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Anotace

Tématem predkladané bakalarské prace je popis jevu zvaného rekonexe magnetického
pole. V prvni ¢asti je pozornost vénovana teorii souvisejici s plazmatem a magnetickym
polem. Dalsi ¢asti jsou vénovany chovani plazmatu v magnetickych polich. Poté je
pozornost zamérena na samotny jev rekonexe magnetického pole a jeji modely. Dale jsou
popsany vlivy tohoto jevu na procesy probihajici v astrofyzikalnim plazmatu, a zejména
pak na mechanizmy rekonexe magnetického pole na Slunci a v nasi Galaxii. Posledni
¢ast je vénovana teoretickému vyzkumu moznosti spusténi rekonexe magnetického pole
pomoci oscilaci a vin v plazmatu a procesu opa¢nému tj. rekonexi magnetického pole

jako procesu generujiciho vlny v plazmatu.

Abstract

The topic of presented bachelor thesis is the description of the effect called recon-
nection of magnetic field. The first part describes the theory of plasma and magnetic
field generally. Second chapter shows plasma behavior in the magnetic fields. Then,
the attention is paid to the effect of reconnection of magnetic field and its numerical
modelling. Further the influence of this effect on processes in astrophysical plasmas is
described, especially the mechanism of reconnection of magnetic field on Sun and in
our Galaxy. The last part shows a theoretical research of the possibility of triggering of
magnetic reconnection by MHD oscillations and plasma waves and the inverse process

of reconnection of magnetic field as a process which generate the plasma waves.



Prohlaseni

Prohlasuji, ze svoji bakalarskou praci jsem vypracoval samostatné pouze s pouzitim
prament a literatury uvedenych v seznamu literatury.

Prohlasuji déale, Ze v souladu s § 47b zékona ¢. 111/1998 Sb., v platném znéni souhla-
sim se zvefejnénim své bakalarské prace, a to v tpraveé vzniklé vypusténim vyznacenych
¢asti archivovanych Pedagogickou fakultou JU elektronickou cestou ve verejné p¥istupné
¢asti databaze STAG provozované Jihodeskou univerzitou v Ceskych Budgjovicich na

jejich internetovych strankach.

V C. Budgjovicich 12. ledna 2011

Jan Pokorny



Podékovani

Na tomto misté bych rad podékoval svému vedoucimu bakalaiské prace RNDr. Petru
Jelinkovi, Ph.D., za cenné rady a pfipominky pii zpracovavani této prace.
Déle bych chtél podékovat zaméstnankynim Akademické knihovny JU za ochotu pii

vyhledavani pottebné literatury.



Obsah

Prohlaseni

Podé&kovani

1 Uvod

2 Plazma

2.1
2.2
2.3
24

Definice plazmatu . . . . . . .. . . ...
Druhy a vlastnosti plazmatu . . . . . . .. ... .. ... ... .....
Debyeovo stinéni . . . . . . ... L

Srazky v plazmatu . . . .. ..o

3 Magnetické pole

3.1

3.2

Magnetické pole v plazmatu . . . . . ... ... ... ... ...
3.1.1 Zamrzani magnetického pole do plazmatu . . . . ... ... ..
Magnetické pole ve vesmiru . . . . . .. .. ..o
3.2.1 Magnetické pole Zemé . . . . .. ...
3.2.2 Magnetické pole Slunce . . . . . . .. ...
3.2.3 Magnetické pole v galaxii . . . . .. ... Lo

4 Rekonexe magnetického pole

4.1

Modely magnetické rekonexe . . . . . . . .. ...
4.1.1 Samovolna 2D rekonexe . . . . . .. .. ...
4.1.2 2D fizend magnetickd rekonexe (Sweet-Parkertv model) . . . . .
4.1.3 Petschekiiv model 2D rekonexe . . . . . .. .. .. ... .. ..
4.14 3Drekonexe . . . . ...

5 Rekonexe ve slune¢nim plazmatu

5.1
5.2

5.3

Slunecni erupce a vyrony koronalni hmoty jako disledek rekonexe . . .
Ohfev slune¢ni korény pomoci rekonexe . . . . . . . .. .. ... .. ..
5.2.1 Moznosti ohfevu slune¢ni korény . . . . . . .. ... ... ...
Numerické modelovani rekonexe ve slune¢nim plazmatu . . . . . . . ..

5.3.1 Vysledky modelovani rekonexe ve slune¢nim plazmatu . . . . .

10
11
12
13

14
16
16
18
18
19
23

26
28
29
30
32
33



6 Rekonexe pri procesu interakce molekularnich mracen s galaktickym

diskem 44
6.1 Vysokorychlostni molekuldrni mracna . . . . . . .. .. ... ... ... 44
6.2 Rekonexe magnetického pole pti interakci HVC s galaktickym halo . . . 45

6.3 Numerické modelovani interakce magnetickych poli pfi srazce HVC s

galaktickym diskem . . . . . .. .. oo 47
6.3.1 Vysledky numerického modelovani . . . . . . . ... ... .. .. 48
7 Oscilace a vlny v plazmatu 52
8 Zavér 54
Literatura 55
Seznam obrazku 57

Seznam tabulek 59



1 Uvod

Vsechny druhy vysoce vodivého plazmatu, at uz jde o laboratorni, slunecni, nebo plazma
ve vzdaleném vesmiru, generuji magneticka pole. Existence téchto poli v pfitomnosti
plazmatu vede nevyhnutelné k procesu magnetické rekonexe. V Cestiné se da tento jev
pojmenovat jako ,prepojeni magnetickych silokiivek®.

Vyskyt magnetické rekonexe v Sirokém spektru plazmovych prostiedi ji fadi mezi
dilezita témata prispivajici k vysvétleni zasadnich procesti probihajicich v plazmatu,
které se do nedavné doby vysvétlit nedarilo. Mezi takové procesy patii naptiklad nahla
vzplanuti ve slunecni koréné a jeji ohfev, jevy v atmosférach planet a hvézd, jevy v
meziplanetarnim prostoru i pfi pokusech s termojadernou fazi. Dilkazy pritomnosti
rekonexe v laboratornich pfistrojich jako je tokamak (obr. 1) jsou tak silné, Ze nemuze

byt diskuze o tom, zda rekonexe nastava, ale pouze o tom jakou cestou.

Obrazek 1: Tokamak Compass-D béhem instalace v Culhamu

Predstava o rekonexi se vyvijela a stale vyviji skrze nedavné pokroky v pozoro-

vani magnetosféry Slunce a Zemé i diky pocitacovym simulacim. V plazmatu nastava i

vvvvvv

jev pro vysvétleni pfemény energie magnetického pole na energie jinych druhu [1].
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Obrazek 2: Polarni zare — diusledek vypousténi castic pri sluneénich erupcich, vlivem rekonexe mag-

netického pole na Slunci

Pochopeni déji spojenych s magnetickou rekonexi je dtlezité naptiklad kvili pred-
povidani velkych slunecnich erupci, pfi kterych se uvolnuje zna¢né mnozstvi energie
jejiz vliv se miize projevit i na Zemi napt. ve formé magnetickych bouii nebo polar-
nich zafi (obr. 2). S tim, jak se nasSe civilizace stava stale vice zavislou na slozitych a
tim casto i citlivéjsich technickych zafizenich vcéetné kosmické technologie, mohou mit

predpovédi slunecnich erupci i zna¢né hospodaiské dopady.



2 Plazma

Plazma je zcela nebo cCastecné ionizovany plyn, ktery splnuje jista kritéria. Pojem
plazma poprvé pouzil americky fyzik a chemik Irwing Langmuir (1881 — 1957), viz
obr. 3. V nékterych pramenech se uvadi, ze az 99 % veskeré hmoty ve vesmiru je ve
formé plazmatu. Ve vesmiru se plazma vyskytuje napt. na Slunci, v nitrech i atmosfé-
rach hvézd, jadrech galaxii, mlhovinach, ale také v podobé slunec¢niho nebo hvézdného

vétru (2, 3, 4].

Obrazek 3: Irving Langmuir

Na Zemi, ackoli je soucasti vesmiru, se s plazmatem setkavame minimalné. Je to
napf. v kanalech bleskti, v polarnich zarich, nebo v zemské magnetosféie. Pro¢ se na
Zemi plazma v prirozeném stavu vyskytuje tak ziidka lze vypozorovat ze Sahovy rovnice

(1). Sahova rovnice udava stupen ionizace plynu v tepelné rovnovaze [3]:
3/2
—x~24- 1021T—e—Ui/KT. (1)

Zde jsou n; a n, hustoty (pocet ¢astic v m?) ionizovanych a neutralnich atomt, T je
teplota plynu v K, K je Boltzmannova konstanta a Uj; je ionizacni energie plynu (pocet
joulii potfebny na odtrzeni vnéjsiho elektronu od atomu). Pokud bychom naptiklad
spocitali pomér ionizovanych a neutralnich c¢astic pro obycejny vzduch pfi pokojové

teploté mtzeme vzit n, ~ 3-10% m™3, T =~ 300 K a U; = 14,5 eV (pro dusik). Stupeti



ionizace n;/n, urCeny rovnici (1) je nepatrny, viz rovnice (2). Neni ho tedy mozné
nazyvat plazmatem [3]:
1y

— ~ 1071, (2)

Lo

2.1 Definice plazmatu

Zvys$uje-li se teplota, pomér n;/n, prikie stoupd a plyn je v plazmatickém stavu. Pokud
se teplota zvysi natolik, Ze se n,, stane mensim nez n;, je plazma plné ionizované. Stupen
ionizace plazmatu vSak nemusi byt prilis veliky, pokud je plazmovy ttvar dosti rozsahly.
Z vyse uvedenych divodi se plazma hojné vyskytuje v pfirozeném stavu hlavné v
kosmickych objektech s teplotami miliént stupni, ne vSak na Zemi. Z divodu priroze-
ného vyskytu plazmatu pouze pri vysokych teplotach je plazma oznacovano jako ¢tvrté
skupenstvi hmoty [3].
Existuji dalsi definice kterymi lze plazma charakterizovat, napft.:
,Plazma je kvazineutrdlni plyn nabitych a neutrdlnich cdstic, ktery vykazuje kolektivni
chovani“ [3].
Pojem kvazineutralita v definici, je pozadavek na to, aby v makroskopickych obje-
mech plazmatu bylo vzdy v priméru stejné mnozstvi kladnych a zapornych castic. To

znamena, aby se koncentrace elektronii a iontti rovnala koncentraci neutralnich ¢astic:
ni R Ne = Ng. (3)

Toto je umoznéno diky vysoké vodivosti plazmatu, ktera miize byt v mnoha ptripadech
povazovana za blizici se nekone¢nu. Navenek se tedy plazma jevi jako nenabitd kapalina
¢i plyn [2, 4].

Dalsim pojmem zminénym v definici plazmatu vyse je kolektivni chovdni. Nabité
¢astice v plazmatu mohou pfi svém pohybu vytvaret lokalni koncentrace pozitivniho
nebo negativniho naboje. Tyto koncentrace naboji vedou ke vzniku elektrickych poli,
ktera ovliviiuji pohyb jinych nabitych ¢astic i na vzdalenych mistech. Kolektivnim cho-
vanim tedy rozumime pohyby, které nezavisi pouze na lokalnich podminkach, ale také
na stavu plazmatu ve vzdalenych oblastech [3, 4].

Z toho vyplyva, ze i kdyZ se plazma jevi navenek jako nenabitd tekutina (kapalina
¢i plyn), je schopné jako celek svymi projevy generovat globalni elektrickd a magneticka

pole a na takovato globalni pole reagovat.
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Do pojmu plazma, o kterém je zde fec, vétsinou nezahrnujeme rtizné svazky nabitych
Castic (nespliuji kvazineutralitu) a velmi slabé ionizované plyny — napf. plamen svicky

(nespliiuji kolektivni chovani) [2].

2.2 Druhy a vlastnosti plazmatu

Ze Sahovy rovnice, zminéné v predchozi kapitole, vypyva stupen ionizace plazmatu v
zavislosti na teploté. Podle kritéria teploty rozliSujeme plazma na izotermické a nei-
zotermicke. Pro izotermické plazma, které je tvoreno smeési elektronového a iontového
plynu plati, Ze vSechny typy ¢astic maji stejnou teplotu (7, = T; = T,). U druhého typu
— neizotermického, které mizeme povazovat za smeés elektronti a neutralniho plynu, je
teplota elektronti mnohem vyssi nez teplota ostatnich typt ¢astic [4, 6]. S izotermickym
(horkym ¢&i vysokoteplotnim) plazmatem, se na Zemi v pfirozeném stavu témét nese-
tkame. Uméle je mozné toto plazma vytvorit na ne€kolik okamzika v laboratorich pro
nukledrni fuzi [4]. Neizotermické (nizkoteplotni, studené) plazma se na Zemi vyskytuje

castéji napr. v zarivkach a vybojkach, nebo v elektrickém oblouku.

A
disociani
tepla
teplota ionizaini ;
) energie
skupenske 3
teplo
vyparavani
skupenske :
teplo
tani

dadand energie
pddna enefdie &

pevna latka  kapalina ~Molekulovy  atomovy  pjazma
plyn plyn

Obrazek 4: Graf zdvislosti skupenstvi na teploté [6].

Ve fyzice plazmatu je zvykem udavat teplotu v jednotkéch energie (elektronvoltech).
Pfevodni vztah je: 1 eV = 11 600 K [3, 4, 6]. Vysokoteplotni plazma mé teplotu vétsi

nez 100 eV, coZ odpovida fadové 10° K. Naopak v neizotermickém (laboratornim) pla-
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zmatu se setkdvame s teplotami elektront kolem jednotek eV oproti teplotam iontd a
neutralnich c¢astic, které se pohybuji kolem teploty 300 K, tedy zhruba nékolik setin
elektronvoltu [3, 4].

Pii ohrivani vznikd plazma z pevné latky zptisobem naznacenym na obrazku 4.
Kapalina i plyn vznika skokem, kdezto plazma vznika postupnym ohfivanim plynu v
zavislosti na stupni ionizace [6].

Plazma se od plynného skupenstvi lisi také tim, Ze na castice piisobi nejen sily
gravitacni, ale i elektromagnetické. Dusledkem je elektricka vodivost plazmatu, znac¢na

tepelna kapacita a podléhani tc¢inkiam elektrickych a magnetickych poli.

2.3 Debyeovo stinéni

Dalsim dtlezitym charakteristickym parametrem plazmatu je Debyeova vzdalenost. Jeji
zavedeni je dilezité k pochopeni kvazineutrality plazmatu (viz vySe) a k posouzeni vza-
jemného ptisobeni nabitych ¢astic v plazmatu. Plazma mé schopnost odstinit elektrické
potencialy, které se do ného vlozi. Pokud je do plazmatu vlozen néjaky zdroj potenci-
alu, napt. predmét s urcitym nabojem, vytvori se okolo tohoto predmeétu stinici vrstva
naboje (oblak). Debyova vzdalenost ap. (viz rovnice (4)) je mirou tloustky této vrstvy.

Za touto vrstvou je plazma nenarusené (kvazineutralni) [5]:

eokBTe> 2

(4)

N>

Ope = A\ = (
Plazma je tedy kvazineutralni na vzdalenosti, které jsou vétsi nez Debyova stinici vzda-
lenost. To znamend, ze podminkou kvazineutrality je, aby charakteristicky rozmeér pla-
zmatu L byl mnohondsobné vétsi nez ap, [5]. Je-li rozmér systému L mnohonasobné
vétsi nez ap., pak af kdykoliv vznikne koncentrace ndboje, nebo je do systému zaveden
vnéjsi potencial, jsou naboje odstinény ve vzdalenosti kratké ve srovnanim s L a pone-
chaji pfevaznou ¢ast plazmatu bez velkych elektrickych potencidli ¢ poli [3]. Pokud by
ovsem byl v ndbojovém oblaku maly pocet ¢astic, pojem Debyeova stinéni by postradal

smysl, proto musi pro pocet ¢astic Np, v tzv. Debyeovské sféte platit vztah (5):
4 4
Npe = N Tpe >> 1. (5)

Debyeho stinéni bylo pojmenovano po holandském fyzikalnim chemikovi Peteru Debye-

ovi (1884 — 1966) (obr. 5), ktery jej poprvé odvodil v teorii elektrolyti [5].
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Obrazek 5: Peter Debye

2.4 Srazky v plazmatu

Posledni podminka pro plazma se tyka srazek castic. ,,Charakter srazek i jejich mecha-
nizmus je odlisny od srazek neutralnich castic. Pti srazce neutralnich ¢éastic dochazi k
prudkym zménadm sméru pohybu* [2].

V plazmatu jsou zmény smeéru, zptsobené vétsinou elektrickym polem, méné nahlé.
Jako plazma nemiizeme oznacit napriklad slabé ionizovany plyn proudici z tryskovych
motort, protoze nabité ¢astice se s neutralnimi atomy srazeji tak casto, ze jejich pohyb je
prevazné tizen obycejnymi hydrodynamickymi silami a nikoliv silami elektromagnetic-
kymi. ,,Je-li w frekvence oscilaci plazmatu a 7 stfedni doba mezi srazkami s neutralnimi
atomy, pak musi byt wm > 1, mé-li se plyn chovat spise jako plazma nez jako neutralni
plyn® [3].

Vztah wm > 1 tedy vyjadiuje, ze plazma musi byt vice ovliviiovano elektromagne-

tickymi silami nez srazkami [4].
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3 Magnetické pole

Magnetické pole je prostor, ve kterém ptisobi magnetické sily. Popisuje se vektorovou
veli¢inou B, ktera se nazyva magneticka indukce. Magnetické pole miize vytvaret civka,
kterou prochézi elektricky proud. Cim vétsi je proud v civee, tim silnéjsi je magnetické
pole. Dalsim zdrojem magnetického pole mohou byt permanentni magnety (vytvareji
magnetické pole, aniz k tomu potfebuji elektricky proud). Pohybujici se elektricky na-
bité Castice, jako jsou nosice naboje ve vodic¢ich, vytvareji ve svém okoli magnetické
pole.

Nékteré elementarni ¢astice (napf. elektrony) maji kolem sebe také magnetické pole;
toto pole je jejich zékladni charakteristikou stejné jako hmotnost ¢i naboj. V urcitych
latkach se magneticka pole elektront skladaji a vytvareji navenek vyrazné magnetické
pole (permanentni magnety). V ostatnich latkach se magneticka pole elektronii vyrusi a
zaddné vyraznéjsi pole navenek nevznikne. Na nabité ¢astice pohybujici se v magnetickém
poli pusobi pole Lorentzovou silou Fg (obr. 6). Tato sila pisobici na nabitou ¢éstici
je rovna soucinu jejiho naboje ¢ a vektorového soucinu jeji rychlosti v a magnetické

indukce B (viz rovnice (6)) [7]:
Fy=q(vx B). (6)

Magneticka indukce B je definovana jako vektor, ktery mé smér vp = 0. Pro rychlost
v kolmou k vp = 0 je ¢ = 90° a sila ptsobici na ¢astici ma maximalni velikost Fg_ . .

Velikost magnetické indukce B definujeme pomoci velikosti této sily vztahem:

1
B=Fg  —— 7
Bmax‘q’v ? ( )

kde ¢ je naboj ¢astice a v je jeji rychlost. Lorentzova sila F'g, kterda ptisobi na nabitou
¢astici pohybujici se rychlosti v v magnetickém poli B, je vzdy kolma na oba vektory
v a B. Sila Fy tedy nema nikdy nenulovou slozku do sméru vektoru v a nemuze tedy
ménit velikost rychlosti castice a tedy ani jeji kinetickou energii. Miize ménit pouze
smér rychlosti v, to znamend pouze smér pohybu. Jen takto urychluje sila F'g nabitou
castici [7].

Z rovnice (7) vyplyva jednotka magnetické indukce nazyvana Tesla:

1Tesla=1T=N.s-CLm!.
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Obrazek 6: Lorentzova sila [7].

Tabulka 1: Strucny prehled velikosti magnetickijch poli.

Lidsky mozek 1074 T
Mezigalakticky prostor 107% -107° T
Mezihvézdny prostor 1072-10"°T
Zemské pole na povrchu u pola 1074 T
Slunce 5-103 T
Povrch levnych magneti 0,1T

Povrch silnych permanentnich magnetd 0,5 T
Elektromagnet 2T
Stacionarni pole v laboratori 10T

Pulzni laserové plazma 1056 T
Radiovy pulzar 108 —10° T
Magnetar 101 — 10 T

V tabulce 1 jsou uvedeny velikosti indukci B nékterych magnetickych poli.
Magnetické pole se znazornuje pomoci indukcénich ¢ar nazyvanych téz magnetickée
silocdry. V kazdém bodé pole plati, ze smér magnetické indukce B je urcen tecnou k
indukéni ¢are. Velikost vektoru B vystihuje hustota indukénich ¢ar v dané oblasti.
Indukéni ¢ary prochazejici magnetem vytvareji uzaviené kiivky (a to i ty ¢ary, které
na obrazku nejsou zakresleny jako uzaviené). Vnéjsi magnetické pole tycového magnetu

je nejsilnéjsi pobliz jeho konci, kde jsou indukéni ¢ary nejhustsi (viz obrazek 7) [7].
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Obrazek 7: Magnetické siloéary [7].

3.1 Magnetické pole v plazmatu
3.1.1 Zamrzani magnetického pole do plazmatu

Magneticka pole a plazma spolu tzce souviseji. Magneticka pole jsou, jak jiz bylo zmi-
néno, tvorena magnety nebo elektrickymi proudy. Obecné lze Tici, Ze pro plazma plati
Ohmtiv zékon stejné jako v teorii elektrickych obvodi. U plazmatu se ale v tomto zédkoné

vyskytuji jesté nekteré dalsi pojmy. Popiseme zde jen nékteré podstatné vlastnosti.
E + (v x B) = nj. (8)

Ze vztahu (8) je patrné, Ze hustota proudu j je zavisld na elektrickém poli E, rychlosti
plazmatu a na magnetickém poli plazmatu. Ménici nebo pohybujici se magnetické pole
generuje elektrické pole. Zde je 7 elektricky odpor plazmatu. Je ziejmé, ze kdyz je
plazma vysoce vodivé, hodnota odporu je velmi malé a vyraz v rovnici na pravé strané

je zanedbatelny a mize byt povazovan za nulovy [8]:
E+ (vx B)=0. 9)

V rovnici (9) je vyjadiena podminka zamrzdani, kterou vyjadiil svédsky fyzik a astrofyzik
Hannes Alfvén (1908 — 1995) (obr. 8).

Zamrzani magnetického pole do plazmatu je znazornéno na obrazku 9a — 9c. Na obr.
9a je vidét oblast homogenniho magnetického pole v plazmatu, které je v klidu. Pokud
se nyni posune jedna horizontélni vrstva plazmatu ve sméru Sipky (viz obr. 9b), zacne

téci plazmatem elektricky proud, ktery bude kolem sebe vytvaret dalsi magnetické pole.
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Obrazek 8: Hannes Alfvén

To se slozi s pivodnim magnetickym polem a vysledkem bude pole znédzornéné na obr.
9c. Magnetické silocary se tedy pohybuji spolecné s tokem plazmatu a tak se da fici,
Ze magnetické pole je v ném zamrzlé. Pokud by bylo plazma do magnetického pole
vsunovano, magnetické silokfivky by se branily proti vsunuti plazmatu a odhybaly by
se. V pripadé, ze by bylo plazma vytahovano z magnetického pole, magnetické silokiivky

by se vytahovaly spolu s nim [9].

—+ —+
- -
C

a h

Obrazek 9: Zamrzdni magnetického pole do plazmatu.

Ackoli je odpor plazmatu velmi maly, nikdy nebude rovny nule, tudiz podminka
vmrznuti neplati neomezené. Je zde jesté difizni casové méritko, v jehoz rozsahu se
miize magnetické pole §ifit vodicem, coz zavisi na 7. Mensi n tedy znamena delsi diftizni
cas. Muzeme tedy predpokladat ze zamrznuti poli bude ¢asové kratsi nez doba diftize.

Sifeni plazmatu podél magnetickych silo¢ar, kde se ¢astice volné pohybuiji, je odlisné
od chovani plazmatu pfi pohybu napri¢ magnetickym polem, kde se Castice Siti obtizné.
Tato rozdilnost v chovani plazmatu v rtiznych smérech vzhledem k magnetickému poli

zpusobuje Ze magnetické smycky sleduji magnetické silocary.
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3.2 Magnetické pole ve vesmiru

Dfive slouzily magnetické siloc¢ary jen k zobrazeni magnetického pole. Avsak ve vesmiru
tvori silocary magnetického pole zakladni cesty pro volné elektrony a ionty. Tyto nabité
castice byvaji vazany k magnetickym silocaram, kolem kterych se spiralovité pohybuji.
Diky tomu je chovani plazmatu v kosmu urcovano strukturou magnetickych silocar —
napi. elektrické proudy tecou nejsnaze podél magnetickych silocar, stejné jako teplo

nebo nékteré typy plazmovych vin.

3.2.1 Magnetické pole Zemé

Zemé generuje priblizné dipolové magnetické pole sahajici do vzdalenosti nékolika zem-
skych polomért. Magnetické pole na rovniku mé& hodnotu 31 pT. Elektricky proud,
ktery musi téci v nitru Zemé, aby takové pole vytvofil, ma celkovou hodnotu 10° A.
Magnetické pole Zemé vyrazné ovliviuje tzv. slunecni vitr. Slune¢ni vitr je proud Cas-
tic (zejména protony, elektrony a « ¢astice), které opoustéji Slunce vysokou rychlosti,
zaplavuji celou slunecni soustavu a deformuji magnetické pole Zemé do tvaru magne-
tosféry (viz obr. 10) [2].

Magnetotail

g _~____Deflected solar

‘—————  wind particles

ncoming solar

Plasma sheet

Neutral sheet

Earth's atmosphere
0-100km

Bow shock
Magnetosheath

Obrazek 10: Magnetické pole Zemé

Magnetosféra chrani povrch Zemé pted slunec¢nim vétrem, pfipadné pred magnetic-

kymi oblaky (viz kapitola 5), které se magnetickym polem Zemé nemohou pohybovat,
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jelikoz se plazma Spatné pohybuje napii¢ magnetickymi silocarami. Primér magneto-
sféry je 20 az 30 zemskych polomérti. Na denni strané Zemé vznikd obloukova razova
vlna, na noéni strané dlouhy magneticky ohon. Céstice sluneéniho vétru obtékaji ra-
zovou vlnu a celou Zemi smérem k magnetickému ohonu. Magneticky ohon je oblast
protazenych silokiivek magnetického pole Zemé vyplnéna plazmatem, ktera se tahne do
vzdalenosti 100 zemskych polomeéri. Magnetické silokrivky Zemé vytvareji v polarnich
oblastech tzv. polarni kaspy, coZ jsou vlastné obii trychtyie (viz obr. 10). Pfi interakci
slune¢niho vétru s magnetickym polem Zemé se mohou nékteré ¢astice pronikat témito

kaspy do hornich vrstev atmosféry a vytvaret polarni zare.

Poloha magnetickych pdld neni stala, coz je zptisobeno interakci rotujici Zemé a
slune¢nim vétrem. V pribéhu dne se poloha pélu na povrchu Zemé pohybuje po elipse
s poloosou pres 40 km. Stfedni poloha polu se presunuje k severu rychlosti 15 km za rok.
Céstice interaguji s magnetosférou v ¢asové skale minut po erupci na Slunci, plazmovy
oblak se vsSak $ifi pomaleji (cca 1000 az 2000 km/s), to znamend, Ze dorazi k Zemi
béhem 2 az 4 dnt a pokud doleti do prostoru magnetosféry, ovlivni jeji procesy, a ty

postupné ovliviiuji nizsi vrstvy zemské atmosféry (to znamena pocasi atd.) [10].

3.2.2 Magnetické pole Slunce

Magnetické pole Slunce vznika v konvektivni slunecni vrstveé a je vytvafeno jevem tzv.
tekutinového dynama. Princip tekutinového dynama predpoklada pocatecni slabé dipé-
lové magnetické pole podobné tomu na Zemi. Nerovnomeérna rotace jednotlivych vrstev
Slunce toto pole natahuje a zakrucuje. Vznika silné prstencové magnetické pole se siloca-
rami ve sméru rovnobézek (viz obr. 11). Vzestupné proudy v konvektivni zéné vynasi
¢ast prstencového magnetického pole a vytvareji smycky, které se staci v disledku ro-
tace Slunce. Vysledkem mtize byt tiplné oddéleni smycek. Jednotlivé smycky se zacnou
slévat a postupné vytvori pole podobné jako na pocatku, jen s opa¢nou orientaci [6, 10].

Globélni pole Slunce mé tvar Archimédovych spiral vytvorenych rotaci Slunce. V
trovni rovniku se nachazi takzvana Parkerova plocha (obr. 12), coz je oblast nulového
magnetického pole.

Plocha nulového pole je diky rotaci vyrazné rozvinéna. Nad Parkerovou plochou
mifi silokfivky smérem od Slunce a pod ni mifi smérem ke Slunci. Trajektorie planet

prochézeji v nékterych okamzicich pod a nékteré nad touto plochou. Proto silokfivky
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Obrazek 11: Vznik magnetického pole Slunce [11].

Obrazek 12: Parkerova plocha [2].

Slunce, které nalétavaji na Zemi, v nékterych obdobich mifi smérem souhlasnym s
mag. polem Zemé a v jinych obdobich smérem opacnym, zalezi, zda se Zemé nachazi
nad nebo pod Parkerovou plochou. Oblast ovliviiovand magnetickym polem Slunce se
nazyva heliosféra, viz obr. 13.

Tvar magnetickych silokiivek se méni podle faze jedenactiletého cyklu minima a
maxima sluneéni aktivity (obr. 14). V minimu je nejvice zastoupen dipélovy moment,

v maximu je pole vyrazné slozitéjsi. Na obrazku 14 je na levé strané znazornéna faze

minima aktivity, kdy méa magnetické pole zhruba dipdélovy charakter tzn. na jedné
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Obrazek 13: Slunecéni Heliosféra [2].

polokouli magnetické siloktivky ze Slunce vystupuji, na druhé do néj opét vstupuji.
Dipdl vsak neni idealni. Nékteré siloktivky jsou oteviené a do Slunce se nevraceji. Tyto
silokfivky se napojuji na silokfivky z jinych zdroji magnetického pole ve vesmiru (napft.

na mag. pole Zems).

minimum slunec¢ni aktivity maximum slunecni aktivity

Obrazek 14: Obdobi slunecéni aktivity [2].

V dobé maxima slune¢niho cyklu (obr. 14 vpravo), kdy dochazi k prepdlovani mag-
netického pole, se v okoli Slunce stfidaji oblasti otevienych a uzavienych silokiivek a
Slunce vypadé jako ,vlasata koule“. Po maximu si severni a jizni magneticky pdl vy-
meéni své misto a v nasledujicim minimu budou siloktivky vychézet ze Slunce na opacné
polokouli nez v pfedchazejicim minimu [10].

Na obrazku 15 jsou snimky aktivity Slunce porizené v rentgenové oblasti spektra
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Obrazek 15: Obdobi aktivity v RTG oboru (vlevo mazimum, vpravo minimum,).

elektromagnetického zateni.

Lokalni magnetické pole pfi povrchu Slunce jsou mnohem intenzivnéjsi a casto zna-
¢né komplikované. Nachazeji se ve vyssich vrstvach atmosféry Slunce a jejich hodnoty
se pohybuji okolo 0,3 T. Lokalni pole se projevuji jako trubice magnetickych tokt v kon-
vektivni zéné. Tyto trubice vyvéraji ve formé hustych provazcti magnetickych siloktivek

z tzv. slunecnich skvrn a opét se nékde noii do skvrn opac¢nych polarit.

Obrazek 16: UV snimek magnetického pole ze sondy TRACE [2].

Magnetické pole tedy vytlac¢i atmosférické plazma a nahradi je plazmatem vlastnim,
vynesenym z hlubsich vrstev Slunce. Maximalni zivotnost slunec¢nich skvrn je nékolik
mésicl, vétsinou vSak trva jen par dni. Nejvice skvrn se objevuje v dobé maxima slu-

necni ¢innosti. Diky vyssimu magnetickému tlaku ve skvrnach je teplota skvrn zhruba o
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1500 K nizsi nez teplota okoli. Slunec¢ni skvrny se proto na pohled jevi v kontinuu jako
tmavé, jelikoz ve viditelném spektru zafi méné intenzivné. V ultrafialovém a rentgeno-
vém oboru naopak zaii vice a jevi jako se jako nejjasnéjsi atvary na Slunci. Je to diky
zaricim elektrontim, které obletuji okolo magnetickych siloktivek. Diky zareni elektroni

se siloktivky zviditelni a lze je pozorovat (viz obr. 16). Magnetické pole skvrn zasahuje

hluboko pod povrch Slunce a tyto skvrny maji nékdy az 50 000 km v priaméru [10].

3.2.3 Magnetické pole v galaxii

Zakladnim zdrojem magnetickych poli v planetach a hvézdach, jak jiz bylo zminéno
v pfedchozich kapitolach, jsou proudy vodivé tekutiny v nitru objektu. U magnetic-
kych poli galaxii nebo kup galaxii mechanizmus tekutinového dynama uplatnit nelze,
protoze tyto objekty od doby svého vzniku mohy dokoncit jen nékolik otocek, a to k
zesileni pole timto mechanizmem nestac¢i. O vzniku galaktickych poli existuje fada ne-
fluktuaci v obdobi pied tvorbou atomarnich obali. K této tvorbé doslo pfiblizné 380
000 let po Velkém tresku. Vétsina elektroni byla tehdy zachycena do atoméarnich obali
a ubytek volnych elektronti znamenal vyrazné snizeni interakce elektromagnetického
zatreni s latkou. Zareni se oddélilo od latky a postupné chladlo. Dnes mu fikdme reliktni
zareni. Reliktni zareni ma teplotu pouhych 2,73 K a nese v sobé davny otisk stavu latky
v tehdejsim vesmiru [10].

Nepatrné rizna teplota tohoto zareni v riznych smeérech svédci o tom, ze v dobé
pred jeho oddélenim od latky se ve vesmiru nachazely vyrazné fluktuace hustoty tehdejsi
latky. Podle nékterych vypoc¢t by tyto fluktuace ionizované latky mohly vytvorit za-
rodky prvotnich magnetickych poli v galaxiich a dokonce vyrazné ovlivnit vznik prvnich
hvézd. Az do tvorby atomarnich obali existovaly ve vesmiru jen volné elektrony a pro-
tony, tj. volné nosice naboje. Tlak elektromagnetického zafeni na protony a elektrony
v zarodec¢nych fluktuacich byl rizny, a to vedlo ke vzniku cirkulujicich elektrickych
proudd, které jsou zdrojem magnetického pole. Toto zarodec¢né pole bylo miliénkrat
slabsi, nez jsou soucasna pole v galaxiich [10].

Diikazy existence magnetickych poli za hranicemi slunecni soustavy se provadi v
podstaté tfemi riznymi metodami. Jedna je zalozena na nalezeni polarizovaného syn-
chrotroniho zéafeni, které vznikd pii pohybu relativistickych elektronti kolem magne-

tickych silokfivek. Druhou moznosti je Zeemanuv jev (rozStépeni spektralnich car, ke
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kterému dochézi v pfitomnosti magnetického pole). Posledni pfimou metodou je vyuziti
Faradayovy rotace, pti které polarizované svétlo, Sitici se podél magnetického pole, staci
svou rovinu polarizace. Uhel stoceni je timérny indukei magnetického pole a vzdéalenosti,
na kterou bylo svétlo magnetickému poli vystaveno [10].

Nase Galaxie je obii hvézdny ostrov ktery ma tvar plochého disku o priimeéru pfi-
blizné 28 000 pc (1 parsek [pc] = 3,08 - 10'® m). Tento disk ma vyraznou spiralni struk-
turu a je tvofen rameny ve tvaru spiral. Spiralni ramena vychazeji z galaktické pficky,
ktera vystupuje ze sttedu Galaxie — galaktického jadra. Spiralni disk a stfed obklopuje
tzv. galaktické halo ve tvaru elipsoidu (viz obr. 17). Halo je jakasi obéalka horkého plynu
kolem nasi Galaxie. Je to poziistatek prvotniho vyvojového obdobi vesmiru, kdy se z

rotujiciho kulového oblaku zacaly vytvaret prvni hvézdy. Nachéazeji se v ném nejstarsi

objekty nasi Galaxie [10].
koréna

prickova vydut’
/h/alo
spiralni disk

Slunce 15 kpe

Obrazek 17: Hlavni stavebni soucdsti nasi Galazie. Samotna Galaxie je uprostied tohoto obrdzku
pri pohledu zboku. Obklopuje ji galaktické halo elipsoidniho tvaru. Okolo galaktického hala se nachdzi
galaktickd kordna [2].

Magnetickd pole jsou samoziejmou soucasti zivota vSech hvézd, planet a vétSiny
mlhovin. Dale se vSak v nasi Galaxii vyskytuji rozsahlé oblasti neutralniho vodiku, tzv.
HI oblasti. Jejich ionizace je velmi nizkd. Odhaduje se, Ze stupen ionizace je 1074, tj.
na 10 000 neutralnich atomt je jeden ionizovany. Diky svym velkym rozmeértim se ale i
tyto oblasti chovaji jako plazma a reaguji na magneticka pole, proto se v nich vytvareji
vlaknité struktury typické pro pritomnost magnetickych poli. V centru Galaxie lze po-

zorovat nékolik plazmovych vldken o délce asi 250 svételnych let, které pripominaji
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pokroucend lana a maji tedy helikalni strukturu. Vldkna jsou pfimym svédectvim exis-
tence magnetického pole v této oblasti. Nezavisle je magnetické pole v Galaxii zjistovano
z polarizace svétla hvézd do vzdéalenosti 4000 svételnych let a z Faradayovy rotace pola-
rizovanych zdroji. Ukazuje se ze silokfivky pole jsou orientovany v galaktické rovin€ a
sleduji spiralni ramena Galaxie. Toto globalni pole ma hodnotu v blizkosti galaktického
jadra 107® T a v galaktickém halo 107! T [10].

V této kapitole bylo ¢erpano pievazné z literatury [10].

25



4 Rekonexe magnetického pole

V prirodé je Castym jevem, ze se magnetickd pole riznych zdroji vzajemné propojuji.
Kuprikladu pole stielky kompasu ma jak uzaviené siloktivky, které vychéazeji z jednoho
polu stielky a vraceji se do druhého pdlu, tak i oteviené silokfivky, které se nevraceji
zpét do polu stielky, ale napojuji se na silokfivky magnetického pole Zemé. V plazmatu
také dochazi k prepojovani magnetickych silokrivek neboli rekonezi. PTi rekonexi magne-
tické pole zméni topologii svych silokfivek a ty se usporadaji do energeticky vyhodnéjsi
konfigurace. Tento jev lze pfipodobnit k elektrickému zkratu, pfi némz si proud nalezne
vyhodnéjsi cestu a zajiskfenim se uvolni energie v podobé tepla.

K néc¢emu podobnému dojde i v magnetickém poli plazmatu, kde uvolnéna energie
zahtiva okolni plazma. K rekonexi dochéazi nejcastéji v oblastech, kde se stfetavaji mag-
netické siloktivky jdouci vzhledem k sobé opa¢nymi smeéry. Rekonexe magnetického pole
je jednim z nejdulezitéjsich procesi, které v plazmatu mohou nastat. Pro popis vétsiny
déja v plazmatu spojenych s projevy magnetického pole se vyuziva zakonti magneto-
hydrodynamiky. Magnetohydrodynamika (MHD) je nauka o chovani vodivych tekutin
v magnetickém poli [13].

V MHD teorii plazmatu mohou byt rozeznavany dva procesy, které premeénuji mag-
netickou na jiné formy energie. Jsou to idealni nebo neidealni (rezistivni) procesy. Idealni
procesy preméruji magnetickou energii na kinetickou bez disipace (pfevodu na teplo)
magnetické energie. Neidealni procesy jako je rekonexe magnetického pole mtize preva-
dét magnetickou energii na kinetickou energii a teplo [10].

Dostatecné horké plazma se chova jako idealni tekutina v tom smyslu, Ze jeho odpor
je nulovy a pro jeho vypocty se pouziva idedlni MHD. Nasledkem nulového odporu pla-
zmatu je magnetické pole zamrznuté do plazmatu a topologie magnetickych siloktivek
je zachovéana v ptivodnim stavu. To limituje moznosti dynamickych procesii v plazmatu.
U magnetickych plazmovych vldken, kterd jsou silné natazend vlivem tlaku plazmatu,
napi. v planetarnich magnetosférach a v koronach hvézd, by nebylo mozné uvolnit velké
mnozstvi jejich energie a vratit zpét do uvolnéného stavu, pokud je plazma zamrznuté
v proudovych trubicich. To tedy znamena, Ze G¢innd preména magnetické energie na
kinetickou by byla v idedlnim plazmatu vylou¢ena [12]. Aby vSak byl splnén zdkon
zachovani energie, musi se energie nahromadéna v magnetickém poli pii pfechodu silo-

kiivek do jiné topologie uvolnit, a to je mozné pouze v plazmatu s kone¢nou vodivosti.
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Pro popis rekonexe magnetickych silokiivek se tedy pouziva rezistivni MHD.

Casova konstanta magnetické diftize pfi nenulovém odporu plazmatu se nazyva re-
zistioni ¢as Tg.

,Vétsina pohybu v plazmatu s magnetickym polem je charakterizovana Alfvéno-
vou rychlosti va. Doba za kterou rozruch projde touto rychlosti plazmatem, se nazyva

Alfvéniv cas 7o“ [12]. Oba charakteristické ¢asy jsou dany vztahy:

L _ Lvior (10)

~ T2 ~
TR = L 0, TA RS —

Riznymi experimenty je potvrzeno, ze typicka doba rekonexe lezi mezi obéma casy a

je rovna pfiblizné geometrickému primeéru téchto casti:

TREC — \/TRTA- (11)

Dilezitou charakteristikou plazmatu je Ludquistovo ¢islo S, které je pomérem rezistiv-
niho a Alfvénova casu:
.
#LuS—R = Lo B, Fo _ Lojigua. (12)
TA P
,Lunquistovo ¢islo je shodné s Reynoldsovym magnetickym c¢islem, pokud za rychlost
plazmatu dosadime Alfvénovu rychlost® [13].
V rezistivni MHD je Lunquistovym éislem urcena duilezitost rezistivity (viz S v

tabulce 2). L zde predstavuje globalni rozmeér [12].

Tabulka 2: Prehled hodnot souvisejicich s rekonexi magnetického pole.

Plazma L(m)|7r(s)|Ta(s)| S
oblouk 107t | 107* | 1073 1
tokamak 1 1 1078 | 108
jadro Zemé 106 102 | 10° | 107
slune¢ni skvrna | 107 10 | 10° | 10°
slune¢ni koréna | 10° 10" | 10° | 102

Vysoké hodnoty Lundquistova nebo Reynoldsova ¢isla, které jsou typické pro astro-
fyzikalni plazma, odpovidaji malému odporu plazmatu. Clen zamrzani v x B v rovnici
(15) dominuje, z toho tedy vyplyva, Ze ve vétsiné plazmatu lze pouzit ideadlni MHD

(vice viz [13]).
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V oblastech prepojeni silokfivek, které se nachéazeji v mistech slabého nebo nulového
magnetického pole, jsou podstatné diftizni procesy. Tyto oblasti jsou prostorové omezené
a nazyvaji se difuzni regiony. V téchto oblastech je nutné pouzit rezistivni MHD a na

jejich okrajich navazat na rovnice idealni MHD. Rovnice idealni MHD mohou mit tento

tvar:
do
5 =~V (v, (13)
ov 1
07+ o(v-V)v=~Vp+ —(V x B) x B, (14)
ot Ho
0B
E—VX(UXB), (15)
oUu
V. B=0. (17)

Sada pro rezistivni magnetohydrodynamiku se 1isi v indukéni rovnici, kde se vyskytuje

rezistivni ¢len V x 73 :
oB
ot

V astrofyzikalnim kontextu nastava magnetickéa rekonexe, kdyz se dva protismérné ori-

V x (vx B) =V x nj. (18)

entované magnetické siloktivky prepoji, napiiklad kdyz se prepoji dvé silokrivky slu-
neéni erupce (viz kapitola 5), nebo kdyZz je samostatnd smycka magnetického toku
zkroucena, nebo néjakym zptisobem zdeformovana. Na rozhrani protismérnych poli se
vytvareji tzv. proudové vrstvy, které preménuji magnetickou energii na teplo a aktivni
Castice.

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [13]

4.1 Modely magnetické rekonexe

Zacatkem padesatych dvacatého stoleti let nékolik autort jako P. A. Sweet, E. N. Parker,
H. E. Petschek a dalsi predstavili magnetickou rekonexi jako centralni proces, umoznu-
jici prevod magnetické energie na kinetickou ve slunecnich erupcich, pfi interakci mezi
zmagnetovanou meziplanetarni hmotou a magnetosférou Zemé. Parametry rekonexe

magnetického pole zavisi na modelu, ktery je pouzit.
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4.1.1 Samovolna 2D rekonexe

Nejjednodussi teoreticky model, kterym muize byt rekonexe popsana, mé dveé prostorové
dimenze. Plazma je zde vysoce idedlni, tudiz nemé zadny odpor, takze Lunquistovo
¢islo je mnohem vétsi nez 1. Magnetické pole na obr. 18 ve sméru osy y sldbne a
na hranici mezi jednotliviymi poli je nulové. Poté pole obraci smér a opét nartsta.
V oblasti nulového pole (neutrdlni vrstvy nebo také proudové vrstvy) tece elektricky
proud. Plazma je Lorentzovou silou stla¢ovano smérem k neutralni vrstvé. Casem dojde

k vytvoreni rovnovahy mezi Lorentzovou silou a tlakem plazmatu a makroskopicky

pohyb ustane.

B(v)
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Obrazek 18: Proudovd vrstva (vlevo) a probihagjici rekoneze (vpravo) [18].

V proudové vrstvé ale mohou nastat rezistivni nestability. Diky nenulovému odporu
plazmatu nejsou jiz magnetické silokfivky vmrznuté do plazmatu, a to se miize pohybo-
vat (driftovat) napfic silokfivkami. Smér toku plazmatu je vyznacen ¢ernymi Sipkami na
obrazku 18 a tlustymi Sipkami na obr. 19. Tento pohyb zptisobuje pretrhavani magne-
tickych silokfivek a ty se poté napojuji na jiné siloktivky. ,, Uvolnénd magneticka energie
Jouleovsky zahfeje plazma“ [13].

V oblastech magnetické rekonexe s velkym magnetickym Reynoldsovym ¢islem, kde
je diftize vétsi nez Alfvénuv tranzitni ¢as, mohou nastat rezistivni nestability jako napf.
ostruvkova nestabilita, ktera vede ke vzniku magnetickych ostriavkii.

V zéasadé mohou Alfvénovy vzruchy spustit nestability v plazmatu predtim, nez
muze byt plazma stabilizovano magnetickou difizi, a to kdyz diftzni cas 74 >> 74
(napt. pro velké Reynoldsovo ¢islo S = 74/74). Mista ve kterych doslo k pfepojeni
jsou na obrazku 19 vyznacena jako X, mezi témito body vznikaji magnetické ostrovy
(plazmoidy) v jejichz st¥edu jsou tzv. O body [13, 14].

,»Pro posouzeni rychosti rekonexe se pouziva tzv. index rekonxe (Alfvénovo Machovo
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———= Magnetic field B

Magnetic field B —=——

Obrazek 19: Ostrivkové nestability [14].

¢islo). Index rekonexe je definovan jako pomér rychlosti plazmatu a Alfvénovy rychlosti“

[13]. Pro samovolnou (spontanni) rekonexi tedy mame:

1/L 1
#sp:@% /O',U/O:TiA:i. (19)

VA L/TA TR S

Z rovnice je patrné, ze index spontani 2D rekonexe je prevracenou hodnotou Lunquis-
tova Cisla. Tento index je pro astrofyzikalni plazma maly, z ¢ehoz vyplyva, ze spontanni

rekonexe méa pomaly pribéh.

4.1.2 2D Fizend magneticka rekonexe (Sweet-Parkeruv model)

Pokud nastane takova situace, ze se dvé oblasti plazmatu srazi (napf. ve slune¢ni koréné)
a jejich magnetickd pole jsou stlacena k sobé, miize se opét vytvorit oblast opacné
orientovanych siloktivek s proudovou a nulovou vrstvou. V roce 1957 navrhl E. Parker a
nezavisle na ném v roce 1958 také P. A. Sweet model fizené 2D rekonexe. Tento model
je zaméreny na roli rezistivity pfi prechodu energie magnetického pole na tepelnou
energii plazmatu. Uvazuje se zde se dvéma oblastmi MHD a to idealni a rezistivni —
tzv. difuzniho regionu. Difizni region je mald oblast mezi dvéma oblastmi plazmatu s
opacné orientovanymi siloktivkami, ve které probiha rekonexe. Vytvari se podél celé
hranice mezi magnetickymi poli. Silokfivky jsou vtlacovany k neutralni vrstvé rychlosti
u a podle rovnice kontinuity musi byt plazma na bocich vytlacovano z difiizniho regionu

rychlosti v [13]. Tuto zavislost urcuje vztah:

ulL, = vd, (20)
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kde L, je délka a ¢ sitka diftzniho regionu. Délka diftzniho regionu je mnohem vétsi

nez jeho sitka L, >> ¢ viz obr. 20.

1

'’ B
—_— - n_n ——
———— A vV _,__/’/”'

Obrazek 20: Sweet-Parkeriv difdzni region [15].

Déle predpokladejme, Ze energie pfinasend do diftzniho regionu v podobé vtékaji-
cich magnetickych siloktfivek je néjak konvertovana na kinetickou energii vytékajiciho
plazmatu: ,

QB,UO ~ ;UQ. (21)
Plazma tedy pronika do proudové vrstvy relativné malou rychlosti a poté podél vrstvy

zrychli a unika z konce diftzniho regionu s relativné velkou Alfvénovou rychlosti va:

B
V=104 = . (22)
VHop

,Podstatna je disipace, magnetické energie proudici do diftzniho regionu se méni na

Jouleovo teplo, ¢asova zména magnetické energie zptisobend proudénim magnetického

pole z ideélni oblasti do diftzniho regionu tedy bude rovna Jouleovu vykonu[13]“:

d B2 B2
—— x~jE= (u-V)— ~ oE>% 23
AL (u )2uo o (23)

Z rozmérové analyzy rovnice je (V = 1/4, E ~ uB) tloustka diftzniho regionu potom

tedy:
1
RS (24)

[0

Po tpravach predchozich vztahii dostaneme rovnici pro index rekonexe (25), ktery vy-

jadfuje Machovo Alfvénovo ¢islo M y:

(25)



Sweet—Parkertiv model byl prvni model, ktery ukéazal jak mohou lokalizovana pfepo-
jeni magnetickych silocar zapficinit makroskopické zmény v plazmatu. Jeho platnost
byla potvrzena mnoha numerickymi simulacemi. Byl vsak prilis pomaly, aby zdtivodnil
rychlost rekonexe pozorovanou na Slunci. Napfiklad uvoliiovani energie ve slunecnich

erupcich nastava v fadech minut, coz odporuje desitkam dni, jak predpovidal model.

vvvvvv

4.1.3 Petschekuv model 2D rekonexe

Petschekiv model byl navrzen H. E. Petschekem s cilem vyfesSit pomalost Sweet—
Parkerova modelu pomoci nékolika modifikaci. Jde pfedev§im o zménu velikosti di-
fazniho regionu. Ten je zde mnohem mensi nez u Sweet—Parkerova modelu (viz obr.

21).

Sweet-Parker model

Obrazek 21: Porovndni velikosti Sweet—Parkerova a Petschekova difizniho regionu [14].

Index #p (viz rovnice 26) této fizené rekonexe je vétsi nez index samovolné rekonexe
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[14]:
N 1
T InS

Délka difizniho regionu zde dosahuje pouze ¢asti hranice mezi protismérnymi magne-

#p (26)

tickymi poli. Podle vztahu:
L

5:MOS

. (27)

bude zmenseni délky L diftzniho regionu znamenat zmenseni §irky, diky tomu je proces
rekonexe rychlej$i. Rychlost vtékani (index rekonexe) bude pfiblizné rovna rychlosti
vytékani plazmatu. Rychlost vytékani se ustali na Alfvénové rychlosti. Rychlost vtékani
plazmatu je limitovana pouze geometrickymi rozméry diftzniho regionu [14].

Petschek také navrhl koncept dvou bezsrazkovych pomalych razovych vin, které také

VN

ven z diftizniho regionu a prispivaji k urychleni procesu rekonexe.

4.1.4 3D rekonexe

Pokud mé magnetické pole i vyraznou slozku kolmou na neutralni vrstvu, hovorime o

3D rekonexi. Situace muze vypadat obdobné jako na obrazku 22 [13].

osa (pater)
¢

Obrazek 22: Model 3D rekonexe [13].

3D rekonexe se podstatné lisi od rekonexe ve dvou dimenzich. U 2D rekonexe se
vyskytuji dva typy nulovych bodt, X body a O body. Struktura 3D nulového bodu se
sklada z dvou hlavnich ¢asti, a to patere a véjirovté plochy.

Péter je tvofena dvéma silokfivkami pole, které smétuji do (nebo z) nulového bodu.

Véjit se sklada z plochy silokiivek pole, které smétuji pry¢ (nebo do) nulového bodu.
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Ostatni plochy toku v blizkosti nulového bodu se sklddaji ze silokiivek pole, které bézi
témeér paralelné k pateri pred tim, nez se rozprostfou pod plochou véjite.

3D magneticka rekonexe je stale ve fazi zkoumani, zahrnujici komplexni odlisnost
matematickych topologii, ackoli pozorovanimi bylo identifikovano pouze nékolik téchto

topologii [14].
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5 Rekonexe ve slunecnim plazmatu

Novéa pozorovaci data ziskana v poslednich dvou desetiletich za pomoci specializovanych
druzic, jako je napiiklad SOHO, zasadné zménila pohled na projevy slunecni aktivity
a predevsim na slunecni erupce. Diive byly erupce vnimany jako nahlé lokalni zvyseni
teploty v chromosféfe. Dnes je tento jev vétSsinou vniman jako souc¢ast mnohem kom-
plexnéjsiho procesu rozsahlé prestavby topologie magnetickych poli v aktivni oblasti.
Tyto prestavby jsou spojené s preménou volné magnetické energie na kinetickou energii
makroskopickych pohybi plazmatu, jeho ohfev a urychlovani ¢astic pomoci rekonexe
magnetického pole. Rekonexe ve slunec¢nim plazmatu hraje mnoho dilezitych roli. K
nejznaméjsim jevim souvisicim s pfepojenim magnetickych siloktivek ve slunecnim pla-
zmatu patii vyrony koronalni hmoty (CME — Coronal Mass Ejections). Kromé toho je
rekonexe zodpovédna za veskeré disipativni jevy v erupci jako je urychlovani c¢éstic,

formovani vytryskt a ohfev plazmatu [2, 15].

5.1 Sluneéni erupce a vyrony koronalni hmoty jako dusledek

rekonexe

Sluneéni erupce spojené s korondlnimi vyrony hmoty (CME) predstavuji nejenerge-
Zeme a jejiho blizkého kosmického okoli. O slunec¢nich erupcich jako o pfirodnim jevu
se poprvé zminil R. C. Carrington, ktery 1. zafi 1859 pii studiu skupiny slunecnich
skvrn zaznamenal nahlé vynofeni dvou oblasti intenzivniho ,bilého svétla“, tzv. bilou
erupci. S rozvojem spektroskopie a monochromatickych pozorovani s pouzitim filtr
se pri sledovani aktivnich oblasti zjistilo, Ze tento jev neni pii observaci v ¢are Ha az
tak vzacny a potvrdila se i souvislost s magnetosférickymi poruchami a polarnimi za-
femi. Presto dlouha léta byl tento jev v predstavach fyzikid zabyvajicich se Sluncem
vymezen do nizkych vrstev atmosféry a mluvilo se o chromosférickych erupcich. Prvni
naruseni tohoto schématu bylo zaznamenano v padesatych letech v souvislosti s roz-
vojem slune¢ni radiové spektroskopie. Pfimocara interpretace pozorovanych radiovych
spekter vedla k predstaveé urychlenych elektronovych svazkt a razovych vin Siticich se
slunec¢ni korénou smérem od Slunce. Tyto objevy prinesly prvni zndmky o tom, ze slu-

necni erupce je jev probihajici i ve vyssich vrstvach slunec¢ni atmosféry, a také naznacily
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mechanizmus spojeni mezi pozorovanymi slunecnimi erupcemi a naslednymi efekty v
atmosféfe a magnetosfére Zemé.

Opravdovy prilom ovSem nastal s vyuzitim druzicovych pfistrojt pracujicich v pas-
mech extrémniho ultra fialového a rentgenového zareni, ktera nejsou dostupna ze zem-
ského povrchu. Tato pozorovani ukazala, Ze zjasnéni chromosférickych vlaken, povazo-
vané do té doby za definujici znak erupce, je pouze disledkem rozsahlych zmén v aktivni

oblasti, pfi¢emz k nejpodstatnéjsim procestim dochézi ve sluneéni koréné [15, 16].

Magnelic Reconnection

Obrazek 23: Schématicky scéndi mechanizmu slunecni erupce [15].

Na zékladé rtiznych pozorovani byl vytvofen scénar ,standardniho modelu slunec¢ni
erupce” [15], zaloZeny na predstavé uvolnéni a pfemény magnetické energie, naakumu-
lované v magnetickém poli v aktivni oblasti, na kinetickou energii makroskopickych
pohybii plazmatu, jeho ohtfev, urychlovani ¢astic a emise zareni v celém oboru spektra
pomoci rekonexe magnetického pole.

Proudovy systém se akumuluje v konvektivni vrstvé nékolik dni a pak setrvava,
az vnitini nebo vnéjsi nestabilita zptsobi, Ze je struktura vyvrzena vzhtru. Takovato
vyvrzena struktura se nazyva filament. Pod vyvrzenym filamentem se diky podtlaku

vytvari proudova vrstva, v niz dochazi k magnetické rekonexi. Piepojené magnetické
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Obrazek 24: Zndzornéni mechanizmu rekonexe na smyéce sluneéni erupce [15].

silo¢ary zde zformuji arkadu horkych erup¢nich smycek viz obr. 23 a 24.

K destabilizaci vyvrzeni filamentu dochéazi podle soucasnych predstav bez disipace
energie, jde tedy o tzv. idealni MHD nestabilitu zptisobenou nadmérnou helicitou (torzi)
magnetického pole filamentu. Proces rekonexe tedy hraje zasadni tlohu az v dalsim
vymrsténi filamentu, které pak vnimame jako horké erupcéni smycky viz obr. 25 a CME
viz obr. 26 [15].

Tato odpoutand hmota se nazyva plazmoid. Je to oblak plazmatu se zamrzlym
magnetickym polem zafici vétsinou v RTG oboru, ktery putuje slunecni soustavou.
Zachyti-li tento plazmoid magnetosféra Zemé, dojde k vyraznym polarnim zafim a
magnetickym boufim, pfi kterych mtze dojit k poskozeni rozvodné sité elektrického
proudu [2].

Ze Zemé lze svételné efekty z CME vidét za 8 minut, rychlé elektrony na Zemi
doleti za 20 az 40 minut a samotny plazmoid za 1 az 4 dny. Cetnost vyvrzeni zavisi na
fazi slunecniho cyklu. V aktivnim obdobi je slunecnich erupci vice a tim i CME. Velké
erupce jsou méné Casté nez ty mensi [15, 16].

Céstice urychlené v rekonexi zptisobuji radiové a RTG zéafeni. Nékteré z nich se

pohybuji podél magnetickych siloc¢ar smérem do chromosféry, kde jsou pohlceny a jejich
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Obrazek 25: Casovy vijvoj slunecni erupce [15].

Obrazek 26: Casovy vjvoj korondlniho vijronu hmoty [15].

energie je preménéna na teplo. ZvySeny ohfev se projevi jako emisni chromosféricka

vlakna [15].

5.2 Ohrev slune¢ni korony pomoci rekonexe

Problém ohtevu slunec¢ni korény ve slunecni fyzice se tyka otazky, pro¢ ma tato horni
vrstva slune¢ni atmosféry teplotu az nékolik milioni kelvini, kdyz povrch Slunce mé
teplotu pouze asi 5700 K. Védci jiz mnoho desitek let hledaji mozné mechanizmy ohfevu
korony.

Vysoké teploty v koréné by vyzadovaly energie, které by musely byt pfeneseny z nitra
Slunce do korény netepelnymi procesy. Druhy zakon termodynamiky brani pfechodu
tepla pfimo ze slunecni fotosféry nebo povrchu, ktery ma teplotu asi 5700 K, do mnohem

teplejsi korony, kterda ma 1 az 3 MK.
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5.2.1 MozZnosti ohfevu slune¢ni korony

Teorii o tom, co by mohlo zptisobovat vysokou teplotu slunec¢ni korony, se vynorila cela

fada. V soucasnosti se uvazuje se tfemi moznymi mechanizmy.
e Ohmicky ohiev
e Slunec¢ni mikroerupce
e Magnetoakustické viny

Zdélo se, ze na se ohfevu korény podileji vSechny 3 mechanizmy, protoze zadny z nich

neposkytoval samostatné dostatecny vykon k trvalému ohfevu kordny.
Ohmicky ohtev

Pohybujici se nabité castice znamenaji elektrické proudy tekouci plazmatem. Vzhledem
k tomu, ze plazma m&a koneCnou vodivost, bude v ném dochazet k disipaci energie
Jouleovym ohievem. Odhady ale ukazuji, Ze samotny Jouletiv ohiev je v fidké koroné

malo u¢inny a nemize byt samostatné zodpovédny za ohfev korony [2].
Slune¢ni mikroerupce

V predchozi ¢asti kapitoly se uvadi, ze slunecni erupce jsou vyrony plazmatu zptisobené
rekonexi magnetickych siloktivek. PTi tomto jevu dojde k uvolnéni energie, ktera zahteje
okolni plazma. Nékdy se plazma zahieje natolik, ze zazaii v RT'G nebo v gama oboru.
Pfi priimérné erupci se uvolni energie 10% J, ktera zahieje okolni plazma. Takovych
velkych erupci je ale nesmirné mélo na to, aby viditelné zahialy koronu.

Podle nékterych teorii by mélo dochazet i k tzv. mikroerupcim, jejichz energetickéa
bilance je sice o dva tady nizsi, ale jejich pocet by mohl byt enormni.

Mikroerupce by poskytovaly individualné velmi malo energie, ale dohromady by
mohly tvorit energii potfebnou k dostatecnému ohfevu. Magnetické pole ve slunecni
koréné by muselo podstoupit témér konstantni opétovné rekonexe tak, aby skutecnost
odpovidala tomuto navrhu. Pomoci druzic SOHO/EIT lze pozorovat jednotlivé mikro-
zablesky ze Slunce v extrémnim ultrafialovém svétle. Téchto zableskii se ale podle pozo-
rovani vyskytuje prilis malo na to, aby byly schopny ohiat korénu na potiebnou teplotu

2].
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Magnetoakustické viny

Riznymi dalsimi pozorovanimi viz [2] se v poslednich letech zjistilo, ze Alfvénovy viny
mohou vynaset energii v podobé zvukovych vin z povrchu podél silokiivek az vysoko
do korény. Podle prvnich odhadid by ani tento mechanizmus nemél byt sam k ohievu
korény dostatecny [2].

V roce 2007 sonda Hinode detekovala pfi povrchu intenzivni Alfvénovy viny, podél
nichz unikaly do vesmirného prostoru nabité ¢astice v podobé slunec¢niho vétru. Podle
vypocti, které byly provedeny v roce 2008, jsou Alfvénovy viny natolik intenzivni, ze
samy o sobé postaci nejenom k vytvareni slunec¢niho vétru, ale i k ohfevu korony na
pozorované teploty.

Nezavisle na téchto vypoctech udélali americti fyzikové J. Kasper, A. Lazarus a
P. Gary rozbor dat pofizenych za 14 let druzici WIND, ktera zkoumala slunec¢ni vitr.
Pomér iontt HT a Hej ve sluneénim vétru presné odpovida tomu, Ze jsou tyto ¢astice
vynaseny Alfvénovymi vinami a v podstaté nepripousti jiny mechanizmus. Kone¢ny
ortel ziejmé vytknul tym skotskych fyziki na zakladé méreni magnetického pole sondou
Hinode. Tito fyzikové vyhledavaly nulové body magnetického pole, ve kterych miize
dochazet k rekonexim. Zatimco v blizkosti fotosféry jich nalezli zna¢né mnozstvi, v
koréné jich bylo miniméalné. Tim fakticky vyloucili mikrorekonexe a mikroerupce jako
dominantni mechanizmus ohfevu korony [2].

Rekonexe magnetickych siloktivek tedy pravdépodobné neni hlavnim mechanizmem
ohrevu slune¢ni korény, nicméné k nému vyraznou mirou prispiva.

Mnoho otazek spojenych s rekonexi, tykajicich se slunecnich erupci a ohievu slunec¢ni
korény, zlstava stale otevienych a existuji i alternativni modely zalozené na zcela jiné

koncepci, nez kterd zde byla uvedena.

5.3 Numerické modelovani rekonexe ve sluneé¢nim plazmatu

Plazma je povazovano za vodivou tekutinu, jejiz chovani 1ze popsat pomoci MHD rovnic.
MHD simulace jsou ¢asto vyuzivany pfi modelovani chovani plazmatu. Tato metoda je
vhodné zejména tam, kde hraje pii procesech diilezitou roli magnetické pole. Jsou tedy
vhodné i pro simulaci rekonexe ve slunec¢nim plazmatu.

Nize je uvedeny piiklad modelovani rekonexe magnetického pole ve slunec¢ni erupci

rozsahu zhuba 10* km. K tomuto modelovani mfizeme tedy pouzit sadu MHD rovnic
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(28) — (31). U indukéni rovnice se zde uplatiiuje rezistivni élen V X nj. Tento ¢len

zpusobuje zmény v plazmatu vedouci k rekonexi magnetického pole:

do
ot =V (ov), (28)
Jv 1
0— +o(v-V)v=—-Vp+ —(V x B) x B, (29)
ot Ho
B
%t:Vx(va)—Vxnj, (30)
oUu
i —VS8. (31)

Pro tcely simulace je soustava rovnic transformovana do tvaru tzv. ,,conservation form“:

0% | OF(¥) , 0G(¥)

E—'— Ox oy =9, (32)

pro kazdou ze Sesti integra¢nich proménnych, ¥ = (p, pu,, puy, By, B;,U), kde F a G
jsou nelinearni vyrazy pro tok [22]. Jednotlivé MHD rovnice se tedy pfevedou na tvar
zédkont zachovani hmoty, hybnosti magnetického toku a celkové energie.

Tok energie S, proudova hustota j a celkova energie U jsou urceny témito pomocnymi

vztahy:
1
j=—V x B, (33)
Ho
p L, B’
_ bl 4
U 7_1—i-2pv +2M07 (34)
B? - B
s—<U+p+0>v—” B+ Ljx B (35)
2p Lo Lo

Numerické feseni se provadi pomoci dvoukrokového Lax — Wendroffova algoritmu viz
[23]. Tento systém je vhodny prévé pro rovnice ve formé ,conservation form*.

Pro vytvoreni proudové vrstvy v modelu se uvazuje hyperbolicky tangens:
B = —Bytanh (y/lcs) €. (36)

Jako pocatecni stav je vybrana neutralni proudova vrstva s jednotnou hustotou, kde y
je souradnice a Ilcg je rozmér proudové vrstvy.

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [17].
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Obréazek 27: Levy panel: magnetické silokFivky (éerné) a proudovd hustota (Cervend oblast); pravy

panel: sturuktura hustoty ve stupnich Sedé (¢ernd znamend vyssi hodnoty)[17].

5.3.1 Vysledky modelovani rekonexe ve slune¢nim plazmatu

Uvedeny piiklad modelovani je feSeny ve 2.5D geometrii (2D symetrie s povolenou
vektorovou slozkou z uvnitt obdélnikové schranky s podminkou pevné daného ohraniceni
na spodku (simulujiciho sluneéni fotosféru) a volnymi vnéj$imi okraji.

Vysledky modelovani globalni dynamiky slunec¢nich erupci jsou na obr. 27. Mtzeme
zde vidét hlavni efekt rekonexe ve slunec¢nich erupcich: formovani a zvétsovani arkady
smycek nad spodni hranici (fotosférou), prevod magnetické energie do pohybu plazmatu
do formy rekonexniho vytokového proudu a vyron plazmoidu.

Déle bylo modelovano generovani razovych vin slunecnimi erupcemi. Zde bylo po-
moci modelu zjisténo, ze explozivni charakter rekonexe v dlouhych proudovych vrstvach

ma za nésledek nédhlou disipaci energie v rezistivni oblasti vyustujici vznikem MHD réazu.
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Obréazek 28: Horni panel: magnetické silokrivky (cerné), proudovd hustota (cervend oblast) a disi-
pacni oblast (zelené); prostiedni panel: hustota plazmatu (stupné Sedi, bila znamend vyssi hodnoty)
a usporadani rychlosti (modré sipky). Na spodnim pravém panelu je isotropické Fouriérovo spektrum

variact hustoty ve vytokovém proudu [17].

Na obr. 28 je rdzova vlna generované v disipa¢ni oblasti diky rekonexi (méfend pomoci
disipa¢ni energie viz panel dole vlevo) v ¢ase t &~ 25074. Dva hlavni panely (fotosféra
je natocend doleva) ukazuje stav v Case t &~ 28574.

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [17].
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6 Rekonexe pri procesu interakce molekularnich mra-
¢en s galaktickym diskem

Ptitomnost horkych plynt v mezihvézdném prostiedi byla poprvé zvazovana v 70. letech
minulého stoleti. Od té doby je jasné, ze horké plyny predstavuji dtlezité slozky me-
zihvézdného prostiedi. V této kapitole se budeme zabyvat otazkou, zda by magneticka
rekonexe mohla byt dilezitym mechanismem pii procesech ohfevu kosmickych plyni
v galaktickém halu. Jako priklad pouzijeme dopad zmagnetizovanych tzv. vysokorych-

lostnich oblaki (High Velocity Clouds) na zmagnetizované galaktické halo [18].

6.1 Vysokorychlostni molekularni mrac¢na

Exploze supernov v galaktickém disku zahtivaji mezihvézdnou latku a mohou produ-
kovat vytrysky horkého plynu mimo galakticky disk, pficemz vytvareji tzv. galaktické
fontéany (obr. 29). Tyto fontany pfispivaji k vytvareni plynného halo kolem nasi Ga-
laxie. Jakmile se vyvrzeny plyn dostane nad ¢i pod galaktickou rovinu do vzdalenosti
nékolika tisic parsektl, za¢ne chladnout, shlukovat se do oblakti a muze ¢astecné padat

zpatky do disku v podobé vysokorychlostnich oblaku (dédle HVC) [18].

Obrazek 29: Galaktické fontdny [18].

Pozorovani emisi v radiovém spektru jednoznacné ukazuji, ze halo Mlécné drahy je
zmagnetizované plazma. Radiové emise jsou vyzarovany kviili netermélnimu synchrotro-

nimu zareni relativistickych elektronti krouzicich kolem magnetického pole s primérnou
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silou nékolika pG. Relativistické castice se pohybuji zcela, nebo ¢astecné ionizovanym
plazmatem, které se sklada z nékolika slozek plynu, pocinaje od HI s teplotami asi 100 K

a sahd az k plyntim s teplotami asi milion Kelvint emitujicim RTG zéafeni [20].

6.2 Rekonexe magnetického pole pri interakci HVC s galak-
tickym halo

Nepruzna srazka HVC s galaktickym diskem preménuje kinetickou energii na tepelnou.
Ale je nepravdépodobné, ze tento tlakovy proces by byl zdrojem RTG emisi, protoze
u vetsiny modelt HVC se predpovidaji rychlosti, které jsou pfiblizné stejné ve vsech
tfech prostorovych smérech, a to asi 100 km/s. Proto by veskera kinetickd energie
oblaku musela byt transformovana do tepla, aby dosahla hodnoty pozorovanych nékolika
milionu K [20].

Prekvapujici zavér, ze vliv HVC je zodpovédny za mistni rentgenové emise, vyvolava
otazku, jaky fyzikalni mechanizmus uvoliiuje pozorované zaieni. Oblaky se pohybuji
rychlostmi okolo 100 km /s a ohfivaji plyn na teploty vyssi, nez je kineticky o¢ekévatelné,
coz by bylo asi 10° K.

Na obr. 30 je nacrt scénafe interakce. HVC zasahne Reynoldsovu vrstvu, ktera
se sklada z ionizovaného, zmagnetizovanho vodikového plazmatu. Predpoklada se, ze
magnetické pole v halu je prednostné smérovano paralelné s diskem, coz je v pripadé

spiralnich galaxii obvyklé.

Obrazek 30: Srizka HVC s Reynoldsovou vrstvou [20].

Kolize vysokorychlostniho plynu se zmagnetizovanym galaktickym diskem mohou

byt popsany dvéma zpiisoby: jako interakce dvou druhii zmagnetizovanych plynt, pokud
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HVC obsahuje magnetické pole, nebo jako interakce nezmagnetizovaného plazmatu se
zmagnetizovanym (pokud je zmagnetizovany pouze disk).

V prvnim pripadé bude ziejmy vyskyt magnetické rekonexe. Siloktfivky magnetic-
kého pole mraku a disku jsou stlaceny a ndhodné promichany v hrani¢ni vrstveé. Zde
jsou prostiednictvim Zeemanova méfeni dikazy, ze HVC skute¢né maji magnetické
pole. Také byly detekovany HI-rychlostni-mosty, které prokazaly, Ze rychlosti mraki
neustale klesaji s klesajici vzdalenosti od disku, tzn. mraky jsou zpomalovany. Velikost
téchto mostll naznacuje, Ze oblast interakce mezi mrakem a halo mé rozsah asi 10’;
nebo 4 parseky, za predpokladu ze vzdalenost je 1,5 kpc. Pti pozorovani substruktur
HVC pomoci interferometru byly objeveny tenké husté filamenty mensi nez 0,4 pc (opét
pii vzdalenosti 1,5 kpc). Tyto filamenty prozradily, Ze se uvnit¥ hrani¢ni vrstvy v ma-
lém méritku vyskytuji turbulentni pohyby. Vysledky tohoto pozorovani byly potvrzeny
pomoci Zeemanova meéteni, které odvozuje intenzitu magnetického pole o velikosti 20-
30 G, které se na malych métitcich uvnitt mraku méni. To znamena, zZe muzeme pouzit
asi 10 G jako hodnotu intenzity nenaruseného pole [20].

Pokud se tedy takovy magneticky oblak priblizi ke galaktického disku, nenarusené
pole bude stlacovano, dokud nenastane rekonexe v dlisledku mistnich disipativnich ob-
lasti. Dokud budou magnetické struktury kolidovat pod néjakym tthlem, bude rekonexe
fizena pohybem plazmatu oblaku. V celém objemu interakce bude vytvofeno obrovské
mnozstvi proudovych vrstev, které budou doprovazeny disipativnim ohfevem plazmatu.
V druhém pripadé bude magnetické pole disku zdeformované smykovym proudénim v
hrani¢ni vrstvé mezi pfichozim HVC a diskem. Dokud bude pole zamrzlé do pohybu
plazmatu bude pole pomichané, silokiivky opacnych smért opét setkaji a kineticka
energie o blaku se pfevede ohmickou disipaci na teplo [20]. PonévadZ oba mechanizmy
ohfevu (magnetickd komprese a magnetickd rekonexe) jsou ve zmagnetizovaném pla-
zmatu, které je narusené nahodné smérovanymi pohyby plynu, nevyhnutelné, mizeme
se domnivat, ze disipace magnetického pole v kosmickém plazmatu predstavuje moznost

v ramci procesu astrofyzikalniho ohfevu a ochlazovani [20].
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6.3 Numerické modelovani interakce magnetickych poli pri srazce

HVC s galaktickym diskem

Modelovani srazky HVC s galaktickym halem v nize uvedeném piikladu méa za cil
objasnit domnénku horkého galaktického hala pomoci rekonexe magnetického pole.

Jelikoz tyto procesy neprobihaji pouze nékolik hodin, jak je tomu pfi rekonexi ve
slunec¢nim plazmatu, ale po nékolik miliénti let, neni mozné je primo pozorovat a jako
ditkaz existence vyskytu téchto procesii slouzi pouze vypocty a modely. Uvedeme zde
priklad magnetohydrodynamické simulace, pii které se zjistuji moznosti magnetickych
disipaci jako hlavniho procesu ohfevu pii interakci HVC s galaktickym halem.

Realna velikost zabéru simulace uvedeného ptikladu by byla 3 kpc x 3 kpc. Poca-
tecni pozice modelovaného HVC je umisténa 1250 pc nad galaktickym diskem a mé
pocétecni rychlost vy = —200 km - s~

P1i vypoctech dynamiky HVC bylo v tomto pripadé pouzito souboru MHD rovnic
jako u modelovani slunecnich erupci v kapitole 5.3 s tim rozdilem, Ze u pohybové rovnice
byl pfidan gravitaéni ¢len a u indukéni rovnice odebran rezistivni ¢len viz rovnice (18).
U modelovani sluneénich erupci (viz kapitola 5.3) se vyuziva rezistivni ¢len, ale u srazek
se pocita s tim, ze plazma je idealni a ma velmi rozséhlé stuktury. U téchto rozsahlych
struktur je nutné pocitat s gravitaci pisobici na strukturu plazmatu. Je zde proto
oproti modelovani ve slune¢nim plazmatu do rovnice (14) zaveden gravitacni ¢len pg
viz rovnice (37):

0 1
g£+g<v-V)v=—Vp+M(V><B>><B+@9- (37)
0

V rovnici (37) je o hustota hmoty, v (relativni) rychlost toku, p tlak plynu, B je
magnetickd indukce a g je gravitacni zrychleni. Hustota energie plazmatu U je dana
rovnici (34) s adiabatickym koeficientem v = 5/3, a vektor toku S je vyjadfeny v rovnici
(35).

Pro numerické feseni se zde pouziva opét dvoukrokovy Lax — Wendrofftv algoritmus
viz [23]. Vypocet fazové a grupové rychlosti plazmovych vin v galaktickém plynu se fesi
pomoci vlnové rovnice pro pohyb plazmatu viz [21].

Magnetické pole je definovano stejné jako v kapitole 5.3 pomoci rovnice (36).

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [21].
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6.3.1 Vysledky numerického modelovani

Na obréazcich 31 a 32 je znazornén casovy vyvoj srazky HVC s galaktickym médiem.
Obrazek 31 ukazuje kolmy stiet, zatimco na obrazku 32 je sikmy prichod pod thlem 45
stupnti. Situace (a) ukazuje rozdéleni hustoty plynu na ,zacatku“ v éase T, = 6-10° let
po zac¢atku vypoctu, zatimco umisténi (b) ukazuje rozdéleni hustoty v ¢ase T, = 7,9 -

10° let v piipadé kolmé srazky a Tj, = 12,8 - 10° let pro Sikmy pad.
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Obrazek 31: Viyjvoj stretu HVC s galaktickym halem v pFipadé kolmého dopadu [21].
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Obrazek 32: Vyvoj stietu HVC s galaktickym halem v pripadé Sikmého dopadu. [21].

V obou ptipadech je v ¢ase Ty, ztejmé pred HVC zvétseni hustoty prostiedi v galaktic-
kém plynu, vlivem jeho stlaceni klesajicim HVC. V disledku razovych vln zpiisobenych
padem mracna do hustsiho plynu jsou formovany i plazmové viny. Na obrazku 33 a

34 je znézornén tlak galaktického plynu a magnetickych silokfivek. Tlak na cele ob-
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laku je vyssi protoze oblak vstupuje do hustsiho plynu v blizkosti galaktického disku a

magnetické silokrivky jsou deformovany, protoze v HVC je zamrzlé magnetické pole.
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Obrazek 33: Celkovy tlak v numerické oblasti a magnetické silokrivky zdeformované vliivem pddu HVC

[21].
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Obrazek 34: Celkovy tlak v numerické oblasti a magnetické silokvivky zdeformované HVC pii sikmém

dopadu pod thlem o = 45° [21].

Na obrazku 35 a 36 je ukazka fazové a grupové rychlosti vinového vzruchu, rych-
losti plazmatu, celkového tlaku plynu a magnetické tahové sily pro magnetické pole
orientované paralelné ke galaktickému disku, respektive usporadani proudové vrstvy.
Vsimnéme si, ze v grafu fazové a grupové rychlosti se rozsah nalevo shoduje s fazovou
rychlosti (nepferusovana kiivka), kdezto rozsah na pravé strané odpovida grupové rych-
losti plazmovych vin (¢erchovana ¢ara). Kdyz porovname fazovou a grupovou rychlost

obou pfipadi, zjistime Ze profily fazovych rychlosti jsou podobné, zatimco grupové maji
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rozdilné tvary. V pripadé proudové vrstvy se grupova rychlost ustali pro vyssi vinova

¢isla.
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Obréazek 35: Fdzovd (nepreruSovand édra) a grupovd rychlost vlnového signalu (nahofe vlevo), sloZky
rychlosti plazmatu vy (nahote vpravo), celkovy tlak plazmatu (dole vlevo), a magnetickd tahovd sila
(dole vpravo) pro magnetické pole uspoiddané paralelné ke galaktické pFicce, vinovd ¢isla kya = 5

(¢ervend) a kya = 10 (modra) [21].
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Obrazek 36: Fizovd (nepferusovand ¢dra) a grupovd rychlost vinového signdlu (nahote vlevo), slozky
rychlosti plazmatu v, (nahote vpravo), celkovy tlak plazmatu (dole vlevo), a magnetickd tahovd sila

(dole vpravo) pro uspordddni proudové vrstvy, vinovd ¢isla kya =5 (éervend) a kya = 10 (modrd) [21].
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Z obréazku celkového tlaku mizeme rozeznat Ze pro k,a = 5 (Cervend ¢ara) jsou
kiivky také stejné, zatimco pro k,a = 10 (modréa kiivka) je celkovy tlak vné prou-
dové vrstvy nulovy, kvili konstantni (nulové) rychlosti plazmatu. Pro slozku rychlosti
plazmatu na obrazku 32 je jasné viditelné, kde je okraj proudové vrstvy. Vné prou-
dové vrstvy je rychlost plazmatu pro k,a = 10 rovna nule a klesa k nule pro k,a = 5.
To znamené, ze ptes celou oblast simulace prochazi prakticky jen ta cast galaktického
plynu, ve které neni magnetické pole konstantni (pohybuje se). V pfipadé paralelniho
magnetického pole se galakticky plyn pohybuje pfes celou oblast simulace.

V této kapitole bylo ¢erpano prevazné z literatury [21].
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7 Oescilace a viny v plazmatu

Mnoho detailti kolem rekonexe magnetického pole ziistava stile neobjanéno. Jenim z
nich je mechanizmus, ktery je jejim spoustécem. Jednim z moznych spoustécich me-
chanizmii by mohlo byt vinéni, které se v plazmatu §ifi. Vlny v slunec¢nich koronalnich
smyckach se §ifi pomoci rdzovych vin. Tyto vlny vznikaji impulzem, ktery mohla za-

Pro vysvétleni problematiky ohfevu slunecni korény a mechanizmu oscilaci ve slu-
necni koréné jsou dilezité vypocty. Pii vyzkumu moznosti generovani vin ve slunec¢nich
smyckéach jsem se seznamil s programy které se pro takovéto vypocty pouzivaji. Tyto
programy jsou napsané v jazyce FORTRAN a v budoucnu by se mohly tyto modely re-
alizovat pomoci programu FLASH, ve kterém je mozno provadét komplikované vypocty
ve 3D. Nize na obrazcich 37 — 39, jsou ukazky modeld ukazujici modelovani pomalych
stojatych vin, které jsou spontanné generovany ve slune¢ni koronalni smycce tlakovymi

a hustotnimi pulzy.
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Obrazek 37: Casovy vjvoj rychlosti, hustoty hmoty (horni panely) a prostorové profily rychlosti
(spodni panely) [24].
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Obrazek 38: Detail vjvoje z pocdteéniho vruchu ke koneénym stojatym vindm. Oscilacni energie

spektra rychlosti pro dvé hustoty hmoty a dvé pocédtecni pozice pulzi [25].
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Obrazek 39: Casovy vijvoj hustoty hmoty (horni panel) a odpovidajici waveletové spektrum tohoto

signdlu pro plazma [26].
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8 Zavér

Zajem o magnetickou rekonexi ustavicné roste od té doby co byla poprvé zminéna ve
¢tyTicatych letech minulého stoleti. Divody ristu zajmu jsou spojené s procesy uvolno-
vani energie ulozené v magnetickych polich planet, hvézd a Slunce nebo v laboratornim
plazmatu vznikajicim pfi termojadernych fazich.

Cilem této prace bylo predstaveni jevu magnetické rekonexe a néhled na moderni
pristupy numerického modelovani.

Vyzkum moznosti spousténi rekonexe pomoci vin v plazmatu a procesii rekonexe
na Slunci a v Galaxii mohou pomoci pii vyvijeni zafizeni pro termojadernou fuzi.

Pokroky ve vyzkumu magnetické rekonexe jako jevu zpisobujiciho slunec¢ni erupce
a CME jsou diilezité také pro pripadné predpovidani tzv. kosmického pocasi. Vétsina
jevl souvisejicich s kosmickym pocasim je inicializovana Sluncem. V obdobi silnych ex-
plozi ve vnéjsi atmosféie Slunce, jsou do meziplanetarniho prostoru emitovana obrovska
viny projevujici se skoky koncentrace a rychlosti ¢astic. Nékteré z téchto castic se Siri
se k Zemi a zptsobuji geomagnetické boute. Geomagneticka boufe se projevuje prede-
vsim kratkodobymi fluktuacemi geomagnetického pole. Rychlé zmény geomagnetického
pole indukuji elektrické proudy ve vodicich a mohou tak poskodit elektronicka zafi-
zeni na Zemi. Pokud budeme umét predpovidat kosmické pocasi, budeme také schopni
predpovédét ovlivnéni pozemskych pristroji a zivota na Zemi.

Jelikoz pravdépodobné neexistuje zadny uceleny piehled o rekonexi magnetického
pole na Slunci a v Galaxii v ¢estiné, mize byt tato prace pouzita jako doplnkovy material
pii vyuce fyziky plazmatu a astrofyziky.

Pti vyzkumu moznosti generovani vin ve slunecnich smyckach jsem se seznamil s
metodami a programem pro vyzkum tohoto jevu. Piredpoklada se, ze miize existovat
i proces opacny, tj. spousténi rekonexe vlivem oscilaci a vin v plazmatu. Oba procesy

budou predmétem dalsiho zkoumani v predpokladané navazujici magisterské praci.
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