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Magneettinen rekonnektio on ilmid, jota tapahtuu kaikissa plasmoissa: auringonpurkauksissa, mustissa
aukoissa, Maan magnetosfaarissa seké laboratorio olosuhteissa. Magneettisessa rekonnektiossa
plasmaelementtien magneettiset yhteydet toisiinsa muuttuvat, jonka seurauksena samalla
magneettikenttaviivalla olleet plasmaelementit eivat endé ole samalla viivalla. Magneettisen
rekonnektion seurauksena voi purkautua suuria maéaria energiaa koska prosessissa magneettinen
energia dissipoituu. Rekonnektiomallit pyrkivat muun muassa selittdmaén sen, miten plasmavirtaukset
kiihtyvat suuriin nopeuksiin. Kaksi historiallisesti tarkeinté rekonnektiomallia ovat Sweetin ja
Parkerin sek& Petschekin rekonnektiomallit. Nailla kuvataan hitaita sekd nopeita
rekonnektioprosesseja. Tassa tutkielmassa kaydaan l&pi, mita rekonnektio yleisesti on, millaisia
rekonnektiomallit ovat ja missa rekonnektiota voidaan havaita.
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1 Johdanto

Tama LuK-tutkielma kasittelee sitd, mitd magneettinen rekonnektio on. Ensimmaiseksi
kaydaan lapi mitd magneettinen rekonnektio yleisesti on ja missa sitd havaitaan. Sitten
esitellaan tarkeimpia plasmafysiikan kaavoja, joita hyddynnetd&dn myéhemmin rekonnektion
toimintaperiaatteen kuvaamisessa. Magneettista rekonnektiota kuvaavat yhtélot koostuvat
magnetohydrodynaamisista (MHD) kaavoista, induktioyhtaléstd, Reynoldsin sekd Machin
luvuista seké plasman beetasta. Kun kaavat on kasitelty, esitelldan erilaisia

rekonnektiomalleja. Esittelen yksi- ja kaksiulotteisia hitaan seka nopean rekonnektion malleja,

kuten Sweet—Parker- ja Petschekin mallit. Lopuksi tarkastellaan, miten rekonnektiota

tutkitaan ja missa sita havaitaan, seka millaisia menetelmia sen tutkimiseen on kehitetty.
1.1 Magneettinen rekonnektio

Tyypillississé olosuhteissa avaruudesssa plasma noudattaa ideaalin MHD:n lakeja, jolloin
magneettikenttaviivat ovat jaatyneet plasmaan. Ideaalin MHD:n plasma on lahes darettdman
johtavaa. Plasma ei ideaalissa tapauksessa rekonnektoidu ja magneettiset yhteydet
plasmaelementtien vélilla séilyvat. Giovanelli keksi 1940-luvulla magneettisen rekonnektion
kasitteen pohtiessaan sitd, miksi korkeaenergiaisia hiukkasia purkautuu nopeasti
auringonpurkauksista. Magneettinen rekonnektio tapahtuu, kun magneettikentan komponentti
muuttaa suuntaa ohuen alueen yli, samalla kun plasma virtaa kohti téta kapeaa aluetta.
Esimerkki rekonnektiosta on, kun vastakkain suunnatut magneettikenttaviivat lahestyvat
toisiaan, katkeavat ja liittyvét toisiinsa. Prosessissa magneettinen energia muuttaa muotoaan,
purkautuen plasman kineettisena seka termisend energiana, seka ei-termisten hiukkasten
suihkuina. Magneettista rekonnektiota tapahtuu esimerkiksi maapallon magnetosfaarin ja
aurinkotuulen valilla, auringonpurkauksissa, planeettojen magnetopauseilla ja laboratorio-
olosuhteissa kuten fuusioreaktoreissa. Magneettinen rekonnektio Maan magneotsfaarin
pyrstossa voi mahdollisesti aiheuttaa myos revontulia (Hones, 1986). Magneettista

rekonnektiota esiintyy kaikkialla, laboratoriossa ja avaruudessa.

Vastakkain suunnattujen magneettikenttaviivojen liikkuessa ldhemmas toisiaan, niiden valille
muodostuu suurempi/jyrkempi magneettinen gradientti mitd lahempéna ne ovat toisistaan.
Suurien magneettisten gradienttien yhteydessé ilmenee yleensa suuria virran tiheyksia
(Choudhuri, 1998). L&hentyvien magneettikenttaviivojen véliin muodostuu virtalevy, jossa

magneettinen gradientti on suuri ja diffuusio kiihtyy (Koskinen & Vainio, 2011).



1.2 Magnetohydrodynamiikka

Magnetohydrodynamiikan (MHD) avulla kuvataan sahkoé johtavia plasmavirtauksia
magneettikentassa. Useat rekonnektiomallit perustuvat MHD-teoriaan. MHD voidaan jakaa
kahteen teoriaan, ideaaliin ja resistiiviseen. Ideaalissa magnetohydrodynamiikassa ei oteta
huomioon resistiivisyyttd (n = 0). Télloin magneettikenttéviivat ovat ”jadtyneet” paikalleen
plasmaan. Plasman liikkuessa, magneettikenttaviiva litkkuu sen mukana. Samalla viivalla
olevat plasmaelementit ovat magneettisesti kytkeytyneet toisiinsa. Jos tehty oletus pitaisi
paikkansa, kaksi alun perin eri viivalla ollutta plasmaelementtia (ei-magneettisesti
kytkeytyneet) eivét pystyisi olemaan samalla viivalla (magneettisesti kytkeytyneité toisiinsa)
myO6hemminké&an. Ideaalin MHD:n mukaan magneettikenttaviivat seuraavat plasman liiketta.
Ilman magneettikenttaviivojen katkeamista ja yhdistymista plasmaelementit eivat vaihtaisi
magneettista kytkeytymista suhteessa toisiinsa. Kun plasmaelementit muuttavat kytkeytymista
vaihtamalla konfiguraatiota - jolloin kaksi eri viivoilla ollutta plasmaelementtia ovatkin nyt
samalla viivalla - tapahtuu magneettinen rekonnektio. Alun perin ei-magneettisesti
yhdistyneet plasmaelementit ovat nyt samalla viivalla ja magneettisesti kytkeytyneet (kuva 3).
Kaytannossé tdma tarkoittaa sité, etté ideaalin MHD:n tapauksessa aurinkotuuli ei pystyisi
kytkeytymé&an Maan magnetosfaarin kanssa, koska kytkeytyminen vaatii
magneettikenttaviivan topologisen muutoksen. Taman takia taytyy ottaa huomioon virtalevyn
resistiivisyys, silla sen merkitys kasvaa suurempien magneettisten gradienttien lasnd ollessa.
Rekonnektioalueen ulkopuolella plasma noudattaa ideaalin MHD:n mallia, mutta sisdpuolella
ei. Aluetta, jossa rekonnektio tapahtuu, kutsutaan diffuusioalueeksi. Diffuusioalueella
magneettinen energia haviad, muuttuu muihin muotoihin. Nain ollen magneettikentén

voimakkuus diffuusioalueessa on pienempi kuin sen ymparistossa.

Diffuusio on merkittavassa roolissa, jotta uudelleenkytkeytymisté voi tapahtua.
Diffuusioalueella kentdn magneettinen energia muuttuu plasman kineettiseksi energiaksi,
jolloin kenttd kiihdytt&a plasmaa ja magneettivuota nopeasti rekonnektioalueelta pois.
Diffuusiota voi tapahtua eri tavoilla. Sdhkodnvastus aiheuttaa diffuusiota diffuusioalueella.
Diffuusio voi my0s aiheutua turbulenssin tai plasma epéstabiilisuuksien takia. Resistiivisia
epastabiilisuuksia on kolme eri moodia (gravitaatio, aaltoilu, ’tearing”) (Aschwanden, 2005a).
Kun magneettikenttaviivat muuttavat topologiaansa uudelleenkytkeytymisen yhteydessé, niin
magneettikentan kenttaviivat siirtyvat systeemistd toiseen ja magneettivuo siirtyy plasman

mukana sisdanvirtausalaueesta ulosvirtausalueelle.



Yksi suurimmista ratkaistavista pulmista magneettisen rekonnektion teoriassa on se, miten
rekonnektioprosessissa sisdén tullut virtaus diffuusion myota kiihtyy erittéin nopeaksi

virtaukseksi poistuessaan.



2 Kaavoja
2.1 MHD-kaavoja

MHD-kaavat kuvaavat plasmaa yhten& kokonaisuutena. Nama yhtal6t on luotu tekemaélla
seuraavia olettamuksia. Plasma on kvasineutraali n; = n, = n, (n on hiukkastiheys) jolloin
positiivisia ja negatiivisia varuksia on yhta paljon ionien ollessa yhdesti ionisoituneita. Talldin

etaisyys, jolla séhkokentta voi esiintyd ja vaikuttaa plasmassa, on Debyen pituus A,. Tdma

asettaa endon Ai > 1 (L on pituusskaala), jolloin tarkastellaan ilmiditd, jotka tapahtuvat
D

isommalla mittakaavalla kuin Debyen pituudella, jotta voidaan kuvata plasmaa
kokonaisuutena paikallisten ilmididen sijaan. Lopuksi oletetaan, ettd Larmorin séde (varatun
hiukkasen ympyraliikkeen sdde magneettikentdssa) on pieni verrattuna pituusskaaloihin L,

1, /L < 1 (r; on Larmorin séde) ja ettd magneettikentdn muutokset ovat hitaita verrattuna

-1
B 95« w., Missé w, on Larmor-/syklotronitaajuus (Kilpua &

Larmorin liikkeeseen o

Koskinen, 2017).

Jatkuvuusyhtalé kuvastaa massan sailymista (p,,, on massatiheys ja V' on virtausnopeus)
Hiukkasten tiheyden muutos ajassa riippuu sisddn tulevan hiukkasvuon mééarasta. Massatiheys

jatkuvuusyhtalo:

0pm
W-I_ V-(pV) =0

Jatkuvuusyhtal® voidaan kirjoittaa myds sahkdvaraukselle (mutta tdma yhtalo on

merkitykseton yll& tehtyjen oletusten perusteella):

dpq
E-l‘V']—O

Liikeyhtéald kuvastaa virran lilkemaaraa (J on virrantiheys, B magneettikentta ja P paine).

]
pm<a+V-V)V+VP—]XB=O

Liikeyht&lon mukaan plasmanopeuden aikaderivaatta syntyy plasmaelementtiin vaikuttavien

voimien, lorentzin voiman J X B ja painegradientin seurauksena.

Ohmin laki antaa sdhkokentén, kun virrantiehys magneettikenttd ja virtausnopeus tunnetaan.



E+V><B=1
o

Jos plasma on erittain kuumaa, resistiivisyys on erittdin pieni ja johtavuus suuri. Tallgin

puhutaan ideaalista MHD:sta eika resistiivisestd MHD:sta. (E on sahkokenttd)

Tilanyhtald kuvastaa plasman paineen ja tiheyden riippuvuutta toisistaan, jota kuvataan

polytrooppisella yhtalolla:

y
rn(2)
Po

Maxwellin yhtalot:

Faradayn laki séhkdmagneettiselle induktiolle.

VXE=——
ot

Amperén laki antaa magneettikentén roottorin ja virrantiheyden vélisen yhteyden
(sdhkokenttd voidaan unohtaa tasaisissa vakaissa tiloissa, ja kun ei huomioida

sdhkdémagneettisia aaltoja, kenttdmuutosvirtatermi jaa pois).

JE
VXB:MO]'FHOEOE

Gaussin laki sahkokentille.

V-Ezﬂ
€o

Gaussin laki magnetismille, jonka mukaan magneettisia monopoleja ei ole,

magneettikenttaviivat jatkuvat arettomyyksiin tai ovat suljettuja.
V-B=0
2.2 Induktioyhtalo

Plasmafysiikan yksi tarkeimmista yhtaloista on induktioyhtalé. MHD:ssa magneettikenttien
evoluutiota kuvataan induktioyhtal6lla. Induktioyhtald saadaan Amperen, Faradayn ja Ohmin
lakeja kayttamélla (Koskinen & Vainio, 2011). Induktioyhtéld jakautuu diffuusio- ja
konvektiotermeihin, jotka kasittelen tarkemmin téssa kappaleessa.
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0B 1
—=Vx(V xB)+—V?B
Jt WoOo

2.2.1 Diffuusioyhtalo

Kun plasma on levossa V = 0, niin induktioyhtélé muuttuu diffuusioyhtéaloksi:

0B 1

R 2
at o

Talléin magneettikentta pystyy liikkumaan ja kehittymaan ilman etta se on jaatynyt plasmaan

kiinni, kunhan resistiivisyys on aarellinen. Diffuusiokerroin on D,,, = o = ul , missan on
0 0

resistiivisyys ja o on sahkoénjohtavuus. Diffuusiokertoimella kerrottu termi V2B kertoo sen,
etta pienikin resistiivisyys voi vaikuttaa merkittavasti kunhan kentén gradientit ovat suuria.
Diffuusioalueen &éarellisen resistiivisyyden ansiosta, magneettikentét pystyvéat kytkeytymaan
toisiinsa ja kumoutumaan pois (Choudhuri, 1998). Aaltojen ja hiukkasten vélinen
vuorovaikutus, sekd plasman turbulenttinen kayttdytyminen aiheuttavat anomaalista

resistiivisyytta.

Diffuusio uudelleen jarjestaa magneettisen vuon diffuusioajassa T, = p,0L%. Diffuusioaika
saadaan diffuusioyhtélostd korvaamalla gradientti arvolla 1/Lg ja aikaderivaatta arvolla 1/t.
Avaruusplasmoissa magneettikentan gradientilla on skaalapituus Lz, joka kuvastaa
pituusskaalaa, jolla magneettikenttd vaihtelee. Skaalapituuden ollessa pitka ja resistiivisyyden
ollessa pieni, diffuusio on hitaampaa. Magneettikenttaviivojen ldhestyessé toisiaan
magneettinen gradientti kasvaa (Lg pienenee) ja diffuusion nopeus kasvaa. Jos diffuusiotermi
kasvaa jonkun ulkopuolisen prosessin takia, diffuusio pystyy nopeasti uudelleen

jarjesteleméén magneettivuota (Kilpua & Koskinen, 2017).
2.2.2 Konvektioyhtéalo

Konvektio-termi kuvastaa plasman liikkumista yhdesséd magneettikentan kanssa. Ideaalin
MHD:n tapauksessa, kun o — oo, magneettikenttaviiva on jaatynyt plasmaan. Diffuusio-termi
muuttuu talléin merkityksettémaksi ja induktioyhtalé saadaan muotoon, jota kutsutaan

konvektioyhtaloksi:
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aB—Vx(VxB)
ot

2.3 Magneettinen Reynoldsin luku

Magneettinen Reynoldsin luku kuvastaa konvektion ja diffuusion suhdetta induktioyhtéldssa.
Magneettisen Reynoldsin luvun on oltava pieni (vahintdén suuruusluokkaa yksi), ettei
konvektio dominoi. Konvektion dominoidessa magneettikenttaviivat ovat jaatyneet plasmaan,
diffuusio olisi erittdin hidasta ja resistiivisyys olisi pieni rekonnektioalueella. Talloin eri
suuntaiset kenttéaviivat eivat pystyisi liittymaan toisiinsa, eiké rekonnektio toteutuisi.
Maaritella&dn milloin konvektio tai diffuusio dominoi induktioyhtélosta. Induktioyhtald
voidaan yksinkertaistaa tekemalla seuraavat muutokset: 3/ dt —» 1! jaV— Lz!, missa t ja
Ly ovat aika- ja pituusskaalat, jolla magneettikentté vaihtelee. Kayttamélla néitd muutoksia

induktioyhtalssd, voidaan vertailla konvektiota ja diffuusiota keskendédn yksinkertaisemmin.

Konvektio-termi on gja diffuusio-termi %. Néiden suhde on V1, /Lg = pooLgV.

Diffuusioaikaskaalaa kuvastaa t, ja tyypillistd plasmanopeutta (joka on kohtisuorassa

magneettikentén suhteen) kuvastaa V.
Magneettinen Reynoldsin luku R,,, on konvektion ja diffuusion suhde
R = nooLgV

Magneettinen Reynoldsin luku on Lundquistin luku (S), kun nopeus on Alfvénin nopeus V,.
Alfvénin nopeus kuvastaa magneettisten aaltojen etenemista plasmassa ja on suoraan
verrannollinen magneettivuontiheyteen. Lundquistin luku voidaan ilmaista resistiivisyyden

avulla seuraavasti:

HoLVy

R,(V=V)=S§=

Magneettinen Reynoldsin luku on suuri avaruusplasmoissa, kuten aurinkotuulessa ja Maan
kiertoradoilla (R,,~10® — 1017). Talloin LAU:n matkalla magneettikentta diffundoituu vain
kilometrin verran (Kilpua & Koskinen, 2017). Yleisesti Reynoldsin luku on suuri muuallakin
ja tyypillisesti luokkaa 10 — 1012 (Priest & Pontin, 2004).
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2.4 Plasman-$

Plasma-f on plasman paineen (p = nkgT) ja magneettisen paineen suhde (f = BZ/’;M ). Kun
0

f <« 1 magneettinen paine B2 /2u, hallitsee liikeyhtal6ssa. Suuremmat magneettiset
painegradientit kiihdyttavat tehokkaammin plasmaa poispéin, kun siirrytddn suuremman
magneettisen paineen sisaanvirtausalueelta pienemman magneettisen paineen
ulosvirtausalueelle (Petschek, 1964). Tehokkaampi kiihtyminen johtuu siit4, etta
magneettinen paine on pienempi ulosvirtausalueella verrattuna sisdanvirtausalueeseen.
Magneettikenttien heiketessa diffuusioalueelle syntyy alipaine, jolloin lisda uutta
magneettista vuota siirtyy sisddnvirtauksesta diffuusioalueelle. Prosessi jatkuu, niin
kauan kun lisdd magneettista vuota saapuu kasiteltavaksi (Choudhuri, 1998). Elj, kun
magneettikenttd pienenee B — 0, plasma-f3 > 1 diffuusioalueella. Talloin plasma paasee
vapaasti virtaamaan magneettikenttaviivojen poikki diffuusioalueella (Aschwanden,

2005a).
2.5 Machin luku

Machin luku kertoo plasman sisdantulonopeuden suhteessa Alfvénin nopeuteen, eli

ulosmenonopeuteen rekonnektiomalleissa.

Kun plasman virtausnopeus ylittdd Alfvénin nopeuden, on virtaus yli-alfvénista.
Vastaavanlainen ilmi6 on, kun jokin liikkuu esimerkiksi ilmassa &ant& nopeammin,

ylidanisilla nopeuksilla.
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3 Rekonnektiomalleja

Rekonnektiomalleja on kehitelty useampia. Ensin Giovanelli 1940-luvulla, Dungey 1953,
Parker 1957 ja Sweet 1958. Sweet ja Parker veivét ajatuksen ensimmaisend pidemmélle
kehittden ensimmaisen matemaattisen mallin rekonnektiolle. Petschek kehitti enimmaéisen
nopean rekonnektion mallin lisdédmaélla hitaan moodin shokkiaaltoja sisdén- ja
ulosvirtausalueiden valiin. Myéhemmin my6s Sonnerup (1970) kehitti Petschekin mallia
lisadmalla malliin kaksi nopean moodin shokkiaaltoa hitaiden aaltojen sijaan. Nopean
shokkiaaltojen ansiosta rekonnektio pystyisi késittelem&én suurempia maarié plasmaa
Petschekin mallia nopeammin. Samanlainen rekonnektioilmi6 tapahtuu maan magnetosféaarin
keulashokilla. Priest ja Forbes loivat mallin (1964/1986) (Choudhuri, 1998), jossa Sweet—
Parker ja Petschek-Sonnerup-mallit ovat erikoistapauksia. Naita malleja riittaa, erilaisia

variaatioita toisistaan sovellettuna erilaisiin tilanteisiin.
3.1 Yksiulotteinen malli

Yksiulotteinen (1D) malli (ks. Kuva 1) ei kuvasta todellisuutta hyvin. Se on hyva malli
yksinkertaisesti havainnollistamaan rekonnektiossa tapahtuvia ilmigita, kuten virtalevyn

muodostumista (kuva 2).

Magneettikenttien kumoutuminen toteutuu parilla eri tavalla. Suurempi johtavuus hidastaa
diffuusioprosessia, koska diffuusionopeus pienenee johtavuuden kasvaessa (Petschek, 1964).
1D-mallissa yksiulotteinen virtalevy (ajan hetkella t,) erottaa magneettikenttaviivat toisistaan.
Tallaista darettoman kapeaa virtalevyé voidaan kuvata deltafunktion avulla (talléin
virranjohtavuus lahestyy daretonta virtatasolla). Tama otettuna huomioon diffuusioyhtélossa,
huomataan magneettikentan diffundoituvan virtalevyn laheisyydessd, mika aiheuttaa
virtalevyn paksunemista siihen asti, kunnes diffuusio lakkaa. Kun vastakkain suunnatut
magneettikentat lahestyvét toisiaan, ne kumoavat toisensa, jolloin magneettikentén gradientti
pienenee. Talloin diffuusioprosessi hidastuu (Kilpua & Koskinen, 2017), jos uutta vuota ei
saavu alueelle enempédd. Rekonnektioprosessissa magneettinen energia muuttuu kineettiseksi
energiaksi ja lammoksi (lammitysprosessia kutsutaan Joulen tai Ohmin l[ammittamiseksi).

N&ma asiat tulevat paremmin ilmi laskuesimerkkien kanssa seuraavassa kappaleessa.

Jotta saavutettaisiin jatkuva diffuusioprosessi, uutta magneettista vuota ja plasmaa tulee
systeemiin korvaamaan kumotun vuon. Oletetaan, ettei magneettikentta eikd tiheys muutu

ajassa (tai muutokset ajassa ovat erittain hitaita). Talla tavalla prosessi padsee jatkumaan niin
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kauan, kun uutta vuota saapuu systeemiin. Jotta uutta vuota ja plasmaa liikkuisi kohti
virtalevya (jossa kenttaviivat rekonnektoituvat), lisatadn malliin virtalevyn suuntainen (esim.
y-akselin) sahkokenttd tuomaan tasapaino diffuusion ja konvektion valille (Koskinen &
Vainio, 2011). Virtalevyn paksuus on sen mukainen, etta diffuusio ja konvektio pysyvét

tasapainossa.

Yksiulotteinen malli (kuva 1) ei kuitenkaan vastaa todellisuutta hyvin. Virtalevya kohti

liikkuvalla plasmalla ei ole suuntaa mista poistua systeemista. Tama tilanne korjattiin

lisadmalla toinen ulottuvuus virtalevyyn, jolloin saadaan Sweet—Parker-malli (Kilpua &

Koskinen, 2017).

Kuva 1 - 1D malli. Yksiulotteinen malli (Kilpua & Koskinen, 2017), missd on y-akselin suuntainen
sahkokentta E,,. Punaiset viivat ovat toisiaan lahestyvat vastakkainsuuntautaiset magneettikenttaviivat

B,(x). Magneettikenttaviivojen véliin syntyy virtalevy, jolla on virrantiheys J,, (x)

Kuva 2 - Virtalevyn kehitys. Kuvaus siitd miten diffuusion seurauksena yksiulotteinen virtalevy kehittyy,
kun uutta vuota ei tule systeemiin (Kilpua & Koskinen, 2017). Magneettinen gradientti on aluksi
(ajanhetkelld t,) suurempi. Gradientti alkaa pienentya levenevassa virtalevyssa. Virrantiheys alkaa
pienentyd ja virtalevy kasvaa samalla kun magneettikentan gradienttiskaalapituus pitenee.

3.2 Sweetin ja Parkerin malli

Sweet—Parker-mallin (kuva 3) kehittivat 1950-luvulla Sweet (1958) ja Parker (1957). Sweet—
Parker-malli on hitaan rekonnektion malli. Tassa mallissa magneettikentat kumoutuvat

rajallisella alueella, jota kutsutaan diffuusioalueeksi. Plasma ja magneettikenttd poistuvat
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diffuusioalueen sivuilta. Plasmaelementit, jotka eivat aikaisemmin olleet magneettisesti
kytkoksissa toisiinsa, ovat nyt magneettisesti kytkeytyneet poistuessaan diffuusioalueelta.
Magneettikenttd on heikompi diffuusioalueella, kuin mita se on diffuusioalueen ulkopuolella.
Plasman virtausnopeus kasvaa poistuessaan diffuusioalueelta. Diffuusioalueella plasma ei ole
jaatynyt magneettikenttd&n, mutta alueen ulkopuolella ideaali-MHD on voimassa. Koska
diffuusioalueella péatee resistiivinen MHD, magneettikenttien uudelleenjarjestaytyminen on
mahdollista. Avaruusplasmoissa magneettinen Reynoldsin-luku on yleensa suuri, joka johtaa
hitaaseen sisédantulo virtausnopeuteen seka hitaaseen rekonnektioon Sweet—Parker-mallissa.
Sweet—Parker-malli ei mydskaan kuvaa todellisuutta hyvin kaikissa tapauksissa. Auringossa
purkaukset tapahtuvat minuuteissa eik& kuukausissa, kuten Sweet—Parker-malli ennustaa.
Hidas rekonnektionopeus voidaan selittaa silla, ettd energian muutos tapahtuu
diffuusioalueella, jonka leveys on merkittavasti laajempi kuin sen paksuus. Magneettinen
Reynoldsin luku on myos erittéin suuri, jolloin diffuusio on hidasta. Ulosvirtaus on
nopeampaa kuin sisdénvirtaus, koska plasma poistuu pienemmalta alueelta. Petschek keksi
vuonna 1964, ettd kutistamalla diffuusioalue erittdin pieneksi, voidaan saada todellisuutta

kuvaavia nopeita rekonnektioita (Kilpua & Koskinen, 2017).

inflow

Kuva 3 — Sweet—Parker rekonnektiomalli (Kilpua & Koskinen, 2017). Harmaa alue keskella on

diffuusioaluelvirtalevy, jossa magneettikenttaviivat rekonnektoituvat. Alun perin punainen ja sininen
piste eivit ole magneettisesti konnektoituneita. Rekonnektion jalkeen pisteet ovat magneettisesti
konnektoituneita. Mukana esiintyy magneettikenttdan néahden kohtisuora sahkdkentta, joka aiheuttaa
plasman ajautumisen sisdanvirtausalueessa kohti virtalevyd. Sahkodkenttd on samansuuntainen
sahkdvirran kanssa diffuusioalueella, jolloin sdhkémagneettinen energia muuttuu plasman hiukkasten
liike-energiaksi. Plasman induktio aiheuttaa sahkokentadn (joka on kohtisuorassa kuvatasossa) kun
plasma virtaa magneettikentan poikki, talldin Ohmin lain mukainen séhkovirta syntyy.

3.3 Petschekin malli

Petschek (1964) osoitti tutkimuksessaaan sen, ettd tasapainotilassa virtauksessa (sisdén
menevan ja ulostulevan virtauksen maarét pysyvat vakiona, eli prosessi on jatkuva ja ajassa
muuttumaton) diffuusion ja aaltojen vaikutukset ovat merkittavia nopean rekonnektoitumisen

toteutumiseksi, kun johtavuus on suuri. Petschekin rekonnektiomalli (kuva 4) on nopean
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rekonnektion malli. Mallissa ajatellaan hitaan moodin shokkiaaltojen mahdollistavan sen, etta
energia muuttaa muodosta toiseen (Petschek, 1964). Ndma hitaat shokkiaallot kykenisivat
lammittdmaan ja kiihdyttdaméan hiukkasia. Diffuusioalue, jossa energian muutos tapahtuu, on
erittain pieni. Petschek lisasi malliin kummallekkin puolelle virtalevyé kaksi hitaan moodin
shokkiaaltoa, jotka liikkuvat diffuusioalueesta poispdin kohti ulosvirtausaluetta. Aallot
litkkuvat samalla nopeudella kuin itse virtaus liikkuu sisaan, jolloin aallot ovat seisovia.
Shokkiaallot vaikuttavat plasman ja magneettikentén virtaukseen ja suuntaan myos
diffuusioalueen ulkopuolella. Petschekin mallin mukaan, suurin osa energian muutoksesta
tapahtuu nailla neljalla hitaan moodin MHD-shokkiaallolla (Pointin & Priest, 2022).
Petschekin mallissa sisaddntulonopeus on jopa 10 % Alfvénin nopeudesta (Kilpua & Koskinen,
2017), jolloin rekonnektio on huomattavasti nopeampaa kuin Sweet—Parker-mallissa. Malli
pystyy kasittelemdan enemmaéan magneettivuota ja aaltojen takia ulosmenevé plasma pystyy
kithtymaan korkeampiin nopeuksiin. Nopeus, milla shokkiaallot kiihdyttavat virtausta,
voidaan laskea MHD "hyppyehtojen” avulla. Magneettikenttd heikkenee shokkiaallon myo6ta
mutta virtauskentta tiivistyy. Jos oletetaan kokoonpuristumaton virtaus, on virtausnopeuden
kasvettava ulosmenoalueella. Kiihtymisen méaéra riippuu shokkiaallon ja x-akselin valisesta
kulmasta. Kun magneettikenttd muuttaa orientaatiotaan shokin kohdalla, niin shokissa virtaus
kiihtyy ulosmenosuuntaan. Ei-termiset hiukkaset kiihtyvéat korkeisiin energioihin shokilla
(Koskinen & Vainio, 2011, Kilpua & Koskinen, 2017).

- ] ———————

2L

(@ A% 5

Kuva 4 - Petschekin rekonnektiomalli (Pointin & Priest, 2022) Punaiset viivat kuvastavat hitaan moodin
shokkiaaltoja. Talla rajalla kenttaviivat kdantyvat. Virtaus saapuu diffuusioalueelle ylhaalta ja alhaalta ja
poistuu sivuilta nopeampaa kuin tuli sisddn. Raja-alueen voidaan ajatella olevan alue, jolla
magneettikenttd poikkeaa huomattavasti kauempana sijaitsevasta magneettikentastd. Pieni alue
keskella on diffuusioalue, joka vastaa Sweetin ja Parkerin mallin diffuusioaluetta (Forbes, 2000).
Tarpeeksi suurien magneettikenttien laheisyydessd shokkiaallon etenemisnopeus paihittéda
diffuusionopeuden, jolloin aallot ovat merkittdvdmmassa roolissa diffuusion sijaan (Petschek, 1964).
Magneettikenttaviivat muuttavat suuntaansa jyrkasti shokkiaaltojen kohdalla.
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4 Rekonnektion ominaisuuksia

Tassa kappaleessa kayn laskujen avulla tarkemmin lapi Sweet—Parker-malliin liittyvia
ominaisuuksia ja mité seurauksia rekonnektoituminen aiheuttaa. Ominaisuuksilla tarkoitan
sitd, miten plasma kéyttaytyy diffuusioalueella ja sen ymparill& ja miksi. Lasketaan miten
nopeaa plasma virtaa sisaan/ulos, mité energialle tapahtuu prosessin aikana, ja mita seurauksia
energian muuttumisella on. Téssa kappaleessa tulee tarkemmin ilmi Sweet—Parkerin-mallin

puutteellisuus ja selitys sille.
4.1 Rekonnektion virtausnopeus

Rekonnektionopeuden avulla voidaan selvittda sisadn tulevan magneettivuon ja plasman
virtausnopeudet. Saadakseen sisédén- ja ulostulon virtausnopeudet, oletetaan massan
séilymislain patevan virtauksessa, virtauksen olevan kokoonpuristamatonta ja
séhkomagneettisen energian muuttuvan kineettiseksi energiaksi. Tallgin systeemiin tulee

sisdan ja lahtee ulos yhta paljon plasmaa ja jatkuvuusyhtal6 voidaan kuvata seuraavasti:
ViL =V,l (4.1)

missé V; ja V, ovat sisdén- ja ulostulonopeudet. Tama kertoo myds sen, etta
ulosmenonopeuden kasvaessa, | pienenee, jolloin magneettikenttaviivat ovat myos lahempéna
toisiaan. L on sisdén tulevan plasman leveys ja | on poistuvan plasman leveys (I =

Lg magneettikenttagradientin skaalapituus). Massa, joka saapuu diffuusioalueelle, kiihtyy
korkeampiin nopeuksiin, jolloin kineettisen energian maara kasvaa. Kun ulospdin meneva
lilke-energian maara asetetaan yhta suureksi sisaan tulevan magneettisen energian kanssa,
saadaan ratkaistua ulosmenevén vuon virtausnopeus. Siséan virtaavan vuon nopeus saadaan

ratkaistua induktioyhtaldn avulla. Tdma voidaan matemaattisesti esittdd seuraavalla tavalla:
Otetaan induktioyhtals = = =+ =, missa 1, = peoL%. Sijoitetaan diffuusioaika
B D

diffuusioyhtalodn. Tehdaén oletus ajassa muuttumattomasta magneettikentasta (tasapainotila),
jolloin konvektio- ja diffuusiotermit ovat yhté suuret. Saadaan BB josta saadaan

Lp  Moolp'

ratkaistua plasman sisdantulonopeus
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V, = — (4.2)

Uoolp

Ulosmenonopeus saadaan ratkaistua olettamalla ulosmenevan kineettisen energian olevan

C . . . . . 1 B;® .
suurin piirtein verrattavissa magneettiseen energiaan diffuusioalueella EpVOZ = j jossa
0

Biz

o= Pio =V, (4-3)

joka sattuu olemaan Alfvénin nopeuden madritelma. Alfvénin nopeus on nopeus, jolla
magneettiset hairiot/aallot liikkuvat plasmassa. Hyodyntdmalla kaavoja (4.2) ja (4.3) kaavassa

(4.1) ja olettamalla, ettd [ = Lg, saadaan

0 i
josta saadaan sisaantulonopeus:
— |[VYa_ _Va

Vi - LooL - \/§ (45)
Laskemalla sisdédnmeno- ja ulostulonopeuksien suhde saadaan Sweet—Parker-
rekonnektionopeus (Machin luku):

1
Vi/Vo =Vi/Va = (4.6)

al

S

Sweet —Parker-mallissa rekonnektionopeus on samaa suuruus luokkaa sisééan tulevan virran

Alfvénisen Machin luvun kanssa (Koskinen & Vainio, 2011). Aikaisemmin mainittiin, etta

magneettinen Reynoldsin luku on suuri (>> 1) avaruusplasmoissa, jolloin Sweet—Parker-

rekonnektioaika on suuri. Prosessi on huomattavasti hitaampi kuin mit4 havaintojen
perusteella on todettu. Rekonnektionopeuden huomataan pienentyvan virranjohtavuuden
kasvaessa. Voidaan paatella energian purkautuvan aluksi todella nopeasti ja hidastuvan ajan

kuluessa.

Kiihdyttdmélla sisdén tulevan plasman nopeutta Reynoldsin luvun ollessa vakio, ei saada
kasvatettua rekonnektionopeutta. Alfvénin nopeus kasvaa, kun V; kasvaa, jolloin nopeuksien
suhde pysyy vakiona. Jos siséan tulevan magneettikentan voimakkuus kasvaa, myds Alfvénin
nopeus kasvaa, joten sisédan tulevan magneettikentan kokoonpuristuminen aiheuttaa Alfvénin

nopeuden kasvamista, ja plasman kiihdyttdminen siis aiheuttaa magneettikentén
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kokoonpuristumista. Petschekin mallissa tavoiteltiin nopeampaa rekonnektioaikaa, ja han

paatyi seuraavaan yhtaloon (S on Lundquistin luku. R,,(V, = V4) = S):

Vi T

Vg B 8InS

4.2 Energian muutos

Poyntingin vektorin (E X uﬁ) avulla lasketaan sisaan tulevan sahkdémagneettisen energian
0

maaré, eli sahkdmagneettisen energian vuo. VVoidaan todistaa, etta puolet sisaan tulevasta
magneettisesta energiasta muuttuu lammoksi ja puolet plasman kineettiseksi energiaksi.
Tarkastellaan tilannetta yhdessa ulottuvuudessa ja hyédynnetddn Ohmin lakia E + VX B =
J/o. Oletetaan, ettd systeemi on tasapainotilassa, ettd plasma on kokoonpuristumatonta ja etta
se noudattaa ideaalista Ohmin lakia diffuusioalueen ulkopuolella. Liséksi tarkastellaan
kaksiulotteista rekonnektiomallia. Talloin Ohmin laki saadaan muotoon E = V;B; ja
Poyntingin vektorin suuruus muotoon EB;/u, = V;B?/u,. Vertailemalla kineettisen energian

vuota ja magneettisen energian vuota keskendén

Kineettinenenergiavuo  pVi/2 1V

= =-—=«K1
Magneettineenenergiavuo  B?V;/u, 2V?

saadaan suhde, joka on paljon pienempi kuin yksi, koska diffuusioalueelle saapuva virtaus on
paljon hitaampaa kuin Alfvénin nopeus. Talldin suurin osa sisdénpéin suuntaavasta
virtauksesta on magneettisen energian muodossa. Diffuusioalueella magneettinen energia on

paljon pienempi kuin diffuusioalueelle saapuva magneettinen energia. Tarkastellaan kaavaa

ulosmenevan kineettisen energiavuon 5 pV21 (1 on diffuusioalueen paksuus) ja sisadn tulevan

B2 . .
sdhkdmagneettisen energiavuon V:liL (L on diffuusioalueen leveys) suhteen.
0

1
ulosmeneva kineettinen energiavuo 5 Al

sisaantuleva sahkomagneettinen energiavuo  V;B?
Ho

Massan séilymisen vuoksi V;L = V, 1, joten yhtdlé saadaan seuraavaan muotoon:
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1 1 1
PVl Sl Sl
ViBIL  YVolgay — Bf
Ho LH l Ho
0

2
Muistetaan, ettd I/, = /f—; , josta ratkaistaan sisaan tuleva magneettikenttd B? = VZpu,. Nyt
0

saadaan suhde:

1 1

5PV’ _ 5PV’ _ 1v7?
BT Viow T 2V
Ho Ho

Jos ulosmenonopeus on Alfvénin nopeus V, = V,, niin tasan puolet sisaan tulevasta

energiavuosta muuttuu plasman Kineettiseksi energiaksi, eli energioiden suhde on 1/2.
4.3 Hiukkasten kiihdyttdminen

Huomattiin, ettd puolet magneettisesta energiasta menee plasmavirtauksen kiihdyttdmiseen.
Loput energiat muuttuvat lammoksi ja korkeaenergisten hiukkasten kiihdyttdmiseen. @ieroset
ym. (2002) havaitsivat tutkimuksessaan Wind-avaruusaluksen korkeaenergiaisten hiukkasten
mittauksista, etta elektronivuo ylti jopa 300 keV energioihin diffuusioalueella Maan
magnetosfaarin pyrstossd. Energia pienentyy mentdessa kauemmas diffuusioalueesta.

Tutkimuksen mukaan hiukkaset kiihtyvat diffuusioalueella, eivétka sen ulkopuolella.

Wang (2015) esittdd muutaman mahdollisuuden sille, miten hiukkasten kiihtyminen tapahtuu.
Kun hiukkanen liikkuu sahkokentdssg, silla on potentiaalienergiaa. Elektronit ja ionit
matkustavat vastakkaisiin suuntiin sahkokentassa, mutta ilmi6ta ei havaita erityisen hyvin
esimerkiksi Maan magnetosfaarin pyrstossa. Hiukkaset ehtivat karkaamaan kiihdytysalueelta
pois rekonnektiomalleissa, ennen kuin ne ovat kiihtyneet mittauksissa havaittuihin energioihin
(noin 200 keV luokkaan). Huomataan, ettei kiihdytys ole riippuvainen vain yhdesté
prosessista. Jotain taytyy tapahtua, joka pitda hiukkaset kiihdytysalueella tarpeeksi pitkan
ajan, kunnes ne ovat saavuttaneet mittauksissa havaittuja energioita. Elektronit voidaan
kaapata elektrostaattiseen potentiaalikuoppaan, missé niiden energiat kasvavat tarpeeksi
(Hoshino, 2005). Aallot ovat myds vastuussa hiukkasten kiihdyttamisesta magnetosfaarin
pyrston rekonnektioalueella. N&ité aaltoja voi havaita enemman, kun l&dhestytdan rekonnektion
diffuusioaluetta, ja missd tahansa rekonnektion ulosvirtausalueella. Kaikista

dynaamisin/aktiivisin aaltoalue esiintyy raja-alueella (Huttunen ym. 2007) missé
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magneettikenttaviivat k&dantyvat. Ndiden séhkostaattisten aaltojen voimakkuus voi olla
moninkertaisesti suurempi kuin rekonnektiosta aiheutuva sahkokentta. Aallot antavat siis
merkittavasti energiaa elektronien kiihdyttamiseen (Wang, 2015). Drake ym. (2006) keksivt,
ettd elektronit saattaisivat kiihtya kerddmaélla Kineettista energiaa heijastumalla ja
ponnahtelemalla magneettisten saarekkeiden valilla (Fermi-kiihdytys), jotka muodostuvat
kineettisisséa rekonnektioprosesseissa (Hoshino, 2012). Magneettiset saarekkeet (kuva 5)
syntyvét “’tearing”’-moodin epastabiilisuuden seurauksena (Aschwanden, 2005a). Tama
kiihdytysprosessi on tehokkaampaa pienemman plasman-{ alueilla. Betatron-kiihdytys voi

olla yksi vaihtoehto magnetosfaarin pyrstéssa tapahtuvalle hiukkasten kiihtymiselle.

—— Magnetic field B

Magnetic field B —=——

Kuva 5 - Magneettiset saarekkeet (Aschwanden, 2005a). "Tearing”’-moodin instabiliteetin seurauksena
syntyneet magneettiset saarekkeet rekonnektioalueella. Plasma virtaa nuolien osoittamiin suuntiin.

4.4 Laskuesimerkki

Lasketaan, mit& tyypillinen rekonnektioaika Auringon koronan massapurkauksessa (CME)
olisi kayttamalla Sweet—Parker-mallia.

SN

vV Uy

Tyypilliset pituudet (L) magneettisille vuokdysille (prominenssit/filamentit) ovat luokkaa
105km, Alfvénin nopeus luokkaa 650 km/s, tiheys 10° — 10** cm™2 ja magneettikentit 10-
100 Gaussia. Johtavuus o Auringon koronassa on luokkaa 10> — 107 siemens/m (Richardson,
2019), jolloin Lundquistin luku S = p,LV,0c saa arvoja valilta 1012 — 10'#, Saadaan laskettua
aika, joka on suunnilleen 102 s luokkaa (yli kolme vuotta), jos otetaan Lundquistin luvuksi
1012, Huomataan, etta rekonnektioaika on huomattavasti suurempi mita on

mittaushavainnoista havaittu. Purkaukset Auringossa tapahtuvat minuuteissa.
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5 Miten rekonnektiota tutkitaan

5.1 Numeeriset simulaatiot

Numeerisia simulaatioita kaytetadan selittdmaan plasman kayttaytymista erilaisissa
rekonnektiotilanteissa. Simulaatioiden avulla voidaan esimerkiksi selvittad, miten
auringonpurkauksissa hiukkaset kiihtyvét suuriin nopeuksiin, tai tapahtuuko rekonnektiota
keulashokilla (Wang, ym., 2018). On olemassa paljon erilaisia simulaatioita eri skenaarioista.
Erilaisia plasmamalleja rekonnektiosimulaatioissa on Hallin MHD (miss& Ohmin laissa on
mukana JxB termi), hybridisimulaatioita (joissa ionit késitelladn hiukkasina ja elektronit
fluidina) tai PIC-simulaatio (Particle-in-Cell), jossa molemmat ionit ja elektronit k&sitellaan

hiukkasina ja kentat ratkaistaan Maxwellin yhtaloista.

Petschek-tyylinen rekonnektio voidaan numeerisesti simuloida. Kayttamalla resistiivisen ja
ideaalin MHD:n yhtéloitd, simuloidaan kaksiulotteisia rekonnektiomalleja huomioiden
rajaehdot. Uzdensky ja Kulsrud tutkimuksessaan (1999) simuloivat kaksiulotteisen Petschekin
mallin, resistiivisyyden ollessa vakio. He huomasivat mallin redusoituvan Sweet—Parker-
malliksi muutaman Alfvénin ajan jalkeen (t4, = L/V,, jossa L on rekonnektioalueen leveys),
jolloin Petschekin mallin rekonnektionopeus muuttuu Sweet—Parker-rekonnektionopeudeksi.
He péaattelivét, ettd myds Petschekin rekonnektiomalli on virheellinen, koska sekaén ei ole

tarpeeksi nopea.

Pyrkimyksia simuloida entistakin parempia malleja on paljon, mutta olemassa olevia malleja
voidaan kayttdd monissa tilanteissa. Auringossa tapahtuvista rekonnektioista on tehty useita
simulaatioita. Rekonnektioita voidaan simuloida esimerkiksi roihu- ja koronan
massapurkauksista. Rekonnektioalueet Maan magnetosfaérissa ovat myos suuria

kiinnostuksen kohteita.

Auringossa erilaiset silmukkakonfiguraatiot (kuvat 6 ja 7) pystyvét aiheuttamaan seka roihu-
ettd koronan massapurkauksia. Kvadrupolaarinen rekonnektio on yleistd Auringon aktiivisilla
alueilla, joissa on useampi silmukka. Silmukoiden neljan navan valimaastossa on neutraali
piste (X-piste). Kvadrupolaarisessa mallissa on kaksi dipolia, joilla kummallakin on yksi
positiivinen ja negatiivinen napa. Bipolaarisessa on kaksi napaa (positiivinen ja negatiivinen),
tripolaarisessa kolme jne. Tripolaarisessa mallissa yksi kenttaviiva on avoin, eli sen toinen
péa ei ole kytkeytynyt Auringon pintaan. Kaksiulotteisten rekonnektiosimulaatioiden

toteuttaminen vaatii sen, ettd magneettiset polariteetit ndisséa malleissa vuorottelevat (+, -, +, -)
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ja ovat jarjestyksessa. Muuten tarvitaan kolmiulotteinen mallinnus. (Aschwanden M. J.,
2005c).

(a) Density 10, (b) Current Density

=
{
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Kuva 6 - Numeerinen simulaatio rekonnektiosta (Aschwanden, 2005a). 2.5D simulaatio
kvadrupolaarisesta rekonnektiomallista, mit& tapahtuu esimerkiksi Auringon purkauksissa.
Vasemmanpuolisessa kuvassa on plasman tiheys ja oikealla virran tiheys. Ajan kuluessa huomataan
kahden hitaan moodin shokkiaallon muodostuvan rekonnektion seurauksena.

BIPOLAR TRIPOLAR QUADRUPOLAR
(open-open) (open-closed) (closed-closed)

2D

3D

+ N - + + N - |3+ N - =

Kuva 7 - X-mallin rekonnektioita (Aschwanden, 2005a). X-tyyppisten rekonnektiomallien topologiaa
Auringossa esiintyvissa silmukoissa. Mallit ovat bipolaarinen, tripolaarinen ja kvadrupolaarinen, jotka

viittaavat napojen maaraan.
Rekonnektoitumista Maan lahiavaruudessa tapahtuu yopuolella magnetosfaarin pitkéssa

pyrstossd, sek& magnetopausilla paivapuolella (kuvat 8 ja 9). (Trattner ym., 2021). Kun
aurinkotuulen plasma kohtaa Maan magnetosfaarin ulkorajan (magnetopausin) se puristaa
Maan magneettikenttdd. Aurinkotuulen magneettikentta rekonnektoituu magnetopausilla,
jonka seurauksena rekonnektioalueelta padsee enemmaén aurinkotuulen materiaa
magnetosfaariin. Plasma padsee tehokkaimmin magnetosfaériin napaonkaloiden kohdalta
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Maan magneettikentdn muodon seurauksena (kuva 11) (llmatieteen Laitos).
Rekonnektoituminen Maan magnetosfaarin kanssa aiheuttaa revontulia, kun korkeaenergiaiset
hiukkaset nopeasti liikkuvat kohti Maata. Maan magnetosfaarin pyrstélohkojen valisessa

virtalevyssa plasma virtaa virtalevya pitkin samalla kiihtyen suurempiin nopeuksiin.

Kuva 8 (The European Space Agency, ESA/ATG medialab, 2021). Aluksi Aurinkotuuli puristaa Maan
magneettikenttdd kasaan, rekonnektion tapahtuessa magneettikenttaviivat siirtyvat yopuolelle, jossa ne
alkavat puristamaan magneettikenttaviivoja yhteen hdnnassa. Oranssi viiva on keulasokki. Siniset viivat
ovat magneettikenttaviivoja, joita rajaa magnetopausi.

Kuva 9 (The European Space Agency, ESA/ATG medialab, 2021). Kun y6puolella tapahtuu rekonnektio,
vapautuu korkeaenergiaisia hiukkasia, jotka kulkeutuvat kohti maapallon napa-alueita synnyttden
revontulet. Magneettikenttaviivat taipuvat yoOpuolelle aurinkotuulen virtauspaineen seurauksena.
Pyrston pohjoispuolen magneettikenttaviivat osoittavat kohti maata, etelapuolen viivat poispain
(Ilmatieteen Laitos).

Rekonnektiossa magnetopausilla (kuva 10) magneettikenttaviivojen magneettinen yhteys on
erilainen toisella puolella separatriksia. Separatriksi koostuu kenttaviivoista, jotka ovat juuri
rekonnektoitumassa, eli yhdistyméssa X-viivaan. Separatriksi-raja jakaa sisaan- ja

ulosmenevat plasmat toisistaan (The European Space Agency, ESA/ATG medialab, 2021).
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Kuva 10 - Rekonnektio magnetopausilla. Magnetopausilla esiintyva virtalevy (harmaa), raja-alueet ja
magneettinen rekonnektio-alue. Magnetosfaarin sisdpuolella kuuluvaan plasmaan siséltyy erilaisia
hiukkaspopulaatioita, kuten rengasvirtaan kuuluvia ioneja, jolloin my®s rengasvirran hiukkaset
osallistuvat rekonnektioprosessiin (Trattner ym., 2021).

Maan magnetosfadrissé ilmenee sdhkovirtoja rekonnektioprosessien yhteydessa.
Simulaatioiden avulla pystytdan havainnoillistamaan magnetosfaarissa syntyneita
séhkdvirtoja. Huomataan voimakkaimpien virtojen sijaitsevan magnetopausin kohdalla seké

pyrston virtalevyssé, joka on pyrstélohkojen vélissa (kuva 11).

Kuva 11 - Magnetosfaérin sahkovirrat (llmatieteen Laitos). Keltaiset viivat ovat magneettikenttéviivoja
ja vaaleansiniset viivat ovat plasman virtausviivoja. Voimakkaimmat virtaukset nédhdaén punaisella
magnetopausilla sek& pyrstdlohkojen valisséd. Voidaan havaita miten magneettikenttaviivat tiivistyvat
magnetopausilla ja taittuvat yépuolelle.
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5.2 Sateliittihavainnot
5.2.1 Havainnot Auringosta

Tarpeeksi laadukkailla kuvantamisvalineilld voidaan kuvata rekonnektoituvaa plasmaa
auringonpurkauksissa. Auringon konvektiokerroksesta tulee jatkuvasti lisdd magneettista

vuota pintaan, muodostaen Auringon silmukoita (kuvat 12 ja 13).

a) Pre-flare ¢) Late Phase

rising
prominence

b) Maximum Phase b’) Maximum; side view
][sbuck H
e i rising
s = prominence

A 11174 ‘ . W\ Fio0okn
10%K two ribbon flare active region chromosphere

Kuva 12 - Rekonnektio roihupurkauksessa (Aschwanden, 2005a). Kuvassa nékyy roihupurkauksen
yhteydessa tapahtuva rekonnektoituminen. Kun Auringossa noste tuo pintaan magneettisia vuokoysia
(poikkileikkaus silmukasta kuvassa a), ne saattavat rekonnektioprosessissa vapauttaa suuria maaria
magneettista energiaa roihu- tai CME-purkauksina aurinkotuuleen. Kaaren “jalat” lahenevat toisiaan
jolloin, vastakkain suuntautuneet magneettikentét yhdistyvat (kuva b).

Aurinko kasittelee sen pintaan kertyvan magneettikentdn vuon magneettisen
rekonnektioprosessin avulla, vélttddkseen magneettisen paineen kasvamisen liian suureksi.
Toisin sanoen, Aurinko jérjestelee uudestaan suuren mittakaavan magneettikenttia
topologisilla muutoksilla (Aschwanden, 2005a). Solar Dynamics Observatory (SDO) on
saanut kuvattua rekonnektion oikeassa ajassa (kuva 13). Tasta purkauksesta Helioviewerilla
tekemani videon® alku- ja loppupuolella voi havaita plasman muodostavan X-mallin
roihupurkauksen yhteydessa kaaren yl&puolelle, jolloin vastakkain suuntautuneet kenttaviivat
yhdistyvat. Video on samasta tapahtumasta kuvan 13 kanssa. Rekonnektion seurauksena

kuumentunutta plasmaa purkautuu nopeasti avaruuteen pain ja takaisin Auringon pintaa kohti.

L linkki Helioviewerilla tekemaani videoon: https://helioviewer.org/?movield=GYVn5



https://helioviewer.org/?movieId=GYVn5
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Huomattiin, ettd jopa puolet magneettisesta energiasta voi menné hiukkasten kiihdyttamiseen,
jopa 20-100 keV energioihin Auringon roihupurkauksissa (Hudson, 1971) sek& hiukkasten
kuumentumiseen yli 10 MK lampétiloihin (NASA, Goddard Media Studios, 2013).
Magnetogrammi kuvien (kuva 14) avulla voidaan havaita vastakkainsuuntautuneet polariteetit

Auringon pinnalla. Rekonnektiot ovat todenndkoisempid tallaisilla alueilla, joten ne ovat

hyvia alueita tarkastella.

Kuva 13 — Roihupurkaus.Kuva otettu SDO:n AIA instrumentilla 131A aallonpituudella (NASA/SDO/AIA).
Ensimmaisessa kuvassa voidaan havaita X-malli purkauksen ylapuolella, jossa rekonnektio tapahtuu.
Roihupurkaus tapahtui 17. elokuuta paiva vuonna 2011. Rekonnektio havaittiin noin kello 2:05-2:20
UTC. Kuvat otettu kello 4:10, 4:15, 4:19 ja 4:20 UTC. Ensimmaisesta kuvasta huomataan hento X-malli
kaarirakenteen ylapuolella. Toisessa kuvassa X-malli on katkennut, ja ylla oleva materiaali siirtyy ylos
ja alaspain. Viimeisessa kuvassa nahdaan kuumentunut plasma rekonnektioprosessin seurauksena.
(NASA, Goddard Media Studios, 2013)

Kuva 14 — Magnetogrammi kuva (Helioviewer) vuoden 2011 elokuun roihupurkauksesta. Kuvasta
nahdaan eri polariteetit valkoisella ja mustalla.

Korona kuumenee mitd kauemmaksi Auringon pinnasta menn&én. Téhan kuumenemiseen voi
l6ytyé selitys rekonnektioprosesseista. Kirjassa (Aschwanden, 2005b), kaydééan lapi viisi
erilaista prosessia, jotka voivat olla vastuussa koronan kuumentamisesta. Kirja mygs

mainitsee useita tutkimuksia (s. 378) kustakin prosessista. Se miten rekonnektio aiheuttaa
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koronan kuumentumista. Plasman kuumeneminen voi aiheutua esimerkiksi koronassa
tapahtuvista nanoroihuista tai Alfvénin aalloista. Kromosfaarissé rekonnektio aiheuttaa

Alfvénin aaltoja, jotka voivat koronaan kulkeutuessaan kuumentaa plasmaa siella.
5.2.2 Havainnot aurinkotuulessa

Magneettista rekonnektiota aurinkotuulessa havaitaan satelliiteilla. Rekonnektio aiheuttaa
kahti haarautuneen virtalevyn. Rekonnektoituminen voi olla réjahtévaa tai turbulenttista.
Tutkimuksessa (Wang, ym., 2022) havaittiin, ettd aurinkotuulessa diffuusioalueella plasma
ldmpenee tehokkaammin kuin hitaan moodin shokkiaalloilla, jotka rajaavat plasman
ulosmenoaluetta. Aurinkotuulen virtausnopeuden havaittiin kasvavan plasman
ulosmenoalueella. Satelliitin on oltava avaruudessa sielld missa rekonnektio tapahtuu ja
kuljettava virtalevy/ulosmenoalueen lapi (kuva 15) havaitakseen rekonnektioprosessista
seuraavat ilmidt. Gosling ym. (2005) analysoivat “Advanced Composition Explorer” (ACE)
-satelliitin dataa aurinkotuulen plasmasta ja magneettikentastd. He havaitsivat korkeisiin
nopeuksiin kiihtyneité ionivirtauksia alueilla, joilla magneettikenttaviivat taittuvat
aurinkotuulessa. Tadma oli suora todiste magneettisesta rekonnektoitumisesta aurinkotuulessa.
Aurinkotuulessa rekonnektion voi havaita kiihtyneesta plasmavirtauksesta ulosmenoalueella,
jota rajaavat rotationaaliset epdjatkuvuusalueet. Nama epdjatkuvuudet, jotka ndhd&an kuvassa
15 punaisilla katkoviivoilla ovat seuraus jatkuvasta sisadn virtauksesta rekonnektioalueelle
sekd kentan suuntaisesti etenevistd Aflvénisista poikkeamista. Nama epdjatkuvuudet
Kiihdyttavat plasmaa. Alfvénisesti kiihdytetyt plasma virtaukset havaitaan ulosmenoalueella,
jossa magneettikenttaviivat ovat k&d&ntyneet suhteessa siihen kulmaan missa kenttaviivat
olivat ennen. Separatriksialue kuvastaa raja-aluetta, joka jakaa erilaiset magneettikenttaalueet
toisistaan. Magneettisen rekonnektion seurauksena kéantynyt kenttaviiva etenee Aflvénisina
poikkeamina vastakkaisiin suuntiin pitkin rekonnektoitunutta kenttdd plasmoihin, jotka ovat
eri puolilla virtalevya. Kun havaintolaite kulkee rekonnektioulostuloalueella, voidaan havaita
nopeuksien ja magneettikenttien antikorrelaatio, ulostuloalueen ulkopuolella havaitaan
nopeuksien ja magneettikenttien valilla korrelaatio (kuva 16) (Gosling, 2011). Supratermiset
elektronit pystyvat siirtyméén ulostuloalueen l&pi kuvan 17 osoittamien aaltoilevien punaisten
viivojen tapaan. Separatriksialue voi syntya supratermisten elektronien seurauksena.
Aurinkotuulen plasmassa havaitut supratermiset elektronit, ”’Strahlit” kulkeutuvat eri
suunnista pitkin heliosfarin virtalevyn magneettikenttaviivoja. Rekonnektion jélkeen
sulkeutuneella kenttaviivalla voidaan satelliittihavainnoilla huomata néiden strahlien

sekoittuminen kesekendan. Eri puolilta peréisin olevat strahlit ovat eri vahvuisia ja luovat
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epasymmetrisen elektronivirtauksen kuten kuvassa 17 havaitaan ulostulo- sek&
separatriksialueilla (Lavraud, ym., 2009). Rekonnektio voi aiheutua aurinkotuulessa
esimerkiksi interplanetaarisen koronan massapurkauksen (ICME) seurauksena (Riley, ym.,
2002) tai jos nopea ICME kohtaa sita edelld olevan hitaamman aurinkotuulen, jonka
seurauksena niiden rajapinnalla tapahtuu rekonnektio vastaavaan tyyliin kuten
magnetopausilla (McComas, ym., 1994). Gosling ym. (2005) havaitsivat rekonnektoitumisen
olevan Petschekin mallin tyylista, missa shokkiaallot olivat Alfvénin aaltoja ja ulosmenoalue
on Petschekin mallin mukainen. Rekonnektio aurinkotuulessa voi muistuttaa myods

epasymmetrista rekonnektoitumismallia, jonka Levy, Petschek ja Siscoe kehittivat (1964).
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Kuva 15 - Rekonnektio aurinkotuulessa. Kuvassa a on heliosfaarin virtalevyn osa missa voi tapahtua
rekonnektio. Kuva b nayttaa rekonnektion virtalevyssa, missa harmaat nuolet esittavat plasma
ulosvirtauksia ja harmaat viivat nuolten vélissa esittavat hitaanmoodin shokkiaaltoja, punainen viiva on
havaintolaitteen lentorata. Pilkullinen alue kuvastaa plasman virtalevya (kuva a ja b (Wang, ym.,
2022)). Kuva ¢ (Gosling, 2011) on yksinkertaistus rekonnektioprosessista aurinkotuulessa.
Avaruusalus paasee tekemaan havaintoja rekonnektiosta kulkemalla separatriksi- ja
ulosvirtausalueiden lapi aurinkotuulessa. Al ja A2 viivojen lapi matkustaessa voidaan havaita
hitaanmoodin shokkiaaltoja todisteena Petschek tyylisesta rekonnektiosta. Ulosmenoalue voidaan
havaita kauempana rekonnektioalueesta.
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Kuva 16 —Tyypillisia havaintoja magneettisesta rekonnektiosta aurinkotuulessa. Magneetikentta
laskee ulosmenoalueella ja nopeus kasvaa. Huomataan magneettikenttien ja nopeuksien
antikorrelaatio. Kentét pienenevéat ja nopeus kasvaa ulosmenoalueella, jossa magneetikentta on
kaantynyt.
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Kuva 17 - Rekonnektio aurinkotuulessa (Lavraud, ym., 2009). Kuva aurinkotuulessa esiintyvasta
rekonnektioulostuloalueesta. Kaksi Alfvénin aaltoa etenee vasten sisédéntulovirtausta kummallakin
puolella rekonnektio virtalevya (siniset katkoviivat). Aallot kiihdyttéavéat plasmaa pois
rekonnektioalueelta. Vastakkaisen puolen sisaanvirtausalueesta peraisin olevat supratermiset
elektronit virtaavat ulospain aaltoilevien punaisten nuolten osoittamalla tavalla. Avaruusalus kuten
WIND, ACE tai STEREO-A voi havaita supratermiset elektronipopulaatiot, jotka etenevat yhteen
suuntaan pitkin kenttéaviivaa kummaltakin puolelta heliosfaarin virtalevya. Eripuolella elektroneilla on
eri nopeudet, jotka on osoitettu siniselld ja vihreélla nuolella. Nain syntyy epdsymmetrinen
virtauspopulaatio.
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6 Paatelmat

Sweet—Parker-malli ei kuvaa yht& hyvin nopeaa rekonnektiota kuin Petschekin mallin
kaltainen geometria. Petschekin mallin ongelmana on taas se, etté se on epévakaa
simulaatioissa, mikéli resistiivisyys on kaikkialla vakio. Tuolloin Petschekin malli muuttuu
Sweet—Parker-malliksi. Vaikka mallit eivat kuvaa todellisia prosesseja kovinkaan hyvin,

monissa prosesseissa on kuitenkin havaittu naiden mallien mukaista kéyttaytymistéa.

On edelleen epéselvaa, mitd magneettisessa rekonnektiossa tarkalleen tapahtuu, kun
kiihdytetddn hiukkasia todella suuriin nopeuksiin. Useita erilaisia selityksia kiihdytykselle on
pyritty luomaan. Havainnoista aurinkotuulessa huomattiin, ettd plasma kuumenee enemmén
diffuusioalueella ja kiihtyy ulostuloalueella. Tdman perusteella energian muuttuminen

muodosta toiseen tulee ilmeiseksi.

Rekonnektioita voi tutkia laboratorio-olosuhteissa tai avaruudessa simulaatioiden liséksi.
Avaruudessa tietyt rekonnektioprosessit ovat vaikeita havaita. Avaruudessa havaintojen
taytyy tapahtua rekonnektioalueiden laheisyydessa, alueilla missa avaruuden ominaisuudet
(magneettikenttd, hiukkaset, jne.) ovat kokeneet muutoksia. Simulaatioita ei ole helppo tehd&
3D-malleista. Muuttujia ja yhtal6ita on paljon, jonka takia simulaatioiden tekeminen

vaikeutuu.

Ei vaikuttaisi olevan olemassa yhta ainoaa mallia kuvaamaan kaikkia rekonnektioprosesseja,
vaan malleja muokataan tilanteen mukaisesti. Rekonnektioprosessin yhteydessé syntyneet
Alfvénin aallot saattavat olla vastuussa Auringon koronan kuumentamisesta seka
aurinkotuulen kiihdyttdmisesta. Tarkempien havaintojen, uusien mallien ja simulaatioiden
myota, voitaisiin mahdollisesti saada selvyys nédihin mysteereihin. Ymmartamalla Auringossa
ja Maan magnetosfaarissa tapahtuvia rekonnektioprosesseja, pystytaan tekeméaan tarkempia
avaruussaaennusteita. Kun ymmarretddn enemmaén avaruussaan vaikutuksista Maahan,
pystytdan varautumaan mahdollisesti haitallisilta tapahtumilta paremmin. Fuusion
toteuttaminen esimerkiksi Tokamakeissa, olisi suuri saavutus puhtaan energian tuotannon
kannalta. Rekonnektioprosessien ymmartamisella ja hyddyntdmisell& on siis

yhteiskunnallisia, teknologisia ja ekologisia vaikutuksia ja merkittavyytta.
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