: koncentraci, teplotu a rychlost
protonti. Pro méreni magnetického pole jsme vyuzili fluxgate magnetometr MFT
(Lepping a kol 1995)), ktery dokaze pracovat i s mnohem vyssi vzorkovaci frek-
venci, ale aby byla méreni magnetického pole konzistentni s mérenim parametrii
plazmatu, pracovali jsme rovnéz se vzorkovaci frekvenci 0.33 Hz, coz byla zaroven
frekvence rotace druzice.

Pro vicebodova méreni jsme pouzili data z dalsich druzic méticich parametry
plazmatu a magnetického pole s dostatecnou vzorkovaci frekvenci. Vyuzivali jsme
data z druzic THEMIS (McFadden a kol., 2008) a Cluster (Credland a kol.,|1995]).
Nevyhodou téchto druzic je, ze jejich orbita prochéazela ¢asto magnetosférou Zemée,
z tohoto diuvodu casto nemohlo byt vicebodové meéreni udalosti uskutecnéno.
Kdyz se druzice nachézely ve slunecnim vétru, bylo navic nutné ovérit, ze se
nenachézeji v prechodové oblasti magnetosféry, a pokud ano, znamenalo to znacné
zkresleni namétrenych dat dané kompresi za razovou vinou a obtékanim plazmatu
podél magnetosféry. Takova data byla pro vicebodova méreni nepouzitelna.

Dalsi z druzic, jejichz pristroje jsme vyuzivali pro vicebodova pozorovani, je
druzice ACE (Stone a kol., [1998). Tato druzice se po celou dobu své mise udr-
zovala v blizkosti prvniho Lagrangeova bodu mezi Zemi a Sluncem. To bylo pro
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nas vyhodné, protoze se po celou dobu nachdazela ve slune¢nim vétru, nerusena
vlivy zemské magnetosféry. Bohuzel ¢asové rozliseni pristroje na méfeni parame-
tra plazmatu, ktery ma ACE na palubé, je 5 minut. Data z této druzice se proto
nedaji pouzit pro analyzu struktury vytoku magnetické rekonekce, 1ze je ale pou-
zit pro stanoveni natoceni struktury ve slunec¢nim vétru pomoci metody 4 druzic.
Za predpokladu globalni planarity struktury tato metoda umoznuje analyzou cast
registrace vytrysku a poloh jednotlivych druzic ziskat orientaci struktury a jeji
rychlost.

3.2 Vyhledavani magnetickych rekonekci

Zakladni priznak magnetické rekonekce, podle kterého je mozné ji v namé-
renych datech identifikovat, je korelace zmény rychlosti a magnetického pole na
jedné strané vytoku z magnetické rekonekce a antikorelace na opacné strané (Go-
sling), 2005)). Abychom priznak mohli pozorovat, musime nejprve vypocitat casové
derivace rychlosti a magnetického pole. Nésledné mizeme vytvorit nasledujici pri-
znak, pomoci kterého budeme vytok magnetické rekonekce hledat:

L. AV B
VBT AL At

kde V je vektor rychlosti protoni a B je vektor magnetického pole. Samotné
vyhledavani se provadélo automatickym zpracovanim priznaku /gy 5, ve kterém se
hledaly tuseky, které s velkou amplitudou prechazely z kladné do zdporné hodnoty
(nebo naopak). Takové prechody naznacovaly, ze se muze jednat o magnetickou
rekonekci. Takto vytvoreny priznak se ale ukazal byt neprakticky pti pouziti na
datech s rozlisenim 3 sekundy. Vlivem Sumu a fluktuaci generoval velké mnozstvi
falesné pozitivnich kandidati rekonekce. Proto jsme pred jeho vypoctem nejprve
V a B prumérovali pres periodu = 20 s, v zavislosti na intenzité okolniho Sumu.
Takto upraveny Iz 5 jiz daval pomérné dobry pomér skutecnych a falesnych
kandidatt, v poméru asi 1/20.

Nalezené udalosti, kterych bylo &~ 6000, byly dale jedna po druhé ru¢né kont-

rolovany a byl proveden Walenuv test (Sonnerup, 1987). Sledovana byla korelace
zmény magnetického pole a rychlosti, jiné charakteristiky vytoku sledovany ne-
byly. Pro ucely statistiky bylo dale nutné odebrat z nalezenych vytokt ty, které
byly intenzivnéji zasumélé a ty, které mély na jedné a druhé strané vyraznéjsi ne-
rovnovahu celkového tlaku. Parametry vypoctené z takovych udalosti by v sobé
mély velkou chybu, kterou by prenasely do statistiky. Rovnéz je tfeba pozname-
nat, ze algoritmus na vyhledavani byl nastaveny na dobu trvani udalosti < 10 min.
Jak se ale déale ukazalo, je to s dostatecnou rezervou, protoze tak dlouhotrvajici
udalosti jsou spise vzacnéjsi a jejich studium nebylo zamérem této prace.
Po nalezeni udalosti nasledovala jejich analyza a zpracovani. Nejdiive musely byt
stanoveny priumérné hodnoty parametrii plazmatu a magnetického pole v casech:
pred udalosti, ve vitoku magnetické rekonekee a po udalosti. Useky, na kterych se
prumérné hodnoty pocitaly, byly pro ziskani lepsich vysledkii stanovovany rucné.
Ruénim zpracovanim se z tsekii daly vyjmout struktury a drifty parametri, které
by jinak vnesly chybu do primérované hodnoty. Rovnéz méreni délky trvani mag-
netické rekonekce se délalo ruéné, protoze se nepovedlo proces automatizovat s
dostatecné malou chybou.

(3.1)
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Obrézek 3.1: Ukazka namérenych dat pfi méreni vytoku z magnetické rekonekce
z druzice Wind. Na panelech je od shora dolii zobrazeno: velikost magnetického
pole, koncentrace protonil, protonova teplota, komponenty magnetického pole
v GSE souradnicich, komponenty rychlosti protoni v GSE souradnicich, a tlak

(¢arkované — magneticky tlak, teckované — tlak plazmatu, plnd ¢ara — celkovy
tlak).

Ukdzka nalezeného vytoku z magnetické rekonekce je zobrazena na obr. [3.1,
muzeme na ném pozorovat typické charakteristiky, jakymi jsou:
 snizeni velikosti magnetického pole

« zvyseni koncentrace a teploty protonti tak, aby doslo ke zvyseni tlaku plazmatu
ve vytoku

« rotace magnetického pole napti¢ vytokem
o vytrysk plazmatu — zvyseni rychlosti plazmatu

e zvysSeni parametru 3

3.3 Magneticka rekonekce v ICME — ovéreni al-
goritmu

Jiz bylo Teceno, ze prvni vytoky z magnetickych rekonekci byly pozorovany v
prechodové vrstvé ICME (Gosling a Szabo, [2008; |Phan a kol., 2006)), kde je plazma
velmi turbulentni, a to mize dat vzniku mnoha proudovym vrstvam. Dale pak
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na rozhrani prechodové vrstvy a magnetického oblaku (McComas a kol., [1994;
Farrugia a kol., 2001; Gosling a kol., 2007b; Ruffenach a kol., 2012)), protoze
magneticky oblak ma obvykle silné magnetické pole a orientace tohoto pole je
jind nez orientace pole v prechodové vrstvé. Mnoho praci rovnéz fesi délku X-
line (Phan a kol., 2006)), podobna pozorovani se ale nikdy nezamérovala na vyvoj
parametrii vytoku se vzdalenosti od X-line. K provedeni takového pozorovani
bychom pottebovali stabilné fungujici rekonekci, kterd vytvori dlouhy vytok, aby
bylo mozné uskutecnit vicebodové pozorovani. K témto tceliim jsou vhodnéjsi
velké struktury jako je prave ICME, konkrétné na rozhrani prechodové vrstvy
a magnetického oblaku. Dne 5. dubna 2010 bylo na druzicich Wind, THEMIS
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Obrézek 3.2: Pozorovani vytoku magnetické rekonekce z 5.dubna 2010 na druzici
THEMIS C. Na panelech je od shora dolt zobrazeno: Velikost magnetického pole,
koncentrace protonu, protonova teplota, komponenty magnetického pole v GSE
souradnicich, komponenty rychlosti protont v GSE soutadnicich, tlak(¢érkované
— magneticky tlak, teckované — tlak plazmatu, plna ¢ara — celkovy tlak), parametr

B.

a Cluster pozorovano ICME. V blizkosti rozhrani prechodové oblasti a ICME
jsme nalezli vytok z magnetické rekonekce, data namérené udalosti na druzici
THEMIS C jsou zobrazena na obr. Druzice byly ve vhodném prostorovém
rozestaveni, abychom mohli pozorovat parametry vytoku v zavislosti na relativni
vzdalenosti od X-line. Zaroven vSechna méreni byla provedena na stejném vytoku
z magnetické rekonekce, ale v rizné vzdalenosti od ni (viz obr. , kde je vidét,
ze vytok je na vSech druzicich pozorovan ve stejném sméru. Absolutni vzdélenost
od X-line je kvuli stejnému faktu neznama.
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Obrézek 3.3: Schematické znazornéni predpokladané magnetické topologie a na-
métenych pribeht slozky rychlosti protonit GSE Y, na riznych druzicich. Zna-
zornéni relativni vzdéalenosti druzic od mista magnetické rekonekce.

7 vysledki naseho pozorovani plyne, ze v tomto pripadé jsme zaznamenali
minimalni délku vytoku z rekonekce ~ 130 Re, coz odpovidéd i ostatnim pozo-
rovanim [Phan a kol. (2009). Déle ze rychlost vytoku magnetické rekonekce se
mirné snizuje se vzdalenosti od X-line, mira tohoto zpomalovani byla velmi mala,
~ 25%/100 Re, to svédéi o tom, Ze vytok byl velmi stabilni. Sfika vytoku zi-
stavala se vzdélenosti od X-line neménné. Lze shrnout, zZe pozorovany vytok z
magnetické rekonekce podporuje predstavu o casové stabilni a prostorové roz-
sahlé magnetické rekonekci. Podrobnéjsi popis udalosti lze nalézt v [Enzl a kol.
(2013)).

3.4 Statisticka studie magnetickych rekonekci

Pozorovanim jednotlivych rekonekci bohuzel neziskame potirebné dikazy k
potvrzeni nebo vyvraceni teoretickych modelil popisujicich magnetické rekonekce.
Prvni statistickd studie (Gosling a kol.| (2005)) zaznamenala vytoky magnetickych
rekonekei uvnitt ICME, ve vzdalenosti 1.0 AU od Slunce, pozorovanim z druzice
ACE. V préci Gosling a kol.| (2006]) byly popsany pozorovani druzice Helios blize
ke Slunci, a to az 0.31 AU. Prvni statistické studie vSak obsahovaly jen nékolik
desitek udalosti a ukazaly tak jen zakladni charakteristiky vytoku magnetické
rekonekce, jako je preferencéni vyskyt v plazmatu s < 1. Zavislost na parametru
£ byla dale podrobnéji rozpracovana v Phan a kol. (2010)), jak jiz bylo zminéno
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v kapitole [I.3.5 Ackoliv se zavéry téchto studii dobfe shoduji s teoretickymi
predpovédmi, vSsechny tyto statistické studie, nami provedena statisticka studie
nevyjimaje, maji vyrazny nedostatek, a to ze jsou vsechny vytvoreny z pozorovani
na jedné druzici. Z toho divodu nemiizeme nikdy znét vzdéalenost od X-line, ktera
muze byt znacna a parametry plazmatu v okoli X-line mohou byt rozdilné od
parametrii namérenych.

Jednim z cili v ndmi zpracované statistické studii bylo zjistit, jak mechanismus
magnetické rekonekce distribuuje uvolnénou magnetickou energii mezi ohfev a
urychleni ¢astic. Drake a kol.| (2009)) zjistili, ze pro velké magnetické stfizné thly
0 si protony pri prechodu do vytoku zachovavaji své magnetické momenty a jsou
proto zahiivany preferencné ve sméru paralelnim s magnetickym polem. Naopak
pro malé magnetické stfizné thly jsou protony zahtivany preferenéné ve sméru
kolmém na magnetické silo¢ary. Drake a Swisdak! (2012) navrhli nasledujici vztahy
pro ohtev pri velkych stiiznych thlech:

ACTH = mp‘/;LZt:chec/Bg (32>

a pro ohfev pri malych stfiznych thlech:

acc

1
AT, = 5mpv2 (3.3)

kde Bje. a V. jsou parametry popsané v tabulce a By je prumérna velikost
magnetického pole v okolnim plazmatu.

Metodou popsanou v kapitole jsme nalezli 418 vytokl magnetické re-
konekce pozorovanych na druzici Wind z obdobi let 1995-2012. U nalezenych
udélosti jsme urcili stfedni hodnoty pred, béhem a po udalosti a vypocitaly pa-
rametry charakterizujici vytok z magnetické rekonekce. Primérné hodnoty, jejich
kvadratické odchylky a pomérné zmény téchto parametri jsou v tabulce

Parametr Y Primér AY/Y
Stfizny thel 0 [°] 103 £+ 37
Velikost prepojovaného magnetického pole B,.. [nT] 5+ 2.6 0.29
Velikost urychleni plazmatu ve vytoku V.. [km/s] 29+ 16
Zvyseni teploty protonu ve vytoku T, [eV] 1.8 £2.0 0.15
Zvyseni koncentrace protontt ve vytoku N, [em™] 1.34+£2.0 0.19
sirka vytoku A [km] 16400 £ 16900
plazmovy parametr /3 1.7+1.1 2.74

Tabulka 3.1: Primérné hodnoty vybranych parametri namérenych vytokt.

veny strizny thel a parametr beta s nimi neni v rozporu. Zajimavé je procentu-
alni zvyseni koncentrace ¢astic a teploty uvnitt vytoku (v soudinu udavaji tlak
plazmatu) které ve vytoku musi kompenzovat tbytek tlaku magnetického pole,
aby zustal celkovy soucet tlaku vné a ve vytoku shodny. Tlakovou rovnovahu
lze predpokladat pro casoveé ustaleny déj a za predpokladu, ze dynamicky tlak
plazmatu do této bilance nijak nevstupuje. Zachovani celkového tlaku naptic vy-
tokem magnetické rekonekce lze pozorovat napt. na obr. [3.1]

Na obr. lze porovnat rychlost ve vytoku a Alfvénovu rychlost a je vidét,
ze pro vétsinu zaznamenanych udélosti plati, zZe je vytok urychlen pfiblizné na
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Obrazek 3.4: Zavislost rychlosti ve vytoku magnetické rekonekce na Alfvenove
rychlosti.
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Obrézek 3.5: Zavislost zvyseni teploty ve vytoku na kvadratu urychleni plazmatu

ve vytoku. Plna ¢ara zobrazuje ohfev pro malé stfizné ihly dle Drake a Swisdak]
(2012). Céarkovand cara je linearni fit nasich dat.
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Alfvénovu rychlost stanovenou z parametri pozorovanych uvnitt vytoku. Pti po-
rovnani zvyseni teploty a urychleni ve vytoku, viz obr. 3.5 jsme chtéli ukazat
dvé véci: zavislost ohfevu na magnetickém stfizném thlu a porovnani teoretické
zéavislosti ohfevu, jak vyplyva z rovnice [3.3] Z experimentalnich dat usuzujeme,
ze jen velmi mdlo udélosti tuto teoretickou mez presahuje. Vétsina mérenych uda-
losti vykazuje nizsi miru ohfevu, ale zavislost na stfizném thlu jsme nepozorovali.
Pokud udalosti presahujici mez danou rovnici dale analyzujeme, zjistime, ze
maji rovnéz podprimérné urychleni vytoku vzhledem k Alfvenové rychlosti, jak
je vidét na obr. [3.4] kde jsou tyto udalosti ¢ervené zvyraznény. Z toho lze usuzo-
vat, ze tyto udalosti byly pravdépodobné zaznamenany daleko od X-line a energie
castic urychlenych ve vytoku se jiz ¢astecné pretransformovala v teplo.

Na obrazku jsou znazornény zavislosti parametrti na magnetickém stiiz-
ném thlu 6. Z prvniho panelu je vidét, ze zvyseni teploty mirné roste se striznym
uhlem, to by odpovidalo teorii. Je tfeba ale zminit, Zze parametr B,... rovnéz roste s
magnetickym stfiznym thlem. Pozorovana zavislost muze byt potom dusledkem
bud teorie nebo vlivem toho, ze vyssi magnetické stiizné uhly maji statisticky
vyssi magnetické pole dostupné k rekonekci B,.... Na druhém panelu je zobrazeno
urychleni plazmatu ve vytoku v zavislosti na magnetickém st¥izném thlu. Lze
opét pozorovat stoupajici zavislost, divod muze byt stejny jako je vyse popsany.
Proto je na tfetim panelu zobrazeno urychleni plazmatu ve vytoku normované
na Alfvénovu rychlost. Tato zavislost je klesajici, ve shodé s teorii. Celkové lze
shrnout, Ze vysledky statistiky podporuji teoretické vzorce popsané v Drake a
Swisdak (2012). Podrobnéjsi popis vysledku této statistické studie lze nalézt v
Enzl a kol.| (2014]).

3.5 Vedlejsi vytoky z magnetickych rekonekci

P1i tvorbé predchozi statistické studie jsme si vsimli, Ze nékteré vytoky z
magnetické rekonekce jsou doprovazeny dalsi strukturou. Tyto struktury jsme
nazvali vedlejsi vytoky. Tyto vedlejsi vytoky maji podobné priznaky jako vytoky
z magneticé rekonekce: zvysena teplota a hustota plazmatu, urychlené plazma
a snizeni magnetického pole, ale nepozorujeme u nich rotaci magnetického pole
napii¢ strukturou. Ukdzka této struktury je na obr. [3.7 Typicky lze u takovych
udalosti rozeznat tii oblasti, vytok z magnetické rekonekce, potom oblast na-
rusené¢ho plazmatu, které neni shodné s plazmatem obklopujicim magnetickou
rekonekci a potom vedlejsi vytok.

Na zakladé téchto pozorovani jsme znovu prosli seznam udalosti z nasi statis-
tické studie a nalezli fadu udalosti, které byly doprovazeny bud jednim vedlejsim
vytokem, nebo dvéma vedlejsimi vytoky, na kazdé strané od vytoku hlavniho. Je-
den vytok bylo mozné nalézt u 12% udélosti, dva vytoky u 3% udalosti. Vysledky
vyhledavani jsou spolu se stfednimi hodnotami zobrazeny v tabulce 3.2, zavislost
na magnetickém stfizném thlu je na obr. 3.8 Z vysledku je vidét, ze se vedlejsi
vytoky objevuji prevazné pro vyssi magnetické sttizné uhly a Sirsi vytoky.

Abychom objasnili princip vzniku vedlejsich vytokt, bylo tfeba najit jednu
reprezentativni udalost z kazdé skupiny a pokusit se ji podrobné analyzovat.
K podrobné analyze udélosti bylo tfeba pozorovani z vice druzic. Pro analyzu
udalosti s dvéma vedlejsimi vytoky byla zvolena udalost ze 30. listopadu 2011.
Tento vytok byl pozorovan druzicemi Wind, ACE, THEMIS B a druzici Cluster
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Obrézek 3.6: Zavislost riznych parametri vytoku na magnetickém sttizném thlu.
Cervené cary jsou linearni fity zavislosti.

Bez vedlejsich vytokt Jeden vedlejsi vytok Dva vedlejsi vytoky

Pocet udalosti 360 50 12
Stiizny thel [°] 101 £ 38 110 £33 147 £ 26
Zvyseni teploty protont [eV] 1.4+2.6 1.9+28 3.75+4.1
Zvyseni koncentrace protonti [cm 7] 9.2+9.0 8.7+8.4 8.4+8.2
Ubytek magnetického pole [%)] 29.7 34.0 62.0
Velikost prepojovaného
magnetického pole [n7] 4.9 5.5 6.6
Sitka vytoku magnetické
rekonekce [km] 16 - 103 20 - 103 43103

Tabulka 3.2: Primérné hodnoty vybranych parametri rozdélené dle typu uda-
losti.
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Obrazek 3.7: Ukéazka vytoku z magnetické rekonekce s jednim vedlejsim vytokem.
Udalost byla zaznamenana 5. inora 2013 druzici Wind. Na panelech je od shora
dolti zobrazeno: velikost magnetického pole, koncentrace protont, protonova tep-
lota, komponenty magnetického pole v GSE souradnicich, komponenty rychlosti
protont v GSE soutadnicich, tlak (teckované — magneticky tlak, ¢arkované — tlak
plazmatu, plnd ¢éara — celkovy tlak). Vyznacené oblasti zobrazuji: 1 — vytok z
magnetické rekonekce, 2 — oblast narusené¢ho plazmatu mezi vytokem magnetické
rekonekce a vedlejsim vytokem, 3 — vedlejsi vytok z magnetické rekonekce.
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Obrazek 3.8: Histogram znéazornujici ¢etnost udalosti v zavislosti na magnetickém
stfizném thlu. Prazdné sloupce znaci vSechny udalosti, srafované sloupce zname-
naji udalosti s jednim vedlejsim vytokem, ¢erné sloupce znac¢i udalosti s dvéma
vedlejsimi vytoky.

4.

Namérend data z druzic Wind a THEMIS B jsou na obrazku [3.9] ¢as méreni
byl pro THEMIS B posunut tak, aby se méreni prekryvala, mérené parametry
byly ze stejného diivodu normovany k parametrim meérenym na druzici Wind. Ze
zobrazenych dat je vidét, ze na druzici THEMIS B byl pozorovan siroky vytok
z magnetické rekonekce, bez dalsich struktur. Porovnanim zjistime, Ze na druzici
Wind byl vytok mnohem uzsi a z obou stran ho ohranicuji struktury, které na-
zyvame vedlejsi vytoky. Porovnanim namétenych rychlosti z obou druzic je navic
vidét, ze pozorované vytoky sméruji na opacné strany. Z toho a z polohy druzic
lze usoudit, ze X-line se nachazela v oblasti mezi druzicemi Wind a THEMIS B.
Dalsi méreni, kterd jsou k dispozici z druzic ACE a CLUSTER 4, lze pouzit jen
castecné. Druzice Cluster 4, se v dobé pozorovani nachézela v prechodové oblasti
magnetosféry, mérené plazma je proto komprimovano a pootoceno vlivem razové
viny. I tak lze ze sméru naméreného vytoku stanovit, ze Cluster 4 méril stejny
vytok jako druzice Wind, a byl tedy na stejné strané od X-line. Navic 1ze v datech
pozorovat stejné struktury — vedlejsi vytoky, jako na druzici Wind. Druzice ACE
ma bohuzel prilis nizkou vzorkovaci frekvenci mérenych parametria plazmatu, aby
dokazala rozlisit tak malé struktury jako jsou vedlejsi vytrysky. Z méreni mag-
netického pole na druzici ACE, které je v dostatecném c¢asovém rozliseni plyne,
ze jsou ve shodé s mérenim na druzici Cluster 4, jelikoz zaznamenaly obdobny
prubéh magnetického pole, véetné struktur vedlejsich vytok.

7 castu zaznamenani udélosti a z poloh druzic lze ¢tyrdruzicovou metodou zjis-
tit globélni orientaci struktur s normalovym vektorem (-0.88, -0.43, 0.21) v GSE
souradnicovém systému, za predpokladu globalni planarity struktury. Bézné pou-
zivanym vysvétlenim pii pozorovani podobnych udélosti na hranici magnetosféry
jsou vicenasobné prechody pfes pozorovanou strukturu, u které se predpoklada,
ze je vlivem nestabilit zvlnéna, nikoliv planarni. Vicendsobné prechody je za ur-
¢itych okolnosti mozné pozorovat i ve slunecnim vétru Mistry a kol.| (2015). Pro
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Obrazek 3.9: Méteni udalosti ze 30. listopadu 2011 z druzice Wind (modfe) a
z druzice THEMIS B (Cervené). Na panelech je od shora doli zobrazeno: ve-
likost magnetického pole, koncentrace protonti, protonova teplota, komponenty
magnetického pole v  GSE souradnicich, komponenty rychlosti protoni v GSE
soufadnicich. Data ¢asu méreni na THEMIS B byla posunuta tak, aby umozno-
vala ptimé srovnani. Parametry druzice THEMIS B byly normovany k méreni na
druzici Wind.
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Obrazek 3.10: Schema znazornuje polohu jednotlivych druzic v ¢ase méreni uda-
losti z 30. listopadu 2011 a navrzenou topologii magnetické rekonekce pro objas-
néni pozorovani.

nami analyzovanou udalost vSak proti tomuto vysvétleni mluvi fada argumentii:

o Aby byl vicenasobny prechod mozny, musi byt globalni normala vyrazné
odklonéna od osy GSE X, to v nasem pripadé splnéno neni, je odklonéna
pouze o 28°.

o TYi druzice (Wind,ACE, Cluster 4) v riznych mistech a ¢asech zaznamenaly
ty samé struktury, je malo pravdépodobné, Ze by stejna pozorovani mohla
byt zptusobena zvlnénim struktury.

o Plazma mezi strukturou (vedlej$im vytokem) a vytokem z magnetické re-
konekce neni shodné s okolnim nenarusenym plazmatem, druzice se tedy
nemohla vratit do stejné oblasti plazmatu.

7 téchto davodt jsme navrhli novou interpretaci téchto pozorovani. Na ob-
razku je zndzornéna poloha druZic a navrzend topologie magnetického pole,
kde uvazujeme dvé aktivni X-line. Pricemz X-line ktera je vzdéalenéjsi od druzice
Wind ma vyssi rychlost prepojovani magnetickych silocar a X-line blize k dru-
zici Wind je proto posléze 'poziena’ ve vytoku té druhé. To vytvori ve vytoku
strukturu magnetického oblaku, jeho obtékanim se zpomali plazma na nékterych
magnetickych silo¢arach. Vysledkem takového procesu miize byt struktura jaka
byla pozorovana na druzici Wind, kde jsou vedlejsi vytoky separovany od hlavniho
vytoku oblastmi s narusenym plazmatem bez urychleni.

Pro objasnéni principu vzniku udalosti s jednim vedlejsim vytokem jsme ana-
lyzovali udalost ze 14. Brezna 2013. Ta byla zaznamenana druzicemi Wind, THE-
MIS B a Cluster. Pozorovani této udalosti je na obrazku [3.11 Z naméfenych dat
je vidét, ze vsechny druzice zaznamenaly vytok z magnetické rekonekce. Navic
vytok byl pozorovan na stejné strané od X-line. Kazda z druzic zaznamenala
jinak siroky vytok a na druzicich Wind a THEMIS B byl za vytokem pozoro-
van jeden vedlejsi vytok, v rizné vzdélenosti od hlavniho vytoku. Magneticky
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Obrazek 3.11: Zobrazeni naméfenych dat na druzicich Wind(modfe), Cluster
4(¢ernd) THEMIS B(Eervend) pro udalost ze 14. biezna 2013. Casy méfeni byly
pro druzice Cluster 4 a THEMIS B posunuty tak, aby umoznovaly porovnani.
Na panelech je od shora dolta zobrazeno: Velikost magnetického pole, koncentrace
protont, protonova teplota, komponenty magnetického pole v GSE souradnicich,

komponenty rychlosti protonit v GSE souradnicich.
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Obrézek 3.12: Navrzena topologie magnetického pole pro pozorovani z 14. brezna
2013, spolu s polohami druzic. Cervenymi ¢arami jsou znazornény X-line, zluté
prerusované ¢ary znazornuji magnetické siloc¢ary, zelené plochy znazornuji plochy
oddélujici vytok z magnetické rekonekce od okolniho plazmatu.

stfizny thel pro tuto udalost byl 120°, nejedna se tedy o antiparalelni rekonekci.
Vypocitand normala diskontinuity v GSE soufadnicovém systému: (-0.70, -0.53,
-0.38) naznadila, ze vysvétleni pomoci vicendsobného prechodu je opét nepravde-
podobné. Navic vedlejsi vytoky byly zaznamenany dvémi prostorové vzdalenymi
druzicemi. K vysvétleni téchto pozorovani jsme navrhli topologii magnetické re-
konekce s prerusenou X-line. Topologie je spolu s body méreni zobrazena na obr.
V topologii uvazujeme dvé konecné dlouhé X-line. Dilezitou tvahou je, Ze
plazma na prepojenych silocarach je urychleno podélné s nimi, jak je na obr.
[B.12] naznaceno zlutymi prerusovanymi ¢arami. Tak je mozné, abychom pozoro-
vali vytoky z obou X-line mérenim z jedné druzice. Vedlejsi vytok bychom navic
pro takovou topologii mohli pozorovat jen na jedné strané od hlavniho vytoku,
konzistentné s nasim pozorovanim.

Navrzena topologie je vhodna pro vysvétleni vedlejsich vytoki pri mensich
magnetickych stfiznych thlech. Cim vétsi bude magneticky st¥izny tihel, tim nizsi
bude pravdépodobnost, ze takovou udalost zaznamename, jednoduse protoze se
bude zmensovat oblast, kde se oba vytoky prekryvaji. Takto navrzena topologie
lze navic upravit tak, ze vysvétluje i prvni udalost z 30. listopadu 2011 pro dva
vedlejsi vytoky. Pokud prvni X-line prodlouzime pod druhou X-line, dojdeme pro
antiparalelni rekonekei ke stejné topologii jaka byla popsand na obr. [3.10] Rovnéz
lze z navrzené topologie vidét, ze pravdépodobnost zaznamenani obou vedlejsich
vytoki se bude s magnetickym sttiznym thlem vyrazné snizovat. Lze proto pred-
pokladat, ze takové udéalosti budeme pozorovat pouze pro velké magnetické strizné
tihly, v souladu s vysledky statistiky, viz obr.
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3.6 Zavér

Prace byla zamérena na studium magnetické rekonekce ve sluneénim vétru a
domnivame se, ze svuj cil, prispét k rozsireni znalosti o tomto jevu, splnila. Ana-
Iyzy, at jiz statistické zalozené na datech druzice Wind, tak i rozbor jednotlivych
pozorovani vice druzicemi (SOHO, ACE, Cluster a THEMIS) umoznily ziskéni
novych poznatkii o magnetické rekonekci probihajici ve slunecnim vétru.

V préci |[Enzl a kol.| (2013) byla popsana jedna z prvnich magnetickych reko-
nekci, nalezenych pomoci vyvinutého vyhledavaciho algoritmu, jiz tato vyhledana
udalost prinesla i zajimavy vysledek — rekonekci probihajici na hranici mezi pre-
chodovou oblasti ICME a ptfedni hranou magnetického oblaku.

Pro tento pripad jsme porovnanim pozorovani z vice druzic urc¢ili minimalni
délku vytoku magnetické rekonekce na 130 Re. Z porovnani jsme odvodili i dalsi
poznatek, ze rychlost urychleného plazmatu uvnitt vytoku se snizuje v zavislosti
na vzdalenosti od X-linky. Zavéry dale naznacuji, ze vytok, ktery je vnoren ve slu-
necnim vétru, je vysledkem relativné stabilniho procesu, i kdyz ¢asteéné ovlivnén
erozi predni ¢asti magnetického oblaku.

Statistickd studie parametri plazmatu a magnetického pole uvniti vytoki z
magnetické rekonekce, zamérena na redistribuci magnetické energie do ohfevu a
urychleni ¢astic je prezentovana v praci Enzl a kol.| (2014)). V préci jsou predsta-
veny primérné hodnoty nékolika parametri, které mohou charakterizovat mag-
netickou rekonekci na zakladé méreni ve vytoku. Rozsahla statistika naznacila, ze
magneticka energie preménénd na ohrev plazmatu a urychleni ¢astic plazmatu ve
vytoku roste s magnetickym stiiznym thlem v souladu se zvysenim magnetického
toku anihilovaného pti magnetické rekonekci. Pozorované snizeni rychlosti vytoku
spolu se zvétsenym stfiznym thlem naznacuje snizujici se efektivitu urychlovani
¢astic a (nebo) zvyseni efektivity ohfevu ¢éstic.

Préce Enzl a kol.| (2017) identifikuje vytoky magnetické rekonekce doprovazené
jednim nebo dvéma vedlejsimi vytoky. Tyto struktury se vyskytuji v okoli jediné
proudové vrstvy a vedlejsi vytoky jsou stejné smérované jako hlavni, ale jsou od
néj prostorové oddéleny. Podrobné analyza naznacila, ze zdrojem dvou vedlejsich
vytoki je pravdépodobné vicenasobna rekonekce — vétsi mnozstvi X-line. Zdrojem
jednostranného vedlejsitho vytoku je pak prerusovana X-line. Statisticka studie
jejich vyskytu ukazala, ze pravdépodobnost pozorovani vedlejsich vytokt neni
zanedbatelnd, jednostrannych je 12% a dvoustrannych 3% z nami vyhledanych
udalosti.

V dobé psani této prace byly vypustény nové druzice, zamérené na studium
magnetické rekonekce, Magnetospheric Multiscale Mission (MMS). Data z téchto
druzic nejsou bohuzel v této praci zpracovana, avsak pozorovani vedlejsich vy-
toktt pomoci nich by pravdépodobné nevedlo k jinym zavérim, protoze rozméry
pozorovanych udalosti jsou mnohem vétsi nez vzajemnd vzdalenost druzic MMS.
Nicméné dalsi pokrok ve studiu magnetickych rekonekci ve sluneénim vétru je
mozno ocekavat hlavné v soucasnosti, nebo blizké budoucnosti, a to diky novym
projektim jako jsou Parker Solar Probe nebo Solar Orbiter.
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