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Abstrakt

Interakce planet a mésicu se sluneénim
vétrem je podminénd (nejen) elektromag-
netickymi vlastnostmi interagujiciho té-
lesa. Zaméril jsem se na vliv elektromagne-
tickych vlastnosti Mésice jako napriklad
rezistivity na interakci. Byla pouzita tii-
dimenzionalni hybridni numerickd simu-
lace. Simulovana data byla analyzovana
a hlavni rysy interakce byly srovnany s
literaturou. Perturbace vsech analyzova-
nych veli¢in byly ohranic¢eny Machovym
kuzelem s vrcholovym thlem pfiblizné 10°.
Absorpci protont Mésicem vznikd v zé-
vétii sluneéniho vétru kavita, kterd je ze
stran zaplnovana ve sméru magnetickych
siloktivek. Kolem stfedu zavétii jsou dveé
vyznacné oblasti ohrani¢ené kuzely — ob-
last zfedéni a oblast rekomprese. Magne-
tické pole je zesileno ve stredu zaveétii a
zeslabeno v oblasti zfedéni. Teplotni ani-
zotropie vykazuje asymetrii viuc¢i stredu
zZavetri.

Klicova slova: slunec¢ni vitr, Meésic,

hybridni simulace

Skolitel: Dr. Ing. Pavel Travnicek
Astronomicky tstav Akademie véd Ceské
republiky
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Abstract

The interaction between the Solar wind
and planets or moons is determined by the
body’s electromagnetic properties (among
others). I have tried to investigate how
electromagnetic properties of Moon such
as its resistivity affect the interaction.
Three-dimensional hybrid numerical sim-
ulation was used. Simulated data were
analyzed and main features of the inter-
action were described and compared to
literature. Perturbations of all analyzed
quantities were bound by Mach cone with
the angle of approximately 10°. As the
Moon absorbs protons a cavity appears
in its wake which is filled from the sides
along the magnetic field lines. Around the
wake center there are two regions bounded
by cones — the rarefaction region and the
recompression region. The magnetic field
is enhanced in the center of the wake and
weakened in the rarefaction region. Tem-
perature anisotropy of the protons is not
symmetric relative to the wake’s center.

Keywords:
simulation

solar wind, Moon, hybrid

Title translation: Electromagnetic
properties of moons and planets
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Kapitola 1
Uvod

Interakce slune¢niho vétru s planetami ¢i mésici je podminéna nejen vlast-
nostmi slune¢niho vétru (protonova hustota, rychlost, velikost magnetického
pole), ale také vlastnostmi télesa, s nimz interaguji. Témi jsou napf. exis-
tence magnetického pole, slozeni planety, existence atmosféry nebo existence
ionosféry.

Meéreni napr. magnetického pole uzitim magnetometrua vsak nestaci, protoze
se sonda pohybuje po krivce, takze ndm nedava moc informaci. Praleti kolem
télesa muze byt vic a v ruznych vzdélenostech od télesa (napt. sonda Galileo
u Galileovskych mésict planety Jupitera), presto vSak neposkytnou globalni
pohled na interakci.

Numerické simulace tento pohled poskytnou. Jelikoz jde o néjaky model,
jsou numerické simulace odkézany na porovnani s experimentem. Pravé
porovnanim s experimentem miuzeme ziskat informace o slozeni planet ¢i
mésicl, ¢imz se zabyva tato bakalarska prace. U Jupiterova mésice Europa
pomdhaji numerické simulace rozhodnout, zda se na Europé vyskytuje voda
v kapalném skupenstvi. Existence oceanu na Europé totiz ovliviuje jeji
elektromagnetické vlastnosti, které zase ovliviiuji interakci s plazmatem v
magnetosféfe Jupitera. V pripadé Mésice se mizeme zajimat o velikost a
vodivost jeho jadra nebo kury.

V préci je provedena reserse ohledné elektromagnetickych vlastnosti Mésice
a Galileovskych mésici a jejich vyuziti v numerickych simulacich interakce se
sluneénim vétrem, resp. s plazmatem v magnetosfére Jupitera. Elektromagne-
tické vlastnosti jsou pak pridany do hybridni numerické simulace interakce
Meésice se sluneénim vétrem. Zavérem jsou v praci srovnany vysledky pro
simulaci s pridanim elektromagnetickych vlastnosti a bez nich za tcelem
vyzkumu jejich vlivu na interakci Mésice se sluneénim vétrem.






Kapitola 2

Teoreticky uvod

V této kapitole predstavim hybridni model plazmatu a jednotky pouzivané
v simulaci, které jsou odvozené od vlastnosti plazmatu a meziplanetarniho
magnetického pole (IMF). Déle pfedstavim teorii relevantni pro nasledu-
jici kapitoly tykajici se magnetickych moemtnt planet a vlivu ionosféry na
interakeci.

B 2.1 Hybridni model

Numerické modelovani interakce slunecniho vétru s télesy mé rtizné pristupy.
Hybridni model je uré¢itym kompromisem mezi magnetohydrodynamickym
popisem a vypoctem pohybu vsech ¢astic a jejich vlivu na pole. Prvni pristup je
pouze popisem vyvoje centralnich momentu rozdélovaci funkce ¢astic a druhy
pristup je prilis naro¢ny na vypocet. Hybridni model popisuje elektrony jako
kapalinu a protony shlukuje do makrocastic, coz snizi numerickou naroc¢nost.

V hybridnim modelu jsou elektrony modelovany hydrodynamicky a jsou
povazovany za nehmotné (m,. = 0). Prvni momentova rovnice pro elektrony
je

0 - - =2 = = -2
(m—kue-V) MeNetiy = peE+ je X B—VN - P, — pen . (2.1)
Je treba ze vztahu vyloucit fe a proto pouzijeme ; = 3} + fe. 7 limitniho
prechodu

MOj:vxga

Ampérova zdkona pro w — 0 dosadime za j Daéle vylouc¢ime p, uzitim
p1 + pe = 0. Pokud budeme navic predpokladat izotropii tlaku a dosadime do
rovnice (2.1)), dostaneme

L1 L. . .
0=—piE+(—V xB—j;)xB—-Vp,— v x B,

Ho Ho

odkud lze vyjadrit rovnici pro intenzitu elektrického pole:

— 1 - — 1 = = >3
E:(—jIxB+(VxB)xB—Vpe>+nV><B. (2.2)
PI Ho HO



2. Teoreticky uvod

Pomoci E vypocitame ¢asovy posun poloh a hybnosti makrocastic a mag-
netického pole

dv qQ /= . =
dx
= =7 2.4
= (2.4
]
VxE=_92 2.5
X 5 (2.5)

Kvuli numerické néro¢nosti vypoctu se rovnice (2.3)), (2.4) nepocitaji pro
vsechny ionty zvlast. Jsou uzity makrocastice, které reprezentuji velky pocet
iontt (Ffadové piiblizné 10'®). Schéma vypad4 tak, ze se vypocte elektrické
pole, poté se posunou v ¢ase makro¢astice a magnetické pole. Casto se pole
pocitd s mensim casovym krokem nez pohyby makrocastic.

Rovnici (2.2) mizeme zjednodusit pridanim dalSich predpokladi. Napi.
pokud popiseme elektrony jako idedlni plyn, ktery se chova adiabaticky,
muzeme psat pe = Pe,o(ne/Ne,0)”, kde k je Poissonova konstanta [17].

B 2.2 Pougivané jednotky a prevody

Casto pouzivané soustavy jednotek jsou SI a CGS (s Gaussovimi jednotkami).
Nyni popisu jednotky, které budou pouzivany v numerické simulaci a jejich
souvislost s jednotkami SI.

K méfeni ¢asu pouzijeme pohyb cyklotronovou frekvenci. V konstantnim
magnetickém poli s magnetickou indukei B kond volna ¢astice pohyb po
sroubovici s cyklotronovou frekvenci

qB
We = —, 2.6
=L (26)
kde g je jeji ndboj a m hmotnost. Pro méteni vzdalenosti se zavadi protonovd
inerciding délka A vztahem

A= (2.7)

kde index ¢ znaci, ze se jednad o plazmovou frekvenci iontt. Rozmér délky
budeme tedy mérit v A a cas v jednotce w;. V téchto jednotkach pak
Alfvénova rychlost

B
VY = ——— (2.8)
\ Homimy;

bude rovna jedné, protoze
va = AN wg. (2.9)

Zminme jesté bezrozmérné parametry S a M. Druhy z nich se nazyva
Machovo ¢islo, definované jako M4 = v/va, coz tedy odpovida rychlosti

4



2.3. Magnetické pole planet

ve vyse zminénych jednotkich. Pokud bude vétsi nez jedna, indikuje to,
ze se informace nemuze sirit proti sméru toku slune¢niho vétru (¢ obecné
dopadajiciho plazmatu) [35]. Beta je definovano jako 8 = p/pmg. Mtzeme
dosadit a rozepsat na

2410 2 (cs )2
=—=nkpl =—|—) , 2.10

kde B je magneticka indukce, n hustota plazmatu, T" jeho teplota. V druhé
rovnici vystupuje cs/v4, tedy zvukova rychlost ve vyse uvedenych jednotkach;
~ je Poissonova konstanta [35].

B 23 Magnetické pole planet

Pro magnetické pole planet vyuzijeme multipdlovy rozvoj. Pokud bude magne-
tické pole dobfe popsano dipdlem, mame z multipélového rozvoje vektorového
potencidlu magnetického pole

m X T

rz

Z =
kde 1 je magneticky dipolovy moment. Pro magnetickou indukci dostaneme

— > 1 /3m-7,

vvvvv

magnetického pole

B=VV+VxA (2.12)

Protoze VXV =0 a V-Vx = 0, jde o rozklad na slozku s nulovou
rotaci a na slozku s nulovou divergenci. Abychom vyhovéli Maxwellové rovnici
V-B= 0, musi navic V fesit Laplaceovu rovnici.

Reseni V lze zapsat jako V =V + Ve, kde

oo n r —n—1
Vi(r,9,¢) = Re {R > (R) grYm (9, w)} , (2.13a)

n=0m=0

Ve(r,9,¢) =Re {R i zn: (;)n GTY™ (9, @)} , (2.13b)

n=0m=0
kde Y, jsou kulové funkce, R polomér planety a ¥, ¢ sférické souradnice.
V' popisuje vnéjsl pifspévek a V¢ vneéjsi. Koeficienty ¢, G™ jsou uréeny
empiricky [58].



2. Teoreticky uvod

Poloha magnetopauzy je ddna magnetickym polem planety a slunec¢nim
vétrem. Misto, kde se vyrovnaji sily dané gradientem tlaku magnetosféry a

tlaku sluneéniho vétru.

2

B
p = pu® +nkpgT + —
240

. 2.4 lonosféra

Podivejme se na vodivost ionosféry. Necht magnetickd indukce je ve sméru z.

Vodivost ionosféry bude anizotropni s

oc=\|—-09 o1 0],
0 0 g0
kde
1 1 ] 2
oo = + Ne€ ™,
LMeVen miVin

[ 1 Ve2n 1 Vi2 2
o1 = + nee”,
| MeVen (VeQn + Qg MiVin 1/i2n + QZ2 ‘
oy = 1 v2 Q. 1 v2 Q; ne?
= €.
| MeVen VeZn + Qg MiVin Vi2n + Qz2

Ohmiiv zékon pak mé tvar j = oE.

+




Kapitola 3

Pozadi

V této kapitole shrnu literaturu o interakci slune¢niho vétru s planetami a
Mesici. O interakci médme dva zdroje informaci. Prvnim jsou naméfend data
— bud in-situ (napf. sonda osazend magnetometry), nebo elektromagnetické
zareni pozorované na Zemi. Problémem u in-situ pozorovani je, ze sonda nam
neda globalni obraz o interakci, protoze mame data pouze na krivce, po které
sonda prolétne. Pro urceni vlastnosti planet ¢i mésicu je vhodné mérit pri
vice pruletech, jako tomu bylo napf. u sondy Galileo. Druhou moznosti je
vyuzit numerické simulace, které nam muzou dat globédlni obraz o interakci,
ale vyuzivaji zjednoduseni kvili numerické narocnosti. Spravnost modelu lze
usuzovat z porovnani s daty naméfenymi in-situ.

B 31 Geologické slozeni Mésice

Mesic je tvoren prevazné kiemicitymi mineraly. Stejné jako Zemé ma Mésic
3 hlavni vrstvy: kiiru, plast a jadro. Studium Mési¢éni kdry ndm umoznuje
ziskat informace o historii Slune¢niho vétru diky tomu, ze Mésic pohlcuje
velkou ¢ast dopadajiciho plazmatu (vice o interakei viz kap. 3.2) [36].

Odrazivost oblasti na povrchu Mésice ndm Fikd néco o jejich slozeni. Vice
odrazivé plochy jsou tvofeny pfevazné anortozitickymi horninami (anortozit je
hlubinnd vyvf¥eld hornina) a hotréikatymi horninami bohatymi na plagioklasy
(plagioklase-rich Mg-suite rocks). Tmava mista jsou tvorena bazaltickymi
horninami a pyroklastiky [25].

Takovéto déleni je vSak velkym zjednodusenim. Kuru lze délit na terany —
geologické jednotky lisici se slozenim a vlastnostmi [25]. Dva nejvétsi terany
jsou Procellarum KREEP Terrane (PKT) a Feldspathic Highlands Terrane
(FHT) [25]. FHT pokryva ptiblizné 60 % mési¢niho povrchu a je tvoren anor-
tozitickymi horninami a mé nizké koncentrace thoria. PKT je tvoren KREEP
(= draslik, vzacné zeminy a fosfor) bazalty a ma vysoké koncentrace thoria
[25]. Na zdkladé méreni gamma zéfeni (z radioaktivniho thoria a drasliku) pak
lze PKT mapovat [29, napt.]. Pojem KREEP bazalt oznacuje takové horniny,
které vznikly krystalizaci magmatického ocednu, nikoliv dopady meteortu [61].
Dal$im vyznamnym teranem je panev South Pole-Aitken, kterd ma podobné
jako PKT vyssi koncentrace oxidu zeleznathého nez FHT, ale je chudsi na
thorium nez PKT [25].



3. Pozadi

V mésicéni kire se také vyskytuji zmagnetizované oblasti (vice o vzniku a
interakci se slune¢nim vétrem v kap. 3.2)).

Rozhrani mezi kiirou a plastém se nazyva Mohorovci¢ova diskontinuita a lze
urc¢it seismologicky na zékladé sifeni podélnych vin. K témto méfenim slouzi
seismometry umisténé pii misich Apollo 12, 14, 15 a 16. Napiiklad pobliz
mist pristdni Apollo 12 a 14, pod Mare Cognitum, byla inverzi ¢asu sifeni
vin uréena hloubka priblizné 58 km [45]. Riznd méfeni také nasvédcovala
nespojitosti v hloubce priblizné 20 km [61]. Tloustka kury byla také zkouména
skrze impedanci [3]. Na zékladé téchto dat navrhuji [61] tfi ruzné modely pro
kuru. Jeden z nich navic déli kiru jesté na svrchni a spodni. Jejich prehled je
v tab. 3.1.

Model 1 Model 2 Model 3

Referencni tloustka kury [km)] 53,4 43,4 52,0

Referencni tloustka svrchni kiry [km)] — — 26,9

Tabulka 3.1: Piehled modela pro kiru z [61].

Mési¢ni zemétieseni neumoznuji seismologicky zkoumat hloubky vétsi nez
1200 km (=~ 0,7Rjs, kde Ry = 1737 km je polomér Meésice) [25]. Byly
vsak analyzovany dopady meteorii. Odtud plynou odhady na tloustku kiry
50 — 60 km, svrchniho plasté 250 km, a jadra 170 — 360 km [44]. Svrchni
plast je tvoren prevazné ortopyroxenem a spodni olivinem. Plast muaze byt
od hloubky 1000 km ¢éstec¢né roztaveny [61].

Diky vodivosti jadra je mozné urcit jeho rozméry magnetometry mérenim
dipélu indukovaného zménami vnéjsiho magnetické hope — bud na orbité
Mésice kolem Zemé (prichod magnetoocasem Zemé), nebo na orbité kolem
Slunce. Z dat sondy Lunar Prospector byl urc¢en indukovany magneticky
moment o velikosti (—2,4 &+ 1,6) - 102 Am? T~!, coz ukazuje na jadro o
poloméru 340 £+ 90 km (za predpokladu velmi vysoké vodivosti a proudu
indukovanych na povrchu jadra) [21].

Z méfeni prechodovych jevii magnetometry na Exploreru 35, Apollu 12, 15 a
16 byl urcen profil rezistivity Mésice. Kiira mésice je izolantem [6]. Byla urcena
vodivost o(r) ~ 1072 Sm~! pro 0 < 7 < 0,6Ry a o(r) ~ 1074 Sm~! pro
0,6 Ry <7 < 0,95R), kde 7 je vzdalenost od stredu Mésice a Ry; = 1737 km
je polomér Mésice [6]. Detailnéjsi popis je v grafu na Obr. 3.1}

7 méreni vodivosti lze odhadovat teplotni profil Mésice. Vétsina minerala
jsou polovodice, v nichz je vodivost ddna poc¢tem elektront, které prejdou
z valen¢niho pasu do vodivostniho pasu. Pri absolutni nule je vodivostni
pas prazdny, ale s rostouci teplotou dochazi k zaplnovani vodivostniho pésu
elektrony. Obecné lze psat

E,
o= oonexp <_ )
. kT

kde o¢,, je ¢len dany pohyblivosti elektroni zavisejici na materidlu a malo
se ménici s teplotou. A¢ vodivost krystalu je zpravidla anizotropni, krystaly

8



3.2. Interakce Mésice se slunecnim vétrem

LUNAR ELECTRICAL CONDUCTIVITY
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Obrazek 3.1: Vodivostni profil Mésice. Zdroj: [6]. (Pozn.: mhos/m = Sm™1)

v horniné jako celku nemusi byt orientovany stejné. Proto celkova vodivost
bude skaldr, nikoliv matice [53].

. 3.2 Interakce Mésice se slune¢nim vétrem

Interakce slune¢niho vétru s Mésicem je odlisna od interakce se Zemi. Jeli-
koz Mésic nemé4 silné magnetické pole ani atmosféru, vétsina dopadajiciho
plazmatu je absorbovdna mésicnim povrchem. Perturbace pole jsou ohra-
ni¢eny magnetosonickym Machovym kuzelem (Mach cone). Déle dochazi k
perturbacim pole v disledku komprese plazmatu [11].

B 3.2.1 Prvni pohled na interakci

Meésic Ize v prvnim priblizeni povazovat za nevodivou prekazku pohlcujici
veskeré dopadajici plazma [I1]. V ,zavétii“ Meésice tak vznikd kavita — oblast
bez plazmatu. Jeho tvar zavisi na parametrech slune¢niho vétru a IMF. Pokud
rychlost slune¢niho vétru prevazuje nad tepelnou rychlosti, dosahuje kavita
daleko. Cim vétsi je tepelna rychlost relativné viici rychlosti toku, tim rychleji
dochézi k zaplnovani kavity, a tim tedy bude kratsi [43]. Pokud vezmeme
tokem, brani zaplnovani plazmatické kavity. [43].

Na Obr. je graf hustoty plazmatu v hybridnim modelu [I7] pro tfi ruzné
konfigurace sméru slune¢niho vétru a magnetické indukce IMF, pricemz v
modelu jsou souradnice zvoleny tak, ze slunecni vitr se pohybuje ve sméru —z a
vektor B v F lezi v roviné xy, osa z pak doplnuje x, y na pravotoc¢ivou soustavu
(z,y,2). Obr. 3.2(c) resp. 3.2(d) jsou fezy kolmé na osu z ve vzdalenosti
x = —10000 km resp x = —30000 km. Dalsim jevem, ktery stoji za povsimnuti,
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je kuzel zfedéného plazmatu. Pro kolmé pole se rozsituje pouze ve sméru z.
V téchto oblastech dochézi také k zeslabeni magnetické indukee [17].
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Obrazek 3.2: Graf hustoty plazmatu v hybridnim modelu interakce sluneéniho
vétru s Mésicem (nevodivym, absorbujicim veskeré dopadajici ionty) pro riuzné
orientace IMF. Vyobrazeny jsou fezy: (a) je rovina zy, (b) rovina zz, (c) resp.
(d) roviny yz ve vzddlenosti z = —10000 km resp. 2 = —30000 km. Zdroj: [17]

Proudy v mési¢nim zavétii byly zkoumany v hybridnim modelu (Mésic je v
ném povazovan za nevodivy) [9]. Nutno vSak podotknout (jak jiz bylo zminéno
v kapitole kap. , ze v hybridnim modelu je zanedbin posuvny proud, tedy
uo]_" =V x B. Proud tedy primo souvisi s perturbacemi magnetického pole.
V zévéti nevodivého Mésice jsou tii proudy: diamagneticky proud j; kolem
oblasti plazmatické kavity (plasma void), dale proudy kolem oblasti zredéni
(j2) a kolem oblasti rekomprese (j3). Schematicky jsou znézornény na obr.
3.3 pro IMF rovnobézné, resp. kolmé vuéi toku slune¢niho vétru. Pro urceni
toho, zda jsou proudy v pripadé IMF kolmého uzaviené, se autori podivali
na situaci po zacatku simulace, nez makrocastice dorazily na okraj simulacni
domény. V této situaci jsou proudy uzavieny [9].

B 3.2.2 Magneticky dipél indukovany v Mésici

V predchozim odstavci jsme uvazovali Mésic dokonale nevodivy. Do nevodi-
vého télesa difunduje magnetické pole rychle, a proto je takovou prekazkou
magnetické pole perturbovano zanedbatelné. Pokud vezmeme v potaz vodivé
jadro, bude situace o trochu komplikovanéjsi. V jadre se budou indukovat
proudy, coz mé za nésledek indukovany magneticky dipél v obraceném sméru
k okolnimu poli [43].

Jelikoz jadro Mésice neni vodivé dokonale, bude v neménném poli dochazet
k atlumu indukovaného dipdlu. Magnetické pole bude difundovat s diftiiznim
casem

T = R?ugo, (3.1)
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3.2. Interakce Mésice se slunecnim vétrem

Obrazek 3.3: Schéma proudu v mési¢nim zavétii pro IMF rovnobézné (a), resp.
kolmé (b) na smér toku sluneéniho vétru. Pfevzato z: [9]

kde R je polomér jadra, o jeho vodivost a pp magnetickd permeabilita
vakua. Pokud se magnetické pole méni rychleji nez 7, bude platit predchozi
uvaha. Pro pomalejsi zmény pole pronikne do jadra. Pro Mésic je odhadovano
7 = 1000 let [43]. Jadro Mésice tedy muzeme povazovat za dokonale vodivé.
V takovém jadie se bude indukovat pole

C Arw rd r3

Bl ) = 10 (WF— 1M(t)> , (3.2)

kde

W(t) = ~ 27 By (o),
Ho

kde By (t) je magnetickd indukce vnéjsiho pole a 7y je polomér nekonecné
vodivého jadra [52].

Interakce indukovaného dipdlu se sluneénim vétrem byla modelovana hyb-
ridné [§]. Na zékladé dat o magnetické indukci IMF posbiranych sondami
ARTEMIS vlozili do poc¢atku souradnic nékolika simulaci magnetické mo-
menty 10" — 1017 Am?2. Na Obr. [3.4] jsou grafy velikosti magnetické indukce
pro imulace bez indukovaného pole (#A1, #B1) a s magnetickym momentem
[ Mipg|| = 106 Am? (#A2, #B2). Dogli k zavéru, Ze a¢ na dennf strand Mé-
sice dipdl nezptisobuje perturbace magnetického pole, v zavétii k perturbacim
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Obrazek 3.4: Grafy magnetické indukce pro simulace bez indukovaného pole
(#A1, #B1) a s magnetickym momentem 1016 A m? (#A2, #B2). Zdroj: [§]

dochazi (a nejsou ohrani¢eny Machovym kuzelem) [§]. To 1ze vidét na Obr.
3.4(i,j,k,1), kde svétlejsi barvy znac¢i vétsi perturbaci. Machuv kuzel je na
obrazku vyznacen bilou pferusovanou c¢arou.

B 3.2.3 Magneticka pole v kiife Mésice

V kure Mésice se vyskytuji magnetické anomalie. Jsou tvoreny zmagnetizova-
nymi horninami. K nejvétsim patii napr. panev South Pole/Aitken (SPA),
Mare Marginis a Gerasimovic¢ova anomaélie [48].

V plazmatu nad magnetickymi anomaéliemi vznikaji poruchy, oblast kam
zasahuje pole vytvorené dipélem magnetizace je mensi nez protonova inercidlni
délka A [56]. Pokud budeme predpokladat M kolmé na slune¢nf vitr, pak ze
vztahu dostaneme

28 = M
417 B
Kdyz nas nyni zajima poloha magnetopauzy, vyjdeme z toho, ze tlak
magnetického pole vyrovna hydrodynamicky tlak plazmatu, tedy

2 32

p? = —
210
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3.2. Interakce Mésice se slune¢nim vétrem

a dosadime do predchoziho vztahu. Poté dostaneme

M2
I — 16/“0— )
16m2m;ngv?’ (3.3)

kde ng je hustota plazmatu v neporuseném toku, v jeho rychlost, M
magneticky dipélovy moment v anomalii.

Pro anomélie Mésice odtud plati podle [56] L < 100 km.

Anomadlie pravdépodobné vznikly v disledku dopadu meteort na Mésic.
Vyskytuji se na protéjsi strané Mésice nez mési¢ni mote, ktera vznikla dopadem
[39,22]. Vyjimkou je panev South Pole/Aitken (SPA), na jejiz protilehlé strané
Imbrium [20]. Dalsi vyjimkou je anomalie pobliz Descartova krateru [22]. Je
pravdépodobné tvorena vyvrzeninami z Mare Imbrium, o ¢emz svéd¢éi napr.
stejné geologické stari [22] [46].

Existuji rizné modely vzniku. Magnetické anomalie mohly vzniknout pu-
sobenim ,planetarntho“ dynama nebo diky plazmatu vzniklému dopadem
meteoriti na Mésic [60]. Planetdrni dynamo pravdépodobné existovalo do
doby pred 3,2 miliardami let, jak plyne z paleomagnetickych studii [55} [60].

Jako pravdépodobnéjsi pricina se jevi srazky s meteory, protoze Mésic
by nemohl pii své velikosti jadra mit tak silné magnetické pole [20, 53].
Simulacemi par vyvrzenin po dopadu meteorii bylo ukazano, ze prechodné
magnetické pole jimi vytvorené mélo vliv na magnetizaci kiry a Ze nejsilnéjsi
bylo v misté protilehlém mistu dopadu [20].

Max rel. flux: 0.120
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Obrazek 3.5: Selenografickd mapa toku odrazenych protonti. Zdroj: [48].

Magnetické pole anomédlii odrazi ¢ast protoni od povrchu Meésice [48].
Zajima nds, jak tento odraz vypadd. Podle [I8] s naméfenymi daty dobie
souhlasi odrazova funkce cos?-specular (tj. tihel ¢ odrazu je ndhodna veli¢ina s
hustotou cos? ), na druhou stranu globélni chovan{ nenf citlivé na volbu této
funkce [I1]. Z dat naméfenych misi ARTEMIS (= Acceleration, Reconnection,
Turbulence and Electrodynamics of the Moon’s Interaction with the Sun) byla
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uzitim Liouvilleova backtracingu urcena hustota pravdépodobnosti rychlosti
odrazené &astice (@) (v, x, 1)), kde (¢,9) jsou selenografické soutadnice [48].

Anomélie ovliviiuji plazma v blizkosti. Nékterd z poli anomalii jsou nejspise
dostatecné silnd na to, aby nad sebou vytvorily mini-magnetosféru, jak plyne
z existence razové viny nad antipodem Mare Imbrium [39]. Nad anomaliemi
také vznikaji magnetohydrodynamické viny [39].

Podle méfeni detektoru SWIM (Solar Wind Monitor) na sondé Chandrayaan-
1 je nad anomadliemi odrazeno pramérné 10 % protonu, lokdlné az 50 % [42].
Mapa toku odrazenych protonu v zavislosti na selenografickych souradnicich
je na Obr. [3.5. Protony odrazené Mésicem pak zaplnuji zavétii [11].

Presny mechanismus odrazu neni zndm. Problémem je mimo jiné slozita
struktura anomadlii. Analyza iontd, elektroni a energetickych neutrdlnich
atomi (ENA) detekovanych sondou Kaguya ukazala, ze ve vysce 25 km vznika
elektrostaticky potencidl 150 V [51]. Je to dano tim, Ze ionty penetruji hloubéji
do pole nez lehéi elektrony. Naboje se oddéluji, ¢imz vzniké elektrické pole [12].
Spektrometrem ENA na palubé sondy Chanrayaan-1 byl nad Gerasimovi¢ovou
anomdlii potvrzen elektrostaticky potencidl pres +135 V [14]. Interakce s
Gerasimovicovou anomélii byla detailné modelovana hybridnim kédem [12, [24],
protoze ma jednoduchou strukturu (presto je jedna z nejsilnéjsich co zndme).
Aproximaci anomalie dipdlem bylo ukdzéano, ze potencial vznikd v dusledku
Hallova jevu. Simulaci vysla hodnota < 300 V, v souladu s predchozimi
méfenimi [24]. Presnéjsi struktura byla pouzita v [12]. Pro magnetické pole
pouzili skaldrni magneticky potencidl vyjadieny jako linedrni kombinaci
(N = 170) kulovych funkci

n

N 1
R n+
V(o) = R Y- (F20) S0 (o8 cos(imp) + by sin(imip) Py (cos ),
n=1

m=0

dle vzorce (2.13a)). Pricemz (r, 1, ¢) jsou sférické souradnice na Mésici a
P™ jsou pridruzené Legendrovy polynomy. Koeficienty g/*, h;"* byly prevzaty
z [49]. Ukazali, ze pole je ovlivnéno slune¢nim vétrem, napt. pfi velkém
dynamickém tlaku dochézi ke stlaceni pole [12]. Co se mini-magnetosféry
tyce, zavisi na dynamickém tlaku slunec¢niho vétru. Potencial dostacujici k
odstinéni plazmatu ma velikost

By,

ps =~
deponsw

kde B,, je velikost magnetického pole anomalie a ngy je hustota slunec-
niho vétru [12]. Pro velky dynamicky tlak dochazi k potlac¢eni magnetickych
anomalii.

. 3.3 Galileovské mésice

Velikost magnetosférické kavity je dle rovnice (3.3) pfimo timérna Sesté od-
mocniné poméru ¢tverce magnetického momentu ku hydrodynamickému tlaku

14



3.3. Galileovské mésice

slune¢niho vétru. Ten je nepiimo timérny ¢tverci vzdalenosti od Slunce. To
spolu s faktem, ze magneticky moment Jupitera je vétsi, nez ten zemsky, zna-
mena, ze velikost magnetosféry Jupitera je skutecné velka. Vsechny galileovské
meésice lezi uvnitt ni, diky ¢emuz jsou odstinény od slunec¢niho vétru a intera-
guji s plazmatem, které se vyskytuje uvnitt magnetosféry Jupitera. Nejvétsim
zdrojem plazmatu v magnetosfére Jupitera je mésic lo, jehoz atmosféra je
udrzovana vulkanickou ¢innosti [50]. Toto magnetosférické plazma je svazéno
s ionosférou Jupitera skrze proudy podél pole (FACs = field-aligned currents).
V dtsledku toho se otaci s Jupiterem — tj. obiha s periodou ptiblizné 10 h.
Ve vzdalenéjsich ¢astech magnetosféry se vsak plazma za Jupiterem opozduje
[35]. Rychlost plazmatu je ve vztazné soustavé kazdého Galileovského mésice
sub-alfvénovska, ¢imz se interakce mésicii s magnetosférickym plazmatem lisi
od interakci planet a mésict se slune¢nim vétrem.

B 3.3.1 Ganymed

Ganymed se nachazi ve vnitini magnetosfére Jupitera, kde v hustoté ener-
gie plazmatu prevlada prispévek od magnetické energie [35]. Ganymed ma
pravdépodobné kovové jadro o poloméru 400 — 1300 km obalené kfemicitano-
vym plastém, na povrchu je ledova kura o tloustce priblizné 800 km, coz je
odhadovéno z gravitacnich méfeni [2].

Pro Ganymed je charakteristické, ze ma vnitini magnetické pole. Jde o
jediny mésic ve Slunecni soustavé, o kterém vime, ze by mél tuto vlastnost.
Jeho dipdlovy moment byl zméren sondou Galileo. Je dostatecné velky, aby
vytvoril mini-magnetosféru vnofenou do magnetosféry Jupitera [32]. Magne-
ticky dipélovy moment Ganymeda je orientovany opa¢né (o 176° vuci jeho ose
otaceni) [34]. Dochazi tedy k prepojovani siloktivek. Jelikoz jeho magnetosféra
lezi uvniti magnetosféry Jupitera, umoznuje nam to studovat prepojovani
pod zndmymi a stdlymi podminkami [2§].

Jak jiz bylo zminéno, Ganymed interaguje s plazmatem uvnitt Jupiterovy
magnetosféry. Toto plazma rotuje kolem Jupitera rychleji nez Ganymed.
Relativni rychlost korotujictho plazmatu vzhledem ke Ganymedu je mensi i
nez Machova rychlost pro magnetosonické vlny, i nez Alfvénova rychlost [27].

Magnetosféra Ganymeda ma nékolik zvlastnosti, které souvisi prave s
rychlosti nalétavajictho magnetosférického plazmatu a s tim, Ze je vnorena
do magnetosféry Jupitera. Ganymed nemé bow shock [32]. Jeho Alfvénova
kiidla jsou témér kolm4 na tok plazmatu [32]. Pfi super-alfvénovském toku
mé magnetosféra tvar projektilu (bullet), protoze je udrzovana (confined)
hydrodynamickym tlakem slune¢niho vétru p ~ pv?. V piipadé Ganymeda
ale na magnetosféru piisobi z vnéjska tlak p ~ ppy, = B%/2u0, ktery udrzuje
magnetosféru kolmo na osu otaceni a jeho pusobeni je kolem ni priblizné
osové soumérné. Proto ma magnetosféra spise tvar valce. V piipadé p =~ pv?
je vsak tlakova sila zavisla na sméru, coz ma za dusledek jiny tvar [35].

V disledku naklonéni magnetického dipdlového momentu Jupitera priblizné
o 10° vici jeho ose otaceni je prostiedi, ve kterém se nachizi Ganymed,
ruzné. Lze rozlisit dvé konfigurace. Kdyz je v plasma sheetu, je hustota
plazmatu velkd a typicky 5 > 1, pokud v ném neni, je hustota mald a § < 1
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[35]. Periodickd zména vnéjsiho magnetického pole umoznuje indukovat ve
vodivych vrstvich v Ganymedu proudy (pripadné viz kap. |3.2.2| pro analogii
s Mésicem).

Moznost indukovaného dipélového momentu byla zkouména fitovinim dvou
teoretickych modelt na data z magnetometra sondy Galileo z priletu G1,
G2, G7, G8, G28 a G29 [34]. Autofi zkoumali dvé moznosti:

a) Ganymed m4 permanentni dipélovy a kvadrupélovy magneticky moment,

b) Ganymed mé permanentni dipélovy moment a indukovany dipélovy
moment.

Indukovany dipél je dobrym predpokladem. Mésice Europa a Callisto jej
maji v disledku zmén magnetického pole na svych orbitadch. Na rozdil od
Ganymeda vSak nemaji permanentni magneticky moment [33]. Okrajové
podmince pro povrch Ganymeda dobre vyhovuje indukovany dipdl velikosti
magnetické indukce na pélech B = 100 nT (a 50 nT na rovniku) orientovany
antiparalelné k poli, které se méni ve sméru osy Jupiter-Ganymed. Je tedy
ptiblizné kolmy na osu otdceni Ganymeda [34]. To by znamenalo, ze Ganymed
musi obsahovat vodivou vrstvu. Tou muze byt ocedn (¢dsteéné roztavena
ledové kura) nebo horniny [34]. Data posbirand in situ sondou Galileo jsou
konzistentni s obéma moznostmi. Autori vsak preferuji moznost b) [34].

Protoze magnetické indukce klesa s tieti mocninou vzdalenosti od magnetic-
kého dipélového momentu — rovnice (2.11)), znamena to, Ze proudy indukované
vnéjsim polem musi byt vzhledem ke své velikosti blizko povrchu [35]. Ledova
kura ovSem neni dostatecné vodivé (za predpokladu, ze led mé slozeni jako
motska voda na Zemi) pii nizkych teplotach. Musi byt roztavend, nebo blizko
teploty tani [35]. Je tedy potfeba zvazit zdroj tepla. T{im muZou byt napiiklad
jaderné rozpady prvku v plasti a jadru Ganymeda [35].

V ptipadé Ganymeda se vyskytuji tfi typy magnetickych siloktivek. Ote-
viené, které jsou tvoreny silokiivkami vychézejicimi z Ganymeda napojujicimi
se na silokfivky Jupitera; uzaviené, které vychazi z Ganymeda a napojuji
se samy na sebe; a siloktivky Jupitera [34]. Na Obr. 3.6 je 1ze vidét v MHD
modelu [27].

Interakce Ganymeda s korotujicim plazmatem byla modelovana magneto-
hydrodynamicky [37), 23], 27, 28] i hybridné [10]. Fatemi et al. [10] studovali
asymetrie v ¢astic dopadajicich na povrch Ganymeda. Uzaviené magnetické
silokfivky povrch Ganymeda chrani. V zemépisnych sitkach —30° — 30° je
podle modelu tento tok fadové mensi nez mimo né. [I0] Model vsak zanedbava
existenci ionosféry.

Ganymed mé atmosféru a ionosféru, které interaguji s korotujicim plazma-
tem. Atmosféra Ganymeda byla objevena v roce 1972 diky zdkrytu hvézdy
SAO 186800, pricemz byl stanoven spodni odhad na tlak nad povrchem na
fadove 0,1 Pa [5]. Pozdéji vsak byl ur¢en z UV méfeni zékrytu hvézdy s
Centauri horni limit o pét fadu nizsi [4], s ¢imz jsou konzistentni pozdéjsi
méteni z Hubbleova teleskopu [16]. Jim bylo také pozorovanim spekter uréeno,
Ze je atmosféra Ganymeda tvorena prevazné kyslikem [16].
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Obrazek 3.6: (a) 3D vyobrazeni magnetickych silokfivek magnetosféry Ganymeda
(b) Mapa rychlosti plazmatu ve sméru pivodniho / nepferuseného (undisturbed)
toku. Oranzové jsou vykresleny alfvénovy charakteristiky (pfimky se smérnici
+1/M4). Bilé kiivky jsou magnetické siloktivky. Zdroj: [27].

Chovani atmosféry a jeji vliv na ionosféru se lisi v polarnich a rovniko-
vych oblastech. V oblastech sputteringu (tj. ,vyprskavani“ ¢astic z povrchu
dopadajicimi ionty;jak jiz bylo zminéno vyse, jde o velké zemépisné sirky)
zavisi produkty interakce na energii dopadajicich ionti. Teploty v polarnich
oblastech vsak neumoznuji sublimaci, a proto veskera timto procesem vyra-
zena vodni para a hydroxyl rekondenzuji. Pary molekularniho kysliku se pri
téchto teplotach udrzet mizou, coz jim umoznuje interagovat s plazmatem
energetickymi ¢asticemi [7].

V rovnikovych oblastech se vodni para a hydroxyl mtzou vyskytovat. Pti
disociaci bude mit vodik mnohem vétsi rychlost nez kyslik, a proto unikne,
zatimco atomarni kyslik neunikne jako v polarnich oblastech. Proto se v
ionosfére nevyskytuji protony, ale jen ionty kysliku [7].

Kyslik v ionosfére interaguje s elektrony z magnetosférického plazmatu
Jupitera prostrednictvim tfi procesu: Oy +e — O+ O +e, Oy +e —
O3 +e+e, OF +e— O+ 0.V polarnich oblastech se vyskytuje predeviim
kyslik molekuldrni, zatimco v rovnikovych atomarni. [7].

Interakce Ganymeda véetné ionosféry s plazmatem byla modelovana mag-
netohydrodynamicky (ve sférickych souradnicich) [27], 28]. V prvnim ptipadé
byla ionosféra osetrena okrajovou podminkou: tlak a hustota plazmatu maji
v ¢ase konstantni uniformni rozdéleni. To je oduvodnéno popisem ionosféry
jakozto rezervoaru se studenym hustym plazmatem. Déle mél model okrajovou
podminku 7 = 0. Nebyl vsak v dobré shodé s namérenymi daty [27], proto byl
autory vylepsen v [28]. V druhém modelu autofi porovnali dvé mozné okrajové
podminky. V dobré shodé s daty byla simulace s okrajovou podminkou, ze
slozka v kolméa na magnetické pole musi byt na vnitinim okraji (1,05Rg —
to odpovidd mistu, kde m4 ionosféra nejvétsi vodivost) spojita [28]. Podle
autoru v obou pripadech bylo pole uvnitt Ganymeda (0,5Rg < r < 1,05R¢)
vypocteno z diftizni rovnice pro magnetické pole [27] 28].
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3. Pozadi

B 3.3.2 Europa

Pred prvnimi prilety sondy Galileo se neoc¢ekéavalo, ze by Europa byla zdrojem
zajimavych jevi v plazmatu. Ukézalo se vSak, ze tomu tak je [35]. Europa nema
homogenni slozeni, jak plyne z gravitacnich méreni sondy Galileo. Moment
setrvac¢nosti Europy je mensi nez pro homogenni kouli. To znamena, ze hlubsi
vrstvy Europy jsou hustsi nez ty svrchni. Povrch Europy je tvoren ledem
a odtud jsou jadro a plast pravdépodobné tvoteny silikaty ¢i slouc¢eninami
zeleza [1]. Z téchto méreni vsak nelze zjistit skupenstvi vnéjsi vrstvy — tedy
zda je celd tvorena ledem, nebo jestli je led nékde roztaveny. Podpovrchovy
ocedn by umoznoval indukovany proud, coz muze ovlivnit interakci Europy s
okolnim plazmatem.

Jak jiz bylo zminéno vyse, Europa obih& Jupiter pomaleji nez plazma, které
rotuje spolu s Jupiterem. Plazma tedy nalétavd na Europu zezadu (vzhledem
ke sméru obéhu).

Podobné jako u Ganymedu je vlivem naklonéni drahy Europy vici rovniku
dipélového magnetického pole Jupitera o 10° vnéjsi magnetické pole u Europy
harmonicky proménné s periodou 11,1 h (synodicka perioda rotace Jupitera).
Déle se vlivem excentricity drahy Europy (e = 0,009) méni slozka B, vnéjsiho
magnetického pole s periodou 85,2 h (perioda obéhu Europy) [31]. Europa
se vyskytuje na vnéjsim okraji plazmatického toru mésice lo, kde je plasma
sheet tenky. Protoze plasma sheet lezi v rovnikové roviné dipélového pole,
pohybuje se vici Europé. Podminky jsou tedy promeénlivé [31].

Cista voda, led, horniny a ionosféra podobna té Zemské maji pro zmény
magnetického pole s periodou 10 h hloubku vniku vétsi nez rozméry Europy.
Proto tyto materidly nemtzou dat za vznik takovym indukovanym polim,
jaka byla mérena sondou Galileo [31].

Na druhou stranu vysoce vodivé materidly jako magnetit, grafit nebo kovy
jako méd ¢i zelezo maji sice malou hloubku vniku, ale je nepravdépodobné,
aby se v ledové/vodni vrstvé na Europé vyskytovaly v dostateéné velkych
mnozstvich. Pravdépodobnou moznosti je slany ocedn s vodivosti podobnou
tomu Zemskému o tloustce rddové desitky kilometru [31].

V Europé byl pozorovan dipdlovy magneticky moment [30].

Interakce Europy s plazmatem byla pozorovana in-situ sondou Galileo
pri pruletech E4, E6, E11, E12, E14, E15, E19 a E26 [33]. Interakce ma
tyto rysy: Formace Alfvénovych kiidel a indukované magnetosféry, existence
indukovaného dipélového magnetického pole, zmény v magnetickém poli v
zavetti diky diamagnetickym proudiim a mass loading plazmatického toru v
dusledku interakce ionta s povrchem Europy a pick-up ionta. [40].

K modelovani interakce Europy véetné atmosféry s plazmatem byla pouzita
¢asove zavisla Boltzmannova rovnice (metoda PIC) spolu s hybridnim kédem
(ionty kineticky, elektrony nehmotnd tekutina) [40]. Pficemz Boltzmannovska
simulace je pouzita k modelovani interakce atmosféry s nalétdvajicimi ionty a
pick-up ionty. Vysledek byl srovnan z daty z priletu E4 [33], ale lisil se v profilu
magnetického pole. Podle autort to mtze byt zptisobeno malym rozlisenim a
malym poc¢tem makrocdstic (a tedy malé rozliseni hustoty pravdépodobnosti
rychlosti) [40].
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3.4. Ostatni planety a mésice

B 3.4 Ostatni planety a mésice

Interakce slune¢niho resp. hvézdného vétru s planetami zilezi na nékolika
parametrech. V tom druhém pripadé ndm simulace znemoznuje to, ze nemame
dostatecné presnd data napt. o magnetickém poli exoplanet [41]. Jak jiz bylo
zminéno v kap. 2.2, pro interakci jsou vyznamné predevsim bezrozmérné
parametry, napt. My, §;, Be, R/A,. .., kde R je polomér planety ¢i mésice,
jehoz interakci studujeme. Déle je samoziejmé podstatna existence ionosféry
¢i permanentniho magnetického pole.

Naptiklad interakce téles podobnych Mésici (tj. bez atmosféry a bez mag-
netického pole) byla studovana hybridnim kédem [57]. Do modelu byly za-
hrnuty rizné profily rezistivity a pfedevsim byla interakce porovnana pro
rizné rychlosti sluneéntho vétru. Na obr. 3.7 1ze napr. vidét Alfévnova kiidla
(ohyb magnetickych silokiivek) pro ruzné rychlosti slunec¢niho vétru (zleva:
Tva,4v4,2v4,v4,v4/2). S klesajici rychlosti slune¢niho vétru také klesa Rey-
noldsovo ¢islo, coz mé za dusledek to, ze Mésicem prostupuje magnetické pole
lépe (tedy chova se jako nevodic).

By InT] By [nT] B, InT] By InT) By InT]

10 1.0 10 .0 - 10
v Ve
woi oy I 100 l 100 100 I 100 / I
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Obrazek 3.7: Graf B, pro rychlost sluneéniho vétru rovnou (zleva):
Tua,4v4,204,04,04/2. Zdroj: [57]

Interakce plynnych obri, ktefi se vyskytuji v blizkosti hvézdy (vzdalenost
radové nejvyse 0,1 ua) byla studoviana hybridnim modelem [41]. Jde na-
priklad o exoplanety HD 209458 b a OGLE-TR-56 b [54]. Pouzivaji dva
modely, jejichz vysledky srovnéavaji: hybrid model a drift-kinetic model,
ktery zanedbava gyraci. Drift-kinetic model dava delsi kavitu v zavétii nez
hybridni model. Hybridni model ma navic v zavétii dvé razové struktury
(shock structures), které se u drift-kinetického modelu nevyskytuji. Zkou-
many byly tii ptipady: hybridni model s vodivou planetou, hybridni model
s nevodivou planetou a drift-kineticky model s nevodivou planetou. Jeli-
koz hvézdy, kolem nichz tyto planety obihaji, maji podobné vlastnosti jako
Slunce, jsou parametry slunec¢niho vétru voleny jako u Merkuru. Vyuziti drift-
kinetického modelu je mozné diky parametrim slunecniho vétru, které splnuji:
pie << RpP, Q; >> %ln B, v << U << vy, kde p; e je Larmortv
polomér elektronii, RgP polomér exoplanety, ); je cyklotronova frekvence
iontl, B je velikost magnetické indukce, vy, ;, resp. vy . je tepelnd rychlost
iont resp. elektront a U je primérna rychlost [41].

V pripadé sférické vodivé exoplanety vznika v blizkosti rovnikové roviny
asymetricky Machuv kuzel, zatimco v pripadé nevodivé exoplanety reprezento-
vané diskem ani hybridni, ani drift-kineticky model neobsahuje Machiv kuzel.
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3. Pozadi

Hybridni a drift-kineticky model maji rozdil v rozdéleni hustoty v zavétii.
V ptipadé hybridniho modelu se kavita zaplni rychleji v disledku efekti
koneéného Larmorova poloméru [41]. Vzhledem ke vzdélenosti exoplanet je
problematické pozorovani. In-situ samozrejmé mozné neni, je tedy potieba
mérit elektromagnetické zareni vzniklé zrychlenim iontt. Aby bylo mozné ho
ze Zemé detekovat, je nutné, aby byly efekty velmi vyrazné (tedy napiiklad
kdyz je exoplaneta jesté blize hvézdé) a v hvézdné soustavé blizko Zemé [41].
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Kapitola 4
Model

Meésic Ize ve zjednoduseném pripadé povazovat za nevodivou prekazku ab-
sorbujici veskeré dopadajici plazma [11, 48|, 15 etc.]. Tato prace si klade za
cil vytvoreni geologického modelu Mésice a jeho implementaci do hybridniho
modelu. Kdyz bereme v potaz vodivost, bude to ovliviiovat ¢len %V x B v
rovnici (2.2).

Jsou dva pristupy vypoctu magnetického pole uvniti Mésice. Jedna moznost
je nechat makrocastice v modelu pokracovat skrz povrch Mésice, ale snizit
jejich hustotu na malou troven a vynechat je z vypoctia velicin. Diky tomu
jsou pak v modelu magnetické siloktivky spojité. Kvuli tomu, ze v rovnici (2.2])
se déli nabojovou hustotou, je nutno navic hlidat, aby se hustota nedostala
pod néjakou zvolenou uroven [47]. Druh4 moznost je pocitat uvnitt Mésice
difizni rovnici magnetického pole. To spolu ale nese dalsi problém a tim je
oSetfeni pole v mési¢nim zavétii. Bud lze ¢éstice vlozit do néj vlozit [59]
na noc¢ni strané Mésice (kvili magnetickym silokfivkam), nebo je mozné
resit za Mésicem také difizni rovnici. To je opodstatnéno argumentem, ze
Meésic plazma pohlcuje a za Meésicem vznika vakuum. Poté je nutno zvolit
rezistivitu v téchto oblastech dostatecné vysokou (aby model mohl rozumné
aproximovat vakuum) [19]. Tento piistup je pouzit také v ¢lancich [111, [§].
Vypocet magnetického pole muze prejit na difizni rovnici i v MHD modelech
pfi vypoctu pole uvniti kosmického télesa [26, 28], 27].

Argument pro pouziti difizni rovnice v hybridnim kédu je zalozen na tom,
ze rezistivita v oblastech s nizkou hustotou plazmatu je velka. V rovnici (2.2)
tedy prevladne rezistivni ¢len a vypocet elektrické indukce se zredukuje na

EIQVXE,
Ho

kde n je rezistivita. Odtud za pfredpokladu 7 = konst. dostaneme diftizni
rovnici

8.8 ="LAB.
Ho

Pro odvozeni viz kapitolu nize. Problémem tohoto pristupu je vsak omezeni
pro velikost rezistivity. Na jednu stranu by méla byt co nejvyssi, na druhou
stranu vystupuje v podmince numerické stability explicitniho schématu pro
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4. Model

parabolickou diferencidlni rovnici (4.1). Cim vy$si je zvolena vakuova rezisti-
vita, tim mensi musi byt ¢asovy krok, coz zvysuje vypocetni slozitost, nebo
tim vétsi musi byt krok sité, coz zhorsuje diferen¢ni aproximaci derivaci.

Dalsi nevyhodou tohoto pristupu je, ze neumoznuje zavést nehomogenni
rezistivitu zkoumaného objektu. Predpoklada se konstantni. V kapitole 3| vsak
uvadim nékolik prikladi objekti, které rezistivitu homogenni nemaji a kde je
uzitecné zkoumat profil rezistivity (napr. v pripadé Galileovskych mésict je
mozno zkoumat polohu a tloustku podpovrchového ocednu).

B 4.1 Sstabilita

Nyni se pokusim vést ivahy o stabilité vypoctu elektrického resp. magne-
tického pole v pripadé nekonstantni rezistivity n = n(z,y, z). Jak jiz bylo
zminéno, v pripadé konstantni rezistivity je podminka pro stabilitu

(Az)?

<
(at) < ST

(4.1)

kde v tomto pfipadé je D = %

To je dano tim, ze v hybridnim kédu se vzdy napocitaji pole v celém
prostoru (a stavy makrocéstic ve fazovych prostorech) a poté se posune v
¢ase magnetické pole uzitim Faradayova zdkona (2.5)). Tedy kdyz se zredukuje
vypocet magnetického pole na diftzni rovnici, fesi se explicitnim schématem,
které je podminéné stabilni s podminkou ...

Podivejme se nyni na odvozeni této podminky pro parabolickou parcialni
diferencidlni rovnici ve 2 rozmérech (tedy difize v jednorozmérném piipadeé).
Odtud se pokusim udélat tivahy o tom, jak ovlivni stabilitu schématu nekon-
stantni rezistivita.

Rovnice, kterou budu zkoumat jako prvni, ma tvar

2
9y 0%

J— — 4.2
ot Ox? 0, (4.2)

kde D je konstanta. Po prevedeni problému na sitové funkce metodou konec-
nych diferenci'| mam rovnici

ur — Dug, = 0, (4.3)

kterou kdyz si rozepisu a vyjadiim uf“ =y((k + 1)1, jh) dostanu explicitni

schéma, coz je pravdépodobné (vzhledem k tomu, jak se déld vypocet poli a
stavii makrocastic v hybridnim modelu) zpusob, kterym Holmstrom fesi difizi
magnetického pole uvnitt Mésice a v oblastech s nizkou hustotou plazmatu

[19].

k+1 _ ok, T
uj _uj+h2

: D(uf, ) —2ul + b)), (4.4)

'Doptednou diferenci funkce u podle z znadim u., zpétnou uz a centralni ug.
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4.1. Stabilita

na coz se mizeme divat jako na nasobeni vektoru u* € R™~! matici A €
R™=1m=1"kde m je pocet (prostorovych) kroki sité. Opétovnym vyjadienim
miizeme dostat u* piimo z poc¢ateéni podminky u° nasledovné

uk’ _ Auk’—l — A2uk—2 - = Aku().

Pokud chceme, aby posloupnost {uk} konvergovala, musi byt spektrum matice
A splnovat o(A) C (—1,1).

Zbyva najit vlastni ¢isla matice A. Vyuziji toho, Ze se jednd o tridiagondlni
Toeplitzovu matici. Jeji vlastni ¢isla jsou

)\i:a—Q\/%cos(m), Vie{l,...,m—1}, (4.5)
m

kde a jsou prvky na diagonéle, b pod diagondlou a ¢ nad ni [38]. Z rovnice
(4.4)) jsou a, b, ¢ rovnou vidét a po drobnych tpravach dostaneme vlastni ¢isla
matice A ve tvaru

Ai:1—4%Dsin2 (22;) Vie{l,...,m— 1}, (4.6)
coz spolu s podminkou |A;| < 1 ddvd podminku (4.1) pro stabilitu explicitniho
schematu pro diftizni rovnici.

Nyni se zkusime podivat na pripad, kdy rezistivita nebude konstantni a
rovnice (4.3) bude tedy mit jiny tvar. Pokud v rovnici (2.2) budeme opét
uvazovat jen rezistivni ¢len dostaneme ,difizni rovnici® ve tvaru

. . 1 .
atB:—VXE:—M—VX(nVXB),
0

odtud uzitim identity V x (fd) = fV x @+ V f x @ dostaneme

. L1 .
9B =—-"1Vx (VxB)——Vnx(VxB).

Ho Ho

Nyni vyuzitim dalsi identity a toho, ze V - B = 0 dostaneme

. | .
8B =+-LAB— —Vnx (V x B),
Ho Ho

coz zapisu po slozkach jako soustavu 3 diferencidlnich rovnic
8tBj = f(l"y7 Z)alsz - gk(x7y7 Z) (8kB] - a]Bk) ) j = 17 2)3> (47)

kde f,gr jsou funkce, jejichZ tvar mé nyni nebude zajimat. Uvahy budu
pokracovat jednorozmérnym piipadem s funkcemi f, g konstantnimi. Jde mi
o to, jak se ovlivni stabilita, kdyz k diftzni rovnici pfidam ¢len obsahujici
VxB.V jazyce sitovych funkci budu mit

up — Dugy + aug = 0, (4.8)
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4. Model

kde D, jsou konstanty. Divim se na centralni diferenci, protoze jde o
aproximaci derivace s presnosti druhého radu. Pro zpétnou ¢i doprednou bych
postupoval analogicky. Rozepsanim (4.8) dostanu

kil T T\ & T\ & T T\ &
u; = (Dh? — a%) ujyg + (1 - 2Dh2> uj + <Dh2 - a2h> Uj_q,

(4.9)
odkud vyuzitim vztahu (4.5) bude pro vlastni ¢isla platit
/\i:1—2D};—2’D;L—2—a2; cos <g) Vie{l,...,m—1},
z ¢ehoz miuzeme vyjadrit podminku stability
T < 2 L Vie{l,...,m—1}, (4.10)

a — |a — b cos (%)

kde a = 2D/h* a b= a/h.

B 42 Profil rezistivity Mésice

Jak jiz bylo zminéno v kap. 3.1/ a 3.2, Mésic m4 nehomogenni vodivost, kterou
lze mérit napriklad mérenim prechodovych jevi na signalu, ktery se jim Siri.
Méam dvé moznosti v pristupu ke geologickému modelu. Prvni je divat se na
Meésic jako na kouli tvofenou vrstvami (kulovymi slupkami), které maji kazda
konstantni rezistivitu [13]. Problematickd je divergence gradientu rezistivity.
To lze osetrit tak, ze mezi vrstvami budou nastaveny okrajové podminky.
To je vyuzito pfi vypoétu diftzni rovnice magnetické indukce v Mésici [13].
Pro 1icely vypoctu v hybridnim kédu by mohlo byt vhodné vyhladit skoky v
tomto profilu rezistivity napt. uzitim funkce tanh(a(z + b) + ¢ s vhodnymi
parametry a, b, c. Druha moznost je podivat se na profil vodivosti Mésice z
[6] a prevést ho na profil rezistivity v hybridnich jednotkach.

V geologickém modelu budu uvazovat sférickou symetrii a tedy rezistivita

bude
n(z,y,z) =17 <\/x2 + 32 + 22> :

Tato funkce je v jednotkich €2 m pro rezistivitu a Rj; pro r. Po prevedeni
do jednotek hybridniho kédu mam

0.4+2.6ﬁ £+9exp (20( A

i(r) = 22410 #55) i, (411)

BS’LU
kde ¢ = 1,602 - 107! C a ng,, resp. By, jsou parametry v jednotkdch m~—3,
resp. T a Ryr/A je bezrozmérny parametr.

Takto navolenou funkci vsak nebylo mozné uzit z duvodi konvergence
vypoctu elektrického pole v simulaci. Bylo ji tedy nutno omezit. Nakonec
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4.2. Profil rezistivity Mésice
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Obrazek 4.1: Profil vodivosti Mésice z [6] srovnany s profilem (Gervené) popsanym
funkei (4.11)).

jsem zvolil omezeni n < 0,0l,uovfl /i, coz pro dané parametry simulace (viz
kap. 5)) odpovidé v jednotkach SI hodnoté pfiblizné 63 Q2 m. Takto upraveny
profill rezistivity tedy nepostihuje velkou rezistivitu Mési¢ni kary. Zachova
se v ném vsak velkd vodivost slune¢niho jadra. A presto, Ze je rezistivita
v kiife v modelu o nékolik fadt mensi, nez namérena, simulace poskytne
informace o tom, jak vypada interakce s rezistivni vrstvou na povrchu planety.
V simulaci bez geologického modelu je totiz v celé simulac¢ni doméné kvili
stabilizaci vypoétu elektrického pole zachovan rezistivni ¢len v rovnici (2.2) s
n =20, 005;1011124/(21-. Pouziti profil rezistivity je v grafu na Obr. |4.2,

0+ T T T T T
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
T/R}u

Obrazek 4.2: Model profilu rezistivity Mésice vytvoreny podle [6].
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Kapitola 5
Vysledky

V této kapitole jsou prezentovany vysledky ze dvou hybridnich simulaci.
Z technickych divodi ani jedna neobsahuje model rezistivity. V sekci 5.2
jsou prezentovana data ze simulace s novéjsim koédem. Parametry zvolené v
simulaci jsou v Tab. [5.1l Soutadny systém je zvolen tak, ze osa z miri ve
sméru toku (nepferuseného) slune¢niho vétru, osa y je déna tak, ze vektor
magnetické indukce lezi v roviné xy a osa z je na tuto rovinu kolma.

Parametr Hodnota
Velikost magnetické indukce slune¢niho vétru 10 nT
Orientace magnetické indukee slune¢niho vétru — (v/2/2, —v/2/2,0)T
Rychlost slune¢niho vétru 5 va
Hustota plazmatu ve slunecnim vétru 10 cm™3
Velikost bunky 0,4A x 0,4A x 0,4A
Pocet makrocastic na bunku 35

Tabulka 5.1: Parametry simulace

. 5.1 Stara simulace

V této sekci jsou vysledky hybridni simulace pro Mésic bez modelu rezistivity.
Meésic je tedy uvazovan pouze jako prekazka pohlcujici veskeré dopadajici
plazma (v modelu je toto realizovano slabéji kvili spojitosti magnetickych
siloktivek — viz kap. 4)). Rezistivni ¢len z rovnice (2.2)) je vSak ponechin a
71 je vSude nastavena na zvolenou hodnotu kvili stabilité vypoctu intenzity
elektrického pole.

Grafy protonové hustoty jsou na Obr. [5.1] a [5.2. V grafu na Obr. |5.1] je
zelené vyznacen Mésic a ¢ernymi ¢erchovanymi ¢arami fezy, které jsou na Obr.
5.2; bile je zakreslena hranice Machova kuzelu, ktery ohranicuje oblast s nizsi
hustotou. V grafu jsou snad pozorovatelné hlavni rysy interakce — kavita, oblast
ziedéni a oblast rekomprese. Jelikoz se pii prichodu makrocéstice v . modelu
meési¢nim povrchem se snizi jeji hustota, vzinkd za Mésicem v modelu oblast
s velmi nizkou hustotou, ktera dosahuje priblizné do vzdalenosti x = 30A. To
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5. Vysledky

v realné interakci odpovida absorpci plazmatu (ktera je v modelu realizovana
snizenim hustoty) a vzniku kavity (plasma void), kterd je pak zapliovina
okolnim plazmatem. Hustota protont podél osy z roste az k hustoté vyssi nez
ve slune¢nim vétru (od x = 80A dale). V hornim grafu (fez rovinou zy) je
zaplnovan rychleji. Tato asymetrie je dana orientaci magnetického pole (podél
magnetickych silokfivek je zaplnén rychleji — viz kap. 3 pro detailnéjsi popis).
Ve slune¢nim zavétii je Machovym kuzelem ohranic¢ena oblast ziedéni. Z druhé
strany sousedi s oblasti rekomrese. Oblast rekomprese lze 1épe vidét v fezu xz
— od vzdalenosti x = 40A. Ve vzdéalenéjsi oblasti zavétii (od x = 100A) roste
hustota az na 1,5 — 2néasobek protonové hustoty v nepreruseném slune¢nim
vétru.

Na Obr. [5.1] jsou postupné fezy ve vzdalenosti 1,5Ry, 3Ry, 6Rr a IRy,
kde Ry = 12A je polomér Mésice. Tmava kruznice je oblast zfedéni, poté od
3Ry, dale lze vidét i oblast rekomprese (zluty kruh).

40 2.0
20 s
3
< B
< 0 10<
—20 o
—40
95 0 25 50 75 100 125 150
2.0
15
B
<
103
0.5

—25 0 25 50 75 100 125 150
x/A

Obrazek 5.1: Graf hustoty plazmatu v hybridni simulaci bez geologického modelu:

fezy v rovinach zy, yz.

Mapa prumérné rychlosti plazmatu je na Obr. [5.3. Horni fadek obsahuje
fezy v roviné xy a dolni v roviné yz. Sloupce odpovidaji jednotlivym slozkdm
4. V simula¢nich jednotkach je rychlost sluneéniho vétru (5,0,0). Tésné za
Meésicem, v kavité, je rychlost ve sméru osy x velmi mala. Je to tim, ze tam
nejsou zadné protony. Na grafech si lze vSimnout, zZe v, je v oblasti zfedéni
mensi nez ve slunec¢nim vétru a v oblasti rekomprese vétsi. Dale v zavétii
priblizné ve vzdalenosti x > 100A jsou protony az dvakrat rychlejsi nez ve
sluneénim vétru. Nyni se podivejme na v,. Na fezu zy je v zavétii pro y
kladné vy zédpornd a naopak — to odpovidd zapliovani kavity ve sméru osy y
z obou stran. Toto zaplnovani probihad v celém zavétii — tj. i v oblasti zfedéni
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5.1. Stara simulace
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Obrazek 5.2: Graf hustoty plazmatu v hybridni simulaci bez geologického modelu:
fezy v rovindch yz pro ruznd x.

i rekomprese. Pokud se podivame na v, v fezu zz vidime totéz zaplnovani
kavity v zavétii blizko za Mésicem. Je vSak mensi, nez rychlost zapliovani
ve sméru osy y. Ve vzdalenosti x > 40A uz je situace jind a protony se
naopak pohybuji od stredu mésicniho zavétii. To mize byt zptsobeno tim, ze
tento pohyb je (priblizné) kolmo na magnetické silokrivky a tak je dan diftzi.
Protony tedy driftuji z oblasti rekomprese do oblasti zredéni.

Magneticka indukce je v grafech na Obr. Prvni fadek jsou fezy xy pro
z = 0, druhy fezy zz pro y = 0. Jednotlivé sloupce odpovidaji slozkdm B.
Nutno poznamenat, ze magneticky dipdl slunec¢niho vétru lezi v roviné xy
a ma orientaci —45°. Proto v grafech pro B, resp. B, je pro z < 0 rovna
1/v/2, resp. —1//2. Za povsimnuti stoji velké zesilené magnetického pole ve
slozkdch B, i By v blizkém zavétii priblizné pro 25A < x < 60A. Déle vidime
zeslabeni slozky B, v oblasti zfedéni v obou fezech a totéz pro By, ale pouze
v Fezu v roviné zz (coz muze byt zpusobeno tim, Ze oblast zfedéni je kolmo na
magnetické silokfivky IMF vyraznéjsi). Situace je odlisné u slozky B,. V fezu
v roviné xy je v kavité blizko za Mésicem B, > 0. Ve vzdalenosti z > 50A se
smérem ke stredu zavétii stiidaji kuzely s malou kladnou a malou zdpornou
slozkou B, — v roviné xz tomu tak neni. Blizko za Mésicem je opét B, mala
kladna. Ve vzdalenosti x > 50A pro z > 0 je B, > 0 a naopak.

Na Obr. je graf proudu (] = VxB /1o, tedy je zanedbén posuvny
proud); kazdy fadek odpovidd jedné slozce. K vypoctu Vx byla pouzita
diferenc¢ni aproximace 1. fadu. Mizeme ocekavat, ze proudy v tomto pripadé
budou superpozici pripadu z Obr.

Teplotni anizotropie protonu je zpracovana v grafech na Obr. a
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5. Vysledky

Hornfi graf v Obr. [5.6| zobrazuje fez rovinou zy pro z = 0 a spodni fez rovinou
zz pro y = 0; grafy na Obr. [5.6|jsou fezy pro x = 1,5Ry,, x = 3R, x = 6R[,
ar = 9Rr, kde Ry = 12A je polomér Mésice. V oblasti s velmi nizkou
hustotou (tedy v Mésici a v kavité za nim) je zobrazena nulova anizotropie
(pojem tam vsSak vzhledem k nedostatku protonti nemé smysl). Na prvni
pohled je patrné, ze protony maji anizotropni teplotu v oblasti zfedéni, rezy
se ale lisi tim, ktera slozka prevazuje (v fezu rovinou zy patrné kolméa, v tom
druhém naopak). Lépe 1ze tento jev vidét na rezech na Obr. 5.7, Cervené
zabarvené rozsirujici se mezikruzi koresponduje s oblasti zfedéni — v ni tedy
pievazuje T). Kromé toho do této oblasti zleva a zprava (tedy ze sméru —y
a y) zasahuje oblast, ve které prevazuje kolm4 teplota. Ta muze souviset s
proudy protonud zaplnujicimi kavitu. Déale ve stiedu zavétii je vidét oblast,
kde mirné prevazuje paralelni slozka.

. 5.2 Nova simulace

V této sekci jsou popsany novéjsi vysledky hybridni simulace pro Mésic bez
modelu rezistivity v case, kdy jesté v simulaci nevzniklo celé zavétii. Ve
vsech grafech je zelenou kruznici vyznacen Mésic a u vybranych veli¢in jsou
¢ernou Cerchovanou c¢arou v grafech vyznaceny polohy fezil v roviné yz na
nasledujicim obréazku.

Hustota v novéjsi simulaci bez modelu rezistivity je vyobrazena v grafu
na Obr. 5.8 Blizko v zavétii lze opét vidét mésicni kavitu, kterd dosahuje
priblizné do vzdélenosti x = 25A. Kavita se jesté nezapliuje, vznikla vsak
uz oblast zredéni i oblast rekomprese. Kolem kavity je hustota plazmatu
predevsim v Tezu v roviné xz. Na fezech ve vzdélenosti 1,5Ry,, 3R, 4,5R[, a
6R;, kde Ry, = 12A je polomér Mésice, které jsou na Obr. 5.9} lze opét vidét
asymetrické zaplnovani mési¢ni kavity. Na spodnich dvou rezech lze vidét ve
svétlé barvé oblast rekomprese a v tmavé oblast zfedéni.

Pramérnd rychlost protonu je v grafech na Obr. [5.10 (prvni fadek je ez
xy, druhy fez zz a sloupce odpovidaji jednotlivym slozkdm ¢). V mésiéni
kavité blizko za Mésicem je rychlost ve sméru osy = velmi mala (nejsou tam
protony). V fezu v roviné zz, kde je oblast rekomprese vyraznéjsi, si lze i v
tomto pripadé vSimnout, Ze v, je v oblasti zfedéni mensi nez ve slune¢nim
vétru a v oblasti rekomprese vétsi. Na fezu xy je v zavétii pro y kladné v,
zaporna a naopak jak se zaplnuje kavita osy y z obou stran. V pripadé v, v
fezu xz vidime totéz zaplnovani kavity, opét ale jen v oblasti zfedéni (oproti
vy). V oblasti rekomprese se protony pohybuji pfevazné ve sméru osy .

Magnetickd indukce v novéjsim modelu je vykreslena v grafech na Obr.
5.11. Prvni fadek jsou fezy xy pro z = 0, druhy fezy zz pro y = 0; sloupce
odpovidaji slozkdm B ; magneticky dipdl slunecniho vétru lezi v roviné zy
a mé orientaci —45°. Rysy jsou shodné s daty ze starsi simulace. V blizkém
zavétii jsou zesileny B, By. Ddle vidime zeslabeni v oblasti zfedéni. Na
Tezech v roviné xzz je vidét, ze v oblasti rekomprese, na rozdil od oblasti
ziedéni, je magnetické pole priblizné stejné jako v nepreruseném sluneénim
vétru. U slozky B, na rozdil od dat ze starsi simulace nevidime efekty ve
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5.2. Nova simulace

vzdalenéjsim zaveétii, coz je tim, Ze se tam v case simulace perturbace jesté
nerozsirily.

Proud v mési¢nim zavétii v novéjsi simulaci je v grafu na Obr. 5.12, Pro
srovnani s literaturou viz Obr. [3.3.

Teplotni anizotropie protont v novéjsim modelu je zobrazena v grafech
na Obr. [5.13|a[5.14 Grafy na Obr. [5.13| jsou fezy pro x = 1,5Ry,, x = 3Ry,
x = 4,5R;, a x = 6Ry, kde R;, = 12A je polomér Mésice. Stejné jako v
predchozi sekci je i zde v kavité kvuli nedostatku protont ,navolena“ nulova
hodnota. I zde si mizeme povsimnout prevazujici 7| v oblasti zfedéni a na
prvnich dvou Fezech v Obr. |5.14] oblasti kde naopak pfrevazuje T'| (zelené).
Za povsimnuti stoji asymetrie téchto oblasti ve ¢tvrtém fezu (z = 6Ry).
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5. Vysledky
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5. Vysledky
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5.2. Nova simulace

no w =
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Obrazek 5.6: Graf teplotni anizotropie (7', /7)) protont v hybridni simulaci bez
geologického modelu: fezy v rovinach zy, yz.
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Obrazek 5.7: Graf teplotni anizotropie (7, /7)) protont v hybridni simulaci bez
geologického modelu: fezy v rovinach yz pro ruznd x.
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Obrazek 5.8: Graf hustoty plazmatu v novéjsi hybridni simulaci bez geologického
modelu: fezy v rovinach zy, yz.
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Obrazek 5.9: Graf hustoty plazmatu v novéjsi hybridni simulaci bez geologického
modelu: Tezy v rovinich yz pro ruzné x.

36



5.2. Nova simulace

@'y /2

22 ‘AT YORUIAOI A AZ0] N[POW OYSIIS0[095 Za( DR[NWIIS [UPLICAY

v/
0T ¢l 001 G 0% @ 0 o
1 1 1 1 1 1 1 1 C«u‘
Gz 0 | oo -
oS
000 Fo S 000
0 L oz 0
or
v/e
0T ¢l 001 ¢ 0¢ S 0 Go—
1 1 1 1 1 1 1 1 Oﬂ‘
az0— Lo swos
, «S
00°0 O Fo S 000
0 L oz 20

v/®

0¢

1sfoA0u A NUO

IReR o

101d 19sO[yAT durewnId Jerr) :Q[ G 3ozeiqQ

v/®
0ST g¢l 001 ¢L 0% S 0 92—
or— ! L L L L L L
L 0c— z
7/~
|O =
4
F 0T
oy
v/®
0ST 6T 001 GL 0¢ 514 0
07— | - L L 1 1 L
L 0c— '
< =
O W ‘m
N
- 0T
0¥

37



5.Vysledky.lIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII

"a/

Zx ‘AT TORUIAOI A AZ0] N[OPOW OYIIIZ0[003 Zo DR[NUIS TUPLIGAT IS[DAOU A S0NPUI 9YOI1oUSRW JRIY) TG ¥9zeiqQ

v/
09T 00T 0¢ 0
L L 1 1 Oﬁl
L oz—
O I O
Loz
or
v/
09T 00T 0¢ 0
L L 1 1 Oﬁl
L oz—
O I O
Loz
or

0sT

00T

v/
05

oSt

00T

v/z
09

38



5.2. Nova simulace
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5. Vysledky
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Obrazek 5.13: Graf teplotni anizotropie (7L /7)) protont v hybridni simulaci

bez geologického modelu: fezy v rovinach zy, yz.

Obrazek 5.14: Graf teplotni anizotropie (7' /7)) protont v hybridni
bez geologického modelu: fezy v rovinach yz pro ruzna x.

no w =
T, /Ty

—

0

no w =
T, /Ty

—

40

simulaci



Kapitola 6
Zaveér

V préci jsem provedl resersi literatury ohledné geologického slozeni Mésice,
resp. Galileovskych mésicii a jeho vlivu na interakci se slunec¢nim vétrem, resp.
magnetosférickym plazmatem Jupitera. V pripadé Mésice jsou vyznamné dva
vlivy. Prvnim je rezistivita rtiznych vrstev v Mésici; druhym jsou magneticka
pole v kiife Mésice, se kterymi se protony srazi. Druhy jev nebylo mozno v
modelu realizovat (viz kap. 4), protoze by bylo potfeba mit vice makrocastic
na bunku v simulaci, coz by pftilis zvysilo numerickou naro¢nost vypoctu.

Na zékladé dohledané literatury ([6]) jsem vytvoril ndvrh na realizaci profilu
rezistivity v hybridni numerické simulaci interakce Mésice se slune¢nim vétrem
v hybridnich jednotkach. Z praktickych divodt bylo nutno zvolit kompromis
mezi presnosti a numerickou stabilitou simulace (viz kap. 4) — rezistivita je
omezena: 1 < 0,019v% /<.

V grafech byly vykresleny nésledujici veli¢iny: hustota protonti n, primérna
rychlost protonad ¥, magnetickd indukce é, elektricky proud j a teplotni
anizotropie T’ /T) ve dvou simulacich. V obou je Mésic v modelu povazovin
za prekazku bez elektromagnetickych vlastnosti. Hlavni zavéry jsou:

1. Perturbace vsech veli¢in v zavétii jsou ohrani¢eny Machovym kuzelem s
vrcholovym thlem pfiblizné 10° (vykreslen na Obr. 5.1} resp. 5.9), coz je
konzinstentni napt. s hybridnim modelem [9].

2. Meésicni zavetii ma nékolik vyznacénych oblasti: kavita tésné za Meésicem,
oblast zfedéni a oblast rekomprese (viz kap. [5)). Oblast zfedéni vice
vynikd ve sméru kolmém na magnetické pole ve slunec¢nim vétru pred
Meésicem gsw, coz je konzistentni s [17] (viz grafy na Obr. 5.1, 5.2, 5.8 a
5.9).

3. Mésiéni kavita je za stran zaplnovana protony ve sméru magnetickych
silokfivek. V oblasti rekomprese protony driftuji kolmo na silokfivky.
Také jsou v ni urychleny (oproti vg,) ve sméru x. V oblasti zfedéni se
pohybuji protony ke stfedu zavétii. Tento zavér je shodny s [17].

4. Magneticka indukce je blizko stfedu mési¢niho zavétii zesilend a v oblasti
ziedéni je zeslabend, coz je konzistentni s hybridnim modelem [17] pro

magnetické pole B, kolmé na smér toku sluneénfho vétru (viz grafy na
Obr. 3.2, 5.4/ a 5.11)).

41



6. Zavér

5. 7 grafu elektrického proudu v Obr. 5.5, resp. |5.12| nelze jednoznacné
srovnat systémy proudu se zavéry z ¢lanku [9] (schémata na Obr. 3.3)).
Upravou dat napr. uzitim filtrit by mohlo byt mozné data lépe interpre-
tovat.

6. Teplotni anizotropie T' / T} je v obou simulacich asymetrickd vici ose y
(viz Obr. 5.7 a[5.14). To je pravdépodobné zpiisobeno tim, ze protony
gyruji ve stejném smeéru.
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