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s vlastnim magnetickym polem planety za vzniku planetdrni magnetosféry a druhy numerickych simulaci
kosmického plazmatu. Druha ¢ast pak obsahuje zakladni informace o planeté¢ Merkur, jeho magnetickém
poli a exosfére. V zdvérecné simulacni ¢asti jsou prezentovany vysledky 6 globalnich hybridnich simu-
laci magnetosféry Merkuru s riznym nastavenim sméru meziplanetarniho magnetického pole, konkrétné
hustoty plazmatu v okoli planety a mapy Castic dopadajicich na povrch. Detailné se price zaméfuje na
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Uvod

Ackoli mnoZstvi plazmatu, které se pfirozené vyskytuje na na$i planeté, neni pfili§ vyznamné, ve
vesmiru rizné druhy plazmatu dohromady tvori az 99 % znamé hmoty. To z plazmatu déld vyznamny
objekt zdjmu. Slunce spolu se slune¢nim vétrem nam poskytuje jednu z nejblizsich pfileZitosti jeho zkou-
madni. Nicméné stdle se v naSem méfitku jednd o velké vzdalenosti a to vyzkum nijak neusnadiiuje. Zde
se pak ukazuje vyznam numerickych simulaci, které jsou pak stejné ddleZité jako teoretickd zkoumani
a redlnd méfeni. Spolecné s nimi pak tvofi provdzany systém. Simulace dokdzi ukazat chovani matema-
tickych modeld, pro které ve vétsiné piipadi nejsme schopni nalézt analytické feSeni. Naopak v porov-
nani s redlné naméfenymi daty pak nabizi moZnost pokusit se o nalezeni teoretického feSeni nékterych
pozorovanych, ale zatim nevysvétlenych jevu, ¢i pak déle studovat ty, které uz zname.

Merkur je nejmensi planetou slunecni soustavy, kterd je soucasné nejbliZze ke Slunci. To spolu s dal-
$imi faktory, napriklad jeho malym sklonem ekliptiky, velkou vystfednosti obézné drdhy nebo slabym,
ale ptesto pfes piivodni oéekavani pfitomnym, vlastnim magnetickym polem, z néj déld planetu mnoha
extrémi. Jednim z nejznaméjsich piikladd jsou velké teplotni rozdily na jeho povrchu (az 600 °C). To
je také v disledku jeden z divodi, pro¢ predstavuje pro studium tak zajimavy objekt. Diky znacné dy-
namice interakce jeho magnetického pole se slune¢nim vétrem a jisté podobnosti magnetosféry s mag-
netosférou Zemé je na ném mozno pozorovat velké mnozstvi zajimavych jevii. V minulosti byl Merkur
poprvé zkoumdn v 70. letech americkou sondou Mariner 10, kterd pfinesla mimo jiné i onen necekany ob-
jev slabého vnitfniho magnetického pole. Po Marineru 10 nésledoval po pomérné dlouhé odmlce v roce
2008 MESSENGER, ktery provedl celkem 3 prilety, nez se dostal na obéZnou drdhu a nakonec roku
2015 skoncil svou misi dopadem na povrch planety. Momentalné k Merkuru leti spolecny projekt ESA
a JAXA (Japonskd vesmirnd agentura) BepiColombo, sonda odstartovala v roce 2018 a pfilet na obéZnou
drahu Merkuru je pldnovan na rok 2025.

Cilem této préce je jednak predstavit zdklady teorie popisu kosmického plazmatu, klicové pro poro-
zuméni jevi, kterymi se pak tato prace bude déle zabyvat. Dale stru¢né popsat typy numerickych modeld,
pouzivanych pro studium (nejen) kosmického plazmatu s detailnéj$im zaméfenim na hybridni modely.
Nasledné se bude zabyvat slune¢nim vétrem a jeho interakci s planetami s vlastnim magnetickym polem.
Popise tedy vznik magnetosféry planet a jeji struktury, kterou nejdrive predstavi na prikladu magneto-
sféry planety Zemé. Tim pak také uvede kapitolu vénovanou zdkladnim informacim o Merkuru, jeho
magnetickému poli, magnetosféie a v neposledni fadé také o jeho exosféfe. Zavér této Casti prace bude
vénovan procestim eroze povrchu ovliviiujici exosféru Merkuru.

V simulacni ¢asti prace bude nejdiive popsan hybridni model globdlni interakce plazmatu slunec¢niho
vétru s magnetosférou Merkuru. Vysledky téchto simulaci byly v minulosti publikovdny napt. v [1][2]
a [3]. Predstaveny budou vysledky zkuSebni simulace magnetosféry pro nékolik orientaci meziplanetar-
niho magnetického pole (MMP). Konkrétné se prace zaméfi na analyzu vlivu orientace MMP na dopad
¢astic slunecniho vétru na povrch planety, respektive na jejich rozloZeni a pocet. Tyto Castice hraji hlavn{
roli v jednom z procest eroze povrchu a vzniku exosféry. V zavéru prace bude demonstrovano mozné
vyuziti ziskanych dat v podobé navrhu modelu ¢4sti exosféry, kterd timto procesem vznika.
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Kapitola 1

Teoreticky uvod

V této kapitole se nachdzi struény teoreticky prehled zdkladi fyziky kosmického plazmatu a riznych
zpuisobti jeho popisu. Déle pak obsahuje zdkladni informace o sluneénim vétru a jeho interakci s plane-
tami s vlastnim magnetickym polem. V neposledni fadé€ je zde stru¢né nastinén princip a riizné modely
numerickych simulaci plazmatu se zaméfenim na hybridni simulace, kterymi se tato prace zabyva.

1.1 Kosmické plazma a jeho popis

Kosmické plazma (a ostatné i plazma obecné) je plyn skladajici se z nabitych a neutrdlnich ¢éstic,
z nichZ vétsina je nabitd a pocet kladnych a zadpornych volnych nosi¢li naboje je pfiblizné stejny. Diky
tomu je takzvané kvazineutrdlni. To tedy znamen4, Ze se vnéjSimu pozorovateli jako celek jevi elektricky
neutrdlni, protoZe ndhodné rozmisténd elektrickd pole opacné nabitych nosicd se vzdjemné vyrusi. Aby
¢astice mohla byt povazovédna za volnou, musi byt jeji kinetickd (termdlni) energie vétsi nez Cast po-
tencidlni energie, jejimZ zdrojem jsou interakce s ostatnimi ¢dsticemi v jejim okoli. Kinetickd energie
tedy musi byt minimalné v fadu elektronvoltd a typické plazma je pak velmi horky a vysoce ionizovany
plyn. Na Zemi se nachézi jen velmi malo pfirozené se vyskytujicich forem plazmatu (napt. blesky nebo
plameny), ve vesmiru je vSak ve formé plazmatu vice neZ 99 % zndmé hmoty.[4]

Druhi plazmatu je ve vesmiru mnoho a vétSina z nich je hustotou mnohem fid$i nez laboratorni va-
kua. Presto jsou vSak v kazdém metru krychlovém miliony Castic a feSit jejich vzdjemné interakce muize
byt velmi slozité, ne-li nemozné. Vzhledem k malé hustoté miZzeme zanedbat klasické srazky, ale srazky
zptsobené silovymi poli (v tomto piipadé elektromagnetickymi poli) uz nikoliv. Nastésti pro nds se vSak
plazma chova kolektivné (tj. piisobeni okolnich ¢éstic 1ze uvazovat pouze ve formé néjaké primérné hod-
noty), diky tomu je také mozné plazma v urcitém pfibliZeni popisovat jako kontinuum (tj. jako néjakou
vodivou kapalinu). Existuji tedy dva hlavni sméry popisu, ¢asticovy a fluidni. [5] Fluidni popis odpovida
tzv. magnetohydrodynamice, kterd bude pfibliZena pozdéji v sekci o numerickych simulacich.

1.1.1 éésticovy popis

Pohyb plazmatu je vlastné pohyb nabitych Castic, ze kterych se plazma sklada, v elektromagnetickém
poli. Jednou z moZnosti zkoumdni je tedy piimo feSeni pohybovych rovnic jednotlivych ¢éstic. Zaroven
vSak Castice samy svym pohybem generuji a méni elektromagnetické pole kolem sebe. Jejich pohyb
a zmény poli lze tedy popsat Maxwellovymi rovnicemi

0B
v = - .
X E PR (1.1
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OE
vxB = Hogo - + pod, (1.2)
v.E=2, (1.3)

£0
v-B=0. (1.4)

Pohyb nabité Castice je pak dan Lorenzovou silou a tedy pohybovou rovnici
d

md—‘; = 4(E + v X B). (1.5)

Samotné magnetické pole zpisobuje gyraci ¢astice v roviné kolmé na magnetické pole kolem néjakého
centra rotace s cyklotronovou (gyracni) frekvenci

_48
=

wg (1.6)

kde m je hmotnost Castice, B je velikost magnetického pole B, g je ndboj Castice, E je elektrické pole,
o je ndbojova hustota a J elektricky proud. KdyZ ma Céstice pfi vletu do homogenniho staciondrniho
magnetického pole né€jakou rychlost, jeji trajektorie bude mit tvar Sroubovice se stoupanim

@ = tan”! (Ui) (1.7)

U

Kdyz pak vezmeme v Gvahu i pfitomnost elektrického pole ¢i nehomogenitu magnetického pole, vznikaji
tzv. drifty Castice. Ty mohou byt rizného druhu.

Elektrické drifty

Vznikaji, pokud je pfitomno néjaké elektrické pole. Pokud se jednd o pole staciondrni, jeho paralelni
slozka k B je vétsinou rychle utlumena diky velké pohyblivosti elektronti, které ji vyrusi. Lze tedy uva-
Zovat pouze vliv kolmé slozky pole, ktera zptsobi tzv. E x B drift gyracniho centra, ktery ma smér E X B.
Rotaci se Castice stiidaveé dostdva do sméru a proti sméru této slozky elektrického pole a polomér gyrace
se tedy stfidavé zmenSuje a zvétSuje. Jedn4 se o drift nez4visly na ndboji. VSechny druhy nabitych ¢éstic
se tedy pohybuji stejnym smérem.

Pokud se elektrické pole E zacne pomalu vyvijet v Case, vznika opét ve sméru kolmém na magnetické
pole B tzv. polarizacni drift. Ten uz vSak zdvisi na ndboji a hmotnosti a proto mé pro ionty opa¢ny smér
neZ pro elektrony. To ve vysledku znamend, Ze vytvarii tzv. polarizani proud (nosicem jsou diky své
vyS$§i hmotnosti hlavné ionty).

V piipadé malych nehomogenit se da tento drift aproximovat pomoci pfedchozich dvou elektrickych
drifti. V pripadé vyraznych zmén na drovni gyracniho poloméru Castice je vSak tieba jistych korekci
(efekt kone¢ného Larmorova poloméru).

Magnetické drifty

Magnetické drifty jsou zplGsobeny zménami magnetického pole (prostorovymi i Casovymi). Jedna
se vSak o efekty nepiimé, protoze rychlost Castice je vZdy kolmd na Lorentzovu silu, proto jde vlastné
o drifty elektrické diky vztahu mezi E a B (viz (1.2)).

V piipadé nehomogenity B se v jejim sméru bude ménit gyraéni polomér. Smér gyrace zavisi na
néaboji a tedy riizné nabité ¢astice budou driftovat do riznych smérti, v obou piipadech v§ak kolmo na B
i jeho gradient v B. Rychlost driftu je imérnd kolmé sloZce energie Castice a vytvari pricny proud.

Kfivosti magnetickych indukcnich Car vznikd pro podélnou slozku rychlosti odstiediva sila, ktera
zptisobuje drift kolmy k roviné zdhybu kiivky i k magnetickému poli a opét vytvari proud, tentokrat
v podélném sméru. Tento proud je imérny podélné slozce kinetické rychlosti.
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Drift zpasobeny pusobenim obecné sily

VSechny vySe zminéné drifty spolu s efektem dal$ich sil (napf. gravitacnich) Ize popsat souhrnnym
vzorcem pro obecnou silu F
1 (F B
az—(—x ) (1.8)

wg \m B
Konkrétné drift zplisobeny kiivosti magnetickych silocar 1ze vyjadrit za pomoci odstfedivé sily plisobici
na Céstici
> Re

Re 1.
IR, (1.9)

Fr = mv
kde R, je polomér kiivosti v daném bodé a dosazenim do (1.8) pak dostaneme rychlost tohoto driftu jako

_ MR, xB

VR = . 1.10
R 7 KRB (1.10)

7 ¥z

Nabité ¢astice v plazmatu spolu prirozené interaguji a srazeji se. Podle frekvence a typu srazek se
plazma dé€li na srdZkové a bezsrdZkové. Ve srdZkovém plazmatu se Castice srdzeji Casto a srdzky vy-
znamné ovliviiuji jeho chovani. U bezsrdzkového plazmatu maji sraZky mnohem mensi frekvenci nez
jsou frekvence zmén poli ¢i pohybti Castic a lze je tedy zanedbat. Srazkové plazma délime na ¢édstecné
ionizované a plné ionizované. V ¢astecné ionizovaném plazmatu se nachdzi vedle nabitych ¢éstic i velké
mnoZstvi neutrdlnich atomt a molekul. Pfevladaji zde tedy piimé srazky Céstic, protoZe na neutrdln{
Castice Coulombické sily nemaji vliv. Naopak plné ionizované plazma se sklada pfevazné z ionti a elek-
tronti a srd7ky jsou pak vétsinou Coulombickymi rozptyly. Uéinny prifez srazek je tedy vétii a jsou

s 2

preferovany mensi thly rozptylu. Piitomnost srazek zplsobuje rezistivitu plazmatu.[4]

1.1.2 Statisticky popis - distribu¢ni funkce

z Yz

Dynamicky stav kazdé ¢dstice plazmatu v ¢ase  miZe byt popsan jeji polohou x a hybnosti p (po-
piipadé rychlosti v). Podobné tedy pak dynamicky stav systému cdstic lze popsat jeho distribu¢ni funkci
[fs(X, v, t) pro jednotlivé druhy ¢astic definovanou na 6D fazovém prostoru. Tato funkce reprezentuje hus-
totu fdzového prostoru daného druhu ¢4stic v objemu velikosti dPxd’v, v Case dt, v bodé (x,p,?). Pak tedy
pro systém N ¢éstic v ur¢itém objemu plati

N = f fi(X, v, Dd>xd’v. (1.11)
Vi JVy

Rovnice popisujici Casovy vyvoj distribuéni funkce za ptisobeni néjakych externich sil se nazyva Bolt-
zmanova
0 0 Fo 0
£+V£+_i: i , (]]2)
ot 0x  mov ot )il
kde F predstavuje vnéjsi sily a €len na pravé strané reprezentuje vliv sraZek castic. Rovnice je odvozena
z pohybové rovnice a Liouvilleova teorému a je tedy platnd pro kazdy hamiltonovsky systém. V plazmatu
vsSak roli externich sil pfebird Lorentzova sila a srdzkovy faktor se d4 v mnoha pfipadech zanedbat,

vz

v téchto systémech se pak pouziva tzv. "bezsrazkova Boltzmanova rovnice"neboli Vlasovova rovnice

afs ofs . qs afs _
at+vax+m(E+va)av_O. (1.13)



16 KAPITOLA 1. TEORETICKY UVOD

L
g D ®

@@ @

Obrazek 1.1: Schématické zobrazeni procesu prepojeni magnetickych siloc¢ar slune¢niho vétru a vniti-
niho magnetického pole planety. Na denni strané planety se setkdvd magnetickd silocdra planetdrniho
pole se silo¢drou meziplanetirniho magnetického pole. Pivodni silocary se prepoji a nové vzniklé pak
putuji do magnetického ohonu. Tam se obé dvé nové vzniklé silocary opét setkaji a pfepoji se zpét do
pivodnich. Obrazek ptevzat z [4]

1.1.3 Difuze a prepojeni magnetickych silo¢ar

V pripadé, Ze ma plazma konecnou rezistivitu, dochézi k jeho difuzi skrz magnetické pole za ticelem
vyhlazeni nehomogenit pole. Naopak pokud rezistivitu plazmatu miizeme povazZovat za témét nulovou,
pak je pevné vazané na indukéni ¢ary a k difuzi nedochazi (pole je tzv. zamrzlé v plazmatu).

Studené plazma (tj. magneticky tlak je mnohem vétsi neZ kineticky, opakem je horké plazma) ma
velmi malou energii a v pripadé nepritomnosti elektrickych poli nedriftuje. Naopak se drzi magnetickych
indukénich car, kolem kterych jeho ¢4stice gyruji. Na studené plazma (napf. uvnitf magnetosféry) mo-
hou pisobit extern{ sily (v magnetosféfe napr. kineticky tlak slune¢niho vétru z vnéjsi strany nebo rotace
planety uvnitf magnetosféry), které zptisobuji proudéni. Plazma spolu pak odndsi i magnetické indukéni
Cary, ke kterym je vazano a naopak. Pri takovém proudéni plazmatu a indukénich ¢ar muze dochazet
k setkani dvou (¢i vice) induk¢nich Car. Pak miiZe dojit k jejich pfepojeni a zménit se tim topologie mag-
netického pole. Pfepojeni magnetickych silo¢ar je velmi duilezity, byt’ stdle nedostate¢né prozkoumany
proces. Dochdzi k nému mimo jiné i pfi interakci slunecniho vétru s magnetosférami planet. Tento proces
je schématicky zobrazen a popsan na Obr.1.1.

1.2 Jednotky a zakladni parametry

Jako v kazdém fyzikdlnim oboru je i v astrofyzice, astronomii a fyzice plazmatu v nékterych situa-
cich vyhodné pracovat v jednotkéach jinych nez je soustava SI. Tyto specifické jednotky maji ve vétSiné
pripadi ptivod v néjakych parametrech pro dany obor charakteristickych. Proto v této sekci stru¢né pro-
jdeme ty, které budou pro tuto praci déle relevantni.
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1.2.1 Zakladni parametry plazmatu

V této sekci shrneme nékteré charakteristické parametry plazmatu, v jejichZ ndsobcich se casto uva-
déji hodnoty nékterych velicin ve fyzice kosmického plazmatu. N&které z nich jiz byly zminény v pred-
chozich kapitolach, odvozeni nékterych vSak pfesahuje rozsah této prace a budou tedy pouze uvedeny.

Debyeho vzdalenost

Aby bylo v rovnovazném stavu plazma kvazineutralni, je potieba mit v kazdém objemovém elementu
pfiblizné stejny pocet zdporné i kladné nabitych Eastic. Objemovy element tedy musi byt dostate¢né
velky, aby se naboje uvniti vzdjemné vyrusily, ale zdroven dostate¢né maly oproti méfitkim riznych
makroskopickych veli¢in jako je napiiklad hustota ¢i teplota.

Takovou charakteristickou délkou je Debyeho vzdalenost Ap. Je to vzdalenost, za kterou ostatni
¢astice uvnitt sféry o poloméru Ap se stredem v dané Cdstici kolektivné odstini ndboj dané Castice za
hranici této sféry. Debyeho vzdélenost tedy slouZi jako méfitko odstinéni elektrického naboje plisobenim
¢astic plazmatu. S kazdou Ap klesne elektricky potencidl o %, kde e je néboj elektronu.

Pokud uvazujeme teplotu ionti i elektrond T, za stejnou, ¢dsticovou hustotu iontl priblizné stejnou
jako elektronovou n. a ndboje iontl elementarni, pak lze Ap vyjadfit znAmym vztahem

keT,
Ap = 4| 2Bk (1.14)
Nee

Abychom tedy plazma mohli povazovat za kvazineutrdlni, musi velikost naseho systému L vysoce pre-
sahovat velikost Debyeho vzdalenosti. To je ¢asto povaZovano za tzv. prvni kritérium plazmatu.

Plazmovy parametr

JelikoZ odstinéni ndboje za hranici Debyeho sféry je vysledkem kolektivniho chovani nabitych Castic
uvnitf sféry, je potfeba, aby se uvnitt sféry nachdzelo dostate¢né mnoZstvi nabitych ¢4stic. PocCet Cdstic
uvnitf stéry je %”ne/l?) aclen A = ne/lf) se nazyva plazmovy parametr. Za tzv. druhé kritérium plazmatu
se pak uvaZzuje podminka

A =ned > 1, (1.15)

ktera vlastn€ charakterizuje, co je ve smyslu energie ¢astice mysleno volnou ¢astici.

Plazmova frekvence

Jednd se o frekvenci typické oscilace Castic v plazmatu, ke které dochézi, kdyZ je kvazineutralita
narus$ena néjakou vnéjsi silou. Plazma se pak snazi kvazineutralitu obnovit a elektrony (protoze jsou
mnohem leh¢i neZ ionty) jsou urychleny tak, aby se ndboje vyrovnaly. Maji vSak jistou setrva¢nost
a proto budou ve vysledku kmitat kolem rovnovdzného stavu. Vysledkem je kolektivni kmitani elek-
tronil v plazmatu kolem ionti. Frekvenci kmitan{ elektrond 1ze vyjadfit jako

2
Wpe = ,/”"e . (1.16)
€M,

Za tfeti kritériem plazmatu je pak povaZzovdna podminka

WpeTn > 1, (1.17)

ktera vyjadiuje, Ze Cas T, mezi dvéma srdzkami elektronu s neutrdlni ¢4stici musi byt mnohem vétsi nez
perioda kmitani elektrond v plazmatu.
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Protonova (iontova) inercialni délka

Urcéuje méfitko, pfi kterém protony (ionty) za¢nou byt rozliSitelné od elektronti a magnetické pole
prestava byt zamrzl€ v plazmatu. Misto toho zacne byt zamrzlé pouze do elektronové tekutiny

A =—. (1.18)

Frekvence w; je urCena stejnym vztahem jako (1.16), jen pro dané ionty namisto elektronii.

Elektronova inercialni délka

Anglicky znama i jako tzv. plasma skin depth, urCuje vzdalenost, do které v plazmatu pronikne
prichdzejici elektromagnetickd vina

Ao = . (1.19)

Alfénova rychlost

Je rychlosti, kterou ziska plazma v piipadé, Ze se veskera magneticka energie preméni v kinetickou.
K tomu dochdzi napt. pfi prepojeni magnetickych indukénich €ar. Déle se pak touto rychlosti pohybuji
nékteré viny v plazmatu

vA = _B (1.20)

VHOM;N; '

Magneticky moment castice

Je adiabatickym invariantem (s ¢asem se mén{ jen zanedbatelné pomalu) a je definovan jako podil
kolmé slozky kinetické energie Céstice a velikosti magnetického pole

- (1.21)

U

Gyroperioda

7 vz

Perioda kruhového pohybu nabité castice v magnetickém poli kolem gyracniho centra (odvozeno
z cyklotronové/gyracni frekvence (1.6)

w2
- (1.22)

T —_—
& Wg qB

V naSem piipadé vSak v praci dile pod timto terminem pouZivime pouze prevracenou hodnotu gy-
racni frekvence

Ty= —=—. (1.23)
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1.2.2 Pouzivané systémy jednotek

V astrofyzice se Casto kromé systému jednotek SI pouzivd i nyni jiZ pomérné zastarald soustava
jednotek cgs (centimetr-gram-sekunda). Pro tuto soustavu jsou specifické, kromé centimetru, gramu
a sekundy, i dal$i jednotky jako napiiklad esu (elektrostatickd jednotka) pro ndboj, dyne pro silu, erg
pro energii, statvolt pro elektricky potencidl a gauss (G) pro intenzitu magnetického pole. Tento systém
jednotek nabizi ur€ité zjednodusent jistych konstant vyskytujicich se v nékterych rovnicich elektromag-
netismu.

Ve fyzice kosmického plazmatu se pak obcas uddvaji hodnoty nékterych veli¢in v ndsobcich cha-
rakteristickych parametrti systému (viz vyse). Napiiklad vzdélenosti se Casto uddvaji v nasobcich pro-
tonovych inercidlnich délek ¢i v Debyeho vzdalenostech. Rychlosti pak v ndsobcich Alfénovy rychlosti
v daném systému. Tento systém jednotek je pomérné vyhodny v simulacich a bude podrobnéji zminén
a pouzit v kapitole vénované simulacim magnetosféry Merkuru.

1.3 Slunce a slunec¢ni vitr

Slunce tvofi asi 99,9 % hmoty Slunecni soustavy. Plazma vyvrhované do vesmiru, které ma ptvod
v koroné (horni vrstva atmosféry Slunce), je pak nazyvano slunecnim vétrem a je pro nds jednim z nej-
lepsich zdroji informaci o této hvézdé. Sklada se z vEtsi Casti hlavné z protonti (H") a elektrond, které
dohromady predstavuji asi 96 % jeho sloZeni. Dile je v ném piitomno pfiblizné 4 % alfa &astic (He?*)
a nakonec obsahuje kolem 0,01 % té€Zkych prvki (C a tézsi). Pfevladajici ionty (tedy protony a alfa Cas-
tice) poskytuji informace o parametrech slune¢niho vétru. TéZkych elementi je tak mdlo, Ze parametry
neovliviluji, nicméné nesou informace o procesech uvnitf korony. [6]
Mimo jiné s sebou slunecnf vitr nese také vlastni slabé magnetické pole orientované témér paralelné
k roviné ekliptiky, ale odklonéné od spojnice planety a Slunce. Tento sklon se d4 geometricky popsat
pomoci Archimédovy spiraly, ktera bude zminéna pozdéji. Tlak ionizovaného plynu se stejnym poctem
elektronti a protont lze vyjadrit jako
o = nkg(Tp + Te), (1.24)

kde kg je Boltzmannova konstanta a T a T}, jsou teploty elektronii a protonii. Pokud bychom tedy po-
pisovali zvukové viny v plazmatu (resp. hledali rychlost zvuku), miZeme pro hustotu o0 = n(m. + m,) a
v = % rychlost zvuku ionizovaného vodiku vyjadfit jako

(2] - (Pt ) 125

Y (mp + me)

V okoli Zemé ma slunecni vitr rychlost zvuku vétSinou kolem 60 km/s, coZ oproti typické rychlosti
slune¢niho vétru v této oblasti 400 km/s znamend, Ze slunecni vitr je vysoce supersonicky. Stejné se
vSak dd u magnetického pole fici, Ze vyviji jisty magneticky tlak
BZ
Pmag = 57 (1.26)
ktery vychazi v podobnych fadech jako tlak kineticky a tedy magnetické efekty jsou ve sluneénim vétru
podobné vyznamné. Mimo jiné je tedy Alfénova rychlost blizk4 rychlosti zvuku.

Klasicky si tok slune¢niho vétru ven z korony ptedstavujeme za pomoci jednoduchého modelu zalo-
Zeného na konceptu pole zamrzlého v plazmatu. To znamen4, Ze plazma bude svazano do jistych proudii
kolem silo¢ar magnetického pole. Mdme tedy tok jisttho neménného mnoZstvi plazmatu, které je né-
sledovano svym magnetickym polem. Jeho struktura pak tedy bude stejna jako struktura toku plazmatu.
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Obrazek 1.2: Parkerova spirdla MMP pro rdzné rychlosti slune¢niho vétru. Vyobrazeny jsou téZ pozice
obéZnych drah Zemé, Marsu a Jupitera. Zdroj [7], upraveno.

Aplikujeme tuto dvahu na sféricky symetricky rotujici model Slunce. Mimo jiné pracujeme i s pred-
pokladem konstantn{ radidln{ rychlosti expanze slune¢niho vétru u, thlové rychlosti otdceni Slunce w
a vzdélenosti mista vzniku slune¢niho vétru od osy rotace R. Ve vysledku pak dostaneme pro zavislost
radidlni soufadnice ¢astice toku na polarnim tihlu geometricky tvar Archimédovy spiraly

r—R=-2(¢0- ). (1.27)
w

T¢€ se pak také rika Parkerova spirdla a je ji opodstatnén sklon meziplanetarniho magnetického pole (dale
jen MMP)! v roviné ekliptiky, u Zemé& b&7né kolem 45°, v piipadé Merkuru okolo 20°.[5]

1.3.1 Interakce slune¢niho vétru s télesy s vlastnim magnetickym polem

Slunecéni vitr pfirozené pfi své cesté meziplanetdrnim prostorem interaguje s télesy, které mu stoji
v cesté a v plazmatu se tak tvori nespojitosti. Interakce s télesy (zpravidla planetami) s vlastnim mag-
netickym polem je zvlasté zajimava. Vnitfni magnetické pole vytvoii pro slunecni vitr téméf nepronik-
nutelny Stit kolem dané planety. Tento magneticky obal nazyvame magnetosféra. Jeji hranice vznika
v misté rovnovdhy tlaku magnetického pole planety, kinetického tlaku slune¢niho vétru a MMP. Slu-
necni vitr je obvykle supersonicky a srdzkou s magnetosférou tak vznika rdzova vlna kolem planety ve
tvaru luku (angl. bow shock). V zdvislosti na odklonu MMP od normély této rdzové viny lze rozliSit
razy Sikmé, kolmé a paralelni. Zndmym paralelnim (nulovy odklon od normaly nespojitosti) je napf. tzv.
foreshock tvofeny Casticemi, které se odrdZeji zpét do sméru, ve kterém pfiletély. Za touto rdzovou vinou
a pred hranici magnetosféry - magnetopauzou - je tedy rychlost sluneéniho vétru sniZena na subsonické
rychlosti a dochdzi{ k adiabatickému ohfivani plazmatu. Jedna se o oblast magnetického stinu (angl. mag-
netosheet). Magnetosféra mé kapkovity tvar s magnetickym ohonem, ktery se tdhne daleko za planetu.
Ten také byva jednim z hlavnich zdroji pruniku ¢astic slune¢niho vétru do magnetosféry. V blizkosti
polu se nachazeji prohloubeniny ve tvaru magnetosféry, tzv. polarni kaspy, které jsou dal$im ze zdroji

'anglicky IMF - Interplanetary Magnetic Field
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Obrazek 1.3: Struktura magnetosféry planety Zemé. Autor Ivan Havlicek, zdroj [8].

priniku ¢astic do magnetosféry. Velikost a tvar magnetosféry neni pevny, ale mirn€ se méni s velikost{
a smérem MMP a magnetického pole planety tak, aby se zachovala rovnovéha tlaka.

Uvnitf magnetosféry se pak nachazi také plazmosféra. V té pak vznikaji tzv. van Allenovy radiaéni
pasy, které tvori pohybujici se nabité ¢astice zachycené mechanismem magnetického zrcadla (viz niZe).
UV zéfeni pronikajici magnetosférou pak navic ionizuje svrchni vrstvu atmosféry a vznik4 tak ionosféra.
Pohyb plazmatu uvniti magnetosféry je pohybem nabitych ¢éstic za pasobeni vnéjSich sil. V néktery
piipadech se elektrony a ionty pohybuji stejnym smérem, v jinych vS8ak maji drifty smér opacny a vytvaii
tedy magnetosférické elektrické proudy. Tyto proudy mimo jiné tvofi magnetickd pole, kterd mohou
vyznamné zasahovat do struktury vlastniho magnetického pole planety. Na denni strané pohyb Céstic
vytvéii proud na povrchu magnetopauzy, na no¢ni strané proud napfi¢ magnetickym ohonem (tzv. proud
neutrdlni vrstvy) a proud na povrchu magnetického ohonu. Dal§im zndmym a vyznamnym proudem
je pak v pfipadé Zemé tzv. prstencovy proud, ktery vznikd opacnym driftem magnetickym zrcadlem
zachycenych elektrond a iontd ve van Allenovych pasech. Jedna se o magneticky drift, ktery je zpisoben
zakfivenim magnetickych silocar. Celou vySe popsanou strukturu magnetosféry Zemé lze najit na Obr.
1.3.

Hranice magnetosféry je ve své podstaté tangencidlni nespojitost v plazmatu a je to tedy misto rovno-
vahy tlakd, jak jiz bylo zminéno vyse. V pfibliZzeni slabého MMP lze sluneéni vitr povaZzovat za nemag-
netizovany, vyloucit tedy z rovnice magneticky tlak slune¢niho vétru a odvodit pfibliznou vzdilenost
hranice magnetosféry od stfedu planety na rovniku jako

2
Pisw = NswiiVyy, = KB% : (1.28)
2/*lORmp
KB,
Runp =(—2) : (1.29)
NewMiVsy 2140
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kde Bg je sila magnetického pole planety na rovniku, K je koeficient mimo jiné zahrnujici deviaci od
dip6lového pole, pysw je kineticky tlak ¢astic sluneéniho vétru. V poméru k polomériim danych planet je
tato vzdalenost napf. pro Zemi asi 10, pro Merkur jen asi 1,4 a naopak pro Jupiter az 75. [4]

Vlastni magneticka pole planet
Vlastni magnetické pole planety 1ze obecné vyjadrit jako gradient potencidlu
B=-v® = -v(0° + D), (1.30)
kde @° je potencidl vnéj§ich zdroji a @' zastupuje potencial zdroji uvnitf planety. U planet jako je Zemé

nebo Merkur, které maji primarni vnitini dip6lové pole a maly piispévek vnéjSich zdroju, 1ze aproximovat
pole planety jako magneticky dipdl. Ve sférickych souradnicich pak

oM
B, = —-cos¥, (1.31)
r
M
By = — sin, (1.32)
r
M
B =~ (1+3cos’0)?, (1.33)
r

kde 6 je thel sklonu od osy dip6lu a M hmotnost planety. Toto vyjddieni umozZiuje ze znalosti jejich dvou
vlastnosti snadno ziskat rovnici magnetické siloCary. SiloCara je totiz vSude te¢na ke sméru magnetické
indukce a v azimutdlnim sméru se neméni

de dr
— =, do = 0. 1.34
"B, = B ¢ (1.34)
Integraci prvni rovnice pak dostaneme rovnici kiivky
r = rosin’ 6. (1.35)

Pro sloZitéjsi systémy vlastnich magnetickych poli planet jako je napiiklad Jupiter, které maji vyznamné
prispévky externich poli, 1ze vySe zminéné potencidly vyjadrit pomoci ptfidruzenych Legendrovych po-
lynomi jako

. o X —n—1
D =a Z_; Z_l (2) P (cos )(g" cos(me) + 1" sin(me)), (1.36)
O =a Z_; Z; (g)n P'(cos 0)(G))' cos(me) + H,' sin(mg)), (1.37)

kde a je polomér planety, 6 a ¢ odklon od osy a azimutdlni thel v planetdrnich soufadnicich. P}'(cos 6)
jsou pridruZené normalizované Legendrovy funkce

,d"P,(cos 6)

(o5 0)" (1.38)

P™(cos 6) = Nyy(1 — cos? 6)™

1
kde Pp(cos6) jsou Legendrovy funkce, N, = 1 pro m = 0 a jinak N,,, = (z((ri:nm)),')z Koeficienty
gn,h, G, H' jsou voleny tak, aby minimalizovaly rozdil mezi modelem a pozorovanym vlastnim mag-

netickym polem konkrétni planety. [5]
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Magnetické zrcadlo

Uvazujme Céstici pohybujici se podél magnetické silocary nehomogenniho magnetického pole. Jeji

magneticky moment Ize zapsat jako
2 2

my” sin” «

= —, 1.39

K B (1.39)

kde v; = vsina a a je definovano jako v (1.7). Magneticky moment a celkovd pohybova energie jsou

konstanty, takZe jediny parametr, ktery se podél nehomogenity magnetického pole miZe ménit, je tihel

a. Z toho pak plyne vztah
SiIl2 ar B 1
> =

==, (1.40)
sin“a, B2

tedy ze znalosti Ghlu @ v jednom misté a magnetického pole zndme i thel @ v misté€ druhém. V silnéj$im
magnetickém poli se thel o zvétSuje a s nim i kolma sloZka kinetické energie. Bodu, kde ap, = 90°
a celd paralelni kinetickd slozka se pfeméni na kolmou, fikime bod magnetického zrcadla. Castice se zde
zastavi v podélném sméru a je odraZena zpét silou paralelni slozky gradientu magnetického pole —uv B
(staci dosadit za obecnou silu v (1.8)). V symetrickém poli, jako je napiiklad dip6lové pole planet, se
Castice miZe odraZet tam a zpét a stat se tak tzv. zachycenou (angl. trapped). Timto zptisobem vznikaji

v magnetosfére Zemeé van Allenovy radiacni pasy.

1.3.2 Magnetické boure a dalsi déje ovliviiujici vnitini magnetické pole

s Yz

V pripadech, kdy se do magnetosférickych ¢i ionosférickych proudl dostane vétsi mnoZstvi Castic
slune¢niho vétru, vznikaji vykyvy v celkové intenzit¢ magnetického pole planety, které nazyvame mag-
netickymi boufemi. Napiiklad v pripadé Zemé zesileni elektrického pole slunecnim vétrem zpiisobi vetsi
priliv ¢astic z ohonu magnetosféry do prstencového proudu. Magnetickd boure zacind fazi, kdy se po
dobu nékolika hodin aZ dni dostdvd do proudu vice ¢éstic a rozviji se deprese celkového magnetického
pole. Za dalSich pér dni se pfiliv ¢astic vrati do normalnich hodnot a pfichazi faze navratu celkového
magnetického pole do pivodnich hladin, ktery opét trva nékolik dni.

Dalsim pfikladem jsou podboufe (angl. substorms) zptsobené pfepojovanim magnetickych silocar.
Rozpojené a na MMP prepojené magnetické silocary planetarniho pivodu totiZ pod vlivem kinetického
tlaku slune¢niho vétru cestuji k ohonu za planetou, kde se opé€t spoji dohromady a oddé€li se od MMP.
Nicméné nemohou se za planetou pouze hromadit a pfesouvaji se pak zase zpétky na denni stranu (viz
Obr. 1.1). Tyto procesy musi byt celkové v rovnovdze, nicméné nemusi probihat stejnou rychlosti. Je
tedy moZné, aby se v oblasti magnetického ohonu nahromadil jisty pocet silodr a s nimi mnoZstvi
magnetické energie, které pak budou hromadné uvolnény zpét na denni stranu. To doprovazi uvolnéni
této magnetické energie, kterd znatelné ovlivni planetarni magnetické pole. Zacind zpravidla v momenté
vyrazného zesileni pfepojovani (angl. reconnection), néjakou dobu roste (béhem této doby typicky vznika
v oblasti ohonu vyrazna rekonfigurace magnetického pole, tzv. plazmoid, viz Obr. 1.4) a v zdvérecné fazi
se ohon vraci do pivodniho tvaru. Trvani je v ptipadé Zemé zpravidla v fadu hodin. [4]

1.4 Numerické simulace plazmatu

V mnoha piipadech jsme z riznych diivodi neschopni provést experimenty, které jsou potieba k ob-
jasnéni nékterych fyzikalnich procesi. Simulace téchto procesti napomahaji ureni presnosti matematic-
kych modeld, umoziuji lepsi pochopeni danych jevu a jsou vice nez ndpomocné v situacich, kdy nejsme
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Obrazek 1.4: Schéma piipadu rozdilu rychlosti pfepojovani silocar na denni strané planety a nasledného
ndvratu znovu spojenych ¢ar na dennf stranu (tedy proces podboufe - angl. substorm). Ve fizi expanze
vznika tzv. plazmoid. Pfevzato z [4].

z riznych ddvodu schopni provést experiment. Numerické metody pak v simulacich hraji velmi dulezi-
tou roli, protoZe feSit matematické modely je ve velké vétSiné piipadu prilis slozité, vétSinou analytické
feSeni ani neexistuje.

V piipadé simulaci plazmatu existuji 3 hlavni piistupy v zavislosti na typu modelu plazmatu. Césti-
cové modely patii mezi ty obecné nejpiesnéjsi, protoZe berou v tvahu jednotlivé ¢4stice. Naproti tomu
fluidni modely zachézeji s plazmatem jako s tekutinou (jednou ¢i soustavou vice rdznych tekutin), tedy
pfi popisu vyuzivaji makroskopické veli¢iny. Kombinaci prvki fluidnich a ¢asticovych modelt vznikaji
modely hybridni, které typicky pracuji s ionty jako s ¢asticemi a s elektrony jako s kapalinou.

1.4.1 Casticovy model

Ziejmé nejzndméjSim z ¢asticovych modeli je metoda PIC (Particle-In-Cell). Vyuziva Lagrangeova
piistupu, tedy zabyva se pohybem jednotlivych &astic. Resi pohyb uréitého mnoZstvi dstic v prostoru,
ktery je rozdélen miizkou do jednotlivych bun&k (angl. cells). Castice se pohybuiji skrz miizku, tedy
v kazdém Case se nachdzeji v alespoil jedné burice. Obvykle se vyuZivd princip takzvanych makrocdstic,
kdy je urcity pocet Castic zastoupen jednou velkou Castici - makrocdstici, protoZe skute¢ny pocet Castic
je prili§ velky na to, aby vypocet pohybu kazdé z nich byl moZny.

Cely algoritmus se skladd ze 4 ¢asti. Na za¢atku mame néjaké zndmé rozloZeni ¢4stic a jejich rych-
losti, ze kterych se vypocte elektricky proud J a ndbojova hustota oy v bodech miiZky. Nasleduje feSeni
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Maxwellovych rovnic:

OB

VXE=-—"— 1.41
X . (1.41)

E
VXB = ,U()Soaa—t +,qu, (1.42)
v.E=2 (1.43)

E0
v-B=0, (1.44)

Vv

ze kterého se ziska velikost elektromagnetického pole (E a B) v bodech mfizky. Z miizky pak B a E
mohou byt zpétné interpolovany na konkrétni pozice jednotlivych ¢astic. Poslednim krokem je pak posun
¢astic v souhlasu s jejich pohybovymi rovnicemi a vysledkem jsou tedy nové pozice a rychlosti Castic.
Ty jsou poté opét pouZity pro start nového cyklu.

Proces ziskavani hodnot elektrického proudu a hustoty ndboje v bodech mfizky a nasledného preva-
dénfi elektromagnetického pole z miiZky na pozice ¢éstic nazyvdme vdhovéanim ¢4stic a poli. Vahovani
mizZe byt realizovano rliznymi zplsoby a s riznymi piesnostmi. Jeden z nejCastéj$ich zplsobu je pfi-
fazeni urCitého tvaru dané Castici, naboj je pak rozdélen na miizku podle velikosti Casti tvaru Castice
nejbliZze k danému uzlu. Vdhovaci metody mohou byt rizného fadu, ale z diivodu zachovani hybnosti
v systému je tieba, aby vahovani ¢astic i poli bylo stejného radu. Cely vyznam preneseni vypoctu poli na
body miizky tkvi ve zjednoduseni feSeni jejich casového vyvoje v 6-ti dimenziondlnim prostoru (3 sou-
fadnice polohy plus 3 soufadnice rychlosti). Pii feseni Maxwellovych rovnic pro elektromagnetické pole
a pohybovych rovnic Castic se pouziva velké mnozstvi riznych numerickych metod (napf. klasické Eu-
lerovy metody, Leap frog ¢i Runge-Kutta metody).

PIC metoda se obecné zabyva hlavné bezsrdZkovym plazmatem a je vhodnd napiiklad pro popis
vin v plazmatu, nestabilit nebo prepojeni magnetickych indukénich ¢ar. MiZe byt pouZita pro prosto-
rové kroky srovnatelné s Debyovou vzdélenosti a malé casové kroky (krat$i neZ perioda odpovidajici
plazmové frekvenci). Simulace srdZkového plazmatu je mozné realizovat pomoci metod Monte Carlo.
[91[10]

Dalsi znamou moZnosti kinetického piistupu jsou tzv. Vlasovovy modely. Jedna se o skupinu modeld,
ktera primo numericky fesi Vlasovovu rovnici (1.13), tedy Casovy a prostorovy vyvoj distribucni funkce
poloh a rychlosti ¢astic. Vyhoda téchto modelii spociva v tom, Ze ziskdme distribu¢ni funkci piimo z vy-
pocCtu a ne dal$sim vypocétem z poloh ¢éstic jako v piipadech, kdy feSime pohyby jednotlivych ¢lent sys-
tému. Obecné potrebujeme opét uzaviit systém dalSimi rovnicemi. Dva nejcastéjsi pfistupy predstavuje
elektrostaticky a elektromagneticky pfistup. Vlasov-Poissontiv systém rovnic pro elektrostatickou limitu
bez magnetického pole vyuZivajici k uzavieni Poissonovu rovnici se pak sklddd z Vlasovovy rovnice pro

vSechny druhy €astic s
of, | Ofs 450k

o P Vox Ty =Y (149

a Poissonovy rovnice
o+ % -0, (1.46)
€0
® je elektricky potencidl a celkovd hustota naboje o4 se ziska jako nulty moment f pro vSechny druhy
¢astic jako
04 = VLZ‘IN - Zq 2 Ddv. (1.47)

Elektromagneticky soubor rovnic pfidava k Vlasovovym rovnicim pro vSechny s druhy castic jest¢ Ma-
xwellovovy rovnice (1.42)(1.41)(1.44) a (1.43), kde prvni dvé€ jsou obvykle feSeny diskretizaci a dals{
dvé by mély byt implicitné€ splnény. Pokud nejsou, mohou se objevit numerické nestability.[11]
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142 MHD

Magnetohydrodynamicky model (ddle jen MHD) je fluidni model, ktery plazma popisuje jako elek-
tricky vodivou kapalinu. To tedy znamen4, Ze ji popisuje v makroskopickych veli¢indch (pramérné hod-
noty rychlosti, hustoty ndboje, atd.), spiSe nez ve veli¢indch mikroskopickych. Je to model zaloZeny na
myslence, Ze magnetické pole mize indukovat elektrické proudy v pohybujici se vodivé kapaliné. Za-
roveni pak vSak tyto proudy polarizuji samotnou kapalinu a to zpétné opét ovliviiuje magnetické pole
samotné. To celé zpisobuje provazanost magnetického pole s kapalinou (kapalina tzv. teCe podél mag-
netickych induk¢nich €ar a magnetické pole je tzv. zamrzlé v plazmatu). Navier-Stokesovy rovnice pro
dynamiku kapalin spole¢né s Maxwellovymi rovnicemi pro elektromagnetické pole dohromady tvoii
soubor rovnic pouZivanych k popisu tohoto modelu. Zékladni rovnice pro idedlni MHD (tj. zanedbévaji
vSechny disipativni procesy) v konzervativnim tvaru jsou [12]

% | ev) =0, (1.48)
ot
% +v(VV)=JxB - VP, (1.49)
Oe
o +V(eV)=—-PVY, (1.50)
D~ 9x(VxB) (1.51)

Kde o je hmotnostni hustota plazmatu, J je hustota elektrického proudu, V je rychlost pohybu kapaliny,
P zastupuje kineticky tlak. € je hustota vnitfni energie, kterd je s P svdzdna vztahem P = (y — 1)e, kde
v je pomér specifickych teplot C,/Cy. Konzervativni znamend, Ze hmotnost, tlak a hybnost se zachova-
vaji. Nékdy jsou MHD rovnice pouZivdny i v nekonzervativni (primitivni) formé, kterd se d4 numericky
fesit snadnéji, ale mozné chyby vznikajici timto postupem nejsou vZdy dobfe prozkoumané. Celkovée
jsou fluidni modely jednodussi na vypocet diky praci s makroskopickymi veli¢inami, které jsou navic
i jednodussi na méfeni. Vysledkem je vSak mensi pfesnost a problémy s pouZitim téchto modelt pro
simulace elementarnich procesu.

MHD mitzZe byt pouZito jen v situacich, kdy je plazma siln€ srazkové, tj. Casy mezi srazkami jsou
mnohem kratS$i neZ ostatni charakteristické hodnoty systému. To ve vysledku znamend, Ze distribu¢ni
funkce je velmi blizkd Maxwellovo-Boltzmanové distribuci. Pro idedlni MHD je je$té navic podmin-
kou velmi nizk4 rezistivita plazmatu. Casové a prostorové kroky jsou mnohem vé&tsi ne charakteristické
iontové parametry. Existuje samozfejm€ mnoho modifikaci této metody. Napiiklad pro plazma s neza-
nedbatelnou rezistivitou (konecnd rychlost elektronové difuze), pro bezsrdzkové plazma (rovnice pro
MHD se pak odvozuji z Vlasovovy rovnice), nebo pro piipad, kdy Hallovo elektrické pole nemtize byt
zanedbano (pouZiva se model 2 kapalin) atd..[13] [12]

1.4.3 Hybridni model

Z divodu riznorodosti ¢éstic, ze kterych se plazma sklddd, miizou pfi nékterych simulacich nastat
problémy s méfitky. Ionty maji méfitka charakteristickych veli¢in obvykle mnohem vétsi nez elektrony.
Problémy tak nastdvaji pfi potfebé pracovat s Casovymi a prostorovymi kroky, které nejsou vhodné pro
néktery z druhd Castic. Déle se také miiZzeme dostat do situace, kdy jsou ndmi zddana méfitka nevhodna
jak pro &asticové modely, tak pro MHD. ReSeni téchto problémi nabizi hybridni modely. Ty, jak bylo

jiz zminéno diive, vétsinou aplikuji ¢asticovy model na ionty a k elektroniim se chovaji jako k vodivé
tekuting. Existuji v§ak samoziejmée i jiné pristupy v zavislosti na tom, jaky model aplikuji na jaké Castice.
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vy

Zde se vsak zam&me jen na variantu &asticového piistupu pro ionty a fluidniho pro elektrony. Casové
a prostorové kroky jsou pak v méfitkach ionti (tedy druhu Castic, se kterymi se pracuje Casticove), to
klasicky byvaji desitky aZ stovky kilometrti pro vzdalenosti a sekundy pro Cas.

Ve vétsiné piipadu se elektronova kapalina povaZzuje za nehmotnou. Zbavime se tim feSeni kinetic-
kého ptisobeni elektrond, které je ve vétsiné pripadii zanedbatelné. Existuji v§ak samoziejmé moZnosti,
jak kone¢nou hmotnost elektrond do modelu zahrnout, kdyZ to situace vyZaduje. S ionty se pracuje Cas-
ticové a jednou z moZnosti, jak s nimi pracovat, je PIC metoda, kdy posouvdme astice pomoci jejich
pohybovych rovnic po interpolaci poli z miizky. Dals$i zndmou moZnosti je pak pfimo feSit Vlasovovu
rovnici. Tak ziskdme nové polohy a rychlosti iontl a z novych hustot ndboje a elektrického proudu pak
pomoci pohybové rovnice elektronové kapaliny ziskdme i jeji vyvoj v daném Casovém kroku. Pohybova
rovnice pro elektronovou kapalinu, kde n. je hustota elektrond, c je rychlost svétla, e je ndboj elek-
tronu, m, je hmotnost elektronu (obvykle povaZzujeme za nulovou), V. pfedstavuje rychlost elektronové
kapaliny, C jsou ¢leny zpisobené moznymi srazkami, J je celkovy elektricky proud a J; iontovy elek-
tricky proud (zdvisi tedy na rezistivit€ a celkovém elektrickém proudu) a P, je tensor tlaku elektronové
kapaliny, je

me=0
dv Ve xB
0 neme—E = —ene(E + ———=) ~ VP + C. (1.52)
Pak elektrické pole je
1 1
E=—(-JixB+ —(VvxB)xB)-VP. +C, (1.53)
Qi Ho

kde g; je hustota iontll, pouzivame Darwinovu aproximaci Ampérova zakona (zanedbdvame zménu elek-
trického pole v Case)

vV XxB=puJ (1.54)
a diky predpokladu kvazineutrality miZzeme elektronovy elektricky proud vyjadfit jako
Je=J-Ji (1.55)
Dals§im krokem je ziskdni nového magnetického a elektrického pole z Ampérova a Faradayova zdkona
411
VX B = —¢qini(Vi - Vo), (1.56)
c
0B
VXE=—, 1.57
£y (1.57)

kde ¢ je ndboj iontl, n; je Casticova hustota iontli, V; a V. jsou rychlosti iontl a elektronové kapaliny.
Poté cely proces muize zacit znovu. Okrajové podminky a kvazineutralitu plazmatu zajisti splnéni zbylych
dvou Maxwellovych rovnic. Jedinou volnou proménnou v rovnici je tedy tlak elektronil P., ktery lze
rovnéz fesit riznymi zpisoby.[14]

V neposledni fadé stoji za to pfipomenout moZnost price s makro&asticemi (viz Césticovy model),
coZ je postup uplatiiovany mimo jiné i v modelu, jehoz vysledky budou prezentovany v kapitole Simu-
lace.

Leap frog

Obecné tedy fesime problém, jak posouvat v Case Cdstice a nésledné i pole. Pro Castice 1ze opét
pouzit mnoho riznych metod, mezi obvyklé patii napriklad Leap frog, Borisovo schéma nebo Runge-
Kutta (schéma metody pro Runge-Kutta 4. fiddu je k nahlédnuti v kapitole Simulace). Leap frog schéma
je oblibené pro feseni diferencidlnich rovnic typu

dv dx
dt ), dt v (1.58)
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Lﬂ—l/? Xn ,f/rH- 1/2 )'(n+1 ,i,n+3/2 )'{n+2 t

Obrazek 1.5: Princip vzdjemného posunuti krok v Leap frog metodé. Poloha se pocitd v casovych
krocich n a n+1, zatimco vypocet rychlosti je o ptl kroku posunut a pocita se tedy v n-1/2 a n+1/2
¢asovém kroku.

Je zaloZeno na vypoctu polohy a rychlosti ve vzdjemné posunutych casovych krocich. Tim oproti kla-
sické Eulerové metodé stejnym poctem iteracnich krokt ziskame metodu 2. fadu, ktera se ukazuje byt
stabilni pro oscilacni rovnice. Existuje mnoho variaci této metody, nicméné obecné princip, jak je vidét
na Obr.1.5, spocivéa ve vypoctu polohy v n a n+1 kroku, zatimco rychlost se pocitd v ¢asovych krocich
o pil kroku posunutych, tedy v n-1/2 a n+1/2.

Predictor-corrector

Pro posun poli pak mezi zndmé metody patii predictor-corrector, ktery patii mezi historicky prvni.
Obecné se jedna o celou skupinu numerickych metod. Struény popis jednoho z moznych, pro hybridni
kédy pouzivanych, postupt je nasledujici:

e Pole jsou posunuta do n+1/2 a z nich je pak nésledné vypocten predpoklad (predikce) hodnoty poli
v Case n+1.

e Naisleduje posun ¢éstic v predpoveézenych polich za cilem ziskdn{ ¢asticovych a tedy i ndbojovych
hustot iontd.

e Z téch pak Ize nésledné dostat pole v Case t+3/2.

e Pro ziskdni skutecného elektrického pole a ndsledné i magnetického pole v n+1 se pouZiji pole
v Case n+1/2 a predikce v n+3/2 (ud€la se jejich primér). Podle téchto poli se pak opravi poloha
Castic.

e Pak je jiZ moZné posunout pole do n+3/2 a zacit znovu predpovidat.

Vzhledem k tomu, Ze se polohy Céstic pocitaji vlastné dvakrat, se miiZe tato metoda jevit jako pomala.
Diky velmi dobrému zachovavéni energie je v§ak moZno pouZit méné makrocastic.[15] [13]

CAM-CL

Druhou metodou, o které se zminime, je CAM-CL (Current Advance Method and Cyclic Leapfrog)
ktera byla predstavena roku 1994 v publikaci [16]. Jedna se ve zkratce o metodu posunu hustoty elektric-
kého proudu ionti CAM (Current Advance Method) kombinovanou s metodou CL (Cyclic Leapfrog),
ktera se pouziva pro vypocet casového vyvoje intenzity magnetického pole. Klasickd implementace za-
hrnuje feSeni pohybu jednotlivych iontli za pomoci pohybovych rovnic. Nicméné existuji i metody, které
vyuZzivaji kombinaci s pfimym feSenim VIasovovy rovnice jako tfeba v [17] pomoci tzv. splitting opera-

o

toru.
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Merkur

Merkur je prvni a zaroven nejmensi planetou slunecni soustavy. Jeho stfedni vzdalenost od Slunce
je 0,387 AU a doba obéhu je 87,969 dni. Doba rotace kolem vlastni osy je asi 58,785 dni, coZ jsou tedy
2/3 doby obézné. Jeho obéZnad draha ma pomérné vysokou excentricitu e = 0,205. Polomér planety je
Ry = 2440 km (2,6 krat mensi neZ Zemé) a osa vlastni rotace je téméf kolma na rovinu obéZzné dréhy.
To vSe zpusobuje extrémni teplotni vykyvy na povrchu o az 600 °C (od 90 K na odvracené strané pri
periheliu az po 700 K na dennf strané pro apheliu). Hustota planety je se svymi asi 5,3 g/cm® nejvyssi
z fady planet slunecni soustavy a je pfisuzovana velkému Zeleznému jadru. Hmotnost planety je tedy asi
My = 0,33 - 10* kg.

Merkur ma slabé vnitini magnetické pole, jehoZ magneticky dipélovy moment se odhaduje na 200 az
400 nTRva, je tedy silou asi 1 % dipdlu Zemé (30 000 nT R%). Osa jeho dip6lu m4d velmi maly odklon od
osy rotace planety (par stupnd). Parametry slune¢niho vétru se kolem Merkuru podstatné 1i$i od pramér-
nych podminek ve vzdalenosti Zemé¢. Parkerova spirdla zde vytvari thel asi 20°, coZ oproti Zemi (zhruba
45°) znamend, Ze By komponenta MMP ma podstatné mensi vliv na procesy prepojovani magnetickych
silocar a mnohem vétsi vyznam potom piebird B, komponenta. Hustota samotného slunec¢niho vétru je
asi 10 krat vétsi neZ u Zeme a v rliznych etapach obéhu se diky velké excentricité vyraznéji meéni. Da se
odhadnout z empirické formule ziskané z dat ze sondy Helios jako

N=64xR > cm™. (2.1)

A tedy se pohybuje zhruba mezi 32 cm™ pii apheliu a 73 cm™ v periheliu, priimérna4 je pak asi 46 cm™
(0,39 AU)[18]. Rychlosti se pak slunecni vitr pohybuje mezi 300-800 km/s, kde pod 450 km/s se oznacuje
jako "pomaly" a mezi 600-800 km/s jako "rychly" slune¢nf vitr (pro zjednoduseni prace s terminologif).
SloZeni a dalsi vlastnosti slune¢niho vétru zavisi na jeho pivodu ve slunecni koroné, napiiklad pomaly
ma vyrazné mensi podil kyslikovych iontt nez rychly. [19]

UvaZujeme-li procesy vzniku a prvotni struktury, které pak ovliviiuji dal$i vyvoj planet, Zemé, Mars
a VenusSe se jevi podobné, ale 1isi se od Merkuru a Mésice. UZ z pozorovani sondy Mariner 10 se odha-
doval pomér poloméru kovového jadra vici poloméru celé planety Merkur na 72 - 90 % (pro porovnani
k ostatnim vnitinim planetdm pomérné efektivni a odhadovana primérna tloust'ka kdry je 35 km, coz je
v poméru s tloust'’kou celého (diky velkému jadru pomérné tenkého) planetarniho obalu mnohem vice
neZ u zbytku vnitinich planet. Pivod vysokého poméru silikati ke kovim ve sloZzeni kdry planety je
zatim nezndmy, ale ukazuje na vysoké produkce magmatu v pocatcich historie planety.[20]

Povrch planety se svym kraterovym vzhledem podoba Mésici, protoZe oba povrchy byly formovany
z velké Casti ndrazy meteoriti. Nicméné u Merkuru je tfeba pocitat s vySsi Cetnosti a energii narazl
a dochazi zde tedy vice k tani a naslednému odparu materidlu z povrchu. Proto se také predpoklada, Ze
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existuji lokality, které jsou zcela pokryty sklem. Mimo to také povrch jevi zndmky deformace tektonic-
kou aktivitou a ve sloZeni se oCekdvaji i pfispévky vulkanického pivodu. Pfitomnost Fe a Ti se obecné
uvazuje prevazné vazand v FeO a TiO, a to nejen v Cisté formé, ale i ve formé vazané v rGznych mi-
nerdlech (pfevazné kiemicitych). Fe je dale diky vlivim procest kosmického pocasi pfitomno také ve
formé tzv. npFe® (angl. nanophase), oznadujici zrna Cistého Fe, jejichZ velikost je do 100 nm. Déle byly
z kfemicitani identifikovany Zivce, pyroxeny a oliviny nesouci Na, K, Mg a Ca. Dalsi velkou skupinou
je pak mnozstvi oxidl nesouci kromé vySe zminénych i dalsi prvky. Méfeni MESSENGERu pak také
poskytlo ndhled na poméry Mg, Al, S a Ca k Si v povrchu. Pomér Mg a S se ukdzal vyssi, zatimco u Al
a Ca niZ8i, v porovnani se Zemi a Mésicem. Pfedpokladéna je pfitomnost mnoha dal§ich prvki, nicméné
mnoho z nich zatim nebylo potvrzeno méfenim. [19]

2.1 Magnetické pole a magnetosféra

Puvodné se predpokladalo, Ze Merkur zadné vlastni vnitini magnetické pole nemd. Pfi pruletech
sondy Mariner 10 v letech 1974 a 1975 se vSak ukdzalo, Ze opak je pravdou. Data ukazuji, Ze je zde
pritomno slabé magnetické pole dipdlového charakteru. Za jeho zdroj se uvazuje zbytkovd magnetizace
klry a magnetické dynamo. Za zdroj magnetického dynama je klasicky povaZovana rotace planety pa-
sobici na tekuté jadro. U Merkuru se pivodné ocekavalo, Ze velké Zelezné jadro uz je dlouho v pevném
stavu, avSak pritomnosti dalSich prvki jsou nejspiSe schopny udrZet existenci alespon Castecné tekutého
jadra. Tato tekutd slupka jadra pak vytvari magnetické pole Merkuru jednak procesem magnetického
dynama a déle pak induk¢énimi proudy. Existence a velikost vlivu indukénich proudi je déna pravé ve-
likosti jadra v poméru k velikosti celé planety (ve vysledku tak k celkovému poli mize pfispivat az
10 %). Trojici pak dopliiuje pravé vyse zminénd magnetizace kdry, kterd byla pfed objevem globalniho
magnetického pole ptivodné jedinym kandidatem pro existenci magnetickych poli na planeté.[21] [22]

Béhem posledni mise se MESSENGER dostal dostate¢né blizko k povrchu na to, aby byly dete-
kovany malé magnetické anomadlie, jejichZ zdroje sidli ve zmagnetizovanych Castech litosféry. Nekteré
mohou mit ptivod v neddvné minulosti, av§ak vypocéty ukdzaly, Ze minimdlné uréitd ¢ast z nich byla
zmagnetizovana vnitinim magnetickym polem pied vice nez 3,7 miliardami let. Z toho tedy Ize usoudit,
Ze Merkur mél vnitini magnetické pole i v minulosti. Kromé malého odklonu osy magnetického dipélu
(tedy velké axidlni symetri¢nosti pole) od osy rotace také méfeni MESSENGERu prokazalo naopak po-
meérné velkou asymetrii vzhledem k severni a jizni polokouli. Konkrétné siln€j$i magnetické pole na
severni polokouli, coZ naznacuje posun stiedu dipdlu vzhledem ke stfedu planety smérem na sever.[20]
Z pozorovani MESSENGERu pak byla sila magnetického dipdlu stanovena na asi 195 nTR13v1 s odklonem
od osy rotace asi 3° a posunem stfedu severnim smérem o 484 + 11 km.[19]

Do celkového magnetické pole pak jako vnéj$i vlivy zasahuji jeSté magnetosférické proudy, které vy-
znamné ovliviiuji jeho tvar. Prokazatelné pfitomné jsou na Merkuru proudy dva, proud v magnetopauze
a proud napfi¢ magnetickym ohonem (angl. cross-tail). Lépe prozkoumany je vliv proudu v magneto-
pauze. Jednim z divodl je moznost pomérné presné urCit hranici magnetosféry. Naproti tomu proud
napfi¢ ohonem je prozkoumadn jen velmi malo a to hlavné kvuli jeho blizkosti k povrchu. Ta totiZ zne-
moznuje aplikovat vétsinu modelli podobnych tém pro Zemi, protoZe ty pak posunou tento proud dovniti
planety. Vzhledem k malé vzdalenosti planety od Slunce a slabému magnetickému poli, je tlak slunec-
niho vétru vyrazné veétsi nezZ u Zemé a magnetosféra Merkuru je tedy mnohem vice stlacend a jeji hranice
leZi blizko k povrchu planety (ve vzdélenosti srovnatelné s polomérem). DalSim rozdilem oproti Zemi je
absence ionosféry a tedy i prstencového proudu, ktery by magnetické pole mohl ovliviiovat. [21] [22]

Mald intenzita globdlntho magnetického pole planety spolu s jeho nezvyklou geometrif a extrémnimi
podminkami slunecniho vétru na obézné drdze Merkuru maji na magnetosféru i dal$i vyznamny vliv.
Ten spociva v priznivych podminkéch pro pfepojovani magnetickych indukénich ¢ar. K tomu muze dojit
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Obrazek 2.1: Schéma struktury magnetosféry Merkuru. Je zde vyobrazen mimo jiné i magneticky proud

4

napfi¢ magnetickym ohonem a v magnetopauze. Zdroj [23].

téméf za vSech podminek MMP. CozZ je velky rozdil oproti Zemi, kde silné vnitfni magnetické pole
a slabsi MMP omezuje tento jev jen na situace, kdy je MMP opacéné orientované vici denni strané
vnitiniho magnetického pole. V magnetosfére Merkuru se tedy magnetické silo¢ary a plazma transportuji
z denni na noc¢nf stranu a zpét Castéji.

Pozorovani MESSENGERu mimo jiné déle ukdzala, Ze ackoli situace, kdy je dennf strana planety
plné vystavena pfimym ndrazim slune¢niho vétru, mohou nastat, neni to pfili§ Casto (jen asi 5 % Casu
vSech méfeni). A to at’ kompletnim stlacenim magnetosféry na povrch nebo erozi zpisobenou magnetic-
kym proudem béhem pfepojeni magnetickych silo¢ar v pfipadech extrémnich slune¢nich podminek. Ve
vétsiné piipadi efekty prepojeni alespon lehce odstini magnetické pole indukované jadrem.[20]

2.2 Exosféra

Nebyla pozorovadna plné vyvinutd atmosféra, jen velmi fidkd vrstva - exosféra. Diky podminkdm
sluneéniho vétru a slabému vnitinimu poli (tedy velmi malé magnetosféte, kterd mize byt za extrémnich
podminek aZ Gplné potlacena), neni existence pln€ vyvinuté atmosféry mozna.

Exosféra je tedy velice fidkd a bezsrazkova a jednotlivé atomy se v ni pak pohybuji po balistickych
trajektoriich. Foto-ionizace exosférickych atomi vytvaii ptitomnost ionti (hlavné na strané privracené ke
Slunci), které se pak ptidavaji k iontiim, které byly pfimo emitovany z povrchu. Povrch, exosféra a mag-
netosféra pak pod vlivem slunec¢niho vétru a meziplanetarni hmoty tvoif sloZity, silné provdzany systém.

Ten je z velké Casti ovlivnén interakcemi neutrdlnich atomd a iontli s povrchem a magnetosférickym
plazmatem. Tyto procesy jsou schématicky vyobrazeny na Obr. 2.2. [18]
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Obrazek 2.2: Prehled procesu interakce magnetosféry, exosféry a povrchu. Prevzato z [24], upraveno.

2.2.1 Procesy ovliviigjici sloZeni exosféry

Ciéstice mohou do procesi na povrchu pfichdzet bud’ z exosféry srdzkou s povrchem nebo ze spodni
vrstvy kiry (difizi nebo mechanickym pfevracenim regolitu). V okamziku srazky se mize Castice od
povrchu odrazit, nebo na ném zistat (neutralizace a absorpce do povrchu nebo chemickd vazba). Na-
opak Castice z povrchu planety se do exosféry mohou dostat diky procestim jako je tepelnd desorpce,
fotony stimulovana desorpce, elektrony stimulovand desorpce, naraz meteoritu, odpar zptsobeny koliz{
objektu s planetou a v neposledni fad€ kinetické vyrazZeni Castic z povrchu jinou dopadajici Castici (angl.
sputtering). [24]

Ionty planetarniho ptvodu vznikaji bud’ foto-ionizaci exosférickych atomii nebo pfimym uvolné-
nim z povrchu v disledku dopadu energetickych iontii magnetosferického nebo exosférického plivodu.
V druhém piipade jsou Castéji vyraZeny neutrdlni atomy, které mohou byt posléze ionizovany v exosfére,
nicméné odhadovany zlomek vyraZenych ionti je asi 1 %.

Kriatce je zahodno zminit i téma zdrojl ztrat atomd a iontl z exosféry. Je tieba rozlisit ztratové pro-
cesy vratné a nevratné. Mezi nevratné patii Jeansiv Unik a ionizace ndsledovand prekroCenim hranice
magnetosféry, kdy se Castice nasledné vmisi do slune¢niho vétru. Jeansiv dnik se tyka neutralnich ¢as-
tic, které ziskaji (srdZkou, &i typicky pfi kinetickém vyrdZeni z povrchu) kinetickou energii takovou, Ze
jejich rychlost je vyssi nez rychlost inikova. Ty pak opusti gravitaéni pole misto toho, aby sledovaly
balistické ¢i obézné trajektorie. Druhym nevratnym procesem je ionizace a ndsledny unik nabité Castice
z magnetosféry do meziplanetarniho prostoru. Mezi vratné procesy pak patfi vSechny mozné piipady,
kdy Castice dopadne na povrch planety. Nazev vratné signalizuje, Ze po néjaké (nékdy i dost dlouhé)
dobé se Castice do exosféry miZe n€jakych procesem opét vratit.[25]

Tepelna desorpce (dile jen TD) je procesem, ke kterému dochdzi v piipadé, kdy termdlni energie
¢astice na planeté pfesdhne vazebnou energii k povrchu a ¢éstice je pak uvolnéna do exosféry. Energie
takto uvolnénych ¢astic je pomérné mald a vétSinou nepresahuje dnikovou energii. Proto se pak Castice
obecné drzi blizko povrchu. ZvySené produkce €astic timto procesem pak spiSe ovliviiuji dalsi procesy
eroze povrchu, a to naopak sniZzovanim jejich efektivity. Obecné nejvyssi efektivitu ma TD v periheliu
a v mistech, kde je Slunce v nadhlavniku.

Za mensi zminku pak jesté stoji chemické procesy, jejichZ vysledkem je také uvolnéni castic. Kon-
krétné se jedna o chemické reakce Castic slune¢niho vétru, které se pii narazu zakomponuji do povrchu
a zreaguji pak s nékterym se zde pritomnych prvkd. [18]

Odpar ¢astic narazem je nasledkem pomérné Cetnych narazti mikrocéastic velkych rychlosti (az de-
sitky kilometri za sekundu) na povrch a pak didle méné Castych ndrazi vétSich meteoriti. Pro mnoho
minoritnich sloZek povrchu planety je to vSak diky jejich vysoké tékavosti v kombinaci s vysokymi tep-
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lotami a tlaky pfi ndrazu jeden z hlavnich zdrojd exosférickych Castic. Makro-objekty tohoto typu vSak
nejsou prilis Casté a navic se Spatné predpovidaji. Narazy makro-objektl jsou tedy obecné povazovany za
zdroje exosférickych ¢astic podstatné, nicméné lokalni a docasné. Na druhou stranu vSak diky hloubce,
do které makro-objekty pronikaji, takto produkované exosférické castice nejlépe odrazeji sloZzeni povrchu
do exosféry.[25] [18]

Fotony stimulovand desorpce (ddle jen PSD neboli Photon-Stimulated-Desorption) oznacuje uvol-
néni atomu ¢i iontu nasledkem primé excitace dané Castice fotonem. Jeji méné efektivni obdobou je
pak elektrony stimulovana desorpce (dédle jen ESD - Electron-Stimulated-Desorption), pfi které jsou Cas-
tice uvoliiovany pfimym néasledkem excitace nalétavajicim nizkoenergetickym elektronem. Oba procesy
nejsou oproti jinym moc energetické a proto ptisobi jen na velmi té¢kavé slozky (tj. s nizkymi vazebnymi
energiemi) povrchu jako je napf. Na ¢i K, nicméné tfeba i voda ¢i S. Tok procesem PSD generovanych
¢astic X Ize obecné vyjadrit jako

Ox = [xN f Qpi (D) Ox(DdA, 2.2

kde fx je pomér obsahu daného prvku v regolitu, N je celkova hustota regolitu, Qx (1) je ucinny prifez
reakce pro danou vlnovou délku UV zédieni a @p,(A) tok fotond na povrch pro danou vinovou délku.[25]

2.2.1.1 Uvoliovani ¢astic predanim momentu hybnosti

sV 2

Kinetické vyraZeni ¢astic (angl. ion sputtering - IS) ¢asticemi slunecniho vétru a exosférickymi ¢asti-
cemi je procesem piredani momentu hybnosti za nasledného uvolnéni atomu ¢i iontu z povrchu. Projektil
se miiZe po ndrazu odrazit za predani Casti své energie povrchu, Ci se zavrtat do svrchni vrstvy povrchu
a zpusobit fetézovou reakci preddvani hybnosti nasledovanou uvolnénim prvku do okoli planety. Hustota
pravdépodobnosti energie uvolnénych ¢astic je imérna

E. E. + Ey
Sf(Ee) ~ E+ B (1 - ﬂE—c] (2.3)

a hustoté pravdépodobnosti thlu elevace od povrchu se ukdzala byt dobie odpovidajici
f(@) = cos (), 2.4)

kde Ey, je vazebnd energie Céstice k povrchu a E. je nejvy$si moZnd predand energie, urend z prosté
binarni srazky jako

dmpm;
E.=E————. (2.5)
(mp + my)
E,, je energie nalétavajiciho projektilu, m; hmotnost vyrazené Castice a m, hmotnost projektilu.
Celkovy tok daného druhu ¢astic unikajicich z planety je dén jako
D, = OY = OYIC, (2.6)

kde ®@; je tok energetickych C4stic na povrch a Ygel je celkovy vytéZek pro dany druh ¢éstic na jeden pro-
jektil. Ten maze byt dale rozd€len na relativni vytéZzek Y;el a pomérny vyskyt daného atomu na povrchu
planety C,. Tok pak miiZe byt zapsdn i pomoci hustoty daného druhu ¢éstic na povrchu Ny, a stiedni
hodnoty rychlosti téchto vyrazenych Castic < v, >

@, = Nop <vp >, 2.7)
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kde < v, > je odvozena z distribuCni funkce jako

< S 3 2Eb
Up >= — 4 |—.
P 4 mp,

(2.8)
Vezmeme-li napiiklad kyslik s vazebnou energii asi 2 eV, pak stfedni hodnota rychlosti je 11,57 km/s,
coZ vysoce prevysuje tnikovou rychlost na Merkuru, ktera je asi 4,25 km/s. Podobné je to s ostatnimi
prvky a je tedy zfejmé, Ze mnoho timto procesem uvolnénych ¢astic ma dostateCnou rychlost k opusténi
gravitacniho pole. To pak neutrdlnim Casticim vyrazné pfidava na pravdépodobnosti, Ze budou foto-
ionizovany a nésledné undseny elektromagnetickym polem.[25]

2.2.2 SlozZeni exosféry

Exosféra je tvofena kombinaci ¢astic pfichdzejicich ze slunecniho vétru a ¢astic planetdrniho ptivodu.
SloZeni slune¢niho vétru a povrchu Merkuru se v ni tedy pfirozené odrdzi. Prevladajicimi prvky jsou
predevs§im neutrdlni atomy H, He, Na, K, Ca, Al a Fe, nicméné byly potvrzeny, nebo se ocekavaji i dalsi.
Po méfenich sondy Mariner 10 a naslednych pozorovéni ze Zemé byla vedle H, He a O iontd potvrzena
také pfitomnost Na, K a Ca. MESSENGER pak mimo jiZ znamych prvkd dile potvrdil i Mg, Mn, Si
a par dalsich tézkych ionti[26]. Z pozoroviani ze Zemé uz byla potvrzena i pfitomnost Fe a Al [27].

Existuje mnoho v minulosti jiZ provedenych pokusi o simulaci exosféry Merkuru pro rizné procesy
eroze povrchu a rizné prvky. Z novéjsich je napiiklad v [28] predstaven model kinetického vyrazeni Cas-
tic pro celkem 12 prvki a riizné podminky slune¢niho vétru, piipady Ca a Mg jsou porovnany s méfenim
MESSENGERU. Ze starSich pak ukdzku zahrnuti vice procesti eroze povrchu (PSD, TD a IS) lze nalézt
napiiklad v [29].

Diky tomu, Ze MESSENGER po prvnich 3 priletech ztstal na obézné draze az do roku 2015, ziskal
velké mnoZstvi dat o sloZeni exosféry. Napiiklad v [26] je publikovdno zpracovani tii let (ve smyslu
3 let na Merkuru) méfeni na orbité. Konkrétné se jedna o hustoty jednotlivych skupin planetarnich iontt
a jejich zavislosti na podminkich (podrobné je rozebran vliv polohy planety na ob&Zné drdze kolem
Slunce - tj. rizné &4sti roku), vystupujicim detailem je vysokd koncentrace skupiny Na*t (délenim do
skupin je myS$leno podle poméru ndboj-hmotnost).



Kapitola 3

Simulace

V této kapitole budou nejdfive shrnuty zdkladni informace o pouZitém existujicim modelu globalni
interakce slune¢niho vétru s magnetosférou planety Merkur. Poté popiSeme nastaveni parametri v mo-
delu pro konkrétni simulace. Nasledovat budou ziskana data vztahujici se k casticim slunecniho vétru
dopadajicich na povrch planety, tedy jejich pocet a rozloZeni. V zdvéru této kapitoly budou tato data
analyzovéna, diskutovédna a predstaven navrh jejich dalstho moZného pouZiti.

3.1 Globalni simulace magnetosféry Merkuru

Pouzivdme 3D hybridni model magnetosféry Merkuru s implementaci zaloZenou na publikaci [16]
(jiZ zminénd metoda CAM-CL), jenZ byl jiz dfive pouZit napf. v [2][1][3]. Elektrony jsou popsany
jako nehmotna izotermdlni kapalina, zatimco protony se popisuji ¢asticové metodou PIC se zanedba-
nim srdZek. Pro vypocetni zjednoduSeni navic simulace misto redlnych ¢éstic pracuje s tzv. makroCasti-
cemi/pseudocasticemi.

Veskeré veliCiny jsou v simulacnich jednotkdch vztaZzenych k vyznaénym plazmovym parametrim.
Vzdalenosti jsou tedy méfeny v protonovych inercidlnich délkéch A, rychlosti v Alfénovych rychlostech
vA, Ndboj a hmotnost jsou uvddény v pome€ru k naboji a hmotnosti protonu (m, = 1 a g, = 1). Intenzita
zékladniho magnetického pole 20 nT v simula&nich jednotkdch odpovida 1. Cas je mé&fen v protonovych
gyroperiodach 7,. Vychozi poCet makroCéstic v jedné buiice (dV = dxdydz) je N = 70 a véaha jedné
makrocastice pak tedy podle zvolené hustoty slune¢niho vétru odpovida

N n,e2 N
W = = 4=, (3.1
dVnpA, €myp ¢

kde m;, je hmotnost, e ndboj protonu a c¢ rychlost svétla v SI jednotkdch. Simulacni box je rozmé-
rové 940 x 400 x 400 kde dx = 0,44,, dy = 14, a dz = 14,. Redlné rozméry tedy odpovidaji
3764, x 4004, x 40041,. Merkur je pro potieby simulace zmenSen na polomér 21,7174, (to podle
zvolené c4asticové hustoty slunecniho vétru odpovidd zmenSeni 3 - 4,5). Podle toho je pak pteskélo-
van moment magnetického dipdlu tak, aby byla zachovana vzdélenost hranice magnetosféry od planety
v polomérech planety. Stfed dipdlu je posunut o 0,2 Ry smérem k severnimu p6lu. V této préci budou
diskutovany vysledky Sesti simulaci, liSicich se pouze smérem orientace MMP. PouZivame sklon v roviné
ekliptiky MMP o —45° a severni a jizni smér se sklonem 20°, vSechny vZdy ve varianté kladné i zaporné
x-slozky (tedy smérem ke Slunci i k planeté). Uhly jsou vzaty vzhledem k soufadné soustavé, v niz osa
X+ je spojnici mezi stfedy Slunce a planety. Jejich prehled a nastaveni MMP je v Tab. 3.1.

35
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Naézev simulace | ¢ 6 | orientace
EQ-PW-45 451 0 P
EQ-SW-45 451 0 S
NW-PW-20 0 | +20 P
NW-SW-20 0 | +20 S
SW-PW-20 0 | -20 P
SW-SW-20 0 | -20 S

Tabulka 3.1: Jména simulaci a pocatecni parametry sklonu MMP, kde ¢ znaci sklon v roviné ekliptiky
(x,y), 6 znaci sklon vzhledem k roviné (x,z). Orientace smérem ke Slunci (S) znaci zdpornou x-sloZzku
a smérem k planeté (P) naopak kladnou x-slozku intenzity magnetického pole. Jak jiZ bylo zminéno, ve
vsech piipadech je velikost intenzity MMP stejna a to 20 nT.

b) Slunecni

c) Severni

-
==
/3

Obrazek 3.1: Lokality, ve kterych na Merkuru pii riznych orientacich slune¢niho vétru zfejmé dochazi
k prepojeni magnetickych siloc¢ar. Mozny vliv na dopad Castic na povrch planety je diskutovan v textu.
Zdroj [30], upraveno.

Na Obr. 3.2 - 3.7 jsou pro ilustraci a lepsi pochopeni nizZe uvedenych dopadovych map zobrazeny
fezy hustot makrocastic v okoli planety rovinou (x,z) sttedem planety. Je na nich velmi dobfe vidét
rdzova vlna, hranice a struktura magnetosféry Merkuru pro rizné orientace MMP. Pro analyzu map
dopadu protond na povrch v ndsledujici sekci jsou pak dileZité hlavné polohy kaspt a tvar denni mag-
netosféry. Obecné je pro severni orientaci MMP dennf strana magnetosféry nejvétsi, zatimco pro jizni
MMP nejmensi a nejvice stlacend k povrchu. Pro jiZni orientaci se navic kaspy posouvaji ddle od p6li
a hustoty ¢4stic pred denni stranou jsou nejvyssi ze vSech simulaci. Pro severni orientace je pak mozné si
diky velikosti magnetosféry povSimnout existujici populace castecné zachycenych Castic i uvnitf denn{
strany magnetosféry. Magneticky ohon pro slune¢ni orientaci MMP uhybad jizné, zatimco pro planetarni
severné. Toho si 1ze povSimnout na toku ¢astic uvnitf magnetického ohonu.
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Mimo jiné jsou zde vidét moZné oblasti, kde by mohlo dochéazet k prepojeni magnetickych silocr,
detailné&jsi rozbor tohoto jevu pro Merkur lze najit v [30], odkud je pfevzat i Obr. 3.1. Vysledky na
tomto obrazku shrnuté a v [30] bliZze okomentované, budou vyuZity niZe v textu pfi analyze map dopadu
¢astic na planetu. Napriklad oblasti pfepojeni za planetou pro planetarni orientace MMP jsou na severni
polokouli, na hustotich protoni pak je to pak vidét v podobé jistého rozmlzeni severni Casti razové viny
a hranice magnetosféry v severni ¢asti magnetického ohonu. Déle jsou pak vidét zvySené hustoty protont
pfichézejici do magnetosféry z téchto oblasti sttedem ohonu a rovnéZ pravé pod hranici magnetosféry.
To samé je vidét pro simulace se slunecni orientaci MMP, kde je situace pouze prevracend a piepojovani

siloar je moZno nalézt na jiZni strané¢ magnetického ohonu.
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Obrazek 3.2: Relativni hustota protont n,, /ngy, vici hustoté slunecniho vétru v okoli planety pro simulaci
s orientaci MMP smérem k planeté s odklonem —45° od osy x v (X,y) roviné (vychodni). Jedna se o fez
simula¢ni domény v roving (x,z) stfedem planety. Severni kasp je v tomto pripade€ vice otevieny a hustota
makrocastic v severni oblasti je zvySend. Jizni kasp je naopak mirné deformovany.
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Obrézek 3.3: Relativni hustota protont n,, /ng, viici hustoté slune¢niho vétru v okoli planety pro simulaci
s orientaci MMP smérem ke Slunci s odklonem —45° od osy x v (x,y) rovin€ (vychodni). Jedna se o fez
simula¢ni domény v roviné (x,z) sttedem planety. Na rozdil od planetdrni orientace MMP zde severni
kasp neni témér pritomen, coZ v kombinaci se zvysenou hustotou pied jiZni polokouli odpovida vyrazné
jiZni antisymetrii dopadu ¢éstic viz niZe.
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Obrazek 3.4: Relativni hustota protoni n,/ng, vii€i hustoté protoni slune¢niho vétru v okoli planety
pro simulaci se severni orientaci MMP smérem k planeté se sklonem 20°. Jednd se o fez simulaéni
domény v roviné (X,z) stfedem planety. Velikost magnetosféry na denni strané je nejvétsi pravé pro
severni orientace MMP, jeji hranice je velmi blizko razové ving€. Oba kaspy jsou velmi malo deformované,
avSak vétsi hustoty Castic lze nalézt spiSe v severnich oblastech. Stejnym smérem se odklan{ i magneticky
ohon.
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Obrazek 3.5: Relativni hustota protond n,,/ng,, viici hustoté protoni slune¢niho vétru v okoli planety pro
simulaci se severni orientaci MMP smérem ke Slunci se sklonem 20°. Jedna se o fez simula¢ni domény
v roviné (x,z) stfedem planety. Oteviengjsi je jizni kasp a rovnéz jsou v jeho okoli vétsi hustoty protond.
Hranice magnetosféry na denni strané je opét velmi blizko rdzové ving. Magneticky ohon se odklan{

jizng.
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Obrézek 3.6: Relativni hustota protonil n,/ngy vici hustoté protonil slunecniho vétru v okoli planety
pro simulaci s jizni orientaci MMP smérem k planeté se sklonem 20°. Jedna se o fez simulacni domény
v roviné (x,z) stfedem planety. Oba kaspy jsou viditelné, posunuté dile od pdld, jizni je oteviendjsi.
Magnetosféra na dennf strané je silné stlacend k povrchu a hustoty céstic jsou pred ni vysoké. Magneticky
ohon uhyb4 na sever.
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Obrazek 3.7: Relativni hustota protond np, /gy, Viici hustoté protond slune¢niho vétru v okoli planety pro
simulaci s jizni orientaci MMP smérem ke Slunci se sklonem 20°. Jedna se o fez simula¢ni domény
v roviné (x,z) sttedem planety. Magnetosféra je na denni strané siln€ stlacena k povrchu a hustoty ¢4stic
pred ni vysoké. Kaspy jsou posunuté od p6ld a oba jsou vyrazné. Magneticky ohon uhyba lehce jiznim
smérem.
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3.2 Castice dopadajici na povrch planety

Nésledujici obrazky zobrazuji vygenerované toky Castic z vySe zminénych simulaci za dobu jedné
gyroperiody. Jednd se o prumérné toky za Cas 50 protonovych gyroperiod. Jedna gyroperioda je pro
nastaveni velikosti zdkladni intenzity magnetického pole MMP 20 nT podle vztahu (1.2.1) rovna asi
0,52 s, pro 50 gyroperiod se pak jedna o redlny Cas pfibliZzné 26 s. Primérny pocet Castic dopadajicich na
planetu za 1 gyroperiodu v jednotlivych simulacich je moZno nahlédnout v Tab. 3.2. Procentudlni ¢4sti
¢astic dopadajicich na severni, jizni, vychodni a zdpadni polokouli a dile také na denni a nocni stranu
planety ukazuje pro vSechny simulace Tab. 3.3.

Nazev simulace Tl—p
EQ-PW-45 85
EQ-SW-45 90
NW-PW-20 107
NW-SW-20 134
SW-PW-20 108
SW-SW-20 130

Tabulka 3.2: Primérny celkovy pocet makrocastic dopadajicich na povrch celé planety za jednu gyrope-
riodu 7, (zaokrouhleno na cel€).

Denni [%] | Noc¢ni [%] || Zapadni [%] | Vychodni [%] || Severni [%] | Jizni [%]
EQ-PW-45 75,5 24,5 57,6 42.4 36,7 62,7
EQ-SW-45 70,7 29,3 39,6 60,4 12,7 87,3
NW-PW-20 78,4 21,6 49,2 50,8 39,1 60,9
NW-SW-20 73,5 26,5 46,8 53,1 11,2 88,8
SW-PW-20 78,4 21,6 63,9 36,1 39,3 60,7
SW-SW-20 73,9 26,1 68,3 31,6 10,8 89,2

Tabulka 3.3: Primérnd procentudlni ¢ast celkového poctu makrocéstic dopadajicich za jednu gyroperiodu
Tp na severni/jizni, vychodni/zdpadni a denni/no¢ni polokouli.

Ve vSech mapach na Obr. 3.8, Obr. 3.9, Obr. 3.12, Obr. 3.13, Obr. 3.16 a Obr. 3.17 0-rovnobézka
predstavuje jiZni pol a 180-polednikem je mySleno poledne na denni strané. Zapadni polokouli myslime
oblast od 0. do 180. poledniku a vychodni pak od 180. do 360. poledniku. Poc¢ty dopadajicich Castic
jsou uvedeny v jednotkdch makrocéstic, pro zjiSténi skuteéného poctu Castic je nutno data vyndsobit
konstantou véhy jedné makrocastice, viz (3.1).

EQ-PW-45 a EQ-SW-45

Obr. 3.8 a Obr. 3.9 zobrazuji mapy dopadajicich ¢4stic ze simulaci EQ-PW-45 a EQ-SW-45, na Obr.
3.10 je pak vidét pribeh poctu Castic dopadajicich na drovné jednotlivych polednikl do pési na planeté
o §ifce 36°. Podobné soucty pak ptedstavuje i Obr. 3.11, tentokrdt vSak pro poledniky na Ctvrtiny roz-
délenou planetu a profily dopadu ¢éstic na rovnobeZzky v té€chto oblastech. Na obou téchto obrazcich je
pak ndzorné vidét zména asymetrii pro kladnou a zapornou By slozku MMP, tedy rotace oblasti dopadu
po a proti sméru hodinovych ruc¢i¢ek od poledne pro planetdrni a slunecni orientaci. To se projevi i v po-
¢tu Castic dopadajicich na vychodni a zdpadni polokouli, pro EQ-PW-45 dopada vice Castic na zapadni
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(87,6 %), zatimco pro EQ-SW-45 na vychodni (60,4 %) polokouli. Toho si lze velmi dobfe povSimnout
ina Obr. 3.10 a to hlavné pro oblast mezi 36. a 72. rovnobézkou. Jako pro vS§echny simulace se zapornou
orientaci By se projevuje vyraznd jizni asymetrie, kdy na jiZni polokouli dopada 87,3 % Castic a to hlavné
opét do oblasti mezi 36. a 72. rovnobéZzkou. To je rovnéZ vidét na Obr. 3.11 a to hlavné pro oblast mezi
180. a 270. polednikem.

NW-PW-20 a NW-SW-20

Stejné tak Obr. 3.12 a Obr. 3.13 zobrazuji mapy dopadajicich Castic ze simulaci NW-PW-20 a NW-
SW-20, kterym pak odpovidaji profily souctu dopadajicich Castic na rovnobéZzky a poledniky pfes stejné
Siroké oblasti jako pro predchozi simulace na Obr. 3.14 a Obr. 3.15. Profily pribéhu poctu dopadaji-
cich makrocastic na trovné polednikili jsou pro tyto orientace nejvice stranové symetrické vzhledem
k poledni, nicméné v profilech dopadu na trovné rovnob&Zek zaznamendvdme vyraznou severni asy-
metrii pro NW-SW-20. Vychodo-zdpadni asymetrie v poctu dopadajicich castic ve prospéch vychodni
polokoule je téméf zanedbatelna (50,8 % pro planetdrni a 53,1 % pro slunecni orientaci). V profilu na
Obr. 3.14 je intenzita dopadu Castic na planetu v pasu mezi 36. a 72. rovnobéZkou naopak vyraznéjsi
na vychodni polokouli. Vyrazné jiZzni asymetrie pro slunecni orientaci MMP (88,8 % ¢€éstic dopadd na
jizni polokouli, pro planetarni orientaci MMP je to pouze 60,9 %) si 1ze povSimnout jak na mapé toku
makrocéstic, tak i na profilu na Obr. 3.15 a to pro vSechny oblasti.

SW-PW-20 a SW-SW-20

Na Obr. 3.12 a Obr. 3.13 jsou mapy dopadajicich ¢éstic ze simulaci SW-PW-20 a SW-SW-20 spolu
s profily souc¢ti dopadajicich Castic na Obr. 3.14 a Obr. 3.15. Zde uZ je, mimo jiZ zminéné severni asy-
metrie spole¢né v§em simulacim, vidét vyraznd vychodo-zdpadni asymetrie ve prospéch vychodni polo-
koule. Pocet Castic dopadajicich na severni polokouli je velmi podobny jako pro pfedchozi simulace a to
89,2 % pro slunecni a 60,7 % pro planetdrni orientaci. To je velmi dobfe vidét jak na mapach na Obr.
3.12 a Obr. 3.13, kde na druhém horni pas dopadajicich ¢astic témér mizi, tak na profilech dopadu na
drovné rovnobéZek na Obr. 3.15. Pro obé€ tyto simulace navic vyrazné vEtsi pocet Céstic dopadd na vy-
chodni polokouli. Tvarové jsou dopadové oblasti pomérné€ symetrické pro vychodni i zdpadni polokouli,
nicméné jak na mapdch, tak na profilu dopadu ¢astic na drovné polednikti na Obr. 3.18 jsou vidét vyssi
intenzity dopadu na zapadni polokouli.

3.2.1 Vysledky

Obecné jsou nejveétsi pocty dopadajicich Castic v oblastech pod podly, kde se tvoii pasy kolem planety.
Téch si 1ze nejlépe povSimnou na profilech dopadajicich makroc¢astic na Obr. 3.11, Obr. 3.15 a Obr. 3.19
na kfivkach pro oblasti 36.- 72. rovnobéZzky a 108. - 144. rovnobéZzky. Ve vSech simulacich byly tyto
pasy delsi (v horizontadlnim sméru) na jizni polokouli. Také si lze této asymetrie povSimnout pro pocty
dopadajicich ¢éstic, které jsou obecné vyssi pro jizni polokouli. To je vidét v Tab. 3.3, kde pro zapornou
x-slozku se pocet pohybuje té€sné pod 90 % a pro kladnou lehce nad 60 % celkového poctu. Tato jizni
asymetrie ma nejspiSe ptivod v posunuti stfedu magnetického dip6lu planety smérem k severnimu pélu.
Nejvétsi pocty dopadajicich ¢éstic jsou nepiekvapivé k nalezeni na denni strané (70 - 80 % celkového
poctu) kolem mist, nad nimiZ se v magnetosféte nachdzeji kaspy a tedy se jednd o oblasti, kde je mag-
netosféra tzv. oteviend. Dobfe si toho je mozné povSimnout na Obr. 3.2 - 3.7, napriklad posunuti kaspt
smérem k rovniku pro simulace s jiZni orientaci MMP se projevilo posunutim dopadovych pasi téZ smé-
rem k rovniku. Dal§im vyznamnym zdrojem Cdstic je, jak je vidét na hustotdch protonti v magnetickém
ohonu na Obr. 3.2 - 3.7, téZ proud ¢astic z magnetického ohonu.
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Obrazek 3.8: Primérny tok makrocéstic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci s orientaci
MMP smérem k planeté s odklonem —45° od osy x v (x,y) roving (vychodni). Nejvice makromakrocastic
dopadd do prostoru kolem kaspt, ale oblasti nejvétsich intenzit dopadu jsou mirné pootoceny od poledne

po sméru hodinovych rucicek.
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Obrézek 3.9: Priimérny tok makrocCastic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci s orientaci
MMP smérem ke Slunci s odklonem —45° od osy x v (X,y) roviné (vychodni). Rotace oblasti dopadu
je v tomto pfipadé proti sméru hodinovych ruci¢ek a navic se projevuje asymetrie ve prospéch jizni

polokoule v intenzité i velikosti plochy, na kterou ¢astice dopadaji.



44 KAPITOLA 3. SIMULACE

EQ-PW-45

07
— 0-36°
06
— 36-72°
oS — 72-108"
— 108-144"

144-180°

04

03

02

Pocet makrocéastic

01

0.0

EQ-SW-45

o7
0-36°
36-72°

— 72-108°

06
05

108-144°
144-180°

04

03

0z

Pocet makrocastic

01

0.0

] ) 180 150 200 250 300 30
Poledniky [ "]

Obrazek 3.10: Pocet makrocastic, ktery dopada za 1 gyroperiodu na drovné jednotlivych poledniki v si-
mulacich EQ-PW-45 a EQ-SW-45. Jedn4 se o soucty pres rovnobézky v oblastech Sirokych 36°. Modra
reprezentuje oblast jizniho p6lu, zelend rovnikovou oblast a fialova oblast kolem jizniho pdlu. V obou
pfipadech si Ize povSimnout piku v pasu nad jiZnim p6lem (oranZova kiivka), odpovidajici jizZnf asymetrii
v dopadu Céstic a zarovei rotace oblasti dopadu pii zméné orientace x-slozky MMP.
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Obrazek 3.11: Pocet makrocastic dopadajici za 1 gyroperiodu na trovné rovnobézek, jedna se o soucty
pfes poledniky v oblastech Sirokych 90°. Modré a Cervena reprezentuje zdpadni a vychodni ¢ast odvra-
cené polokoule, zatimco Zlutd a zelend zdpadni a vychodni ¢ast denni strany. Jedna se profily ze simulaci
EQ-PW-45 a EQ-SW-45. Na denni vychodni strané planety si lze pov§imnout zvySeni intenzity dopadu
v polarnich pasech.
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Obrézek 3.12: Primérny tok makrocdstic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci se severni
orientaci MMP smérem k planeté se sklonem 20°. Pozorujeme mirné zvySenou intenzitu na vychodni
polokouli v oblasti severniho kaspu, jinak pozorujeme pomérné velkou horizontdlni symetrii v tvaru
oblasti i intenzitdch dopadu. JiZni p4s dopadajicich ¢4stic je vyraznéjsi.
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Obrézek 3.13: Primérny tok makrocastic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci se severni
orientaci MMP smérem ke Slunci se sklonem 20°. Vyrazna je asymetrie v intenzitdch dopadu Castic na

jizni polokouli. Severni kasp nenf pfili§ znatelny, zatimco oblast jiZniho se vyznacuje vysokou intenzitou
s men$i vychodo-zdpadni asymetrii.
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Obrazek 3.14: Pocet makrocastic, ktery dopada za 1 gyroperiodu na drovné jednotlivych poledniki v si-
mulacich NW-PW-20 a NW-SW-20. Jedna se o soucty pres rovnobézky v oblastech Sirokych 36°. Modra
reprezentuje oblast jiZzniho p6lu, zelend rovnikovou oblast a fialov4 oblast kolem jiZniho pdlu.
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Obrézek 3.15: Pocet makrocastic dopadajici za 1 gyroperiodu na trovné rovnobéZek, jednd se o soucty
pres poledniky v oblastech Sirokych 90°. Modré a Cervend reprezentuje zapadni a vychodni ¢ast odvra-
cené polokoule, zatimco Zluta a zelend zapadni a vychodni ¢4st denn{ strany. Jednd se profily ze simulac{
NW-PW-20 a NW-SW-20. Lze si povSimnout velké severo-jizZni asymetrie pro slunecni orientaci MMP.
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Obrézek 3.16: Primérny tok makrocéstic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci s jiZni
orientaci MMP smérem k planeté se sklonem 20°. Tvarem jsou dopadové oblasti pomérné stranove sy-
metrické, vySsi intenzitou se vyznacuje zdpadni polokoule, to by mohlo byt zplisobeno magnetickym
driftem zptisobenym zakfivenim magnetickych silokfivek v kombinaci se stlaCenou denni magnetosfé-
rou.
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Obrazek 3.17: Primérny tok makrocdstic na planetu ¢, za jednu gyroperiodu 7, pro simulaci s jizni
orientaci MMP smérem ke Slunci se sklonem 20°. Oblast severniho kaspu opét témét mizi, zatimco na
jizni polokouli je kasp dobie viditelny. Céstice dopadaji pfevazné na jizni polokouli s lehkou zdpadni
preferenci.
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Obrazek 3.18: Pocet makrocastic, ktery dopada za 1 gyroperiodu na drovné jednotlivych poledniki v si-
mulacich SW-PW-20 a SW-SW-20. Jedn4 se o soucty pres rovnobézky v oblastech Sirokych 36°. Modra
reprezentuje oblast jizniho pdlu, zelena rovnikovou oblast a fialova oblast kolem jizniho pélu. Opét si
miZzeme povSimnout vyrazné jizni asymetrie v pasu nad jiznim podlem (oranZova kiivka) pro slunecni
orientaci MMP.
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Obrazek 3.19: Pocet makrocastic dopadajici za 1 gyroperiodu na trovné rovnobéZek, jednd se o soucty
pfes poledniky v oblastech Sirokych 90°. Modra a Cervend reprezentuje zdpadni a vychodni ¢ast odvra-
cené polokoule, zatimco Zluta a zelend zdpadni a vychodni ¢ast denni strany. Jednd se profily ze simulac{
SW-PW-20 a SW-SW-20.
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Pasy se tvofi nejspise mechanismem magnetického zrcadla a driftem zptisobenym zakfivenim silocar.
Vztah pro rychlost tohoto driftu vyjadfuje rovnice (1.10), ve které je vidét zavislost sméru driftu na
naboji a zavislost rychlosti driftu na podélné rychlosti ¢astice. Protony maji kladny naboj, pohybuji se
tedy smérem doprava ve sméru kolmém na rovinu danou magnetickym polem a jeho gradientem. Timto
zptisobem v Zemské magnetosfére vznikaji van Allenovy radiacni pasy a prstencovy proud. Nicméné
zde se ve vétSiné pripadi diky malému rozméru magnetosféry Merkuru neodrazi zpét jako pfi efektu
magnetického zrcadla, ale dopadnou na povrch planety. Zdrojem C4stic jsou tedy hlavné oteviené oblasti
kaspu a ddle také Castice pfichdzejici z magnetosférického ohonu, vyobrazeni téchto zdrojt je mimo jiné
téZ k nalezeni na Obr. 2.1. Opét je na misté pfipomenout, Ze se jednd o stejné zdroje, které jsou v piipadé
magnetosféry Zemé zodpovédné za Castice vytvarejici prstencovy proud, nicméné v piipadé Merkuru je
magnetosféra pfili§ mald a ¢4stice pak misto aby se stdvaly trvale zachycenymi (angl. trapped), dopadaji
na povrch planety.

Za pivod vyrazné jizni asymetrie pak mizeme povazovat fakt, Ze posunutim dipélového vnitiniho
pole na sever vznikd na severni polokouli silnéjsi magnetické pole. Body magnetického zrcadla se tedy
nachdzeji déle od stfedu planety a jsou pak Castéji nad povrchem. To pak zptlisobuje, Ze se Castice Castéji
odrazi, misto aby dopadly na povrch. Naproti tomu na jiZn{ polokouli je pole slabsi a mista odrazu ¢4stic
se Castéji nachazeji pod povrchem planety, ddsledkem toho pak Céstice narazi na povrch.

3.2.1.1 Vliv orientace x-slozky MMP

Celkovy pocet castic dopadajicich na planetu byl obecné vyssi pro simulace se zdpornou x-slozkou
(tedy smérem ke Slunci). Dals{ spolecnou vlastnosti pro zdporné By je vyraznd severné-jiZzni asymetrie
a to ve prospéch severni polokoule ve vSech piipadech. V piipadé EQ-PW-45 a EQ-SW-45 se navic
zrcadlové obraci vznikl4 horizontdlni asymetrie. To by mohlo byt zptisobeno lokalitou, kde probiha pie-
pojeni magnetickych silocar pro opacné orientace x-slozky MMP (viz Obr. 3.1 ¢4sti a) a b)) v kombinaci
s magnetickym driftem zptsobenym zakfivenim silocar. V pripadé, Ze Castice pfichdzeji do kaspu od pdlu
(pfepojovani magnetickych silocar za planetou), driftuji na vychod, zatimco pokud pfichédzeji z oblasti
pred planetou, tak driftuji na zdpad.

V pripadé planetarni orientace vskutku k pfepojeni na severni polokouli dochazi za planetou a kolem
kaspu je tedy intenzita vyraznéjsi na vychodni polokouli, zatimco na jiZni polokouli dochdzi k piepojo-
vani silocar pred planetou a vyraznéjsi je tedy oblast zapadni polokoule. V pripadé slunecni orientace
by se tento jev projevil diky vyrazné severni asymetrii spi§ na jizni polokouli, kde opét vétsi intenzita
dopadu castic na vychod od kaspu odpovida prepojovani silocar na jizni polokouli za planetou. Pro se-
verni polokouli by opét pfepojovéni pfed planetou odpovidalo vyssi intenzité na zdpad od kaspu. Tomu
odpovidd maly pik, kterého si lze povSimnout na Obr. 3.11 na profilu souctu dopadajicich makrocastic
pro oblast 90. - 180. poledniku. Vezmeme-li v ivahu koncentrace iontt viditelné na Obr. 3.2 - 3.7, pak ve
vSech pripadech je pfed planetou v magnetosfére nejvetsi koncentrace protont. Pro zdpornou x-slozku se
obecné nejvetsi hustoty nachdzeji v oblasti jizni polokoule, zatimco pro kladnou x-sloZku spiSe u severni
polokoule. Pokud pak porovndme oblasti pfepojeni pred planetou, které budou zdrojem vice Castic nez
ty mirné za nf (tedy jizni polokoule pro kladnou a severni pro zdpornou slozku) s koncentracemi protonit
v téchto oblastech na Obr. 3.2 - 3.7, Ize je povaZovat za moZzné vysvétleni severnich/jiZznich asymetri{
v mapédch dopadu H* iontd na povrch planety.

3.2.1.2 Vliv sklonu MMP v rovinach

Odklon v rovnikové roviné, jak je vidét na Obr. 3.8 a Obr. 3.9, zpiisobil oproti zbytku simulaci bez
tohoto odklonu posunuti oblasti dopadu pod kaspy stranou od 180-poledniku (rotace proti sméru hodino-
vych rucicek pro planetarni orientaci a ve sméru pro slunecni orientaci MMP). Pro simulace se severné
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s w2z

a jizn¢ orientovanym meziplanetirnim magnetickym polem je vidét mirnd asymetrie v mnoZzstvi ¢dstic
dopadajicich na vychodni a zdpadni stranu planety. Pro severni orientaci se kolem kaspt dostane vice
¢astic na vychodni polokouli, zatimco pro jiZni orientaci celkové vice ¢astic dopadd na zapadni polo-
kouli. To by mohlo byt zptisobeno pravé vyse zminénym magnetickym driftem zakfiveni magnetického
pole v kaspu. Céstice do magnetosféry piichdzeji z oblasti, kde dochazi k pfepojeni magnetickych silo-
¢ar a jak je vidét na Castech c) a d) Obr. 3.1 prevzatého z a diskutovaného v [30], pro severni orientaci
sluneéniho vétru dochdzi k ptepojeni mirné za planetou a pfi jizni naopak pred ni. Tim by se dal vysvétlit
ptichod Castic do kaspu smérem od poledniku/pdlt pro jizni/severni orientaci MMP, ty by pak vlivem
diive popsaného magnetického driftu driftovaly na vychod/zépad.

Asymetrie je vyraznéjsi u jiznich orientaci MMP, u severnich je jen velmi mirnd. To mtzZe byt ovliv-

sV 2 sV 2

néno existenci ¢astecné zachycenych ¢astic uvnitf denni ¢asti magnetosféry (viz Obr. 3.4 a Obr. 3.5), kdy
jejich delsi Zivotnost v magnetosféfe a pravé magneticky drift, ktery castice zachycené v magnetickém
zrcadlu posouva smérem na zapad, pak zplsobi rovnomérnéjsi rozloZeni dopadajicich ¢astic na povrchu
planety. Naopak v piipadé€ jiZzntho MMP ¢&4stice zacnou driftovat na zdpad, avSak diky stlacené magne-
tosfére konci na povrchu vétSinou diive a tedy stéle jesté na zdpadni polokouli. Magneticky drift ¢astic
pfichdzejicich do kaspu z mist pfepojovani za planetou (a tedy od péli), diky kterému Castice driftuji
naopak na vychod, pak miZe byt diivodem pro vétsi intenzity dopadu ve vychodnich okolich kaspti pri
severné orientovaném MMP. Toho si lze také povSimnout na Obr. 3.15 - oranZova kiivka pro oblast 90 -
180°.

3.2.2 Moznosti dalSiho vyuziti dat

Moznost navazat na ziskané mapy tokd Castic predstavuje model exosféry, konkrétné jednoho s pro-
cest eroze povrchu - kinetického vyrazeni Castic. Ten by nabidl moZnost na zdkladé piivodnich simulaci
zkoumat prispévek tohoto procesu k neutrdlni i ionizované Casti exosféry jednotlivych prvka. Ukdzku
mozného modelu kinetického vyraZeni a nasledného pohybu a ionizace vyraZzenych Castic v exosfére resi

néasledujici sekce.

3.2.2.1 Castice uvolnéné z povrchu

Na zédkladé map dopadu &astic slune¢niho vétru (H* iontd) na povrch planety ziskanych z vyse
prezentované globalni simulace, byl navrzen model vyrdZeni Castic z povrchu planety a jejich pohybu
v elektromagnetickém a gravitacnim poli planety. Pouzitd pole jsou statickd, ziskana jako primér nasi-
mulovanych dat pfes nékolik ¢asovych bodi (konkrétné 5 od 40. do 90. gyroperiody - tedy stejnd doba,
za kterou jsme v predchozi sekci primérovali toky Castic na povrch). Systém jednotek byl téZ prevzat z
pvodni simulace (viz pfedchozi sekce). Na povrchu planety se podle hustot pravdépodobnosti energie,
dhlu elevace a azimutdlniho Ghlu generuji Céastice s urcitou pocéatecni rychlosti. Pravdépodobnost, zda
dany proton slune¢niho vétru zptsobi uvolnéni konkrétniho iontu (¢i obecné atomu), je ddna celkovym
vytéZkem vyrdZeni pro danou Céstici. Vzhledem k malé zavislosti vytézku na rychlosti projektilu ho
povazujeme za nezdvisly na rychlosti a tedy pro jednotlivé Castice konstantni [31]. Hustoty pravdépo-
dobnosti thlu elevace od povrchu a energie jsou pak ddny nédsledovné [25]

(3.2)

E.
f(Ee) ~ —(1 - E.

E. + Ey
(Ee + Eb)3 .

f(a) = cos (@) (3.3)
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Kde E}, je vazebnd energie Castice k povrchu a E; je nejvySs$i moZznd pfedand energie, urend z prosté
binarni srazky jako
4mpmi

E. = 3.4)

P (my + mi)?

Kde E, je energie nalétdvajiciho protonu, m; hmotnost vyrazené Cdstice/iontu a m, hmotnost protonu.
Pro azimutdln{ dhel volime rovnomérné rozdéleni do celého 2.

3.2.2.2 Trajektorie ¢astic

Pohyb castic na Obr. 3.20 a Obr. 3.21 v aproximaci statického pole je feSen metodou Runge-Kutta
4. fadu s asovym krokem fadu 1072 Tp podle schématu

dx dv
== v i F(x,v)
a, = Arv" a, = AtF(x", v")
1 1 1
b, = AF(v" + =a, b, = AfF[(x" + =a,, V" + —a, 3.5
2 2 2
¢y = ArF Vn-l-lb c—AtFx“+lb V“+lb
X — 2 A\ vV — 2 X 2 A\
dy = AF (V" +¢y) d, = AF (X" + ¢, V" + ¢y)
1 1
XM= x4 6(ax +2by + 2¢x + dy) vl =y g 6(av +2by + 2¢y + dy)

kde x je poloha c¢éstice, v jeji rychlost a F je funkce dand konkrétni pohybovou rovnici Castice.[15]
V naSem piipadé uvazujeme pohyb v elektromagnetickém a gravitatnim poli Merkuru (upravené na
zmenS$eny model planety). A tedy

Mw

F(x,V) = L(E + v X B) + k—2# (3.6)
m r?

kde r je vzdélenost od stfedu planety, m hmotnost Castice, ¢ jeji niboj, « gravitacni konstanta a f jednot-

kovy vektor ve sméru spojnice se stftedem planety. Gravitacni zrychleni g

M
g = Mg (3.7)

je opraveno na zmensSeny model. Polomér planety je v simulaci urCen v A, pro ndmi zvolenou hustotu
slune¢niho vétru se polomér prepocitd na SI jednotky za ndsledného ziskani poloméru simulaéniho Mer-
kuru. Hustota planety je ponechédna stejnd a z toho pak snadno ziskdme hmotnost zmenseného modelu
planety My;.

Pocatecni podminky jsou v pfipadé polohy urCeny mistem, kde byla Cdstice na planeté vyraZena
a u rychlosti jsou pak ureny vygenerovanou energii a thly.

Na Obr. 3.20 a Obr. 3.21 miZeme nahlédnout ukazkové trajektorie nékterych vybranych Castic gene-
rované timto modelem v konkrétnim piipadé poli ze simulace SW-PW-20 z riiznych mist planety. Castice
pochdzeji ze 4 mist na denn{ strané planety, v poldrnich soutadnicich [¢,0]: [150,120],[210,120],[150,40]
a[210,40]. Casy ionizace jsou rizné od 20 do 120 gyroperiod, hustota plazmatu je nastavena na 46 cm™
a energie nalétavajictho protonu 1 keV. Hmotnosti a ndbojem odpovidaji astice atomiim Na a posléze
Na™, Casy pohybu ¢astic po jednotlivych trajektorii se pohybuji mezi 40 a 250 7y, tedy pii nastaveni ve-
likosti intenzity magnetického pole MMP 20 nT priblizné 20 az 130 s. Obr. 3.20 ukazuje Celni pohled na
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denn{ stranu planety, zatimco Obr. 3.21 pohled z boku na zdpadni polokouli. Barvy oddé€luji jednotlivé
Casy, ve kterych byl atom ionizovdn. Mtzeme si povSimnout, Ze velka ¢ast Castic ionizovanych dale od
povrchu je undSena po magnetickych silo¢ardch do magnetického ohonu za planetu, zatimco ostatni na-
konec spadnou zpatky na planetu. V pripade severni polokoule si lze povSimnout Castic, které v mistech
prepojovani magnetickych silocar unikaji z magnetosféry, to samé je pro jednu c4stici vidét i v pripadé
prepojovani pred dennf stranou planety (unikd z magnetosféry smérem pfed planetu).

V ptipadé, Ze bychom v budouci préci uvazovali moZnost simulace ¢asti exosféry, jejiz zdrojem je
tento proces, je tfeba fesit foto-ionizaci neutrdlnich ¢astic vyraZzenych z povrchu dikladnéji. Konkrétné
otdzku Casu a pravdépodobnosti foto-ionizace. MoZnym feSenim jsou makrocdstice, jelikoZ i mapy dopa-
dajicich protont jsou pivodné v jednotkdch makrocastic a tedy jedna pseudocdstice odpovida néjakému
velkému redlnému poCtu Castic redlnych. Na povrch tedy dopadd Castice sluneCniho vétru o vize W,
redlnych ¢éstic. Nésledné je z tohoto mista generovana neutrdlni makrocdstice o vaze

W, = Ygelw , (3.8)

ta se nasledné pohybuje v gravitacnim poli a po urcitych Casovych tsecich se z ni oddéluji makrocastice
iontl o vaze
Wi = PiW,, 3.9)

kde P; je koeficient pravdépodobnosti foto-ionizace za danou Casovou jednotku (koeficienty pro dané
ionty jsou k nalezeni napt. na https://phidrates.space.swri.edu/). Nova vdha neutrdlni castice
je pak pochopitelné pravé o P; sniZzena. Neutrdlni pseudocéstice existuje, dokud nenarazi na planetu,
nebo jeji vdha neklesne na nulu.
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Obrazek 3.20: Pohled zepfedu na denni stranu planety a trajektorie nékterych vybranych modelem ki-
netického vyrazeni z povrchu vygenerovanych &astic. Castice hmotnosti a nabojem odpovidaji atomtim
Na a posléze iontim Na*. Barvy zndzorfuji, po jakém Case od uvolnéni byla ¢éstice ionizovana. Zelend
barva zna¢i 20 7,, modrd 40 7, a Cervend 60 7. Jednd se o pohyb v elektromagnetickém poli simu-
lace SW-PW-20 se zvolenou hustotou sluneéniho vétru 46 cm™ a vstupni energif nalétavajictho protonu
1 keV. Casy vyobrazenych trajektorii se pohybuji zhruba mezi 40 do 250 7p, tedy pii nastaveni velikosti
intenzity magnetického pole MMP 20 nT pfiblizné 20 az 130 s.
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Obrazek 3.21: Pohled zboku na zdpadni stranu planety a trajektorie nékterych vybranych modelem kine-
tického vyrdZeni z povrchu vygenerovanych ¢astic. Jednd se o stejné Castice jako na Obr.3.20. Jak vidime,
Castice, které se nevrati na povrch jsou vétSinou undseny do magnetického ohonu, nebo unikaji z mag-
netosféry v oblastech pfepojovani magnetickych silokfivek. Hmotnosti a nibojem odpovidaji atomim
Na a posléze iontim Na*. Barvy zndzoriiuji, po jakém case od uvolnéni z povrchu byla Céstice ionizo-
vana. Zelend barva znali 20 1,, modrd 40 7, a Cervend 60 7. Jednd se o pohyb v elektromagnetickém
poli simulace SW-PW-20 se zvolenou hustotou slune¢niho vétru 46 cm™ a vstupni energif nalétdvajictho
protonu 1 keV. Casy vyobrazenych trajektorii se pohybuji zhruba mezi 40 do 250 7, tedy pii nastaveni
velikosti intenzity magnetického pole MMP 20 nT pfiblizné 20 az 130 s.



Zaver

Teoretickd Cast prace predstavuje uplné zdklady fyziky kosmického plazmatu a nejcastéjsi zpisoby
jeho popisu. Obsahuje ¢ast zaméfenou na slunec¢ni vitr a jeho interakci s planetami s vlastnim magne-
tickym polem. V kone¢ném vysledku se zabyv4 vznikem a strukturou planetdrni magnetosféry planety
Zems. Ciést kapitoly se vénuje popisu vnitintho magnetického pole planet a vn&j§im d&jim, které jej
ovliviiuji. Zavér této Casti prace tvori shrnuti riznych druhd numerickych simulaci plazmatu. Popsany
jsou tedy 3 zdkladni postupy, ¢asticovy, magnetohydrodynamicky (MHD) a hybridni, s detailnéjSim za-
méfenim na hybridni model. Druhd kapitola se pak zabyva obecnymi informacemi o planeté Merkur.
Konkrétné se pak vénuje jeho magnetickému poli a tedy i magnetosféie a informacim, které jsou o ni
zndmé. Podstatnd ¢ast je vénovana téZ exosféfe planety, jejimu sloZeni a procesum, které ovliviiuji jeji
vznik a strukturu.

V zavérecné Casti prace jsou pak uvedeny vysledky konkrétnich globélnich hybridnich simulaci
magnetosféry Merkuru, zaméfené na mapy Castic sluneéniho vétru, které dopadaji na povrch planety.
Abychom lépe pochopili mapy dopadu astic na povrch planety, provedli jsme téZ kratkou analyzu hus-
toty plazmatu v okoli planety ziskanou z téchto simulaci. Celkové jsme provedli 6 simulaci s riznymi na-
stavenimi orientace meziplanetdrntho magnetického pole (MMP). Byl zastoupen odklon v roviné eklip-
tiky o 45° a poté severni a jiZni orientace MMP, obé se sklonem 20° k roviné ekliptiky. Pro vSechny
zminéné sklony byla vZdy navic provedena simulace pro planetdrni i slune¢ni orientaci By slozky MMP.
Tento, jiz existujici model simulaci, byl pfedstaven a n¢které jeho vysledky jiz publikovany napt. v [1] [2]
a [3]. Uvod kapitoly se zam&fuje na popis modelu a konkrétni nastaveni simulaci. Nasleduje &ast s fezy
v (x,z) rovinach hustotami Castic slunecniho vétru v okoli planety, kde je vidét struktura magnetosféry
Merkuru a jeji zmény pro riiznd nastaveni MMP. Nasleduje centralni ¢ast s mapami tokti dopadajicich
protontl s komentafem vysledki.

Na hustotach plazmatu v okoli planety pfi riznych orientacich MMP je mozné sledovat zmény struk-
tury magnetosféry. Pro planetdrni orientace obecné magneticky ohon uhybd na sever, zatimco pro slu-
ne¢ni orientace na jih. Pro sklony MMP v roviné ekliptiky jsou oblasti kaspti pomérné¢ deformované
a mélo viditelné, denni strana magnetosféry je navic dost stlacend. Pfi jiZni orientaci MMP je magne-
tosféra na dennf strané stlacend k povrchu nejvice, kaspy jsou dobfe viditelné a posunuté vice od po6ld,
hustoty plazmatu pfed planetou jsou velmi vysoké. Nejméné stlacend k povrchu je denni magnetosféra
pro severni orientace MMP, kaspy jsou dobre viditelné a pomérné blizko k p6ldm.

Shrneme-li zavislost mnoZstvi dopadajicich ¢astic na povrch planety na podminkach slune¢niho vé-
tru, obecné se tvoii pasy dopadajicich ¢astic v poldrnich oblastech. Ty mohou byt zptisobeny procesem
magnetického zrcadla, ktery v pfipadé magnetosféry Zemé zpiisobuje existenci van Allenovych radiac-
nich pasu. V pfipadé Merkuru je v§ak magnetosféra pfili§ mald a vnitini pole slabé a pro vétSinu ptipadi
se tak bod magnetického zrcadla nachdzi pod povrchem planety a ¢astice pak dopadaji na jeji povrch.
Jizni pas dopadajicich Castic je ve vSech simulacich vice vyrazny a stejné tak pocet Castic dopadajici na
jizni polokouli je vétsi (pro planetdrni orientace lehce nad 60 % a pro slunecni té€sné pod 90 %). To je
zfejmé zplsobeno posunutim stiedu dipdlu smérem k severnimu pélu, kdy na severni polokouli vznika
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silnéj$i magnetické pole a body magnetického zrcadla se pak nachdzeji Castéji nad povrchem, nez na
polokouli jizni. To by dlouhodobé mohlo vést k ukladani vét§tho mnoZstvi materidlu ze slunecniho vé-
tru pravé na jizni polokouli. Castice se obecné dostavaji do magnetosféry hlavné v oblastech piepojeni
magnetickych siloCar a z magnetického ohonu. Na povrch pak pronikaji hlavné kolem oblasti kaspa.
Toto ukazuji obrazky hustot protonti kolem planety (Obr. 3.2 - 3.7) a velké mnoZstvi ¢astic dopadajicich
do oblasti pod kaspy na Obr. 3.8, Obr. 3.9, Obr. 3.16, Obr. 3.17, Obr. 3.8 a Obr. 3.9. MoZnym vysvét-
lenim dalSich pozorovanych vychodo-zapadnich asymetrii pak milize byt magneticky drift zpiisobeny
zakfivenim siloCar v kaspech. Vezmeme-li totiz v tivahu vysledky z [30], tykajici se oblasti, kde pro
riizné orientace MMP dochézi k prepojovani magnetickych silocér (a tedy odkud ¢astice do kaspu pfi-
chézeji), sméry driftu se zdaji byt témto asymetriim pomérné dobie odpovidajici. Pro severni orientace
MMP (Obr. 3.12 a Obr. 3.13) jsou na rozdil od jiznich (Obr. 3.16 a Obr. 3.17) vychodo-zdpadni asy-
metrie téméf neznatelné. Toto miZe byt zptisobeno méné stlacenou denni stranou magnetosféry a tedy
veétsi pravdépodobnosti existence magnetickym zrcadlem Castecné zachycenych Castic. Ty se tak mohou
néjakou dobu pohybovat v magnetosféfe a driftovat pfitom kolem planety déle.

Vyznam téchto dat a jejich dal$i mozné vyuziti demonstruje posledni ¢ast této kapitoly a to ndvrhem
modelu exosféry. Konkrétné Casti exosféry, kterd vznika kinetickym vyrdzenim &astic z povrchu planety
¢asticemi slunecniho vétru, jejichZ mapy jsou stéZejni Casti této prace. Tento proces je teoreticky pred-
staven v druhé kapitole jako jeden z procest eroze povrchu a vzniku exosféry. Zavérem jsou pro ilustraci
uvedeny obrazky trajektorif nékterych Castic, které byly timto modelem vyraZeny z riznych mist na pla-
neté. Jednd se o jednu ze simulaci s jizni planetdrni orientaci MMP (Obr. 3.20 a Obr. 3.21). Je moZné
si povSimnout, jak dopadovych trajektorii zpét na povrch, tak tinikovych trajektorii, kdy jsou Céstice
undSeny do magnetického ohonu. Na téchto trajektoriich si je také moZno povSimnout reakce Castic na
asymetrii v jizni a severni ¢asti elektromagnetického pole, kterd byla ostatné dobfe vidét uz na hustoté
castic slune¢niho vétru v okoli planety.

Vysledky stéZejni ¢4sti této prace, kterymi jsou mapy Castic dopadajicich na povrch Merkuru, nebylo
bohuZel mozné porovnat s zddnym realnym méfenim sondy MESSENGER. Divodem byla neexistence
odpovidajicich dat. Porovndni s redlné naméfenymi daty by mohla poskytnout momentalné probihajici

mise BepiColombo, jejiZ prilet na obéznou drahu Merkuru je planovan na rok 2025.
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