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vzajemny pohyb protonové a heliové komponenty slunecniho vétru. Predlozena
prace je vénovana dlouhodobé statistické studii rychlych variaci zastoupeni helia
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Pro tento ucel byla pouzita plazmova data z pristroji umisténych na druzicich
Wind a Spektr-R a méfeni magnetického pole z druzice Wind. Byly vysettovany
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a za meziplanetarnimi soky. Nakonec byla provedena studie rozdiltt mezi unasivou
rychlosti protont a helia v minimu a maximu slune¢ni aktivity.
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Abstract: Helium can significantly influence solar wind dynamics. The changes
of its relative abundance are usually associated with crossings of the boundaries
between adjacent flux tubes. However, the recent studies of the data from the
BMSW instrument onboard the Spektr-R spacecraft show that the relative helium
abundance could vary also inside the flux tubes. The differential motion of proton
and helium solar wind components was suggested as a source of turbulence inside
the flux tube. The thesis is devoted to the long-term statistical study of the
fast helium abundance variations with respect to parameters of the solar wind
and changes of its source region. For this purpose, the plasma data from the
instruments onboard the Wind and the Spektr-R spacecraft and magnetic field
measurements from Wind were used. Simultaneous changes of the relative helium
abundance and solar wind parameters were investigated in the long-term Wind
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shocks. Finally, the study of differences between proton and helium velocities
during solar minima and solar maxima was conducted.
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Uvod

Slunce ma nerovnomeérny hustotni profil s nejasnou hranici. Nejvyssi vrstva
slune¢ni atmosféry, nazyvana koréna, je tvorena velmi horkym plazmatem o tep-
lotach dva az tfi miliony kelvini. Velky gradient tlaku mezi slune¢ni korénou
a mezihvézdnym prostiedim umoznuje iontim a elektrontim uniknout z gravitac-
niho ptusobeni Slunce. Vznika tak nepretrzity proud magnetizovaného slunecniho
plazmatu oznacovany jako slunecni vitr. Tento tok se sifi priblizné radialné do
meziplanetarniho prostoru. Oblast vyplnéna sluneénim vétrem je nazyvana helio-
sféra.

Pri expanzi slunecniho vétru klesa jeho koncentrace s radialni vzdalenosti od
Slunce r priblizné o %2 V dostatecné vzdalenosti tedy jiz nemuze dale prekona-
vat pusobeni mezihvézdného prostredi. Na tzv. terminac¢nim Soku (,termination
shock“) dochéazi ke skokovému zpomaleni slunec¢niho vétru na podzvukové rych-
losti. Poté je v turbulentni oblasti plasté heliosféry (,heliosheath®) dale zpoma-
lovan a jeho koncentrace nartista. Nakonec dochazi k vyrovnani tlaku slunecniho
vétru s tlakem mezihvézdného prostiedi na hranici zvané heliopauza, na kterou
lze nahlizet také jako na hranici sluneéni atmosféry.

Terminacni ok jiz byl pozorovan druzicemi Voyager ve vzdalenostech ptiblizné
94 AU (Voyager 1 v prosinci 2004) a 84 AU (Voyager 2 v srpnu 2007) od Slunce.
Tvar heliosféry tedy neni kulovy a nejspise zavisi na slunec¢ni aktivité. Pribliznou
predstavu o velikostech uvedenych oblasti lze ziskat z ilustrace [I}

Oort Cloud

Heliopause

= Termination Shock
AC +79 3888

® o-Centauri

.’

10,000 100,000 1,000,000

Heliosphere Interstellar Space

Obrazek 1: Znézornéni slunecni soustavy a jejiho blizkého okoli (pfevzato
7z [INASA /JPL-Caltech, [2013). Skéla radialnich vzdalenosti od Slunce mé logarit-
mickou stupnici vyjadienou v AU.

Diky vysokému magnetickému Reynoldsovu ¢islu predstavuje slunecéni vitr
vhodné prostiedi pro pozorovani vlastnosti a dynamiky turbulentniho proudéni

! Astronomicks jednotka, 1 AU = 149 597 870,7 km



(Alexandrova a kol., |2013; Bruno a Carbone, [2013). Turbulence v tomto magne-
tizovaném témér bezsrazkovém plazmatu dovoluje prenos energie z velkych skal
na malé, a tak hraje vyznamnou roli v disipaci energie a ohfevu ¢astic. Znacna
obtiznost matematického aparatu pro popis tohoto turbulentniho proudéni z ni
vsak ¢ini dosud ne plné vyfeseny problém, k jehoz objasnéni mtze vyznamné
prispét také analyza experimentalnich dat.

V predlozené praci se zamérujeme na experimentalni studium obsahu helia ve
slunec¢nim vétru. Analyza dat z monitori slunec¢niho vétru umisténych na dru-
zicich operujicich v okoli Zemé nam dovoluje studovat rychlé zmény relativniho
plynulo, Ze moznym zdrojem energie pro vyvoj turbulence, ktera se projevuje
také témito nahlymi zménami obsahu helia, by mohla byt vzajemna diferenc¢ni
rychlost mezi protony a ionty helia (Safrankova a kol., [2013b). Z tohoto diivodu
vénujeme pozornost také vlastnostem této diferencéni rychlosti.

V prvni kapitole je predstaven soucasny stav poznani slunec¢niho vétru a za-
kladnich procesti v ném probihajicich. Nasledujici kapitola shrnuje cile diplomové
prace. Treti kapitola je vénovana stru¢nému popisu zvolenych méricich pristrojt.
Ve ¢tvrté kapitole jsou uvedeny pouzité metody analyzy dat. V paté a sesté kapi-
tole popisujeme ziskané vysledky a provadime jejich diskuzi. Nakonec je v zavéru
provedeno vysledné shrnuti a navrzeni sméru dalsiho studia.



1. Slunec¢ni vitr

1.1 Zakladni vlastnosti slune¢niho vétru

Slunec¢ni vitr je kontinudlni tok sluneéniho plazmatu se zamrzlym magnetic-
kym polem unikajici priblizné radidlné ze Slunce. Tvorii jej predevsim ionizovany
vodik, malé mnozstvi ionizovaného helia a zanedbatelné mnozstvi ionta tézsich
prvki. Zastoupeni jednotlivych druht iont nese informaci o jeho zdrojové ob-
lasti na Slunci. Ve vzdélenosti 1 AU od Slunce se siii rychlosti daleko vétsi nez je
rychlost zvuku v tomto prostredi (Kallenrode, 2004).

Téz31 ionty (napf. He?T) ve slunecnim vétru maji typicky ptiblizné stejnou
velikost tepelné rychlosti jako protony, a tak je vzhledem k jejich vétsi hmotnosti
jejich teplota vyssi (Hefti a kol., [1998). Obvykle se také uvazuje, ze jejich unasiva
rychlost je vyssi nez unasiva rychlost protonu (Asbridge a kol., (1976 Neugebauer
a kol.| 1996, a dalsi).

V disledku vysoké vodivosti unasi sluneéni vitr pfi iniku z korény lokalni
magnetické pole do meziplanetarniho prostoru, ¢imz vznikd meziplanetarni mag-
netické pole (IMF)EI Vzhledem k pritomnosti IMF je nutné na sluneéni vitr na-
hlizet jako na nehomogenni, anizotropni prostredi.

Vlastnosti slunecniho vétru jsou velmi proménlivé a tzce spojené se slunecni
aktivitou. Projevuje se v nich priblizné 25denni siderickd Caringtonova rotace
struktur ve slune¢ni koréné i 22lety cyklus slunec¢ni aktivity, béhem néjz dochazi
k prepdlovani magnetického pole Slunce.

Rozlisuji se dva zakladni druhy:

« pomaly slunecni vitr, jehoz unésiva rychlost je typicky nizsi nez 500 km /s
o rychly slunecéni vitr o unésivé rychlosti vétsi nez priblizné 600 km /s

Charakteristické hodnoty hlavnich parametri zavedenych druhi slune¢niho vétru,
které byly zméfeny in situ ve vzdalenosti priblizné 1 AU od Slunce, jsou uvedeny

v tabulce [L.1]

pomaly rychly

sluneéni vitr | slunec¢ni vitr
n,  Koncentrace protont 5,55 cm ™3 2,12cm™3
ng. Koncentrace He?t 0,13cm™3 0,11cm™3
Ap. Relativni koncentrace He*" 2.3% 4,4%
V,  Unésiva rychlost protont 392km/s 745km/s
Vire  UndSivd rychlost He*™ 399 km /s 769 km /s
T,  Protonové teplota 0,8-10°K | 2,46 -10°K
B Magneticka indukce 5,38 n'T 4,05nT

Tabulka 1.1: Pramérné hodnoty zakladnich parametri pomalého a rychlého slu-
ne¢ntho vétru ve vzdalenosti priblizné 1 AU od Slunce (Ebert a kol., 2009).

lzkratka IMF pochazi z anglického oznadeni Interplanetary Magnetic Field



Pomaly slunecni vitr ma v porovnéani s rychlym sluneénim vétrem promeénli-
véjsi charakter (Bame a kol., [1977; McComas a kol., 2000), ptiblizné 2,5krat vyssi
hustotu a 3krat nizsi teplotu (viz tabulka [L.1)). Relativn{ zastoupeni iontt helia
vudi protonum Ag. se v pomalém sluneénim vétru pohybuje v rozmezi 1 + 4%
a jeho dlouhodobé pruméry (250 dni) jsou silné korelovany s poc¢tem slunecnich
skvrn (Kasper a kol |2007). Naproti tomu v rychlém slune¢nim vétru je Agy, sta-
bilnéjsi a nabyva prumérné hodnoty okolo 4 %. Kasper a kol.| (2007) dale ukazal,
ze v pomalém slune¢nim vétru je Ap. tmérné velikosti unasivé rychlosti protont,
avsak tato linedrni zavislost vymizi béhem maxima slunecni aktivity.

Rychly sluneéni vitr pochézi z korondlnich dér (Krieger a kol [1973; Nolte
a kol., 1976)). Jedna se o oblasti, které témér nezaii v extrémnim ultrafialovém
a rentgenovém oboru, jelikoz maji nizsi koncentraci a teplotu nez okolni oblasti
(Zirker, [1977)). V obdobi minima slunecni aktivity se nejvétsi a nejstabilnéjsi
koronalni diry nachézeji v blizkosti péli. Obecné se vsak mohou vyskytovat také
na nizsich heliografickych sitkach. Jejich magnetické pole méa otevienou unipolarni
topologii. Unasiva rychlost slune¢niho vétru pochézejiciho z koronédlnich dér zavisi
na expanznim faktoru (Wang a Sheeley| 2006)), ktery porovnava expanzi ptislusné
proudové trubice k radialnimu sméru. Pri vétsich expanznich faktorech je rychlost
unikajiciho slunec¢niho vétru mensi.

koronalni dira

helmet streamer

streamer streamer belt

cusp

Obrazek 1.1: Ilustrace uvazovanych konfiguraci magnetického pole v blizkosti po-
vrchu Slunce (pfevzato a upraveno z Xu a Borovsky, 2015)).

Zdrojova oblast pomalého slune¢niho vétru a procesy vedouci k jeho uvolno-
vani vSak doposud nejsou zcela jasné. Byly navrzeny nésledujici mozné varianty:

o Jak jiz bylo zminéno vyse, pro korondlni diry s vétsim expanznim faktorem
je rychlost unikajiciho sluneéniho vétru mensi. Pomaly slunecni vitr tedy
muze vychazet podél otevienych magnetickych indukénich car, jejichz ex-
panzni faktor anebo kiivost je vyssi nez v pripadé rychlého sluneéniho vétru
(Wang a Sheeley, 1990; [Ko a kol., |2006; |Li a kol., 2011).

e Zdrojem pomalého slune¢niho vétru mohou byt také okraje koronalnich dér.
V téchto oblastech dochéazi k rekonekei mezi otevienym polem koronalni diry
a uzavienym polem pifslusejicim ,streamer belt* (viz obrdzek|[L.1]), coz vede
k uvolnovani slune¢niho plazmatu pivodné zachyceného v uzavieném poli
(Wang a kol., 1998; [Madjarska a kol., [2004]).



e Samotné ,streamers“ (viz obrazek mohou uvolnovat pomaly sluneéni
vitr. Napfiklad slabé magnetické pole v  stream cusp® (viz obrazek
umoznuje unik plazmatu z oblasti pod ,stream cusp“, a to nejspise prostied-
nictvim rekonekce, diftize ¢i nestabilit (Suess a kol.l [1999; |[Einaudi a kol.|
1999).

o Dalsi moznost je zalozena na topologickém argumentu, ze kazda koronalni
dira na Slunci musi byt spojena se vSemi ostatnimi koronalnimi dérami
stejné magnetické polarity (Antiochos a kol., 2011)). ,Kanaly“, které jsou
potfebné pro propojeni korondlnich dér, byly pojmenovany ,S-web* (sepa-
ratrix web) a predstavuji dalsi mozny zdroj pomalého slune¢niho vétru.

o Také okraje aktivnich regiont by mohly byt jeho zdrojem. Unik slune¢niho
vétru z téchto oblasti byl skutecné pozorovan (Sakao a kol., 2007).

Vzhledem k nizké koncentraci plazmatu slune¢niho vétru je typicka doba mezi
srazkami v tomto prostiedi daleko vétsi nez je doba jeho siteni od Slunce k Zemi,
a tak je mozné jej bez velkych zanedbani povazovat za bezsrazkové plazma (Kalle-
nrode, 2004). Energie ¢astic neni dostatecna pro tcast ve slabych a silnych ja-
dernych interakcich. Dynamika slunecniho vétru je tedy urc¢ovana kolektivnimi
elektromagnetickymi interakcemi iontii, elektront a jejich interakcemi s okolnimi
poli. Vzhledem ke kolektivni povaze plazmatu slunecniho vétru jsou castice sva-
zany s elektromagnetickymi fluktuacemi a model takového prostfedi musi byt
selfkonzistentni.

Jelikoz jsou srazky zanedbatelné, vyznamnou roli hraji casticové vinové in-
terakce. Druzicova métreni ukézala, Ze je poloha slune¢niho vétru v prostoru jeho
parametri omezena prahy ruznych nestabilit (Bale a kol., 2009; |[Bourouaine a kol.|
2013}, |Gary a kol., 2000; Hellinger a kol., 2006; Matteini a kol., 2007; Verscharen
a kol., 2013, a dalsi). Jestlize je néktery z prahu prekroc¢en, dochazi k vybuzeni
prislusejici nestability. Ta se snazi redukovat odchylku od rovnovahy prostiednic-
tvim generovani vin, které interaguji s ¢asticemi a méni tvar jejich rozdéleni.

Strucné jsme shrnuli zdkladni vlastnosti slunec¢niho vétru. V nasledujici pod-
kapitole budeme vénovat pozornost popisu jeho uvoliovani a siteni meziplanetar-
nim prostorem.

1.1.1 Tekutinovy popis slunecniho vétru

Nejprve nahlizejme na slunecni vitr jako na jediné kvazineutralni kontinuum,
které se neudrzi ve sluneéni atmosfére. Zavedeme nasledujici zjednoduseni:

o expanze slunecniho vétru je izotermicka

« uvazujeme sféricky symetricky ustdleny stav, tedy vsechny proménné neza-
visi na case a jsou funkci pouze radidlni vzdalenosti od Slunce

« zanedbame magnetické pole Slunce i slunecni rotaci a budeme tedy stu-
dovat pouze vliv gradientu tlaku mezi sluneéni korénou a mezihvézdnym
prostredim.

Tento model sluneéniho vétru poprvé predstavil [Parker| (1958)).



Kontinuum sluneéniho vétru se chova jako idedlni plyn o hustoté p, unésivé
rychlosti u, teploté T, skalarnim tlaku p a stfedni hmotnosti na ¢astici p. Jeho
uniku ze Slunce se snazi zabranit gravitacni sila Slunce a naopak tiniku napomaha
gradient tlaku ve slunecni atmosfére. Pohybova rovnice a rovnice kontinuity tedy
nabyvaji za vyse uvedenych predpokladi tvar

du dp G M
M T T e -y
1d/, 2
e (7‘ pu) = 0 = r°pu = konst., (1.2)
r2dr

kde Gﬂ je gravitacni konstanta, M@E| hmotnost Slunce a r radiadlni vzdalenost
od Slunce. Jedna se o soustavu dvou rovnic pro tfi proménné p, u, p. Aby tato
soustava byla uzaviend, je nutné ji doplnit dalsi rovnici. Pridavame tedy stavovou
rovnici

p:Z@ﬂ (1.3)

kde kg je Boltzmannova konstantaﬂ Za predpokladu izotermické expanze slunec-
ntho vétru (T = konst.) lze vyjadrit gradient tlaku ‘;—f uzitim rovnic a
nasledovné

dp kgT'\ dp 2dp 2 pdu  2p
R Sl P g - = 1.4
dr ( i ) dr ~ Car & ’ 14

kde ¢, je rychlost zvuku. Po dosazeni[T.4]do[1.1]a drobnych algebraickych tipravich
dostaneme vychozi tvar pohybové rovnice

A\ du 262 GM,
s === s . 1.5
(u ) dr r (1.5)

U 72

aMe
2c2

~ 2 v . . . Y v v 2 . .
Clen 2% = % urcuje kriticky polomér r, = a ¢len u = °= kritickou rychlost

u. = cs. Jestlize plati:
. r:rcau#uc,pakj—;fzo
. T%Tcau:uc,pak%%oo
e ' =7.au=1u., pak se jednd se o tzv. kriticky bod.

Analytickym Tesenim rovnice [1.5] je

2 2
(“) —m(“) —am e o (1.6)

Ue Ue Te r

kde C je integracni konstanta.

Tridy feseni pohybové rovnice pro ruzné hodnoty C' jsou uvedeny v ob-
razku [I.2] Ne vSechny vsak mohou popisovat sluneéni vitr. Napriklad t¥ida feseni
oznaCend v obrazku[I.2] pismenem E se viibec nedostane ke Slunci. Naopak C se od
Slunce nikdy nevzdali dostateéné daleko, nemize tedy byt spojena se sluneénim
vétrem pozorovanym u Zemé. Navic pro obé t¥idy TeSeni E i C je ?T:”u:uc = 00.

2G = 6,674 08 - 101 m3kg s ~2
3M, = 1988500 - 10%4 kg
4kp = 1,38064852 - 10723 JK 1



r
Tc

Obréazek 1.2: Grafické znazornéni jednotlivych t¥id feSeni pohybové rovnice
(prevzato a upraveno z Russell a kol., |2016)).

V tvahu nepripada ani tfida reseni D, kterda méa v blizkosti Slunce prili§ vysokou
unasivou rychlost.

Trida Teseni F' predstavuje tzv. slunecni vanek, jehoz rychlost je stale pod-
zvukova a tak nikdy nedosdhne nadzvukového proudéni. To je vSak v rozporu
s pozorovanim slunec¢niho vétru v okoli Zemé, jak ukazala jiz méreni z druzice
Mariner 2 (Neugebauer a Snyder, [1966). Navic [Velli (2001)) uvedl, Ze se jedna
o nestabilni TeSeni.

Reseni A je tedy jediné vyhovujici stabilni feseni. Tok slune¢niho vétru se
v blizkosti povrchu Slunce pohybuje podzvukovou rychlosti a postupné zrychluje.
Néasledné ve vzdalenosti r. dosdhne rychlosti zvuku a je nadale urychlovan s ros-
touci vzdalenosti od 7.. Pro r > r. lze podle rovnice jeho unasivou rychlost

popsat pribliznym vztahem
u%2051/1n1. (1.7)
Te

Unésiva rychlost tohoto Teseni je tedy pro velké vzdalenosti od Slunce iimérna
mimo jiné i teploté jeho zdrojové oblasti.

Jelikoz se jedna o velmi zjednoduseny model, je nezbytné k jeho dusledkim
pristupovat obezietné. Podle néj by napriklad pomaly sluneéni vitr mél pochéazet
z chladnéjsich oblasti korény nez rychly slunecni vitr. AvSak méreni nabojovych
stavl iontd slunec¢niho vétru ukazala, ze pomaly sluneéni vitr pochazi z horkych
regiont a naopak rychly slune¢ni vitr unikd z chladnéjsich koronalnich dér (Geiss
a kol., [1995). Rychly slunecni vitr tedy musi byt urychlen daleko vice nez se
predpoklada v tomto jednoduchém modelu. V koréné pak musi existovat néjaky
dodatecény zdroj energie pro dalsi urychleni.

Hlavnim nedostatkem tohoto magnetohydrodynamického (MHD) modelu je,
ze vyzaduje zavedeni predpokladu na prenos tepla. Predpoklddali jsme izoter-
mickou expanzi sluneéniho vétru (tedy 7" = konst.). Druzicovd méteni vyvoje
teploty s rostouci radidlni vzdalenosti od Slunce ale ukazuji, ze dochazi k poklesu
teploty slunec¢niho vétru. Uvazime-li namisto izotermické expanze polytropickou



(P x p7), ziskdvame ze zdkona zachovani energie vztah

u?  GM, < y )k‘BT

E=—
2 r -1/ u

= konst., (1.8)

kde 7 je polytropicky index. Jestlize vyhodnotime energii v radidlnich vzdalenos-
tech r. a r — oo

2 _
Bo= Y (2207) (L.9)
2 \v—1
U2
E, = -> 1.10
) (1.10)

(1.11)

Expanze sluneéniho vétru tedy neni ani izotermické (jelikoz pro v =1 jde uo, —
oo) ani adiabatickd (pro v = g je us = 0). Ve velkych vzdalenostech od Slunce
lze predpokladat, Ze u je priblizné konstantni. Z rovnice kontinuity pak plyne,
ze p x % a tedy v prpadé polytropického déje T' ox p7~! o¢ —r—y. Radidlni profil
teploty vyhodnoceny napiiklad z méfeni druZice Helios je T oc 7~%™ (Hellinger
a kol., [2011), coz odpovida v ~ 1,37.

Déle predstava slunec¢niho vétru jakozto jediného kontinua je velmi nepresna.
Slunecni vitr je sloZen predevsim z protoni a elektronti v priblizné stejném zastou-
peni. Pomér jejich hmotnosti ale je %’ ~ 1837, a tak se jejich chovani v prostredi
bezsrazkového plazmatu znacné lisi. Zjednodusené feceno maji elektrony daleko
vétsi tepelnou rychlost nez protony, proto jsou hlavnimi nositeli tepla. Naproti
tomu protony vzhledem k jejich velké hmotnosti prenaseji hybnost. Slunec¢ni vitr
by tedy mél byt popisovan prinejmensim kombinaci dvou kontinui.

Upravime predstaveny model do podoby, ktera nahlizi na slunec¢ni vitr jako
na smés dvou kontinui-protonu a elektronti. Pro jednoduchost zde zanedbame
ionty téz81 nez H™ vzhledem k jejich nizké koncentraci. Ionty helia vsak také
vyznamné ovliviiuji dynamiku slunecniho vétru. Pi Ay, = 4% (jak je tomu
naptiklad v rychlém sluneénim vétru, viz tabulka tvori heliovda komponenta
16 % z celkové hustoty slunecéniho vétru. V redlnéjsim modelu je proto nezbytné
rozlisit také alespon ionty helia.

Uvazujeme tedy sluneéni vitr tvoreny elektrony a protony. Predpokladame, ze
obé komponenty maji stejné nasledujici parametry:

» koncentraci n, aby byl splnén pozadavek kvazineutrality

e unasivou rychlost u, aby se neobjevil radidlni elektricky proud, ktery by
hromadil naboj na Slunci.

Komponenty vsak maji rozdilné teploty. Protony jsou diky vétsi hmotnosti sil-
néji vazany ke Slunci nez elektrony. Dochazi tedy k nabojové separaci a vzniku
takového elektrického pole, aby byla zachovana kvazineutralita a nedoslo k vy-
znamnéjsi akumulaci ndboje. Vzhledem k malé hmotnosti elektrontt mtizeme za-
nedbat jejich kinetickou energii i na né ptisobici gravitacni silu Slunce. Jestlize
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zanedbame také vzajemné piisobeni béhem srazek, ziskdme pohybové rovnice ve
tvaru

du 1d d
mpug + ﬁg (nkBTp> = _a (€(I)E + mp(I)G) ) (112)
1d dog
= T) = 1.1
e (nkgT,) e (1.13)

kde ®4 je gravitacni potencial a @ elektricky potencial. Ze zakona zachovani
energie dostavame soustavu rovnic

2
5
mp% + §/€BTP +ePp + m,Pq + SZ = konst., (1.14)
5 Qe
—kgT, — ePp+ — = konst., (1.15)
2 nu

kde @), a Q. predstavuji tepelné toky prislusejici protonim a elektrontim. Jelikoz
hlavnimi nositeli tepla jsou rychlé elektrony, mizeme (), zanedbat. Aplikaci %
na rovnice a a jejich naslednym odectenim od pohybovych rovnice[1.12

a pak ziskame

d (s 0 1.16
= () =, (1.16)
5
kpTd d /3 d /0.
L) = S (=e). 1.1
n dr (n ) dr (nu) ( 7)

Z|1.16|plyne, ze T, o ns. V tomto priblizeni tedy protonova komponenta podstu-
puje adiabatickou expanzi. Pro velké vzdalenosti od Slunce se unasiva rychlost
meéni jen velmi malo. Z rovnice kontinuity pak plyne, ze n oc r~2, a protonova
teplota klesé s radialni vzdalenosti oc 3.

Ani tento model vSak neodpovida teplotnim profilim vyhodnocenym z dru-
zicovych méfeni, jelikoz je predpovézend T}, moc mald. Ani pfi uvazeni srdzek se
predpovéd modelu piilis nezlepsi (Sturrock a Hartle, [1966). Je tedy vyzadovana
pritomnost dalsiho zdroje energie protonti piisobiciho béhem sifeni slunecniho ve-
tru meziplanetarnim prostorem. Takovym zdrojem muze byt naptiklad disipace
Alfvénovych vin (Holst a kol., 2010).

Stale se jedna o prilis zjednoduseny model slunecniho vétru, ktery je nutné
dale rozsirit. Je dulezité uvazit vliv magnetického pole Slunce, jehoz pritomnost
vnasi do systému anizotropii. Tlak ani teplota pak nejsou izotropni. Zpravidla se
rozlisuji dvé teploty a sice teplota ve sméru rovnobézném a ve sméru kolmém na
IMF'. Déle je vhodné rozlisit vice druhti ¢astic jako samostatna kontinua. Vzniklo
tak velké mnozstvi pokrocilejsich MHD modelu sluneéniho vétru (napt. Hu a kol.|
2000; (Usmanov a kol., 2014} a dalsi). Dosud vSak nebyl pfipraven model, ktery
by predpovédél vsechny vlastnosti sluneéniho vétru v okoli Zemé.

Tekutinovy pristup neuvazuje dynamiku jednotlivych c¢astic. Z tohoto divodu
potiebujeme plné kineticky model, abychom zahrnuli slabé srazky, vliv asymet-
rie rozdélovacich funkci jednotlivych druht ¢astic a viny produkované rtznymi
nestabilitami (napf. Pierrard a kol., 2001).

1.1.2 Kineticky popis slunecniho vétru

7 hlediska kinetického pristupu popisujeme plazma slunecniho vétru pomoci
rozdélovacich funkei f (7,0,t) jednotlivych druht ¢éstic, které udavaji pocet ¢astic
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v misté 7 s rychlosti ¥ v Case t. Jejich ¢asovy vyvoj popisuje Boltzmannova kine-

tickd rovnice
df of

dt ot
kde C (f) je srazkovy integral. Jednéd se o komplikovanou funkei, kterd charak-
terizuje preusporadani castic ve fazovém prostoru v dusledku srazek. Kineticky
pristup na rozdil od tekutinového dovoluje popisovat také nerovnovazné plazma.
Jeho nevyhodou je ale znacna slozitost a vypocetni narocnost.

Nejprve je tieba nalézt casovy vyvoj jednotlivych rozdélovacich funkei a poté
se spoctou jejich momenty pro kazdy druh castic. Tak se ziskaji makroskopické
veli¢iny, které je mozné srovnat s druzicovymi métrenimi. Tento pristup se podoba
zkracenému popisu rozdéleni pravdépodobnosti pfes vypocet momentu (stfedni
hodnota, rozptyl, koeficient Sikmosti atd.).

Koncentrace pak predstavuje nulty moment rozdélovaci funkce

VOV 4V =), (1.18)

n(Fit) = / f(79,) %3, (1.19)
a unasiva rychlost prvni moment
1
A = s / 7f (75,0) 3. (1.20)

Teplota reprezentuje sitku rozdéleni. Je tedy urcena primérnou energii castice
v soustave, vici které je plazma v klidu. Nejpravdépodobnéjsi tepelna rychlost
w;; Castic s rozdélovac funkei f (7,0,t) je obecné tenzor a jeho slozky jsou urceny

w; nét) /(vz- —u;) (v; — uy) f(F0,t) A0, (1.21)

kde i a j identifikuji prislusné kartézské souradnice. Teplota je pro obecnou roz-
délovaci funkei také tenzorovou veli¢inou

1
kgT,;, = 5mwfj, (1.22)
T, = L/(vi—ui) (v; — uy) f (F5,t) d3%. (1.23)
2n (’F,t) ]CB / / ”
Koeficient sikmosti rozdéleni charakterizuje vektor tepelného toku
- 1
d= / (@ — @) f (7,5,0) %5 (1.24)

Tepelny tok je definovan primo z rozdélovaci funkce. Neni nutné dodavat predpo-
klad o jeho chovani, jak tomu bylo tfeba v pripadé Parkerova modelu. To je dalsi
velkou vyhodou kinetického pristupu oproti tekutinovému popisu.

V kosmické fyzice ¢asto pracujeme se dvéma zakladnimi rozdélenimi:

« Maxwellovo rozdéleni
Toto rozdéleni vychazi z nasledujicich predpokladii:

— vsechny ¢astice se pohybuji tak, aby zadny smér nebyl preferovan

— slozky rychlosti jsou vzajemné nezavislé.

11



Rozdélovaci funkce tohoto izotropniho rozdéleni je popsana vztahem

f (@) = —— exp (__(@%—a)2> (1.25)

w2

m2wd
a tenzor teploty pak ma slozky:

Ty = T, (1.26)
T, = 0 pro i#}j. (1.27)

Teplotu lze v tomto pripadé charakterizovat pomoci jediné hodnoty T'.

bi-Maxwellovo rozdéleni

Ve slune¢nim vétru je pritomno magnetické pole, které do systému vnasi
anizotropii. Smér pohybu podél IMF tedy neni ekvivalentni se smérem po-
hybu kolmo na néj. RozliSujeme pak dveé teploty:

; _ 1 2
— paralelni teplotu T = Ty W]
— perpendikuldrni teplotu 7', = ﬁmwi.
Rozdélovaci funkce nabyva tvar
2 - 2
. n v vl
f (UWJL) =-—3 , €Xp (—2 - 2) 5 (1.28)

2w W}

kde v)| a v jsou definovany ndsledovné: v soustavé, kde se plazma pohybuje

unasivou rychlosti u, zavedeme smér magnetického pole b= g;g a definu-
jeme
o = (T—a)-b (1.29)
v = (UV—1u)— v||lA7. (1.30)

Pro IMF orientované podél osy z méa tenzor teploty slozky

T.. = 1, (1.31)
Tzz,yy - TL; (132)
T, = 0 pro i#j. (1.33)

Teplota vsak dobte charakterizuje rozdéleni jen v ptripadé presného Max-
wellova rozdéleni.

Priklad rozdéleni rychlosti protonti ve sluneénim vétru je uveden v obrazku|1.3]

Jsou zde zobrazeny tezy tridimenzionalni rozdélovaci funkce rovinou ur¢enou vek-
torem undsivé rychlosti (osa VX) a vektorem magnetické indukce (Carkovand
¢ara). Pocatek prostoru rychlosti je posunut do nejpravdépodobnéjsi rychlosti.

V pomalém sluneénim vétru se jadro protonového rozdéleni (ohranic¢ené tuc-

nymi ¢arami) dobre blizi izotropnimu rozdéleni. To muze byt zpisobeno kratsi
stfedni volnou drahou, kterda umozni rychlejsi vyrovnani teplot. V rychlém slunec-
nim vétru ale vykazuje jadro protonového rozdéleni anizotropii s vyssi teplotou
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096 AU 360 km/s 095AU L% kmis 098 AU 717 km/s

Obrazek 1.3: Rozdéleni rychlosti protonu ziskana druzici Helios 2 pro ruzné
unasivé rychlosti slune¢niho vétru, jejichz hodnota je uvedena v pravém dolnim
rohu kazdého dil¢tho grafu (prevzato z Marsch a kol., [1982]).

kolmo na magnetické pole nez podél néj. Tato anizotropie je v mensich vzdale-
nostech od Slunce vyraznéjsi (Marsch a kol., [1982)).

Naproti tomu se rozdéleni rychlosti elektrontt od pribéhu Maxwellova rozdé-
leni lisi mnohem vyznamnéji. Zastoupeni elektronti o vétsich tepelnych rychlos-
tech je vyssi nez by predpovidalo Maxwellovo rozdéleni. Experimentalnim studiem
rozdélovaci funkce se dospélo k zavéru, ze lze dobre rozdélit na tii casti:

e jadro, které je dobie popsatelné Maxwellovym rozdélenim
« halo, tvorené elektrony s kappa distribuci

o strahl, dodatecny tok rychlych elektrontt unikajicich podél IMF.

PIné kineticky popis slune¢niho vétru klade prilis vysoké naroky na vypocetni
vykon. Na druhou stranu tekutinovy popis vyzaduje zna¢na zjednoduseni. Vhod-
nym kompromisem mohou byt hybridni modely kombinujici oba tyto pristupy.

Jak jiz bylo nastinéno u MHD modeli slunecniho vétru, zda se nezbytné, aby
v koroné vystupoval pridavny zdroj energie. Podstata tohoto dodate¢ného ohtevu
ale nebyla dosud plné identifikovana. Byly navrzeny dvé tridy selfkonzistentnich
modelt (Cranmer, 2012):

e vlnové-turbulentni modely

Slunecni vitr je urychlovan prostrednictvim vln generovanych konvektivnimi
pohyby v oblasti ukotveni magnetickych proudovych trubic. Moznym kan-
didatem jsou Alfvénovy viny, které maji dostatek energie pro ohtev korény
a urychleni slune¢niho vétru (De Pontieu a kol., 2007). Tyto modely jsou
vhodnéjsi pro popis rychlého slunec¢niho vétru. Mohou byt ale pouzity také
k modelovani pomalého sluneéniho vétru pochazejicitho z malych korondl-
nich dér nebo z okrajui velkych koronalnich dér.

o rekonekéni modely
Rekonekéni modely jsou zaloZeny na pozorovani, ze viditelny povrch Slunce
je pokryt tzv. ,magnetickym kobercem® z proudovych trubic obou polarit
(Schrijver a kol., 1997). Rekonekce mezi otevienymi a uzavienymi prou-
dovymi trubicemi umoznuje prenos plazmatu do otevienych proudovych
trubic, ¢imz dochézi k jeho uvolnovani. Tyto modely jsou tedy vhodné pro
popis pomalého slunec¢niho vétru.
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1.2 Struktura slunec¢niho vétru

1.2.1 Magnetické pole zamrzlé ve slunecnim vétru

Jednim z dusledki MHD popisu je zamrzani magnetického pole ve vysoce
vodivém plazmatu, které poskytuje silnou vazbu mezi plazmatem a magnetickym
polem.

Jestlize aplikujeme rotaci na Ampéruv zakon, dostavame vztah

= 5 = - OE
VX(VXB)ZVVB—ABZVX (M0]+M0€Qat), (134)
kde B je magneticka indukce, j proudova hustota, 6 permitivita vakua a ,ugﬁ
permeabilita vakua. Omezime se pouze na pomalé casové zmény typicky delsi
nez je Eyraéni perioda. Uvazenim dalsich Maxwellovych rovnic a Ohmova zakona

j=o(F+ux B) ziskdme z rovnice |1.34] vztah pro ¢asovou zménu B
ag — ]_ —
— = Vx(uxB)+—AB. 1.35
ot (u ) + oT (1.35)
konvekéni a difuzni ¢len (1.36)

Skutecnost, ktery z téchto clent prevlada, charakterizujeme pomoci bezroz-
meérného magnetického Reynoldsova ¢isla definovaného vztahem

Rm:‘Vx(ﬁxﬁ)‘

T~ pooulL, (1.37)
—AB
Moo

kde L je charakteristicky rozmér nehomogenit magnetického pole. Jedna se o MHD
obdobu bézného Reynoldsova ¢isla, které je pomérem viskézniho a konvekéniho
¢lenu v Navier-Stokesové rovnici.

Rozlisujeme dva krajni pripady:

e R,k 1
Rovnice pak nabyva tvar pripominajici rovnici difuze. Zjednodusené te-
¢eno, magnetické pole difunduje ve vodivém médiu, jelikoz vzniklé elektrické
proudy vedou k Joulovym ztratam energie, které konvertuji magnetickou
energii na tepelnou.

e R,>1
Dochézi k tzv. zamrzani magnetického pole v plazmatu. Magnetické in-
dukéni ¢ary jsou unéaseny plazmatem. Tato aproximace se oznacuje jako
idealni MHD.

Energeticka bilance magnetizovaného plazmatu je z hlediska idealni MHD
fizena tfemi ¢leny:

1. hustotou unasivé kinetické energie % pu? odpovidajici unsivému pohybu

5y — 8,8542Fm—
Spg =47 - 107" Hm™!
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2. hustotou tepelné energie < pkBTT prislusejici tepelnému tlaku

3. hustotou magnetické energie % vyvolané magnetickym tlakem.

Jestlize je hustota unasivé kinetické energie daleko vétsi nez hustota magnetické
energie, pohyb plazmatu neni pfitomnosti magnetického pole vyznamné ovliv-
nén. V opacném pripadé ridi magnetické pole pohyb plazmatu. Jestlize se tyto
prispévky rovnaji, dostavame u rovno tzv. Alfvénové rychlosti V4

B
Viop

Pro u = 0 je energeticka bilance fizena druhym a tretim ¢lenem. Pomér tepelného
a magnetického tlaku plazmatu je charakterizovan tzv. parametrem g:
2M0nk’BT
p=
Jestlize je 8 > 1, prevlada tepelny tlak a plazma unési s sebou magnetické pole.
Je-li vSak f < 1, prevladd magneticky tlak a magnetické pole urcuje pohyb
plazmatu. Takova situace nastava naptiklad v aktivnich regionech na Slunci.
Plazma slune¢niho vétru ma vysokou vodivost a tedy velmi velké R,,. Pri
uniku z korény proto unasi lokalni magnetické pole do meziplanetarniho prostoru.
Timto zptusobem vznika IMF, které je udrzovano systémem elektrickych proudu
vyskytujicich se v expandujicim sluneénim vétru.
Tvar magnetickych indukénich car IMF je ovlivnén rotaci Slunce. Abychom
nalezli pfedpis pro jejich priblizny pribéh, zanedbame diferencialni rotaci Slunce
a predpokladame, ze:

Va=

(1.38)

(1.39)

o Slunce rotuje s konstantni thlovou rychlosti w

e slunecni vitr je kontinudlné uvolnovan ze Slunce s konstantni radidlni unasi-
vou rychlosti w.

Budeme sledovat slunec¢ni vitr uvolnovany z konkrétni zdrojové oblasti na-
chazejici se v ¢ase t v misté Z povrchu Slunce. Postupné unikajici ¢asti tohoto
slunecniho vétru se siti podél radialniho sméru od Slunce, avsak tento smér ro-
tuje spolu se zdrojovou oblasti (viz obrazek . Magnetické indukéni cary IMF
tak ziskavaji tvar tzv. Parkerovych spirdl (v obrazku je tucné vykreslen tvar
sledované magnetické indukéni ¢éary).

Za dobu At se Slunce otoci o ithel Ay = wAt. To odpovidéd thlu, ktery svira
trajektorie ¢asti slunec¢niho vétru uvolnéné v case t + At s trajektorii prislusejici
Casti uvolnéné v case t. Cést sluneéniho vétru uvolnénd v case t + At ale urazi
o Ar = —uAt kratsi radialni vzdalenost. Vysledny tvar magnetické indukcéni ¢ary

je tedy urcen rovnici
dep w
up

jejimz fesenim je Archimedova spirdla popsand vztahem r = —=£.

Vzhledem ke skutecnosti, ze B je v kazdém okamziku te¢nou magnetické in-
dukéni ¢ary, splnuji jeho radidlni a azimutélni slozka v rovnikové roviné (tj. pro
heliografickou &fiku 6 = 0°) vztah 32 = “2. Plat{ tedy, Ze

rWw

B
tan ¢, = B@ = (1.41)
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rotace Slunce

Obrézek 1.4: Rotace Slunce vede ke spirdlovitému tvaru magnetickych indukénich
¢ar IMF (pievzato a upraveno z Kallenrode, [2004). Cérkované sipky znézoriuji
trajektorie jednotlivych casti sluneéniho vétru uvolnovanych ze stejného zdroje
na Slunci v pravidelnych casovych intervalech At.

Odklon magnetické indukéni ¢ary od radidlniho sméru ¢, je tedy amérny radidlni

vzdalenosti od Slunce a také oc % Pro typicky slunec¢ni vitr nabyva priamérnou

hodnotu ve vzdalenosti 1 AU od Slunce okolo 45° (Kallenrode, 2004)).

Mimo ekvatoridlnf rovinu plati v dané heliografické sfice vztah 2¢ = rsnfde,
a tedy
B wrsin 6
= . (1.42)
B, U

Komponenta By je nulova. Magnetické indukéni ¢ary tvori spirdly navinuté na
povrch kuZele s vrcholovych tihlem 7 — 0.
S vyuzitim Gaussova zakona magnetostatiky V - B = 0 lze nalézt slozky B

2
B, = B, (”’) , (1.43)
T
2 _
B, = B, (”’) wlr=ro) Gnp, (1.44)
r Uu
By = 0, (1.45)

kde By je magneticka indukce zdrojové oblasti umisténé v radialni vzdalenosti rg,
ktera nezavisi na heliografické sitce . Velikost B pak je popsana vztahem

2 . 2
B=/B2+ B2 =B, (TO) J 1+ <M> sin 0, (1.46)
r u

a tedy pro
1
ro& rg: B~ (v blizkosti povrchu Slunce), (1.47)
r
1
r > r9: B~ — (v blizkosti Zemé), (1.48)
r

coz je docela dobrou aproximaci druzicovych méreni IMF'.

V dobé minima slune¢niho cyklu ma magnetické pole Slunce nejvice organi-
zovanou strukturu. V prvnim priblizeni mizeme vyjit z predstavy magnetického
dipolu ve vakuu a zavést unikajici sluneéni vitr s vysokym R,,. V oblasti péli
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jsou magnetické indukéni ¢ary velmi blizké radidlnimu sméru a slunec¢ni vitr unika
volné podél nich do meziplanetarniho prostoru. V okoli rovnikové roviny jsou ale
magnetické indukéni ¢ary priblizné kolmé na radidlni smér. Jelikoz v této ob-
lasti prevazuje kinetickéd energie slunec¢niho vétru nad magnetickou energii, unasi
sluneéni vitr indukéni ¢ary s sebou. Ty se pak tak stavaji témér rovnobéznymi
s rovnikovou rovinou namisto aby se uzaviraly zpét na povrch Slunce. Tato pred-
stava je zndzornéna v obrazku [1.5]

Obrézek 1.5: Predstava unaseni magnetickych indukénich ¢ar v okoli ekvatorialni
roviny Slunce do meziplanetarniho prostoru. Cervené je oznacen smeér vektoru
proudové hustoty J.

V okoli rovnikové roviny tak ve vétsich vzdalenostech od Slunce vznika ob-
last, ve které dochézi k nahlé zméné sméru B. Musi tedy podél ni existovat
tenka proudova vrstva, ktera tento prechod realizuje. Magnetické indukéni ¢ary
v obou polorovinach vymezenych proudovou vrstvou ziskavaji tvar Parkerovych
spiral se stejnym smyslem otaceni, pouze maji opacné orientovany B. V souladu
sV xB = ,LLOJ teCou v obou polorovinadch objemové proudy, které se uzaviraji
pres proudovou vrstvu v rovnikové oblasti.

Osa magnetického dipélu, ze kterého jsme v nasich ivahach vychazeli, ale neni
totozna s osou rotace Slunce. Je od ni odklonéna o tihel a. Polohu konkrétniho
bodu magnetického rovniku mizeme popsat heliografickou sitkou 6, a azimutél-
nim thlem g, pricemz plati sin y = sin asin (g — w t). Uvazovany bod se tedy
nachézi stifidavé nad a pod rota¢nim rovnikem.

Poloha magnetického rovniku udava vychozi polohu proudové vrstvy ve slu-
nec¢ni koroné. Tok slunecniho vétru pak transformuje pocatecni thlové souradnice
bodu proudové vrstvy (6y,fp) na nové souradnice (6,¢), které jsou ve velkych
vzdalenostech od Slunce urceny vztahy

0 = 0, (1.49)
wr

= - 1.50
¥ #0 U ( )

Pro a < 1 je sinfy =~ 0y a proudova vrstva je charakterizovana rovnici
wr
A asin <<p+ —wt) : (1.51)
u

Jednd se o rovnici plochy, jejiz prusecikem s rotacni rovnikovou rovinou (6 = 0°)
je Parkerova spirdla a prisecik s merididnovou rovinou (¢ = konst.) mé vlnity
tvar s frekvenci w. Proudova vrstva je tedy béhem unéseni slunecnim vétrem

od Slunce deformovana a ziskava vlnity pribéh. Ukazka jejiho tvaru je uvedena
v obréazku
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Obrézek 1.6: Zobrazeni proudové vrstvy pozorované pozorovatelem 30° nad ekva-
toridlni rovinou a 75 AU od Slunce (pfevzato z Jokipii a Thomas), |1981]).

Diky deformovanému tvaru proudové vrstvy pozorujeme v roviné ekliptiky tzv.
sektorovou strukturu slunecniho vétru. Sluneéni vitr je rozdélen do rozsahlych
oblasti (sektori) se stejnou orientaci IMF oddélenych proudovou vrstvou (viz

obrazek . Sektory mohou byt stabilni po nékolik slunecnich rotaci.

-

-
-

-

Obrazek 1.7: Sektorova struktura slunecniho vétru (prevzato a upraveno z [Russell
a kol., [2016). Cerné ¢arkované kiivky oznacuji polohu proudové vrstvy.

V obdobi maxima slunecniho cyklu je magnetické pole Slunce daleko méné
organizované, coz vede k vyrazné komplikovanéjsi strukture IMF i slunec¢niho
vétru.

Predpokladali jsme unaseni magnetického pole sluneénim vétrem unikajicim
konstantni unasivou rychlosti z rotujicitho zdroje umisténého v radialni vzdale-
nosti ro. V blizkosti slune¢niho povrchu ale slunecni atmosféra korotuje se Slun-
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cem a unasivou rychlost slunec¢niho vétru nelze povazovat za konstantni. Radialni
vzdalenost zdroje ry tedy musi byt vétsi nez polomér Slunce R.

Pribéh magnetického pole mezi ry a Ry predstavuje komplikovany problém.
Druzicova méreni poskytuji informace pouze o magnetickém poli v blizkosti Slun-
ce a ve velkych vzdalenostech ve sluneénim vétru. Jedna ze standardnich metod
pro nalezeni tohoto pribéhu je tvorena dvéma kroky:

1. Zavedeme predpoklad, zZe se od zdrojové oblasti ve vzdalenosti ry sluneéni
vitr pohybuje radidlné s konstantni unésivou rychlosti. Pak miizeme kazdy
bod méreni IMF ve sluneénim vétru namapovat zpét k této zdrojové oblasti.

2. Nasledné spocteme prubéh magnetického pole mezi zdrojovou oblasti 7
a povrchem Slunce za predpokladu, ze magnetické pole na povrchu Slunce
je témer radidlni. Okrajovou podminkou je, Ze pole ve zdrojové oblasti je
orientovano podél radidlniho sméru.

Timto postupem byl ziskan naptiklad pribéh magnetického pole v blizkosti Slun-
ce uvedeny v obrazku [I.8|

sluneéni minimum sluneéni maximum

Obrazek 1.8: Projekce magnetickych indukénich car ke zdrojové oblasti slunec-
niho vétru pro minimum (vlevo) a maximum (vpravo) sluneéniho cyklu. Indukéni
¢ary smétujici od (ke) Slunce jsou zobrazeny cervené (modie), zelené je oznacena
proudova vrstva (Neugebauer a kol., [2002)).

Dosud jsme uvazovali klidny a stabilni slune¢ni vitr. V obrazku (vpravo)
je vsak vidét jeho velmi komplikovana struktura v obdobi maxima slunecni akti-
vity. V nasledujici kapitole se tedy budeme vénovat porucham nastinéné globalni
struktury slunec¢niho vétru.

1.2.2 Soky a diskontinuity

Diskontinuity jsou nahlé prostorové zmény v parametrech plazmatu a v pri-
slusejicich magnetickych polich. Tyto zmény mohou vést naptiklad v okoli Zemé
k deformaci zemské magnetosféry a k poruchdm geomagnetického pole, které se
projevuji jako geomagnetické boure.

Uvazujme rovinné rozhrani dvou oblasti o riiznych vlastnostech v prostredi
magnetizovaného plazmatu. Vztah mezi parametry oblasti pred a za hranici po-
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pisuje uzavieny systém tzv. Rankine-Hugoniot hrani¢nich podminek, ziskanych
postupné z Gaussova zakona magnetostatiky, rovnice kontinuity, pohybové rov-
nice a rovnice popisujici ¢asovy vyvoj zamrzlych magnetickych indukénich car

[Ba] = 0, (1.52)
[pun] = 0, (1.53)
i) = 22[5], (15
puy, [u,] = —[p—I—QB'uO}, (1.55)
Bulir) = |unBy, (1.56)

kde index n (t) oznacuje normélovou (tecnou) slozku dané vektorové veli¢iny
vzhledem k rozhrani a uzavieni do hranatych zavorek predstavuje skok prislus-
ného parametru na tomto rozhrani.

Zavedeme normalovy hmotnostni tok F' = pu,, specificky objem v =
a uvazime skutecnost, zZe uzaviend soustava ma netrivialni feseni, jestlize je jeji
determinant roven nule. Po relativné zdlouhavych tpravach ziskame podminku
na determinant soustavy ve tvaru

1

2
n

) F' 4 F? @—<B> B [l =0, (1.57)

F<F - 1w | m)

fto (V)

kde uzavreni do Spic¢atych zavorek oznacuje stiedni hodnotu prislusné veli¢iny.
Tato rovnice je tvorena soucinem ti{ ¢initell, rozlisSujeme tedy tii zakladni druhy
diskontinuit:

[ ] FI = O
V tomto pripadé je hmotnostni tok pres diskontinuitu nulovy, zddné plazma
neprochéazi uvazovanym rozhranim. Tento druh diskontinuit se dale déli na:

— kontaktni diskontinuity (B, # 0)
Plazma na obou stranach hranice je svazano normalovou slozkou mag-
netického pole, a tak nedochéazi k zadnému skoku v ;. Pti prechodu
pres rozhrani se méni hustota, coz je doprovazeno zmeénou teploty.
Nutné tedy musi existovat tepelny tok skrz hranici. Takova konfigu-
race je vsak nestabilni.

— tangencialni diskontinuity (B, = 0)
Magnetické pole na obou stranich diskontinuity mé pouze tecnou
slozku, a tak nedochazi k provazani unasivych rychlosti plazmatu.
Zména celkového tlaku je v tomto pripadé nulova, zména tepelného
tlaku je kompenzovana zménou magnetického tlaku. Plocha diskonti-
nuity predstavuje ,sténu“ oddélujici dvé rizné formy plazmatu.

By,

o (V)
Existuje hmotnostni tok skrze hranici a jeho velikost je svazand s B,, a se
stfedni hustotou plazmatu. RozlisSujeme déle:

L[] FII:j:
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— rotacni diskontinuity ([p] = 0)
Nedochazi ke zméné tlaku, plazma neméni sviij termodynamicky stav.

— ,intermediate“ Sok ([p] # 0)
Predstavuje nelinearni analogii Alfvénovych vin.

L\ 2
e (B BV B )
o i+ Fip =0

vl o (v) to (v) [n]
Plazma protéka pres hranici a dochazi ke zméné tlaku, specifického objemu
a hustoty (tj. i teploty). Plazma pfechazi z jednoho termodynamického stavu
do jiného, roste entropie a zmény jsou nevratné. Jedna se o Soky, které jsou
ale znacné odlisné od hydrodynamickych sokt, protoze probihaji v magne-
tizovaném a predevsim bezesrazkovém prostiedi.

Sok je nelinearni analogii piicné MHD vlny. Rozlisujeme tedy:

— rychlé soky souvisejici s rychlou magnetozvukovou vinou

— pomalé Soky spjaté s pomalou magnetozvukovou vlnou.

Ve sluneénim vétru se mnohem castéji vyskytuji rychlé soky.

Aby doslo k formovani soku, musi byt splnéna podminka, Ze unasiva rych-
lost pred Sokem je vyssi nez rychlost ptislusné MHD viny. Pomér unésivé
rychlosti pred Sokem a rychlosti prislusné MHD vIny charakterizuje tzv.
Machovo ¢islo M 4. Pro vznik Soku musi byt Machovo ¢islo vétsi nez 1.

Vzhledem k vyznamné roli magnetického pole je struktura soku silné zavisla
na orientaci IMF v1i¢i roviné rozhrani. RozliSujeme dva hlavni pripady:

— kvazi-paralelni Sok (IMF je ptiblizné kolmé na plochu soku)
Céstice pohybujici se podél IMF jsou snadno odnaseny pies Sok a také
dale od ngj, coz vede k velké tloustce soku. Céstice odrazené od soku
zpusobuji prostfednictvim ruznych nestabilit generaci vin (Kennel a kol.|
1984allb)).

— kvazi-perpendikularni Sok (IMF je zhruba paralelni s plochou Soku)
Castice jsou drzeny v blizkosti Soku a jeho tloustka je malé.

Soky miizeme rozlisit také podle pohybu vidi jejich zdroji na:

— dopredné Soky, které putuji stejnym smérem jako jejich zdroj

— zpétné Soky, které putuji opacnym smérem nez jejich zdroj.

Jelikoz plazma prechazi z jednoho termodynamického stavu do druhého,
roste entropie. Musi zde vystupovat néjaky nevratny proces prevadéjici ki-
netickou energii unasivého pohybu c¢astic na tepelny pohyb. Dochazi tedy
k vyvoji mikronestabilit. Proces disipace energie na soku ale neni doposud
uspokojivé popséan.
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Priklady zdrojt meziplanetarnich sokt

Korotacni interakcni region ( C’Uﬂ)

Jednd se o interakéni oblast mezi tokem pomalého a rychlého slunecniho vé-
tru, ktera lezi priblizné podél Parkerovy spirdly (viz obrézek. Rychly sluneéni
vitr dobihd pomaly a na rozhrani téchto prouditt dochazi k néaristu tlaku a vy-
buzeni tlakovych vin. Jestlize je vsak rychlost tlakovych vln mensi nez je rozdil
rychlosti mezi toky slunec¢niho vétru, dochazi ke vzniku doptredného a zpétného
Soku ohranicujicich interakéni region.

e

omprese

/

rychly

pomaly pomaly

Obrazek 1.9: Tlustrace formovani korota¢niho interakéniho regionu mezi pomalym
a rychlym sluneénim vétrem (prevzato a upraveno z Russell a kol.| [2016).

Soky spojené s CIR jsou v 1 AU méné ¢asté, jelikoz maji tendenci vytvéaret se
déle od Slunce od vzdalenosti 1,5 + 2,5 AU (Smith a Wolfe| [1976)).

Meziplanetdarni vgrony korondlni hmoty (1 CMEﬂ)

Ze Slunce muze byt uvolnén velky oblak slune¢niho plazmatu, ktery projde
korénou a $iti se dale meziplanetarnim prostorem. Jedna se o prechodné struktury,
které béhem svého siteni od Slunce porusuji sluneéni vitr.

V porovnani se slunec¢nim vétrem maji ICME abnormalné nizsi teplotu pro-
tont a vyssi B (Richardson a Cane, [1995), jejich g je tedy zna¢né nizsi nez v ty-
pickém slunec¢nim vétru. Relativni zastoupeni helia je vysoce variabilni a mtize
byt oproti sluneénimu vétru vyznamné posileno (Borrini a kol., [1982). P¥i dopadu
na zemskou magnetosféru mohou vyvolat intenzivni geomagnetické boute.

Jejich rychlost se pohybuje v sirokém intervalu od desitek km/s po priblizné
2000km/s. Jestlize se tyto struktury pohybuji rychleji nez okolni sluneéni vitr,
dochazi pred nimi k néaristu tlaku a pri dostatecné velkém rozdilu rychlosti opét
dochazi k vytvoreni soku. Béhem maxima slunecni aktivity se objevuji Soky spo-
jené s ICME v 1 AU priblizné jednou za 10 dni, v dobé sluneé¢niho minima je to
ptiblizné jednou za 100 dnu (Echer a kol., [2004).

“zkratka pochazi z anglického oznageni Corotating Interaction Region
8zkratka pochazi z anglického oznadeni Interplanetary Coronal Mass Ejection
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1.2.3 Proudové trubice

Rozbor druzicovych pozorovani slune¢niho vétru a procesi v ném vystupuji-
cich vede k predstavé slunecéniho vétru jakozto souboru vzajemné propletenych
proudovych trubic. V této podkapitole si tuto predstavu blize predstavime.

Borovsky| (2008) ukézal, zZe distribuce oto¢eni sméru vektoru magnetické in-

Bi_1Bit1

dukce Af; = arccos = i
¢ Bi—1| Bi+1|

) je tvorena dvéma populacemi:

» populace malych otoceni Af < 40°, kterd predstavuje fluktuace prislusejici
MHD turbulenci ve sluneénim vétru a pravdépodobné i slabsim diskonti-
nuitam

o populace velkych otoceni A > 45° prislusejici silnym diskontinuitam ve
slunec¢nim vétru.

h
ACE 1998-2004

% 10°F
g nd population of discontinuities
g
;5, “‘\' 4w
8 10 ipopulation of ‘::-. SYAA0P4)

'E,furﬁu ent> N
‘s fluctuations "\
.
o O,
.g 10°F exp(A6/24.47)
=}
=

10?

(?hange ii: the FieSlI]d Direcgtc;on ABm(128 st;i:n) [dec_:;io
Obrazek 1.10: Distribuce Af v méfenich druzice ACE v letech 1998-2004 (pfie-
vzato z Borovsky, 2008)).

Velké zmény sméru B byvaji spojeny s velkymi zménami unasivé rychlosti
a Casto jsou doprovazeny také zménou obsahu helia. To naznacuje, Ze miizou
byt zptisobeny prechodem druzice pres hranici mezi dvéma proudovymi trubi-
cemi, z nichz kazda obsahuje odlisné plazma. Slunec¢ni vitr si pak lze predstavit
jako sit vzajemné propletenych proudovych trubic ukotvenych ve sluneéni ko-
roné¢ a oddélenych proudovymi vrstvami. K podobnym zavértim dosli jiz Mariani
a kol. (1973); Tu a Marsch| (1990, 1993); Bruno a kol (2001). Znazornéni této
~Spagetové® struktury je predstaveno v obrazku [I.11]

Borovsky| (2008) déle ukazal, ze axialni orientace kazdé proudové trubice ur-
¢end jako prumérny smeér magnetického pole uvnitt ni je s nejvétsi pravdépodob-
nosti podél prislusné Parkerovy spirdly, avsak s relativné velkym rozptylem okolo
tohoto sméru. Medianova sitka proudové trubice pozorované ve vzdélenosti 1 AU
od Slunce je 4,4 - 10° km. Jejich velikost je vét${ v pomalém sluneénim vétru nez
v rychlém. Pohybuji se nezavisle na ostatnich a median relativni rychlosti mezi
sousednimi proudovymi trubicemi je 40,6 km/s.

Proudové trubice jsou vytvoreny u povrchu Slunce a z tohoto hlediska se jedna
o fosilni struktury. Jestlize provedeme jejich mapovani ke zdrojové oblasti na
Slunci, zjistime, Ze jejich prumeéry odpovidaji velikostem granuli a supergranuli.
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Obréazek 1.11: Predstava struktury sluneéniho vétru tvoreného siti proudovych
trubic (prevzato z (Borovsky, 2008]).

Skutecnost, ze diskontinuity ve slunecnim vétru casto vykazuji skoky ve vlast-
nostech plazmatu, 1ze chapat jako naznak toho, ze nedochazi k turbulentnimu mi-
seni napti¢ hranicemi proudovych trubic. Stény trubic tedy ohranic¢uji ptisobnost
MHD turbulence na vnitini oblast proudové trubice a mohou ménit jeji vlastnosti.

Tato nehomogenni struktura sluneéniho vétru ma vliv také na siteni mezipla-
netarnich Soki. Zmény sméru magnetického pole a parametri sluneéniho vétru
mezi jednotlivymi proudovymi trubicemi vedou pii prechodu pres jejich hranice
ke zménam Machova ¢isla a normdly k roviné soku, coz ovliviiuje siteni Soku.
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2. Cile prace

Helium hraje vyznamnou roli ve strukture a dynamice slunecni korény a slu-
necniho vétru. Zmény relativniho zastoupeni helia jsou obvykle ptipisovany pre-
chodlim pres hranice oddélujici proudy slunecniho vétru pochazejici z riznych
zdrojovych oblasti. Analyza dat z pristroje BMSW ale ukézala, ze se Ay, mize
vyrazné ménit i na kratkych prostorovych skalach (Safrankova a kol [2013b)).

Ukolem préce je navdzat na predchoz{ studie (Safrénkové a kol., 2013b; |Cagas,
2013, 2015) a pokracovat ve studiu rychlych variaci obsahu helia v zévislosti na
parametrech slunec¢niho vétru a na zménach zdrojové oblasti slunecniho vétru.
Jako rychlé variace oznacujeme zmény na casovych skalach sekund az minut.

Pro dosazeni tohoto tikolu jsme navrhli nasledujici postup:

e Studium soucasnych zmén obsahu helia a dalsich parametri slunec¢niho vé-
tru (koncentrace, velikosti a sméru unasivé rychlosti a teploty protonové
a heliové komponenty; velikosti diferenc¢ni rychlosti; velikosti a sméru mag-
netické indukce).

e Vyhledani rychlych zmén zastoupeni helia probihajicich za ustalenych pod-
minek ve slune¢nim vétru nebo po prichodu meziplanetarniho Soku.

o Vysetfeni rozdilu ve vlastnostech diferen¢ni rychlosti mezi ionty helia a pro-
tony v minimu a maximu slunec¢ni aktivity.

Studie jsme provadéli pro rizné druhy sluneéniho vétru urcené podle pred-
poklddanych zdroji na Slunci. Pouzili jsme data z monitori sluneéniho vétru
umisténych na druzicich Wind a Spektr-R a z magnetometru na druzici Wind.
V nésledujici kapitole se vénujeme stru¢nému predstaveni zvolenych pristroji.
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3. Pouzité meérici pristroje

3.1 Spektr-R

Ruska druzice Spektr-R byla vypusténa na vysoce eliptickou obéznou drahu
Zemé dne 18. cervence 2011. Osa rotace této druzice lezi v roviné ekliptiky a je
orientovana ve sméru na Slunce. Na jejich solarnich panelech je umistén pristroj
BMSW.

3.1.1 Bright Monitor of the Solar Wind (BMSW)

Pifstroj BMSW byl vyvinut na KFPP MFF UK (Safrankova a kol., 2013a).
Jeho zékladna je orientovana priblizné kolmo na smér Zemé-Slunce. Diky umisténi
monitoru BMSW je jeho méreni mélo ovlivnéno rotaci druzice. K méfeni pouziva
Sest samostatnych Faradayovych véalct (FC)EI

FC je kovovy valec, jehoz zakladem je kolektor slozeny z jedné nebo vice
rovinnych ¢asti, supresorni mtizka a pripadné dalsi mrizky pletené z wolframo-
vych dratkti. Na supresorni miizku je privedeno dostatecné velké zaporné napéti,
které vétsiné elektronti slunecniho vétru zabrani v priichodu a dopadu na kolektor
a také vraci zpét elektrony emitované z kolektoru dopadem UV zareni. V pripadé
BMSW se jedna o —300V, coz omezuje pouziti pristroje na prostredi s elektrono-
vou teplotou nejvyse ~ 100eV. Na kolektoru pak ziskdvame velmi maly (fadove
10711 A em™2) avSak méfitelny kolektorovy proud, ktery je imérny souctu toku
iontti ve sméru daného FC vynasobenych nabojem ptislusejicich ionti.

Pridanim tzv. brzdné mfizky, na kterou je privedeno vysoké kladné napéti, je
z prichazejiciho toku iont vybrana pouze ta c¢ast, kterd ma energii dostatecnou
pro prekonani potencidlu mrizky (t;. % > U). Pribéh brzdného pole muze byt
dale upraven doplnénim dalsSich brzdnych mrizek a také uzemnénych mrizek, které
pomahaji uzavirat pole uvniti FC.

FC pouzité v BMSW jsou rozdéleny do dvou skupin po tirech FC:

o Prvni sekce je nazyvana energeticka a zahrnuje FC, jejichz hlavni osy jsou

kolmé na zakladnu ptistroje. Tyto FC jsou vybaveny brzdnymi miizkami
a jelikoz jsou orientovany primo na Slunce, maji mensi pramér vstupniho
okna.

o Druhéa sekce je oznacovana jako thlova a tvoii ji FC odklonéné o 20° od
normaly zakladny pristroje. Tyto valce jsou uskupené do rovnostranného
trojihelniku. Ponévadz je kolektorovy proud tmérny toku iont ve sméru
prislusného FC, 1ze z poméru kolektorovych proud valci thlové sekce sta-
novit smér prichodu ionti.

Hlavnim problémem méteni pomoci FC je, Ze elektrony emitované dopadem
UV zafeni na supresorni mriizku dopadaji také na kolektor. Tato komponenta
kolektorového proudu je zkracené oznacovana jako fotoproud. Jeho velikost zavisi
na natoceni kolektoru na Slunce a na momentélni slunecni aktivité. Pro spravné
vyhodnoceni parametrt slunec¢niho vétru je nezbytné prispévek fotoproudu od
celkového kolektorového proudu odecist.

lzkratka FC pochdzi z anglického oznadeni Faraday cup
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BMSW dovoluje dvé metody pro stanoveni fotoproudu. Prvni moznosti je pti-
vést na brzdnou mrizku co nejvyssi dostupné napéti (3kV), které zabrani vétsine
prichézejicich iont dopadnout na kolektor. Fotoporud je pak jedinou komponen-
tou kolektorového proudu. Tuto kalibraci je mozné provadét denné, ale jen u valcta
s brzdnou mrizi, které jsou pritomny pouze v energetické sekci. Dalsi moznosti je
vyuzit skutecnosti, ze druzice Spektr-R periodicky vstupuje do magnetosférickych
lobti, kde je métreny kolektorovy proud tvofen pouze fotoproudem. Tato metoda
nevyzaduje pritomnost brzdné mrize ve FC a je tedy dostupna pro vsechny FC
v BMSW. Lze ji ale provést jen jednou za orbitu, ktera trva priblizné 9 dni.

BMSW muze pracovat ve dvou rezimech: skenovacim a adaptivnim. Ve ske-
novacim médu je u dvou FC energetické sekce napéti na brzdné mrizi linedrné
rozmitano mezi 0,1 a 3 nebo 3,7 kV, ptricemz periodu rozmitani je mozné nastavit
na 1,5; 3 nebo 65 (Safrankova a kol., 2013a). Skenovaci méd poskytuje 1D distri-
buéni funkei iontd sluneéniho vétru s tiisekundovym rozlisSenim a umoznuje urcit
i parametry heliové komponenty slunecniho vétru.

Proudova hustota kolektorového proudu tzv. hlavniho FC (i = 0) a FC dhlové
sekce (i = 3,4,5) je urCena vztahem

Ji =enV fj (a;,K) pro i = 0,3,4,5, (3.1)

kde n je koncentrace protont, e elementdrni nadboj, V' undsivé rychlost a f; faktor
urcéeny geometrii vilce. Geometricky faktor f; zdvisi na thlu oy, ktery svird tok
iontu slunecniho vétru s osou valce, a na poméru tepelné a unasivé rychlosti K.
Lze jej urcit polynomidalni regresi 4. fadu v obou proménnych energetické charak-
teristiky, kterd byla ziskdna modelovanim priichodu iont ptislusnou geometrii
FC programem SIMION. U FC thlové sekce je mozné thel «; vyjadrit pomoci
uhli 6, ktery udava ihlovou vzdalenost toku iontd od roviny vstupu FC, a ¢,
ktery popisuje natoceni toku ionti v roviné vstupu FC.

Numerickym fesenim soustavy rovnic jsou nalezeny parametry nV, 6, ¢
a K. Linearni regresi oblasti nejvétsiho spadu mérené energetické charakteristiky
je ziskdna smérnice A a prusecik prolozené primky s osou napéti B (viz obra-
zek . Za predpokladu Maxwellova rozdéleni lze pak z A urcit teplotu a z B
unasivou rychlost.

y=AU - B)
¥ \

UV

Obrazek 3.1: Relativni proudova hustota kolektorového proudu Jio jako funkce
napéti na brzdné mifzce U (pfevzato a upraveno z Safrankova a kol., [2013a).
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Jestlize je mérena také ¢ast energetické charakteristiky ptislusejici heliové
komponenté, 1ze provést obdobné vyhodnoceni vlastnosti i pro ni. Relativni za-
stoupeni helia muzeme za predpokladu stejné unasivé rychlosti protont a iontt
helia ziskat nasledujicim zptisobem. V oblasti tzv. ,plata“ mezi nejvétsimi spady
mérené energetické charakteristiky prislusejicimi protontim a ionttm helia vybe-
reme polovinu bodi s nejmensi derivaci. Tyto body prolozime primkou a z funkéni
hodnoty tohoto fitu v 1,6ndsobku napéti, které odpovida poloze maxima proto-
nové ¢asti, vyhodnotime relativni zastoupeni helia (viz Cagas (2015])).

Zdroj vysokého napéti je trvale vypnut u jednoho valce energetické sekce
oznacovaného jako hlavni FC. V adaptivnim moédu je napéti na brzdnych miiz-
kach ostatnich FC energetické sekce nastavovano tak, aby poméry kolektorovych
proudl ku kolektorovému proudu hlavniho valce dosahovaly hodnot 0,3 a 0,5.
Spolu s hlavnim valcem jsou tak méreny tii body energetické charakteristiky:.
Za predpokladu Maxwellova rozdéleni poskytuje adaptivni méd unikatni casové
rozliSeni az 31 ms. Ziskana data ale neposkytuji informace o iontech helia, proto
nemohou byt v této praci vyuzita.

3.2 Wind

Druzice Wind byla vynesena raketou Delta II dne 1.11.1994. Po nékolika
orbitach napti¢ magnetosférou byla na poc¢atku roku 2004 navedena na halo orbitu
okolo L1 bodu, aby neustale monitorovala plazma slune¢niho vétru. Jedné se také
o druzici stabilizovanou rotaci, jeji osa rotace je vSak kolmo na rovinu ekliptiky
a perioda rotace je okolo 3s.

3.2.1 Solar Wind Experiment (SWE)

Pristroj SWE je tvoren dvojici opacné orientovanych FC zajistujicich méreni
vlastnosti protont a iontii helia s % do ~ 8keV s prumérnym casovym rozlisenim
92s. Pouzité FC jsou tvoreny soustavou mtizek a kruhovym kolektorem rozdéle-
nym na poloviny. Jejich vstupni thel Ize aproximovat kuzelem o vrcholovém thlu
120°. Jeden z FC je odklonén o 15° nad rovinu rotace druzice a druhy FC o 15°
pod rovinu rotace druzice.

Napéti na brzdné miizi je rozmitano mezi U; a Us na frekvenci nékolika sto-
vek Hz. Pouze ty ionty slunec¢niho vétru, jejichz % lezi v oblasti energetického
okna U; + U,, tvori kolektorovy proud. Postupnym zvysovanim meznich hodnot
Uy a Uy v logaritmickych skocich je ziskana cela rozdélovaci funkce. FC vzorkuji
pro dané energetické okno po jednu rotaci druzice. Typicky je kompletni spektrum
slozeno z méteni pres 31 energetickych oken centrovanych priblizné na maximum
rozdéleni protont. Zméreni rozdélovaci funkce tedy vyzaduje 31 rotaci druzice,
coz odpovidd vyse zminovanému ¢asovému rozliseni okolo 92s.

Smér prichodu toku iontt mize byt vyhodnocen z:

o poméru celkovych kolektorovych proudi obou FC

e pomeéri proudit meérenych jednotlivymi ¢astmi kolektoru

28



Béhem jedné rotace potidi kazdy FC ¢asti spektra pro 20 riiznych oblasti ur-
¢enych rozmezim 1hli mezi smérem na Slunce a osou pristroje v roviné ekliptiky.
Kombinaci méreni z obou FC je tedy ziskana 3D rozdélovaci funkce.

Parametry slunec¢niho vétru jsou stanoveny aplikaci nelinearniho fitu mére-
nych dat na teoreticky model predpokladajici biMaxwellovu rozdélovaci funkci.
Vyhodnocena data jsou oznacena tzv. ,fit flag® charakterizujicim kvalitu fitu.
V rdmci této prace budeme pracovat pouze s daty oznacenymi fit flag* 10, coz
odpovida nejspolehlivéji ur¢enym parametrim slunec¢niho vétru.

Alternativné jsou parametry slunecniho vétru ziskany vypoctem momenti
rozdélovaci funkce. V téchto datech vsak nejsou rozliSeny ionty helia, proto je
nebudeme pro tuto praci pouzivat.

3.2.2 3D Plasma Analyzer (3DP)

Zarizeni 3DP bylo vyvinuto ve Space Sciences Laboratory v Berkley a je tvo-
reno nékolika detektorovymi systémy. Pro tuto praci je podstatna dvojice ionto-
vych elektrostatickych analyzatori PESA-L (,,low“)ﬂ a PESA-H (,high®), které
slouzi k méreni 3D rozdélovaci funkce iont. Oproti FC je energetické okno elek-
trostatickych analyzatorii urceno jejich geometrii. Z tohoto divodu jsou pritomny
v 3DP dva analyzatory PESA| které maji znacné rozdilnou geometrii tak, aby po-
kryly sirokou oblast energii od &~ 3eV do ~ 30keV.

Oba detektory PESA jsou umistény na 0,5m dlouhém ramenu (viz obréa-
zek , aby byl minimalizovan vliv druzice na jejich méreni.

Z

% PESA

//'

Obréazek 3.2: llustrace umisténi pristroji PESA na druzici Wind (pfevzato a upra-
veno z |Lin a kol., [1995)).

Jedna se o sférické sektorové | top hat® elektrostatické analyzatory s mikroka-
nalkovymi detektory. Logaritmickym rozmitanim napéti mezi dvéma koncentric-
kymi hemisférami je dovoleno pouze ¢éasticim s energii v urcitém rozsahu projit
analyzatorem a dopadnout na detektor. Mikrokanalkové desti¢ky nasledné zesiluji
dopad kazdé castice ve sprsku sekundarnich elektronii, které jsou méreny. Misto
dopadu na detektor umoznuje urcit smér prichodu castice.

Energetické rozliseni analyzatort je % = 0,2 a thlové rozliseni se pohybuje
od 5,6° (blizko roviny ekliptiky) do 22,5° (Lin a kol., |1995). Momenty rozdélovaci

funkce jsou vypocteny primo na palubé druzice.

2zkratka PESA pochézi z anglického oznaceni Proton Electrostatic Analyzer

29



3.2.3 Magnetic Field Investigation (MFT)

Pristroj MFI byl vyvinut v Laboratory for Extraterrestrial Physics v NASA,
Goddard Space Flight Center. Magnetické pole je méfeno dvojici tiiosych fluxgate
magnetometri o velmi Sirokém rozsahu od £4nT do +65536 nT pro kazdou osu.
Dynamicky rozsah magnetometrii je nastavovan automaticky. Jestlize velikost
meéreného signalu prekroc¢i nebo spadne pod stanovené meze daného rozsahu,
dojde k prislusnému prepnuti rozsahu.

Vnéjsi magnetometr je umistén na konci 12m dlouhého ramena a vnitini se
nachézi priblizné v poloviné vzdalenosti mezi vnéjsim a druzici. Tato konfigu-
race umoznuje eliminaci dipolarnich komponent magnetického pole generovaného
druzici.
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4. Pouzité metody zpracovani dat

K analyze druzicovych dat z uvedenych pristroju jsme pouzivali nékolik metod,
které vyzaduji podrobnéjsi popis. Nez tedy pristoupime k samotnym vysledkiam,
vénujeme tuto kapitolu predstaveni danych metod.

4.1 Nulova hypotéza

Vztah mezi soucasnymi zménami Ag. a zménami dalsich parametri slunec-
niho vétru jsme vysetfovali pomoci tzv. korelacnich histogrami. Jedna se o 2D
histogramy popisujici diskrétni rozdéleni pravdépodobnosti P, souc¢asnych zmén
dvou parametrii, které si v ramci této podkapitoly oznac¢ime X a Y. Zmény téchto
parametri mohou byt svazané riznymi korela¢nimi zavislostmi. Aby bylo mozné
posoudit realnost takovych zavislosti, srovnavali jsme pozorovana rozdéleni s roz-
délenim ziskanym z tzv. nulové hypotézy podle Owens a kol.| (2011)).

Nulova hypotéza vychéazi z predpokladu, Ze se oba uvazované parametry méni
zcela nezavisle na sobé. Pro rozdéleni pravdépodobnosti soucasnych zcela neza-
vislych zmén dvou parametrii vSak plati vztah

Poun (D (X), D (Y)) = P (D (X)) - P(D(Y)), (4.1)

kde P(D (X)) a P (D (Y)) jsou diléi 1D rozdéleni pravdépodobnosti zmén para-
metra X a Y.

Pri sestavovani 2D histogramii popisujicich rozdéleni urcend z nulové hypotézy
jsme tedy postupovali nésledovné:

1. Nalezli jsme 1D histogramy popisujici rozdéleni pravdépodobnosti zmén
parametru X a Y, pricemz zvolena Sitka binu byla mnohem mensi nez
v ptipadé 2D korela¢nich histogram.

2. Polynomiélni regresi 10. fadu jsme zvlast pro oblast kladnych a pro oblast
zapornych zmén ziskali predpis funkei P (D (X)) a P (D (Y)).

3. Dle vztahu [4.1] jsme vypocetli P (D (X), D (Y)).

4. Sestavili jsme 2D histogram zobrazujici ziskané P, jehoz vlastnosti (jako
je sitka binu a rozsah os) odpovidaji 2D histogramu popisujicimu P,ps.

Stredni odchylku pozorovaného rozdéleni P, od rozdéleni daného nulovou
hypotézou P,,; budeme charakterizovat pomoci parametru A (Owens a kol.|
2011) uréeného vztahem

A= <’Pobs_Pnull|>- (4'2)

4.2 Fourierova analyza

K nalezeni vykonového spektra casového vyvoje vybraného parametru jsme
pouzivali algoritmus Fast Fourier Transform (FFT) a postupovali jsme nasledu-
jicim zptisobem:
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1. Vybranou oblast ¢asového vyvoje jsme prolozili primkou a tento linearni
trend jsme od ni odecetli, aby nedoslo k deformaci vysledného spektra v ob-
lasti nejnizsich frekvenci.

2. Overili jsme ekvidistantnost bodit méreni a pripadné chybéjici body jsme
doplnili interpolaci.

3. Studovanou oblast jsme rozdélili do subintervali o stejné délce L rovné
vhodné mocniné dvojky. Prekryv téchto subintervalt je roven L — 1.

4. Na jednotlivé subintervaly jsme aplikovali algoritmus FF'T, pficemz pro ko-
rekci na konecnou délku intervald jsme pouzivali okénkovou funkci Hanning.

5. Nalezli jsme primérné vysledné spektrum.

Aplikace okénkové funkce Hanning vede k ubytku vykonového spektra na
vSech frekvencich. Statisticky ocekavany ubytek U je urcen vztahem (Welch, [1967)

U=+ X 0), (4.3)

kde N je pocet bodu v subintervalu a H (j) predstavuje hodnoty funkce Hanning
v jednotlivych bodech j. Pro kompenzaci této vykonové ztraty je nutné vysledné
vykonové spektrum vydeélit hodnotou U.

4.3 Propagace IMF

Na druzici Spektr-R neni funkéni magnetometr, a tak je vhodné odhadnout
casovy vyvoj IMF z méreni magnetometrii umisténych na jinych druzicich. Pro-
vadeli jsme tedy propagaci méreni pristroje MFI do mista pozorovani druzici
Spektr-R. Pro tento tcel byl navrzen dvoukrokovy algoritmus odhadu ¢asového
zpozdéni At mezi pozorovanim dané struktury slunecniho vétru druzicemi Wind

a Spektr-R:

1. Pro zvoleny interval méreni pristroje BMSW jsme zjistili orbity druzic
Spektr-R a Wind. Za predpokladu, Ze se slunec¢ni vitr sifi rovnomérné primo-
cate podél osy XGSEE] rychlosti 400 km /s, nalezneme prvni priblizeni zpoz-
déni At a jemu odpovidajici profil unasivé rychlosti slune¢niho vétru méreny
pristrojem SWE.

2. Ze ziskaného profilu rychlosti vypocteme druhé priblizeni At a z néj jiz
vyhodnotime vyvoj IMF v misté méteni druzici Spektr-R.

'Pracujeme zde v soustavé GSE, v niZ osa Xggg miff od Zemé smérem na Slunce.
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5. Variace obsahu helia

Relativni zastoupeni ionti helia vac¢i protonim Apg. je jednim z ukazateli
zdrojové oblasti pozorovaného proudu slunecniho vétru (Borrini a kol., [1981]).
N&ahlé zmény tohoto zastoupeni jsou tak vétsinou pripisovany prechodim mezi
proudovymi trubicemi (Borovsky, 2008]). AvSsak kompresni mechanismy vystupu-
jici ve sluneénim vétru béhem jeho sifeni meziplanetdrnim prostorem (jako jsou
turbulence, CIR, rychlé meziplanetdrni Soky apod.) mohou vést ke zménam pro-
fili koncentrace protont a iontu helia, ¢imz také meéni relativni zastoupeni iontu
helia.

Analyza dat z pristroje BMSW ukézala, ze dochézi k rychlym zménam Ay,
i béhem siteni slunec¢niho vétru uvniti dané proudové trubice. Byla navrzena
hypotéza, ze vzajemna diferenc¢ni rychlost mezi protony a ionty helia by mohla
predstavovat zdroj energie pro vyvoj turbulence uvnit proudové trubice (Safran-
kova a kol., 2013b).

Cagas| (2015)) provedl studii souc¢asnych zmén Ay, a koncentrace, unasivé rych-
losti a tepelné rychlosti protontt mérenych pristrojem BMSW v letech 2011 az
2014. Pracoval s daty v plném trisekundovém rozliseni a také s jejich minutovymi
primeéry. V pripadé minutovych primeéri se zaCala projevovat vyznamna kore-
lace souc¢asnych zmén Ap,. a teploty protont a také antikorelace soucasnych zmén
obsahu helia a unasivé rychlosti protont, které vyzaduji dalsi studium.

Navéazali jsme na uvedenou praci studiem soucasnych zmén Apy,. a parametru
protonové i heliové komponenty slunecniho vétru a vlastnosti IMF, které byly me-
Feny piistroji SWE (viz kapitola[3.2.1)) a MFI (viz kapitola[3.2.3). Ziskali jsme tak
moznost analyzovat nejen vétsi statisticky soubor, ale také sirsi vybér parametra
slune¢niho vétru a predevsim vlastnosti IMF, jejichz méreni neni k dispozici pro
druzici Spektr-R.

V nasledujici podkapitole tedy budeme pouzivat plazmova data z pristroje
SWE s primérnym casovym rozliSenim okolo 92s. Konkrétné se jedna o tyto
vlastnosti protonové a heliové komponenty slune¢niho vétru:

 koncentrace n,, nge
« unasivé rychlosti v, Uy, a jejich velikosti V,, a Vi,
« skalarni teploty T, a T,

Zvolena data pokryvaji casovy interval od ledna 1995 do srpna 2016 a zahrnuji dvé
minima slunec¢ni aktivity v letech 1996 a 2007. K tomuto intervalu plazmovych dat
jsme pritadili vlastnosti IMF (t¥i slozky vektoru magnetické indukce B v soustave
GSE a jeho velikost B = ’g ‘) mérené magnetometrem MFT zprimeérované tak,
aby odpovidaly casovym intervalim meéreni pristroje SWE.

Déle jsme studovali také diferencéni rychlost mezi protony a ionty helia Uz
definovanou vztahem

'l_})diff = 17He — ?71,, (51)

Vairr = |Uairs| pak predstavuje jeji velikost.

Ze zvoleného datového souboru jsme vytadili data odpovidajici pozorovani
ICME, jelikoz se jedna o prechodné poruchy typického sluneéniho vétru s odlis-
nymi vlastnostmi. Navic jsme v rdmci vySetiovani rozdili rozdéleni Vi, ¢y béhem
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minima a maxima slune¢niho cyklu ukazali (viz kapitola @, ze Vairs je pro ICME
s nejvétsi pravdépodobnosti v blizkosti nulové hodnoty. Tato skutec¢nost je patrna
také z obrazku kde je uvedeno rozdéleni Vy; ¢y normované hodnotou lokalni
Alfvénovy rychlosti V4 a s prifazenym znaménkem podle znaménka rozdilu V,
a Vie. Tuto notaci volime proto, aby bylo mozné v kapitole [6] provést srovnani
s predchozimi pracemi (Marsch a kol., [1982). Pro urceni pocatku a konce intervalu
pozorovani ICME jsme pouzili databézi vytvorenou Richardson a Cane (2017).

012

010

0.08 [

0.06 [

0.04

0.02

0.00
-50 0 50

SIgN([Vo =1V, 1) [Vl /va [%]

Obréazek 5.1: Rozdéleni pravdépodobnosti méreni |ty ss| normované lokalni Al-
fvénovou rychlosti V4 a se znaménkem urcenym jako sign (|Uge| — |¥,|) v dobé
pozorovani ICME.

Déle jsme z datového souboru vytadili intervaly o délce ¢ty minut prislusejici
prechodtim pres meziplanetarni soky. Zmeéna Ap. pres Sok muze byt vyvolana
budto soucasnym prechodem ptes hranici proudovych trubic nebo skutecnosti,
ze Sok prosel pres druzici béhem meéreni daného spektra a Ap. tak nebylo vy-
hodnoceno spravné. Oba pripady tak predstavuji variace, které nejsou hlavnim
zadjmem naseho studia. Ke stanoveni ¢ast pozorovani Sokia druzici Wind jsme
pouzili databézi CfA Interplanetary Shock Database (Stevens a Kasper| 2016]).

5.1 Soucasné zmény obsahu helia a parametri
slunecniho vétru

Nejprve jsme studovali soucasné zmény Ap. a dalSich parametru slunecniho
vétru ve zvoleném datovém souboru. Zménu ptislusného skaldrniho parametru X
v okamziku ¢ definujeme pomoci dopredné diference nasledovné

1 Xiy1 — X;

D0, 5 (Xip +X5) tipn—t (5:2)
kde X; a X,y jsou hodnoty parametru X v daném a nésledujicim bodé métreni
a t udava c¢as pocatku méreni prislusného spektra.

Ve vztahu[5.2je nutné uvazovat ¢asovou odlehlost jednotlivych méteni ¢;, 1 — ¢;,
jelikoz datovy soubor pokryva dlouhy interval pozorovani, béhem néjz dohazi ke
zménam casovych odlehlosti po sobé nasledujicich méreni.
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Rozdéleni pravdépodobnosti souc¢asnych zmén dvou parametri jsme zobrazo-
vali pomoci 2D korela¢nich histogramti. Biny obsahujici méné nez 50 bod@ méteni
jsme oznacili bilou barvou. Rozsahy os jsme nastavovali tak, aby bylo zajisténo
vyhodnocovani priblizné stejnych ¢asti rozdéleni pravdépodobnosti zmén kazdého
sledovaného parametru. Maximalni hodnota zobrazena na ose tedy odpovida 6o
a minimalni hodnota —60, kde ¢ je smérodatnéd odchylka rozdéleni pravdépodob-
nosti zmén prislusného parametru.

Korela¢ni histogramy soucasnych zmén Ag. a parametrit protonové i heliové
komponenty jsou uvedeny v obrazku
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Obrazek 5.2: Rozdéleni pravdépodobnosti soucasnych zmén Ap, a parametru
protonové (horni ¢ést) a heliové (spodni ¢ast) komponenty slunec¢niho vétru, t;.
jejich koncentraci (vlevo), velikosti unasivych rychlosti (uprostied) a skaldarnich
teplot (vpravo). Tyto histogramy jsou shora a zleva ohraniceny 1D histogramy,
které odpovidaji rozdélenim pravdépodobnosti zmén prislusnych parametrii a jsou
charakterizovana pomoci koeficientu spicatosti .

Pro lepsi predstavu jsou tyto 2D histogramy dale doplnény o 1D histogramy
popisujici rozdéleni pravdépodobnosti zmén jednotlivych uvazovanych parametri.
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Ty lze charakterizovat pomoci koeficientu Spicatosti porovnavaného vicéi Gaus-
sovu rozdéleni v, tedy pro Gaussovo rozdéleni je v = 0.

Vsechna 1D rozdéleni v obrazku |5.2] jsou oproti Gaussovu rozdéleni vyraznéji
deformovana ve sméru, ktery odpovida velmi malym zménam, a také maji daleko
sirsi chvosty. To je typické pro zmény na casovych skalach v radu minut (Bruno
a Carbone, 2013). Pro zcela ndhodné zmény lze ocekavat Gaussovo rozdéleni
symetrické okolo nuly s velmi nizkou pravdépodobnosti ptitomnosti velkych zmén.
Pozorovany tvar rozdéleni vSak naznacuje zvysené zastoupeni velkych zmeén ¢i
dokonce pritomnost diskontinuit.

V rozdélenich soucasnych zmén uvedenych v obrazku se objevuji naznaky
nasledujicich korelac¢nich zavislosti:

o wyraznd korelace soucasniych zmeén Age a ny. a slabsi antikorelace soucas-
nych zmeén Age any,
Tyto zavislosti jsou spojeny piimo s definici Ag..
V piipadé rozdéleni soucasnych zmén Ay, a n, jsou méreni velkych zmén
Apg. rozprostieny ve vétsi oblasti histogramu, a tak nesplni podminku pro
minimalni pocet bodli v jednom binu histogramu a jsou oznaceny bilou
barvou. Naproti tomu v histogramu soucasnych zmén Ay, a ng. jsou velké
zmény Ap. organizovany silnou korelaci a zustavaji barevné oznaceny.

o slabd antikorelace mezi soucasnymi zménami Age a V,, Ve a korelace sou-
casnych zmen Age a The
Vyraznd korelace soucasnych zmén Ay, a T, a antikorelace se zménami V,,
pozorovand v datech z BMSW (Cagas|, 2015) vSak neni pro zvoleny soubor
dat z druzice Wind patrna. Vyhledani pripadi, pti kterych dochazi k témto
velkym zménam v datech BMSW, ukéazalo, ze se jedna o zmény spojené
s prechody pfes razovou vinu.

K vyhodnoceni, zda jsou pozorované korelacni zavislosti redlné, jsme pouzili
srovnani s rozdélenim ziskanym z tzv. nulové hypotézy P, (viz kapitola .
Odectenim rozdéleni P,,; od pozorovaného rozdéleni P, soucasnych zmén Ag,
a dalsich parametri slunecniho vétru jsme ziskali histogramy uvedené v ob-
rézku (.3

Vsechna nalezena rozdéleni se nezanedbatelné lisi od predpovédi dané nulovou
hypotézou, jak je patrné z hodnot parametru A (viz obrazek . Pokud by
tomu tak nebylo, blizil by se parametr A k nule. Nejvyssich stfednich odchylek A
od rozdéleni urceného nulovou hypotézou se dle ocekavani dosahuje v pripadech
soucasnych zmén Ay, a ng. i n,. Naopak nejmensi A ma rozdéleni soucasnych
zmén Ay, a V,, kde vystupuje jen slabéd antikorelace mezi sledovanymi parametry.
Porovnani s rozdélenim urcenym z nulové hypotézy také podporilo pritomnost
antikorelace mezi soucasnymi zménami Ay, a Vg, a korelaci zmén Ag. a The.

Pozorovana pravdépodobnost zmény pouze jednoho z parametru (tj. podél
horizontalni nebo vertikalni osy odpovidajici velmi malym az zadnym zménam
v druhém parametru) je nizsi nez je predpovéd nulové hypotézy, coz dale podpo-
ruje realnost zjisténych zavislosti soucasnych zmén.

Nalezené korelacni zavislosti mohou byt spojeny s prechody pres hranice prou-
dovych trubic. Zavedli jsme si tedy obdobné jako v [Borovsky| (2008]) otoceni vek-
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protonova komponenta
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Obrézek 5.3: 2D histogramy ziskané odectenim rozdéleni pravdépodobnosti P,
od pozorovanych rozdéleni pravdépodobnosti P,,, soucasnych zmén Ag. a uva-
zovanych parametri protonové (horni ¢éast) a heliové (spodni ¢dst) komponenty
slunecniho vétru. V zahlavi kazdého 2D histogramu je uvedena ptislusejici hod-
nota parametru A\ stanovend dle vztahu

toru magnetické indukce Af; v bodé méreni 7 vztahem

Af; = arccos ‘P:gfrl‘ : (5.3)

Bi+1

B;

kde B; a §i+1 jsou vektory magnetické indukce prislusejici dvéma po sobé néa-
sledujicim bodim méreni, jejichz pocatky meéreni jsou od sebe vzdaleny v Case
o priblizné 92s. Prechody pres hranice proudovych trubic jsou doprovazeny vel-
kymi A6 > 50°. Jestlize jsou pozorované zavislosti spjaté s témito udalostmi,

mely by byt v oblastech s vyssi 5“1’; pravdépodobnéjsi zmény, pii kterych do-

chazf k velkému otoéeni B.

V korela¢nich histogramech soucasnych zmén Apg,. a parametrii protonii a ion-
t1 helia jsme tedy barvou binu oznacili median A6é pro body méreni v daném binu.
Timto zptisobem jsme ziskali histogramy uvedené v obrazku [5.4]

Nejvétsi mediany Af jsou spojeny s vétsimi zménami V), a Vie. V téchto ob-
lastech histogrami soucasnych zmén Ag. a V, i Vg, se tedy seskupuji zmény
spojené s prechody pres proudové trubice. Avsak pro velké zmény Ap. doprova-
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Obrézek 5.4: Histogramy soucasnych zmén Ap. a dalsich parametrii heliové a pro-
tonové komponenty slune¢niho vétru, v nichz je barvou binu oznac¢ena hodnota
medidanu otoceni B pro body méreni v daném binu.

zené malymi zménami V, a Vg, do priblizné £0.01 min~! je medidn otocenf B
vyrazné nizsi a pohybuje nejvyse okolo 15°.

Prekvapivé je, ze také v ostatnich histogramech se median A# pohybuje nej-
castéji v rozmezi priblizné 10° az 15°, tedy polovina bod méteni nachazejicich
se v prislusnych binech nema hodnotu Af vyssi nez 20°. Takova otoceni B viak
podle Borovsky (2008)) odpovidaji populaci turbulentnich fluktuaci. Navic ne-
dochazi k viditelnému odliseni oblasti odpovidajicich vyssim I%ZZ' To tedy na-
znacuje, ze pozorované korelacni zavislosti soucasnych zmén Ap. a parametri
protonti a iontd helia nejsou dany pouze ptrechody pres proudové trubice, ale
odpovidaji také turbulentnim fluktuacim.

Pro podrobnéjsi vysetfeni soucasnych zmén Ay, a B, Vyirp, A6 jsme sestavili
2D histogramy uvedené v obrazku 5.5 Zmény sméru Ugyy jsme nevySetiovali,
jelikoz lze v dobrém pribliZeni predpoklddat, Ze vyff je orientovan budto podél

nebo proti orientaci IMF a otoceni ¥y s pak odpovidd otoceni B.

Rozdéleni zmén B dosahuje nejvyssiho koeficientu spicatosti z dosud uvede-
nych 1D rozdéleni. Korela¢ni histogram soucasnych zmén Ag. a B nenaznacuje
vzajemnou zavislost. Po odecteni rozdéleni vzniklého na zakladé nulové hypotézy
se ukazuje, ze zmény pouze v jednom z téchto parametri jsou méné pravdépo-
dobné nez v pripadé zcela nahodnych zmén. Soucasné zmény obou parametri
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Obrézek 5.5: Horni trojice 2D histogramti odpovida rozdéleni pravdépodobnosti
soucasnych zmén Ay, a zmén B (vlevo), Vyirr (vpravo) a Af (uprostied). Tyto
histogramy jsou dale doplnény o 1D histogramy popisujici rozdéleni pravdépo-
dobnosti zmén studovanych parametri. Spodni trojice 2D histogrami odpovida
rozdélenim ziskanym po odecteni rozdéleni urcenych z nulové hypotézy.

jsou naopak az priblizné pétkrat pravdépodobnéjsi nez by odpovidalo rozdéleni
zcela ndhodnych soucasnych zmén.

Z tvaru 2D histogramu soucasnych zmén Ag,. a otoceni B je patrné, ze vetsi
zmény Ag. jsou pravdépodobnéji spojeny s nizsim az strednim otocenim B (tj. pro
A# do priblizné 60°). Odec¢tenim rozdéleni pravdépodobnosti urc¢eného z nulové
hypotézy se ukazuje, ze pro A < 20° je pravdépodobnost zmény Ap. doprova-
zené takto malym A@ srovnatelnd s pravdépodobnosti ndhodnych zmén téchto
parametri. Pro Af > 40° je pravdépodobnost pripadi otoceni B spojenych jen
s malou zménou Ay, nizsi nez pravdépodobnost vychazejici z nulové hypotézy.
Naopak v porovnani s rozdélenim zcela ndhodnych soucasnych zmén je pozoro-
vano zvysené zastoupeni pripad, pri nichz dochazi k vétsim otocenim B i zménd
Apge. To je v souladu se skutecnosti, ze vétsina prechodu pres hranice proudovych
trubic se projevuje také zménou Apy.. V rozmezi priblizné 20° <+ 40° se nachézi
prechodova oblast tvorena variacemi odpovidajicimi prechodiim pfes proudové
trubice i turbulentnim fluktuacim.

Rozdéleni pravdépodobnosti zmény V¢ dosahuje nejnizsiho koeficientu Spi-
catosti, ¢imz se nejvice blizi Gaussovu rozdéleni. Variace V; ¢y maji tedy spise na-
hodny charakter. Zmény Ap. doprovizené pouze malou zménou Vg;¢y jsou méné
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pravdépodobné nez v pripadé nahodnych soucasnych zmén téchto dvou parame-
trii. Opét se objevuje vyssi pravdépodobnost nenulovych souc¢asnych zmén obou
parametr oproti predpovédi zalozené na nulové hypotéze, avsak koeficient \ je
v porovnani s ostatnimi vysetfovanymi parametry nizky.

Jestlize pomoci barevného oznaceni binti stanovime median otoceni B pro
soucasné zmény Ap. a B, Vyirs a sméru v, ziskdme obrazek Otoceni v, je
definovano analogicky ke vztahu [5.3] a oznaceno jako Aa.
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Obrézek 5.6: Soubor histogramt soucasnych zmén Ay, a B (vlevo), Vyirs (vpravo)
a otoceni ¥, (uprostied), v nichz je barvou binu zaznamendna hodnota medidnu

otoc¢eni B pro body méreni v daném binu.

V piipadé soucasnych zmén Ap. a Vgipr nedochdzi k organizaci rozdéleni podle
otoceni B. Naopak rozdéleni pravdépodobnosti soucasnych zmén Apy. a B uka-
zuje, ze velké zmény B jsou spojeny s vétsimi A6.

Z prostiedniho histogramu v obrazku [5.6] vyplyva, ze v pripadé nedostupnosti
méfeni B lze pouzit ke zjisténi pritomnosti prechodu pres hranice proudovych
trubic také otoceni 7,. Toho uzijeme déle pii analyze dat méfenych piistrojem
BMSW.

Zavérem shrneme celou kapitolu a navrhneme klasifikaci rychlych zmén ob-
sahu helia. Rychlymi zménami rozumime zmény na skalach sekund az minut.

Zakladni déleni rychlych zmén Ap. lze provést obdobné jako v (Borovsky,
2008) na:

o zmény spjaté s prechody pres hranice proudovych trubic
Jak jiz bylo ukdzano v prostfednim 2D histogramu v obrazku[5.5} velka oto-
deni B odpovidajici prechodiim pres hranice proudovych trubic jsou castéji
doprovazena nenulovou zménou Ap. nez by odpovidalo zcela nahodnym
soucasnym zménam téchto parametri. Prechody byvaji doprovazeny také
vetsi zménou B a V), i Vi a lze je identifikovat i podle otoceni v,

Korela¢ni zavislosti vystupujici v histogramech souc¢asnych zmén Ay, a kon-
centraci a skalarnich teplot obou studovanych komponent sluneéniho vétru
ale nevykazuji primou souvislost s Af. Alespon polovina pripadu tvoricich
prislusnou zavislost neni doprovazena soucasnou zménou A6 vétsi nez 20°,
a tedy nejspise neni spojena s prechody pres hranice proudovych trubic.

o zmény spjaté s turbulentnimi fluktuacemi
V dusledku vyvoje turbulence a s ni svazanych relaxacnich procestt miize
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dochazet ke vzniku docasnych diskontinuit a proudovych vrstev uvnitt prou-
dové trubice. Takto vytvorena struktura slunecniho vétru muze vést na roz-
dilné profily n, a ng., coz se projevi jako variace relativniho zastoupeni
iontu helia, a na pozorované korelac¢ni zavislosti.

Variace Ap. spojené s turbulentnimi fluktuacemi déle rozdélujeme na:

— zmény probihajici v plazmatu za meziplanetarnimi Soky

— zmény probihajici v ustaleném slunecnim vétru

Témito diléimi pripady se budeme podrobnéji zabyvat v néasledujicich pod-
kapitolach.

5.2 Variace Ay, v plazmatu za meziplanetarnimi
sSoky

Pro studium vyvoje parametri slunec¢niho vétru v okoli meziplanetarnich sokt
je nezbytné prejit k pouziti dat s co nejvyssim dostupnym rozlisenim, pti kterém
je mozné mérit vlastnosti protonové i heliové komponenty. Nabizi se vyuzit méreni
pristroje BMSW ¢i 3DP.

V datech z ptistroje BMSW métenych v letech 2011 az 2015 bylo identifi-
kovano 11 meziplanetarnich Soki, u kterych bylo mozné spolehlivé urcit zmény
zastoupeni helia v okoli soku. Provedli jsme Fourierovu analyzu (viz kapitola
¢asového vyvoje n, a ng. v intervalech o délce 30 minut zvolenych pred a za me-
ziplanetarnimi soky tak, aby nebyl uvazovan prechod pres Sok a jeho primé okoli
o celkové délce 4 minut. Nasledné jsme ze spekter nalezicich jednotlivych Soktim
vyhodnotili primérna spektra pro sledované oblasti u Soku. Timto zptisobem jsme
ziskali vykonova spektra uvedend v levé ¢asti obrazku

BMSW 3DP
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Obréazek 5.7: Prumérnd vykonova spektra casového vyvoje n, (¢ervené) a npg.
(modfe) v uvazovanych oblastech pred (prerusované) a za (plnou ¢arou) mezipla-
netdrnimi soky stanovend z méfeni pristroje BMSW (vlevo) a 3DP (vpravo).

Abychom pracovali s vétsim souborem Sokt, provedli jsme obdobnou analyzu
také pro meéreni z pristroje 3DP. V tomto pripadé jsme uvazovali pouze Soky
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uvedené v databazi CfA Interplanetary Shock Database (Stevens a Kasper} 2016)),
které splnuji vsechny nasledujici podminky:

o dochézi ke skoku undasivé rychlosti protont AV, > 40km/s

o prumeérnd n, a ny. ve sledovanych oblastech se nelisi o vice nez 30 % od
prumérnych koncentraci mérenych ve stejné dobé pristrojem SWE.

Ziskana vykonova spektra jsou uvedena v pravé ¢asti obrazku [5.7

Ve vSech spektrech prislusejicich méreni 3DP dochézi k prechodu ke spek-
tru bilého Sumu pro frekvence vétsi nez 0,02Hz (viz obrazek Vpravo), coz
odpovida casovému rozliSeni okolo 50s. Zmény probihajici na kratsich ¢asovych
skalach jsou znacné zatizeny Sumem tohoto pristroje. Monitor BMSW tuto kom-
plikaci na veétsich frekvencich nemaé, jeho nevyhodou vsak je prilis maly soubor
vhodnych pozorovani meziplanetarnich sokii.

Vsechna vykonova spektra vyvoje ng. jsou nize nez spektra n,. To je pouze
disledkem skutecnosti, Ze ionty helia jsou vzdy minoritni komponentou slunec-
niho vétru. V oblasti za Sokem dochazi pro oba druhy iont ke zvyseni celého
vykonového spektra, coz je v souladu s difvéjsimi pracemi (Pitna a kol., [2016]).
Toto zvyseni je v piipadé ngy. vétsi, jak je patrné z obrazku [5.7] Pramérnd spek-
tra vyvoje ny. ziskana z métreni pristroje 3DP jsou za sokem priblizné jedenac-
tindsobné vyssi, zatimco pro n, dochazi k pfiblizné devitindsobnému navyseni.
Obdobny trend avsak s nizsimi koeficienty naristu pozorujeme i v pripadé méreni
z BMSW. Jelikoz jsou koeficienty nartistu pro oba druhy iontt rozdilné, dochéazi
ke zvyseni fluktuaci Ay, za Sokem.

Cagas| (2015) provedl piipadovou studii dvojice meziplanetarnich Soku a na-
vrhl jako mozné vysvétleni tohoto navyseni fluktuaci Ay, za Sokem vilny buzené
magnetozvukovou nestabilitou. Gary a kol.| (2000) nalezl pfiblizny vztah pro prah
této nestability

|UHE - 17p| = 1’4VA \/ BHP? (54>

kde V4 je Alfvénova rychlost a BHP = % predstavuje paralelni protonovy

parametr 3. Za predpokladu kvazineutrality jsme vypocetli tento prah pro méreni
3DP v oblastech okolo vybranych Sokt a srovnali jej s pozorovanou diferencni
rychlosti. Ziskali jsme tak 2D histogramy uvedené v obrazku [5.8

Ve vétsiné bodti méreni v okoli Sokt je diferencni rychlost mald na to, aby
prekrocila prah magnetozvukové nestability. Navic v oblasti za Sokem se dale
vzdaluje od jejiho prahu. Tato nestabilita proto nejspise nemiize byt obecné zod-
poveédna za zvyseni fluktuaci Ag, za Sokem. Vysledek je vSak mozné interpretovat
také tak, ze tato nestabilita udrzuje diferencni rychlost pod prahem.

V navaznosti na predchéazejici studii rozdéleni soucasnych zmén Apy. a dal-
sich parametrii sluneéniho vétru jsme vysetiovali také vyvoj téchto rozdéleni pri
prechodu pres Sok. Pro vybrané soky pozorované pristrojem 3DP jsme nalezli
tato rozdéleni ve stejnych oblastech v okoli Soku jako v predchazejicich ptipadech
vyse. Vychazime zde z predpokladu, ze by se vliv Sumu mohl alespon castecné
eliminovat po odecteni rozdéleni pravdépodobnosti urc¢enych z nulové hypotézy.
Abychom studovali priblizné stejné oblasti rozdéleni pravdépodobnosti zmeén jed-
notlivych parametri, volili jsme na osach maximalni vzdalenosti od nulové zmény
rovné 60 téchto rozdéleni pravdépodobnosti, a to zvlast v oblasti pred a za Sokem.
Biny obsahujici méné nez 20 bod méteni jsme oznacili bilou barvou.
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Obréazek 5.8: Srovnani pravdépodobnostnich histogramt V¢ a prahu magne-
tozvukové nestability urcené¢ho podle Ve zvolenych oblastech pied (vlevo) a za
(vpravo) Soky. Bila ¢arkovana ¢ara predstavuje body, v nichz je Vy; sy rovna pra-
hové diferenc¢ni rychlosti.

V obrazku je uvedeno srovnani korelacnich histogrami soucasnych zmén
Ape a parametr protonové komponenty. Pred sokem jsou rozdéleni pravdépodob-
nosti soucasnych zmén Ag, a n,, T, srovnatelnd s rozdélenimi pravdépodobnosti
urc¢enych z nulové hypotézy. Naproti tomu ve sluneénim vétru poruseném prii-
chodem Soku dochazi k posileni jiz diive pozorovanych korelacnich zavislosti (viz
obrazky a . Za sokem tak nastava zvyseni stiednich odchylek A\ od rozdeé-
leni ur¢eného nulovou hypotézou. To dale podporuje hypotézu, ze jsou nalezené
korelac¢ni zavislosti spjaté se vznikem docasnych struktur v poruseném plazmatu
za Sokem a souvisi tak se strukturou slunec¢niho vétru danou vyvojem turbulence.

U 1D rozdéleni zmén Age, n, a V, dochazi ke zvétseni koeficientu Spicatosti
po prechodu pres Sok, tedy ke zvysenému zastoupeni zmén ve chvostu rozdéleni.
Naopak je tomu v pfipadé zmén 7T),, kdy je koeficient -y za Sokem nizsi.

Nedostatek spolehlivé vyhodnocenych dat o alespon trisekundovém rozliseni
meérenych v okoli meziplanetarnich sokti vyznamné komplikuje moznost statistické
analyzy. Primérna vykonova spektra n, a ny. naznacuji zvyseni variaci Ap. za
soky, jejich zdrojem vsak nejspise neni magnetozvukova nestabilita. Porovnani ko-
relac¢nich histogramii soucasnych zmén Ay, a vlastnosti protonové komponenty
dale podporilo hypotézu, ze pozorované korelac¢ni zavislosti jsou svazany se struk-
turou slunec¢niho vétru zpisobenou vyvojem turbulence.

5.3 Variace Ay, v ustaleném sluneénim vétru

Velké zmény zastoupeni iontt1 helia byly nalezeny také v pozorovanich typic-
kého slune¢niho vétru. Jako priklad takovych variaci zde uvddime dvoubodové
pozorovani provedené dne 2. 8.2012 okolo 17. az 20. hodiny pristroji BMSW (viz
obrazek a 3DP (viz obrézek [5.11)).

V pravém hornim rohu obrazku a jsou uvedeny v ndsobcich zem-
ského poloméru Rp soutadnice polohy prislusejicich druzic uprostied zvoleného
casového intervalu vyjadrené v soustavé GSE.
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Obrézek 5.9: Soubor 2D histogramii popisujicich rozdéleni pravdépodobnosti sou-
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Obréazek 5.10: Casovy vyvoj nasledujicich parametri sluneéniho vétru (fazeno od
horniho panelu ke spodnimu) méfenych piistrojem BMSW: energetické spektrum
iontt Ej; ny; npe; Ane; Vp (Cervené) a Vi, (modie); otoceni 7,; thly ¢ a ¢ po-
pisujici smér toku iontu (zelené) porovnané se ihly popisujicimi smér na Slunce
(Cerné) v soutadnicich p¥stroje BMSW; T, (¢ervené) a Ty, (modfe); otodeni B,
jeho slozky v soustavé GSE a jeho velikost ziskané propagaci dat z MFI do mista
meéreni druzice Spektr-R.
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Obrazek 5.11: Casovy vyvoj nasledujicich parametrii slune¢niho vétru (fazeno
od horniho panelu ke spodnimu) mérenych piistrojem 3DP: n,; nge; Ane; Vp
(Cervene) a Vi, (modfe); Vyirr (Cerné) a velikost slozky ¢ kolmé (oranzove)
a rovnobézné (zelené) se smérem IMF a Alfvénova rychlost (Cervené); Vy; s nor-

movand lokalni Alfvénovou rychlosti V4; otoceni v),; otoceni B ; velikost a slozky
B v soustavé GSE; T, (¢ervené) a T, (modfe).
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Déle jsou zde ukazany panely zobrazujici casovy vyvoj parametri slunec-
niho vétru. Kromé zakladnich parametri, se kterymi jsme pracovali jiz diive,
jsou v pripadé méreni pristroje BMSW uvedeny dalsi charakteristiky. Jedné se
o energetické spektrum iontt F;, smér toku iontu (popsany thly ¢, ¢) a smér na
Slunce, pticemz oba sméry jsou vyjadieny v soufadnicich ptistroje BMSW (viz
kapitola .

Jelikoz pro druzici Spektr-R nejsou dostupnd méreni IMF, doplnili jsme data
z pristroje BMSW o odhad vyvoje B v mist& pozorovani druzici Spektr-R pomoci
propagace méreni IMF pristrojem MFI (viz kapitola . Pro urceni prechodu
pres hranici proudovych trubic miizeme pouzit také vyvoj otoceni 17;,, jehoz méreni
poskytuji pro oba pristroje.

Zatimco Casovy vyvoj n, v méfenich obou pristrojii nevykazuje velké relativni
zmeény, profil ny. je naopak velmi variabilni. To se nésledné projevuje ve velké
promeénlivosti Ag,.. Z Casové odlehlosti velkych variaci Ay, a otoceni Bi U, lze
usuzovat, ze v dobé nejvétsich zmén nedochézi k prechodim ptes proudové tru-
bice. K nejblizsimu meziplanetarnimu soku doslo tentyz den v 10:07, coz je podle
Pitna a kol.| (2016) jiz prilis daleko na to, aby pozorované variace souvisely s pri-
chodem Soku. Jako mozny zdroj téchto zmén se tedy nabizi viny buzené vhodnou
nestabilitou.

Postupem popsanym v kapitole jsme nalezli vykonova spektra casového
vyvoje n, a ng. normovanych jejich stiednimi hodnotami g, a f,,, na uvede-
ném intervalu. Tato spektra jsou uvedena v obrazku [5.12] Vykonové spektrum
fluktuaci M”niHe je vySe v porovnani se spektrem prislusejicim vyvoji :Tpp v celém
sledovaném MHD rozsahu (0,001 — 0,1) Hz. Pokles spektra odpovidé typickému
prubéhu ve slune¢nim vétru pro danou oblast frekvenci (Bruno a Carbone, [2013)),
nejedna se o projev Sumu. Nepozorujeme vsak vyraznéjsi zvyseni v konkrétni ob-
lasti frekvenci, coz naznacuje, ze sledované variace relativniho zastoupeni helia
nejsou spojeny se Sirenim vin.

BMSW 3DP

PSD(n/u,)
PSD(n/u,)

10? 10° 10 10° 10

f [Hz] f[Hz]

10°

Obréazek 5.12: Vykonova spektra casového vyvoje n, (Cervené) a ngy. (modfe)
normovanych jejich stfednich hodnotou v uvazovaném intervalu stanovené z od-
povidajicich si méreni piistroje BMSW (vlevo) a 3DP (vpravo).

Z porovnani paneli prislusejicich casovému vyvoji Ape a Vyirr/Va v obréz-
ku je patrny postupny pokles Vy;rr/Va doprovazeny néartstem variaci Ape.
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Tato mozna spojitost vsak vyzaduje podrobnéjsi analyzu. Jiz ze studia soucas-
nych zmén Ap. a dalsich parametri sluneéniho vétru vyplynulo, ze velké zmény
Apge spise odpovidaji vyvoji turbulence uvnitt proudové trubice. Zdrojem energie
pro vyvoj turbulence by mohla byt vzajemna diferencni rychlost mezi protony
a ionty helia (Safrankova a kol., 2013b)). V nésledujici kapitole se tedy zamd&iime
na studium vlastnosti této diferenc¢ni rychlosti.
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6. Diferencni rychlost mezi
protony a ionty helia

Marsch a kol (1982) studovali vlastnosti heliovych iontt na zakladé dat zis-
kanych druzicemi Helios 1 a 2 ve vzdalenosti 0,3 az 1 AU od Slunce. Pouzita data
byla mérena v dobé minima slunec¢ni aktivity probihajictho v roce 1976. Rozdélili
slunecni vitr do t{ skupin podle V, na:

 pomaly slunecni vitr s V,, < 400km/s
o prechodny slunec¢ni vitr s V,, v rozmezi 400 + 600 km/s
e rychly slunecni vitr s V,, > 600 km/s

Pro jednotlivé skupiny sestavili histogramy popisujici rozdéleni Vf%f, které zde
uvadime v horni ¢sti obrazku [6.1] Velikost diferen¢ni rychlosti oznacend jako
|AVap| = |Uge — U] je v téchto histogramech normovana lokdlni Alfvénovou rych-
losti V4 a je ji pridéleno znaménko odpovidajici znaménku rozdilu velikosti jed-
notlivych unasivych rychlosti sign (|Uge| — |0,]).

Sestavili jsme obdobné histogramy pro métreni provedena piistrojem SWE na
druzici Wind ve vzdalenosti priblizné 1 AU od Slunce v obdobi dvou minim slu-
necni aktivity. Jednd se o ¢asové rozmezi od ¢ervna 1995 do cervna 1997 a od
ledna 2007 do ledna 2009. Ziskali jsme tak rozdéleni uvedena ve spodni ¢asti ob-
razku 6.1} Pro snadnéjsi porovnani jsme zvolili stejné jako v Marsch a kol.| (1982)
sitku binu rovnou 10 %. Na druzici Wind je daleko vyznamnéji zastoupen pomaly
a prechodny slunecni vitr. Proto jsme na vertikélni osu vynaseli pravdépodobnost
zastoupeni pro danou skupinu P namisto absolutniho zastoupeni N (jak je tomu
v Marsch a kol .| (1982)). Konkrétni pocet bodi méfeni v dané skupiné je pak uve-
den v horni ¢asti kazdého dil¢iho histogramu a oznacen jako hodnota parametru
N.

V métenich druzice Wind je v porovnani s mérenimi z druzic Helios daleko
vyssi zastoupeni pripadi, kdy je V, > Vg, a to jak pro skupinu pomalého slu-
necniho vétru, tak i pro ostatni skupiny. V pomalému sluneé¢nimu vétru vsak
tato populace dokonce prevazuje. Déle je z porovnani histogramt v obrazku
patrné, Ze pro piipady ve vétvi rozdéleni odpovidajici V,, < Vp, je lokalni maxi-
mum posunuto blize k nule. Zatimco pro vétev piislusejici V,, > Vi, tento trend
nepozorujeme.

Pozorovani v mensich vzdalenostech od Slunce provedend druzicemi Helios
naznacuji pritomnost procesit vedoucich k preferencéni urychlovani ionti helia.
Avsak z pozorovani ve vzdélenosti priblizné 1 AU od Slunce lze usuzovat, ze
béhem sifeni sluneéniho vétru meziplanetarnim prostorem do bodu L1 dochazi
k preferenénimu urychlovani protont. Je vsak tfeba vzit v tvahu také radové
rozdily v poctu zpracovavanych meéreni a skutecnost, ze porovnavame méreni
provedena béhem dvou rtznych minim slunecni aktivity.

Zahrneme-li do rozdéleni vSechna méreni z pristroje SWE na druzici Wind
ziskana od ledna 1995 do srpna 2016 a oznacend ,fit flag* 10, dostaneme rozdéleni
uvedend v obrazku [6.2] JelikoZ pracujeme s daleko vét$im souborem dat, zmensili
jsme pro lepsi rozliseni velikost binu z pivodnich 10 % na 5 %.
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Obrézek 6.1: Horni trojice histogrami zobrazuje rozdéleni V;l/—jf pro pomaly, pre-
chodny a rychly slunec¢ni vitr v méfenich z druzic Helios béhem minima sluneéni
aktivity v roce 1976 (prevzato z Marsch a kol., |1982). Spodni trojice pravdépo-

dobnostnich histogramt predstavuje obdobna rozdéleni

v
L pro méfeni pifstro-

jem SWE na druzici Wind béhem dvou jinych slune¢nich mlmm. Uvniti kazdého
histogramu je uveden celkovy pocet pripadt pro danou skupinu vyznaceny jakozto

hodnota parametru V.
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Obrazek 6.2: Rozdéleni

SigN([Vige - 1Vol) [Vl /va [%]

pro pomaly, prechodny a rychly sluneéni vitr v meé-

renich pristroje SWE provedenych od ledna 1995 do srpna 2016.
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Hlavnim rozdilem rozdéleni v obrazku [6.2] oproti rozdélenim v obrazku [6.1} je,
ze pro rychly slunecni vitr se objevuje tfeti lokdlni maximum v okoli velmi malych
V?}f L. Vzhledem k rozdéleni % uvedeném v obrazku lze navrhnout, Ze by
tato populace mohla prisluset TCME. Vyhledali jsme tey v rychlém sluneénim
vétru intervaly o délce alesponn 30 min, v nichz plati M < 20%. Aby bylo
potlaceno déleni intervalii, povolili jsme v nich nejvyse trlmmutove intervaly, pri
nichz nedochdazi ke splnéni této podminky. Nalezené intervaly v zasadé dobte
koreluji s poc¢tem slunecnich skvrn a prevazuji tedy v dobé slune¢niho maxima
(viz obrézek [6.3] vlevo).

Vysetiovali jsme také jejich casovou odlehlost vii¢i meziplanetarnim Soktim
uvedenym v databazi pripravené |University of Helsinki (2016). Z obrazku
vpravo je vidét, ze pozorovani téchto intervalii ¢asto nasleduje po priichodu mezi-
planetarniho soku. Dle oc¢ekévani je naopak odlehlost koncti nalezenych interval
od naslednych pozorovani Sokii nahodila.
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Obrazek 6.3: Zastoupeni nalezenych intervalii s ‘“f £ <20 % v prubéhu slunecéniho
cyklu (vlevo) a jejich éasova odlehlost At vuci memplanetarmm soktum (vpravo).

Po odebrani dat odpovidajicich intervaliim pozorovani ICME uvedenych v da-
tabézi pripravené Richardson a Cane, (2017)) skuteéné dochézi k vymizeni naristu
zastoupeni v oblasti malych d’f L. jak lze vidét v obrazku

v, < 400 km/s 400 km/s sV, < 600 km/s v, > 600 km/s
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Obrazek 6.4: Rozdéleni djf pro pomaly, pfechodny a rychly slune¢ni vitr v mé-
fenich pristroje SWE provedenych od ledna 1995 do srpna 2016 po odebrani
intervali odpovidajicich pozorovani ICME.
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Pro malé % ve skupiné rychlého slunec¢niho vétru avsak i po odebrani inter-
valli odpovidajicich pozorovani ICME stéle ziistava malé mnozstvi méreni. Tyto
pripady mohou odpovidat pozorovani ICME, které nebyly uvedeny v databézi
pripravené Richardson a Cane| (2017), nebo je lze prifadit udalostem odpovidaji-
cim postupnému preferenc¢nimu urychlovani protoni.

Meéteni pristroje SWE zahrnuje také dvé maxima slunec¢ni aktivity probihajici
v letech 2001 a 2013. Rozdéleni diferenc¢ni rychlosti v obdobich od ledna 2000 do
ledna 2002 a od ¢ervna 2012 do ¢ervna 2014 je uvedeno v obrazku Oproti ob-
razku [6.1) v tomto rozdéleni pro rychly sluneéni vitr prevlada populace prislusejici
ICME. Dale lokalni maxima pro pomaly a prechodny slunec¢ni vitr se presunula
velmi blizko k nule.

v, < 400 km/s 400 km/s = v, < 600 km/s v, > 600 km/s
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Obréazek 6.5: Rozdéleni Vf}jf pro pomaly, pfechodny a rychly sluneéni vitr z méfeni
pristroje SWE v obdobi maxima slunecni aktivity.
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Obrézek 6.6: Rozdéleni pravdépodobnosti souc¢asného méreni Vdv#jf a V, v jednot-
livych intervalech. Tento 2D histogram je doplnén 1D rozdélenimi predstavujicimi

projekce do prislusnych os.
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Déle jiz budeme pouzivat pouze soubor méteni z ptistroje SWE provedenych
od ledna 1995 do srpna 2016 a oznacenych fit flag® 10, z néhoz byly odebrany
intervaly pozorovani ICME. Vyse uvedena rozdéleni naznacuji korelaci mezi V%f
a V. Zobrazime-li si pomoci 2D histogramu rozdéleni pravdépodobnosti soucas-

, Vg . .
ného meéreni % a V), dostavdme obrazek

v v . . Vi v v, .
Skutecné se potvrzuje korelace mezi % a V,. Avsak ve vétvi V, > Vg, se
objevuje také na V), témér nezdvisld populace o unésivych rychlostech v rozmezi

300 + 400 km//s.
S poklesem velikosti diferen¢ni rychlosti je spojen nartst koeficientu Spic¢atosti
v rozdéleni pravdépodobnosti zmén Ap., jak ukazuje obrazek

0
100 -50 0 50 100
SigN(| Vi - [Vo]) [Vl / Vi [%]

Obrézek 6.7: Koeficient Spicatosti v rozdéleni pravdépodobnosti zmén Ay, pro
jednotlivé intervaly diferencni rychlosti.

Pro mensi V,, je mensi Vf/—jf a zvysuje se zastoupeni vétsich relativnich zmén
Ape. To odpovida proménlivejsimu charakteru pomalého slunecniho vétru. K této
skutecnosti mizeme pristupovat také z hlediska vyvoje turbulence. Postupné sni-
zovani ‘%’;” diky vybuzeni nestabilit vede k nartustu variaci Ag., které jsou pro-
jevem turbulentnich fluktuaci uvniti proudové trubice.

Jestlize si prostrednictvim 2D histogramu zobrazime pro uvazované skupiny
rozdéleni pravdépodobnosti soucasného meéreni w{,—f a Ap., dostaneme obra-

zek [6.8]

v, < 400 km/s 400 km/s =< v, =< 600 km/s v, > 600 km/s
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Obrézek 6.8: Rozdéleni pravdépodobnosti soucasného méteni Vyrr/Va a obsahu
heliovych iontt Ay, pro jednotlivé skupiny slunec¢niho vétru.
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Piechodny slune¢ni vitr naznacuje postupny presun maxima z oblasti V,, < Vg
do oblasti V,, > V. se snizujicim se obsahem iontii helia. To naznacuje, ze by
procesy zpusobujici preferen¢ni urychleni protonové komponenty mohly probihat
rychleji pti nizsi Age.

o Vg . . .

Rozdélen = pro dva riizné rozsahy Ay, uvedend v obrdzku @ tuto hypo-
tézu dale podporuji. Pfi niz§im Apg, jiz v rychlém slunecénim vétru prevlada vétev
Vp > Ve a v pfechodovém sluneénim vétru jsou maxima obou vétvi blizko nule.
Naopak pti vyssim obsahu iontii helia v rychlém i pfechodovém slunecnim vétru

stale dominuje vétev V,, < Vpe.

v, < 400 km/s 400 km/s = v, < 600 km/s v, > 600 km/s
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0.25¢

0.20

o 0.15¢
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0.05|
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Sign(lvHel-lv,,l) |Vdiff| /VA [%]

Obrazek 6.9: Rozdéleni pravdépodobnosti VQI,—Z‘”‘ pro pomaly, prechodovy a rychly
slunecni vitr s Ay, € (2;3) (modfe) a Ag. € (4,5;5,5) (Cervené).

Zavérem shrneme tuto kapitolu. Zjistili jsme, Ze zastoupeni populace V,, < Vi,
s rostouci vzddalenosti od Slunce kleséd a naopak populace V,, > Vp, nariista. To
vyustilo v hypotézu, ze ve vétsich vzdalenostech od Slunce dochézi k preferenc-
nimu urychlovani protonii. Dale jsme ukazali, Ze pocet pripadil V), > Vp, roste
s klesajicim Apge.

Zabyvali jsme se také populaci s malym V%f, kterd je vyznamné zastoupena
v rychlém sluneénim vétru béhem maxima slunecni aktivity. Z casové odlehlosti
intervalii méreni nizkého V%’:f od meziplanetarnich Sokt jsme usoudili, Ze by se
mohlo jednat o pozorovani ICME, coz jsme dale podporili nalezenim rozdéleni

Vi (. e .
% po odebrani ICME z pouzivaného datového souboru.
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Z.aver

Prace predstavuje statistickou studii rychlych variaci obsahu helia a vlastnosti
diferen¢ni rychlosti v zavislosti na parametrech slunecniho vétru a na zménach
jeho zdrojové oblasti.

Studovali jsme soucasné zmény Ap. a dalsich parametri heliové a protonové
komponenty mérenych druzici Wind v letech 1995 az 2016, tedy ptes dva cykly
slune¢niho vétru. Nalezli jsme nékolik korelac¢nich zavislosti. Abychom objasnili
puvod téchto zavislosti, vysetrovali jsme spojitost uvazovanych soucasnych zmén
s otocenim IMF. Ukéazalo se, ze v pripadé soucasnych zmén Ap. a koncentraci
a teplot protonové i heliové komponenty je alespon polovina pripadi tvoricich
prislusnou korelacni zavislost doprovazena otoc¢enim A mensim nez 20°. Na-
vrhli jsme hypotézu, ze pozorované korelacni zavislosti mohou byt spojeny také
s docasnymi strukturami vyvijejicimi se ve slunecnim vétru béhem jeho Siteni
meziplanetarnim prostorem diky jeho turbulentni povaze. Proto jsme na skale
minut provedli nésledujici klasifikaci rychlych zmén:

o zmény spjaté s prechody pres hranice proudovych trubic
o zmény spjaté s turbulentnimi fluktuacemi

— zmény probihajici v plazmatu za meziplanetarnimi soky

— zmény probihajici v ustaleném slunecnim vétru

Diléi pripady turbulentnich fluktuaci jsme dale studovali.

Vysettovani variaci v okoli meziplanetarnich sokt je zna¢né komplikovano ne-
dostatkem vhodnych druZicovych méreni. Primérna vykonova spektra n, a nge
ziskand z pozorovani piistroji 3DP a BMSW v okoli Sokii naznacuji zvyseni
variaci Ag. za Soky ve shodé s |Pitna a kol.| (2016). Pomoci statistické studie pa-
rametr v okoli Sok jsme ukézali, ze zdrojem téchto variaci nejspise neni magne-
tozvukova nestabilita, jak bylo navrzeno v (Cagas| (2015)). Zvyraznéni korela¢nich
zavislosti po prechodu Soku dale podporilo vyse navrzenou hypotézu, ze jsou po-
zorované korelacni zavislosti svazany se strukturou slunecniho vétru zptisobenou
vyvojem turbulence béhem jeho siteni od Slunce k Zemi.

Studium zmén Ap. probihajicich v ustaleném sluneénim vétru ukazalo, ze

nejsou spjaty s prechody pres hranice proudovych trubic. Vykonova spektra ;—”
np

a % nejspise nenaznacuji pritomnost vin. Spektrum prislusejici heliové kom-
ponerfté je vyssi v celém sledovaném MHD oboru, coz ukazuje, Ze pozorované
zvysSeni fluktuaci Ay, neni zpusobeno nartustem sumu.

Jednim z moznych zdroj energie pro udrzovani turbulence ve slune¢nim veé-
tru je Vgirs, proto jsme se zamérili také na jeji zmény. Ukdzali jsme, Ze v pii-
padé ICME je v 1 AU tato rychlost blizkd nule a mtze tak slouzit k jednoduché
identifikaci tohoto druhu slune¢niho vétru. Studium V¢ dale ukazalo, Ze ackoliv
v blizkosti Slunce dochazi k preferenénimu urychlovani iont helia, dale od Slunce
jsou naopak vice urychlovany protony. Pri niz$im zastoupeni Ay, je tento proces

nejspise rychlejsi.
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Chovani heliové komponenty zfejmé vyznamné ovliviiuje vlastnosti slune¢niho
vétru. Na jeho zakladé by mohla byt provedena identifikace riznych druhi slu-
necniho vétru danych nejen zdrojovou oblasti na Slunci, ale také jeho vyvojem od
Slunce k Zemi. Jestlize zobrazime pozorovani druzice Wind v letech 1995 az 2016
v roviné parametri poméru %’e a dhlu mezi B a U, pro rizné unasivé rychlosti
slunecniho vétru, ziskdme obrazek

v, < 400 km/s 400 km/s < v, < 600 km/s v, > 600 km/s

1.02 25
1.00 3.0
o
> 098 & 35
o
0.96 40
0.94
45

0O 30 60 90 120 150 180 30 60 90 120 150 180 30 60 90 120 150 180

cone angle [deg]

Obrazek 6.10: Rozdéleni pravdépodobnosti souc¢asného méreni daného pomeéru
s , , =4 — s v .
unasivych rychlosti 2 a thlu mezi B a 4, ktery je zde oznacen jako ,cone
He

angle*.

Klasifikace slunecniho vétru zalozena na jeho umisténi v této roviné parametri
bude predmétem naseho dalsiho studia.
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Seznam pouzitych zkratek

3DP
AU
BMSW
CIR
FC
FFT
GSE
ICME
IMF
MHD
MFI
NASA
PESA
PSD
SWE

3D Plasma Analyzer

Astronomical Unit

Bright Monitor of the Solar Wind
Corotating Interaction Region
Faraday Cup

Fast Fourier Transform

Geocentric Solar Ecliptic
Interplanetary Coronal Mass Ejection
Interplanetary Magnetic Field
Magnetohydrodynamika

Magnetic Field Investigation
National Aeronautics and Space Administration
Proton Electrostatic Analyzer

Power Spectral Density

Solar Wind Experiment
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