MATEMATICKO-FYZIKALNI
FAKULTA

Univerzita Karlova

DIPLOMOVA PRACE

Miroslav Hanzelka

Simulace Sireni vin v planetarnich
magnetosférach

Katedra fyziky povrchi a plazmatu

Vedouci diplomové prace: prof. RNDr. Ondrej Santolik, Dr.
Studijni program: Fyzika
Studijni obor: Teoreticka fyzika

Praha 2018






Prohlasuji, ze jsem tuto diplomovou préci vypracoval(a) samostatné a vyhradné
s pouzitim citovanych prament, literatury a dalsich odbornych zdroju.

Beru na védomi, Ze se na moji praci vztahuji prava a povinnosti vyplyvajici ze
zékona ¢. 121/2000 Sb., autorského zdkona v platném znéni, zejména skutecnost,

ze Univerzita Karlova ma pravo na uzavieni licenéni smlouvy o uziti této prace
jako skolniho dila podle §60 odst. 1 autorského zakona.

V... dne ............ Podpis autora






Podékovani

Na tomto misté bych rad podékoval svému vedoucimu, prof. Ondreji Santolikovi,
za prinosné konzultace a podnéty ke studiu. Dale dékuji svym kolegiim z Oddéleni
kosmické fyziky, zejména Davidu Pisovi, za trpélivost s mymi vSetecnymi dotazy.
A v neposledni radé dékuji také své pritelkyni za to, ze tolerovala mé ponocovani
nad textem této prace.






Nazev prace: Simulace siteni vin v planetarnich magnetosférach
Autor: Miroslav Hanzelka
Katedra: Katedra fyziky povrchl a plazmatu

Vedouci diplomové prace: prof. RNDr. Ondfej Santolik, Dr., Katedra fyziky
povrchil a plazmatu

Abstrakt: Elektromagnetické (EM) viny v plazmatu se podileji na dynamice
magnetostéry Zemé a dalsich planet Slunecni soustavy a vyznamné tak ovliviuji
kosmické prostiedi v oblastech, kterymi prochazeji orbity umélych druzic.
V této praci na nékolika prikladech ukazujeme moznosti vyuziti metody
zvané ray tracing, kterd nam umoznuje studovat Siteni vin v plazmatu
na zakladé paprskové aproximace geometrické optiky. Pomoci numerickych
simulaci v priblizeni studeného plazmatu vysvétlujeme prudké zmény v orientaci
vlnového vektoru kvaziperiodickych emisi pozorovanych nizkoorbitalni druzici
DEMETER. S vyuzitim programu pro vypocet trajektorii paprskii v disperznim
prostfedi horkého plazmatu, ktery jsme pro tuto praci vyvinuli, bylo dale
studovano siteni EM emisi typu chorus v oblasti vnéjsi magnetosféry Zemé se
zaméfenim na vyvoj energie viny podél magnetickych silocar a vyhodnoceni
rozdili mezi vedenym a nevedenym sitenim. Ukazujeme, zZe chorus pozorovany
druzicemi Cluster musi byt prevazné vedeny a ze ackoli rist energie nelze zcela
vysveétlit pomoci zde aplikované linearni teorie, maji i linedrni efekty na rtistech
nezanedbatelny podil. Nakonec prezentujeme propagacni charakteristiky EM
protonovych cyklotronovych vin v magnetosfére Saturnu bohaté na vodni ionty
a ukazujeme, ze na rozdil od zemské magnetosféry je pozorovani levotocivé
polarizovanych vin pobliz magnetického rovniku nepravdépodobné.
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Abstract: Electromagnetic (EM) waves in plasma influence the dynamics of
planetary magnetospheres and affect the cosmic environment in orbital regions
of man-made satellites. In this thesis, we present space physics applications
of the ray tracing method as a tool for studying the propagation of plasma
waves in the approximation of geometrical optics. Based on a simulation in
cold plasma approximation we explain observed and unexpected changes in the
wave vector direction of quasiperiodic waves measured by the low-orbit satellite
DEMETER. We also studied, with the use of a hot plasma ray tracing code
developed as a part of this thesis, the behavior of chorus emissions in the Earth’s
outer magnetosphere, focusing on the possible ducting of these whistler mode
waves and the evolution of wave magnetic energy. We show that large portion of
chorus emissions observed by the Cluster spacecraft must be ducted and conclude
that while the linear theory cannot fully explain observed wave growth, it can
make up a large portion of the observed increase in energy in the low and mid-
latitudinal regions. Lastly, we present propagation characteristics of EM proton
cyclotron waves in the water-ion rich magnetosphere of Saturn and we show that
in contrast to observations in the Earth’s magnetosphere, a direct observation
of left-polarized proton cyclotron waves in the equatorial region of the Saturn’s
magnetosphere is unlikely.
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Uvod

It is apparent that plasma waves are fundamental to the
very definition of plasma.

— D. G. Swanson, Plasma Waves

Podle soucasného lidského poznani je plazma nejrozsitenéjsim skupenstvim
hmoty ve vesmiru. 7Z prevazné casti se jednd o chladnou, fidkou a slabé
ionizovanou hmotu v mezihvézdném prostoru. Pro zivot na Zemi mé bezprostiedni
vyznam kosmické plazma vyplnujici jeji magneticky obal — magnetosféru. Krom
nejnizsich vrstev se jedna o plné ionizované, viceslozkové plazma s vyskytem
horkych populaci ¢astic. S uvazenim pritomnosti geomagnetického pole ziskavame
silné anizotropni material dominovany elektromagnetickymi silami, ktery je
nosi¢em pestré skaly charakteristickych oscilac¢nich frekvenci. V takovém prostredi
kineticka teorie predvida rtst sirokého spektra vinovych maédi, které prispivaji
k dynamice celé magnetosféry.

Detailni vyzkum magnetosféry zapocal koncem 50. let 20. stoleti, kdy byly do
vesmiru vypustény prvni védecké druzice. Pritomnost elektromagnetickych vin
v magnetosférickém plazmatu vsak byla zndma jiz okolo prelomu 19. a 20. stoleti,
kdy byly poprvé pozorovany viny zvané hvizdy, které vznikaji pti bleskovych
vybojich v atmosfére a Siti se podél silocar magnetického pole Zemé. Obdobi
dobyvani vesmiru prineslo experimentalni potvrzeni existence mnoha dalSich
teoreticky predpovézenych vlnovych modua charakteristickych pro magnetosférické
plazma, z nichz mizeme jmenovat napt. iontové cyklotronové viny, Bernsteinovy
vlny a Langmuirovy elektrostatické viny. K pochopeni chovani vin v plazmatu
prispivaji také tokamaky, které vsak pracuji v jinych oblastech teploty, hustoty
a intenzity magnetického pole.

V poslednich dekadéch je velkd pozornost vénovana Van Allenovym radiacnim
pastim, coz jsou toroidalni oblasti se zvysenym vyskytem energetickych c¢astic
nebezpecnych pro druzicové pristroje. Jednim ze zptisobti urychlovani ¢astic jsou
interakce vlna—c¢astice mezi populaci elektronti a elektromagnetickymi vinami ve
hvizdovém modu. Podobné mohou vilny odebirat energii ¢asticim a stabilizovat
jejich rychlostni rozdéleni. Obecné je studium vin v magnetosférickém plazmatu
nezbytné pro pochopeni chovani celé magnetostéry. Vyzkum magnetosféry probiha
nejen u Zemé, ale také u dalsich planet slunecni soustavy se silnym magnetickym
polem, predevsim u Jupiteru a Saturnu.

Teorie vzniku a sifeni elektromagnetickych vin v plazmatu vychazi z Boltz-
mannovy rovnice a Maxwellovych rovnic, pro jejichz praktické feseni je potieba
zavést urcité aproximace. V této praci jsme se zamérili na simulaci Siteni
linearnich elektromagnetickych vin v plazmatu na zakladé geometrické optiky
metodou nazyvanou ray tracing. Po ivodni kapitole zabyvajici se jednoduchymi
modely magnetosféry provedeme kratkou resersi disperznich vlastnosti horkého
plazmatu se zamérenim na nize zminéné numerické aplikace, kratce shrneme
klasifikaci vin v plazmatu a vymezime oblast platnosti pouzitych aproximaci.
Déle uvadime variantu odvozeni Hamiltonovych rovnic geometrické optiky pro
ptiblizeni studeného plazmatu a pro horké plazma s malym ristem/tlumenim.

Na zakladé poznatki o disperzi vin v horkém plazmatu a sifeni paprskii v apro-
ximaci geometrické optiky jsme sepsali numericky kéd obsahujici magnetosférické
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modely, kod pro vypocet disperzni relace a fesi¢ Hamiltonovych rovnic. Podstatné
numerické procedury jsou rozebrany v kapitole 4. V hlavni ¢asti prace aplikujeme
numericky kéd na vybrané vinové jevy v magnetosféfe Zemé a Saturnu.

Prvnim z nich je simulace ionosférického odrazu kvaziperiodické emise
pozorované nizkoorbitalni druzici DEMETER. Cilem je ovéfit navrzené schéma
siteni emise a diskutovat moznosti aplikace ray tracingu nizkofrekvencénich vin
v oblasti ionosféry.

Déle prezentujeme statistiku simulaci hvizdovych vin ve vnéjsim radia¢nim
pasu ve srovnani s jedenacti lety méreni soustavy druzic Cluster. Zamérujeme se
na chovani vilnového vektoru viny a otazku vedeného siteni vin. Diskutujeme také
vyvoj energie viny ziskany linearni teorii a efekt komprese magnetického pole na
ziskané hodnoty.

Posledni aplikaci uvedenou v této praci jsou simulace iontovych cyklotrono-
vych vin v magnetosfére Saturnu. Tato simulace neni spojena s druzicovym mére-
nim, ucelem je predpovédét propagacni charakteristiky protonovych cyklotrono-
vych modi a srovnat je s poznatky o chovani téchto vin v zemské magnetosfére.



1. Modelovani planetarnich
magnetosfér

Studium siteni elektromagnetickych vin vyzaduje dobrou znalost fyzikdlniho
chovani média, ve kterém viny pozorujeme. Vérohodnost vysledkii numerického
modelovani je silné zavisla na kvalitdch zvoleného modelu prostiedi. V nasi
praci je zminénym médiem kosmické plazma uzaviené v magnetosférach planet
Slunec¢ni soustavy. Proto v této kapitole shrneme zakladni charakteristiky a déleni
magnetosféry a poté uvedeme specifika magnetosféry Zemé (podle Russell et al.,
[2016]) a Saturnu (podle Dougherty et al., [2009]), nebot elektromagnetickym
emisim v okoli téchto planet se vénuje hlavni c¢ast této prace.

1.1 Obecna struktura magnetosféry

Podle teorie planetarniho dynama generuji pohyby elektricky vodivého materi-
alu (obvykle tekuté kovy) v jadrech planet magnetickd pole, kterd v nékterych
pripadech sahaji daleko nad povrch télesa. Mimo oblasti blizko povrchu lze tato
pole aproximovat magnetickym dipdélem, pricemz jeho osa obecné neni paralelni
s rotacni osou planety. Magneticka pole interaguji s nadzvukovym proudem na-
bitych ¢astic vyvrhovanych ze Slunce, tzv. sluneé¢nim vétrem, coz ma za nésledek
vznik rdzové viny. Uhel nabéhu je v aproximaci malych thli dén pomérem ob&zmé
rychlosti planety a rychlosti slunecniho vétru, nebot ten vzdy smétuje radialné od
Slunce. Pod razovou vlnou se vyrovnava tlak magnetického pole planety s tlakem
slunec¢niho vétru na hranici magnetosféry zvané magnetopauza. Mezi magneto-
pauzou a rdzovou vinou se nachdzi magnetosféricky obal! v némz se slune¢ni vitr
brzdi a velikost a smér magnetického pole jsou vyznamné ovlivnény turbulencemi
plazmatu. Magnetopauza ma na denni strané priblizné tvar paraboloidu, dale se
zuzuje v zavislosti na vlastnostech slune¢niho vétru (Tsyganenko, [1989] a odkazy
uvnitt) a slabé geomagnetické pole se skladd s meziplanetarnim magnetickym
polem (IMF, Interplanetary Magnetic Field) vytazenym do tvaru Archimédovy
spiraly, zde nazyvané Parkerova spirdla. Proto ¢im vice je planeta vzdalena od
Slunce, tim vétsi je thel mezi spojnici téles a slozkou IMF lezici v roviné ekliptiky.
Slozka kolma na ekliptiku osciluje okolo nulové hodnoty.

Magnetosféra je vyplnéna plazmatem, jez sestava z materidlu privatého slu-
necnim vétrem a také z ¢astic unikajicich z atmosféry planety a jejich pripadnych
obéznic. Magnetosféra se déli na vnéjsi a vnitini. Souc¢asti vnitini magnetosféry
je oblast vysoké hustoty plazmatu zvand plazmasféra, jez ma priblizné toroi-
dalni tvar a sestava primarné z ionizovanych c¢astic pochazejicich z atmosféry
planety, které maji nizkou teplotu. Koncentrace plazmatu v plazmasfére prudce
klesa v oblasti, kde korotace materialu s planetou prestava byt udrzitelna. Tuto

1Ceské pojmenovani oblasti magnetosféry neni ustalené. Anglické magnetotail jsme prelozili
v souladu némeckym vyrazem Magnetoschweif jako magnetosféricky chvost. Vyraz polar cusp
prekldddme jako polarni kapsa na zdkladé podobnosti tohoto ttvaru s kapsou u odévu (polarni
kapsa je oteviené misto, kam muzeme ,vkladat“ nabité ¢astice). Magnetosheath se po vzoru
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Obrazek 1.1: Jednoduchy model planetarni magnetosféry s osou magnetického
pole kolmou na smér slunec¢niho vétru. Na magnetopauze a v rovnikové roviné
(neutralni vrstva) je vyznacen smér elektrickych proudi. Prevzato a prelozeno
z Russell et al., [2016].

oblast s rychlym poklesem hustoty plazmatu nazyvame plazmapauza. Vzdalenost
této oblasti od Zemé a prudkost poklesu hustoty je silné ovlivnéna geomagne-
tickou aktivitou. Ostra plazmapauza nemusi obecné u magnetizovanych planet
existovat. Ve vnitini magnetosfére se také nachazeji radiacni pésy, coz jsou ob-
lasti se zvySenym vyskytem vysokoenergetickych castic. Vnéjsi magnetosféra se
déli na oblast pobliz magnetopauzy se stlacenym magnetickym polem, jehoz silo-
cary zacinaji a kon¢i na povrchu Zemé, a oblast zvanou magnetosféricky chvost,
kterd saha daleko za planetu (ndsobky vzdalenosti mezi planetou a magnetopau-
zou na denni strané) a ma silo¢ary napojené na IMF. Mezi témito dvéma oblastmi
se nachazeji polarni kapsy, coz jsou oblasti, kde mohou ¢astice slune¢niho vétru
snaze pronikat smérem k povrchu planety. Schématické déleni magnetosféry je
znazornéno na obrazku 1.1. Dalsi specifika uvedeme na konkrétnich prikladech
Zemé a Saturnu.

1.2 Magnetosféra Zemé

Vesmirné okoli Zemé je nejlépe prozkoumanou oblasti Slunecéni soustavy.
Informace o magnetosfére pochazeji jednak z pozemnich stanic a od konce 50.
let 20. stoleti i z umélych druzic. Pro snadnou orientaci pti popisu kosmického
prostiedi v blizkosti Zemé se tradicné pouziva nékolik riznych soutradnicovych
systému. V této praci budeme pouzivat predevsim geocentrické kartézské SM
(Solar Magnetic) souradnice, jejichz osa z je totozna s osou dip6lového ¢lenu
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multipdlového rozvoje geomagnetického pole (sklonénd ~ 11° k rotacni ose),
rovina xz obsahuje spojnici Zemé-Slunce a osa y sméfuje k veceru a je kolma
na r a z. Ve sférickych SM soutradnicich bude A\, oznacovat magnetickou sitku,
ly azimutdlni thel a r radidlni vzdalenost. Ptitom A, = 0 definuje rovinu
magnetického rovniku, A, = 90° lezi na severni polokouli, rovina I, = 0
obsahuje spojnici Zemé-Slunce a hodnota [, roste smérem k vecerni strané. Misto
lm se obvykle pouziva MLT [h] = 12 + [, [°]/15 (Magnetic Local Time). Déle
R bude oznacovat radialni vzdalenost od stfedu Zemé vyjadienou v polomérech
Zemé Ry = 6371 km. Dalsi bézné uzivanou souradnici je L-parametr, ktery udava
v nasobcich planetarniho poloméru rovnikovou vzdélenost dipolové silocary, na
niz se nachazi zkoumany bod. Podrobnéjsi popis souradnicovych systému, jejich
transformace a dalsi popisné parametry jsou uvedeny v dodatku A.

Na vzdélenosti 1 AU dosahuje slunecni vitr pramérné rychlosti vy, =
400km.s~! a hustoty ng, ~ 6 cm ™2, ¢emuz odpovida dynamicky tlak p, ~ 2nPa
(spocteno pro hustotu protont, helium tvori typicky 4 % ¢asticové hustoty a lze
ho proto v hrubém priblizeni zanedbat). Sila magnetické pole Zemé u rovniku
je Beq =~ 30uT. V dipélové aproximaci zapiseme sférické slozky magnetického
pole ve tvaru

2B,
BR = — R3q sin)\m,
B
By, = R; COS A ,
B, =0. (1.1)

K vyrovnani tlaku magnetického pole Zemé a tlaku sluneéniho vétru dochazi
na denni strané ve vzdalenostech okolo R = 10, rdzova vlna je ve vzdalenosti
okolo R = 15. Pokud nebudeme uvazovat kompresi magnetického pole a uvazime
azimutalni symetrii, miizeme z rovnice

dR RdA,

“oB. = B, (1.2)
o sin Ay, 7 COS A
vyjadrit rovnici dipolové silo¢ary v libovolné meridionalni roviné
R = Lcos® \y . (1.3)

Tvar magnetickych silocar po zapocteni tlaku slunec¢niho vétru lépe vystihuje
Tsyganenkuv model [Tsyganenko, 1989]. Zakladem tohoto modelu je magneticky
dipél uzavieny do dokonale vodivého paraboloidu, ktery predstavuje magneto-
pauzu. V této konfiguraci lze v parabolickych soutadnicich exaktné resit Lapla-
ceovu rovnici pro skaldrni magneticky potencidl a zapsat vysledek jako kombinaci
Besselovych funkci. Dalsi vyznamna slozka magnetického pole plyne z prstenco-
vého proudu kolem rovniku na vzdalenostech R = 3 az R = 8 vznikajiciho kviili
longitudindlnimu pohybu vysokoenergetickych ¢astic (jednotky az stovky keV)
pobliZ rovniku. Smér toku proudu je od vychodu na zapad. Pti geomagnetickych
bourich se energie a hustota céastic zesiluje, coz vede k zeslabeni geomagnetického
pole. Konkrétni implementace prstencového proudu se lisi podle verze Tsyganen-
kova modelu, stru¢né se k ni vratime v kapitole 4.1. Diferencidlni rovnici silocar
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v tomto modelu nelze analyticky vyTesit, je proto potifeba silo¢ary numericky
trasovat.

Jednoduchym modelem, ktery reflektuje severojizni protazeni silocar na denni
strané, je superpozice dip6lu s homogennim polem ve sméru z [Kabin et al., 2007].
V meridiondlni roviné [, = 0, > 0 zapiSeme nenulové slozky pole jako

2
Br = B <_R3 + b) sin A,

1
By, = Beq <R3 + b) COS Ay - (1.4)

Vyhodou tohoto modelu je moznost vyjadrit silocary ve tvaru kubické rovnice
R(2 —bL?) = Lcos* \n(2 — bR?) | (1.5)

kterou lze snadno algebraicky vytesit vzhledem k L ¢i R a neni proto potieba
uchylovat se k numerickym metodam jako v pripadé Tsyganenkova modelu.

Pro presnou praci s geomagnetickym polem pobliz povrchu se vyuziva model
IGRF (International Geomagnetic Reference Field, Thébault et al., [2015]),
ktery poskytuje casové zavislé magnetické pole v rozsahu celé magnetosftéry pro
zdroje uzaviené uvniti télesa Zemé. Skalarni magneticky potencial je vyjad-
fen pomoci rozvoje do sférickych harmonik s empirickymi Gaussovymi koeficienty.

Hustota a slozeni plazmatu v zemské magnetosfére se vyrazné lisi podle
regionu, o ktery se zajimame. Jednim z nejpouzivanéjsich modelt pro préci
s ionosférou je model IRI (International Reference Ionosphere, Bilitza a Reinisch,
[2008]), ktery pocita hustotni profily, zastoupeni iont, teplotu a dalsi parametry
v oblasti mezi 60 km az 2000km nadmorské vysky. ITonosféra obsahuje nékolik
hustotnich peakii, z nichz nejvétsi nadmorskou vysku a zaroven nejvétsi hustotu
mé F, peak. V maximu hustoty dosahuje fadové 10° cm™, nadmoiskd vyska
se pohybuje zhruba mezi 300km a 400km v zavislosti na zemépisné sitce.
Tonty O" zde tvoii vice nez 90 % zastoupeni vsech iontl. S rostouci vzdalenosti
elektronova hustota monoténné a prudce klesd k faddové 10°cm™ a zdroven
narfist4 koncentrace iontit H* a He™.

Pro vypocet rozlozeni hustoty v plazmasfére a vzdalenéjsich oblastech
magnetosféry existuje mnozstvi teoretickych, empirickych a semiempirickych
modelti. Jeden ze starsich, ale stale pouzivanych teoretickych modeli je rozebran
v Angerami a Thomas, [1964]. Autori vychazeli z predpokladu ustaveni diftizni
rovnovdhy mezi ionty HT, He®, O a elektrony a omezili pohyb ¢&astic do
sméru podél magnetickych silocar. Na castice pusobi jednak centrifugalni
a gravitac¢ni zrychleni, resp. jeho prumét do sméru siloc¢ary g(R,\y), a poté
sila od elektrického pole vzniklého v dusledku separace tézkych, kladnych iontt
a elektrontt (ambipolarni elektrické pole). Pro identické a konstantni teploty
elektronii a ionti a za dalsich dodatecnych predpokladi Angerami a Thomas,
[1964] odvodili radialni rovnikovy profil hustoty iontu a elektroni ve tvaru

n.
i,ref e_Hg/Hi

nref(o+)

n 1/2
i,ref
D vee—Hg/HZ)
< ”ref(o+)
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ne(R) = an (1.6)

V zapisu byly pouzity nasledujici substituce a symboly: ne ref & 1,16 predstavuji
hustoty elektronti a iontu s poradovym indexem ¢ ve zvolené referencéni vysce R,
centrifugalni sily mtzeme psat geopotencialni vysku H, ve tvaru (Bortnik et al.,
[2011] a reference uvnitf)

Rrof
H, = R (1 - ) (1.7)
* kpT;
HZ' _ B4 i,ref (18)
M Gret

je skalovaci vyska pro neionizované atomy, kde g.f je gravitaéni zrychleni
v referencni vysce a T, je referencni teplota iont. Symbolem ¢ znacime sumu
relativnich zastoupeni ionti normalizovanych na kyslik,

T ref
= _—t . 1.9
q Z nref(o+) ( )

i

Po rozepsdni vsSech substituci v rovnicich (1.6) dospéjeme k trendu
In (n(R)/nwet) x 1/R.

Angerami a Thomas, [1964] kromé rovnikové hustoty (1.6) odvodili na zékladé
ustaveni difizni rovnovahy i rozdéleni hustoty podél siloc¢ar. Jak vsak ukazali
napi. Ozhogin et al., [2014], tento teoreticky model neni obecné v dobré shodé
s experimentalnim mérenim hustoty v plazmasfére a navic je potieba pro ziskani
nejlepsi shody v distribuci hustoty pouzit na vstupu referenéni hodnoty, které
neodpovidaji predpovédim IRI a dalsich ionosférickych modeli. Alternativu
predstavuji modely, které vychazeji ze znalosti rovnikového profilu hustoty (ziskan
teoreticky nebo empiricky) a poskytuji vzorec pro roznos hustoty podél silocar
ziskany na zakladé fitovani experimentalnich dat. Jako priklad zde uvadime model
z Denton et al., [2004], ktery udava hustotu podél silocary vztahem

L (0%
Ne = Neo <R) : (1.10)

kde neo je rovnikova hustota pro dané L a
o = 8,0 — 3,010g n¢p + 0,28 (log ney)” — 0,43L (1.11)

je empiricky koeficient vypocteny z dat ziskanych pristrojem PWI (Plasma Wave
Instrument) na druzici Polar. Spolehlivost modelu je zavisla na oblasti, ze které
druzice ziskavala data, nemél by proto byt pouzivan mimo oblast 2 < L < 6
a pro R < 2.

Za ucelem modelovani hustoty plazmatu ve vice oblastech magnetosféry na-
jednou (ionosféra, plazmasféra, plazmapauza, magnetosférickd brazda a polarnich
oblasti) byl vyvinut Global Core Plasma model [Gallagher et al., 2000]. GCPM
spojité prechazi mezi empirickymi modely jednotlivych regionti a simuluje tak
rozlozeni studeného plazmatu v rozsahu vsech sitek a délek. Vstupni parametry,
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index K, a slunecni luminozita, zahrnuji do modelu efekt slunecni aktivity, ne-
slouzi vsak k predpovédi dynamiky magnetosféry. K hladkému napojeni hustoty
plazmatu v jednotlivych oblastech je pouzita prepinaci funkce v obecném tvaru

- (m(5))

W) = s(x)g(x) + (1 = s(x)) f(z), (1.12)

kde xq je bod prechodu, m je parametr hladkosti a h(x) je vysledna funkce vznikla
napojeni f(z) a g(z). Tato funkce modeluje predevsim tvar plazmapauzy, ktery
v8ak muze byt velice proménlivy [Menk et al., 2014]. Dalsi funkce pouzivané
k hladkému napojeni jsou Gaussian ¢i funkce sinus [Bortnik et al., 2011; Hanzelka
et al., 2017]. GCPM je model vhodny ke statistické analyze pravidelné se
vyskytujicich jevi, ptipadové studie by se vsak mély spoléhat na in situ méteni,
jsou-li dostupnd, nebot vznik a Siteni vin v blizkosti magnetopauzy jsou velice
citlivé vii¢i lokalnim hustotnim gradientiim.

V plazmasfére a vnéjsi magnetosfére se kromé studeného plazmatu nachazi
toroidalni oblasti vyplnéné energetickymi elektrony a protony, nazyvané Van
Allenovy radiacni pasy. Vnitrni pas pokryva oblast 1,2 < L < 2,5 a obsahuje
vyznamné populace protonti s populacemi o teplotach 10 — —100 MeV, vnéjsi
pés lezi v rozmezi 3 < L < 10 (nejvétsi intenzita okolo L = 5) a vyznacuje se
populacemi elektront o teplotach v fadu jednotek MeV. Céstice ve vnitinim péasu
ziskavaji energii predevsim z kosmického zareni a diky silnému magnetickému
poli na nizkych L je vnitfni pas pomérné stabilni, k vyznamnym zménam
energetického toku u néj dochazi pouze prii intenzivnich geomagnetickych
bourich. Ve vnéjsim pasu tvori vyznamny zdroj ohtfevu hvizdové viny, jez pri
rezonanci predavaji energii elektronim (pro hvizdovy moéd viz kapitoly 2.5
a 2.6). Poloha vnéjsitho pasu a toky ¢astic v ném jsou silné ovliviiovany
geomagnetickymi bouremi. Mezi radiacnimi pasy se nachazi oblast se snizenymi
toky relativistickych c¢astic. Za vznikem této oblasti stoji VLF vlny, které
¢asticim pri vzajemnych interakcich zvétsuji hodnotu pitch-tihlu a zptisobuji jejich
vysypavani do atmosféry.

1.3 Magnetosféra Saturnu

Magnetosféra Saturnu je udrzovana magnetickym polem s rovnikovou intenzitou
u povrchu Beq &~ 2 - 1075 T, tedy zhruba o tfetinu slab$im, neZ je pole zemské.
Magnetickd osa se odchyluje od rotacni osy planety o méné nez 0,1°. Velka
poloosa obézné drahy Saturnu 9,5 AU je témeér desetinasobnd nez zemska, coz
ma disledky pro tvar a velikost magnetosféry. Stredni vzdélenost magnetopauzy
na denni strané se pohybuje okolo 19Rs a magnetosféricky chvost dosahuje do
vzdalenosti stovek Rg, kde Rg = 5,82 - 10" m je priimérny polomér Saturnu. Na
povrch planety dopada zhruba 100krat méné ionizujictho UV zafeni nez na Zemi,
proto zde dosahuje ionosférické plazma nizsich hustot. Mensi tok slunecniho vétru
také zpisobuje pomalejsi naplnovani magnetosféry vodikem a heliem.

Dalsi odlisnosti Saturnu a plynnych planet obecné od planet terestrickych
je pritomnost velkého poc¢tu mésict s vlastnimi atmosférami, které pri obéhu
vstupuji hluboko do magnetosféry. Mésice dopuji magnetosféru tézkymi ionty.
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Nejvice hmoty do vnitini magnetosféry dodava Enceladus (poloosa obézné
drdhy ~ 4Rg) v podobné HT, vodnich iontd (OF, HO", H,0", HO")
a prachu. Tyto ionty natahuji silo¢ary magnetického pole smérem do polarnich
oblasti. Vysokd hmotnost studeného plazmatu v magnetosfére Saturnu vede na
zpomalovani rotace hmoty v magnetosfére s rostouci vzdalenosti od planety, coz
ma za dusledek protazeni silo¢ar magnetického pole v longitudinalnim sméru.

Dalsim zdrojem hmoty v magnetosféte jsou prstence Saturnu, ovliviiujici pre-
devsim vnitini ¢ast plazmasféry. Plazmasféra Saturnu nema ostrou plazmapauzu,
jako je tomu u Zemé, a dosahuje az k magnetopauze. Uvniti plazmasféry vsak
existuji oblasti se zvySenou energii ¢astic, predevsim na ranni strané okolo radi-
alni vzdalenosti 10 Rg, kde teploty elektronii dosahuji radové jednotek keV. Na
draze s poloosou ~ 21 Rg obihd mésic Titan, ktery vnéjsi okraj magnetostéry
naplnuje vodikovymi ionty.

V oblasti zhruba mezi L = 4 a L = 10, |[\n| < 35° lze hustotu na
zakladé empirickych dat modelovat pomoci difizniho ekvilibria. Tento pristup
je velice podrobné popsan v Persoon et al., [2009], kde autofi podobné jako
Angerami a Thomas, [1964] pro piipad Zemé vychézeji z predpokladu vazéni
pohybu c¢astic na magnetické siloc¢ary, pouze do rovnovahy sil zahrnuji téz
efekt magnetickych zrcadel (mirror force). Za predpokladu dip6lového tvaru
magnetického pole, korotace plazmatu s planetou, konstantni hodnoty anizotropie
iontt a; =T; ./ T;) — 1 a teploty elektront T, podél silocary a nezdvislosti téchto
veli¢in na Ay, lze odvodit meridionalni rozlozeni hustoty iontu ¢

( <(1—|—351n2 )\m)l/2>
n; =n;pexp | —a; In

cosb A\,
L2 Oéth /\m ﬁz
—@(1—(:%6%) e ) (1.13)

kde predpokladame empirickou znalost rovnikového profilu hustoty mn,. H;
predstavuje odstredivou skalovaci vysku, a a f(; jsou substituce ve clenech
predstavujicich efekt gravitace a ambipolarniho pole. Pro podrobnéjsi rozbor
veli¢in a odvozeni vzorce (1.13) odkazujeme opét na Persoon et al., [2009],
kapitola 2 a apendix A, konkrétni aplikaci vzorce v této praci a praktickou
aproximaci vzorce nalezneme v kapitolach 4.1 a 5.3.

Pomérné silné magnetické pole a nizké hustoty plazmatu mimo rovnikovou
oblast zptisobuji, Ze plazmova elektronova frekvence wy. dosahuje mensich
hodnot nez cyklotronova elektronova frekvence we,, podobné jako je tomu
u Zemé v polarnich oblastech. V ionosférickych oblastech dosahuje hustota
plazmatu fadové 10° cm ™3, tedy zhruba o t¥i f4dy méné v porovnani se zemskou
magnetosférou. Konfigurace magnetosféry Saturnu umoznuje pozorovani sirokého
spektra typu elektromagnetickych emisi, naptiklad SKR (Saturn Kilometric
Radiation), vlny ve hvizdovém médu typu chorus a sykot, Langmuirovy viny
a dalsi. V kapitole 5.3 se pak budeme vénovat elektromagnetickym iontovym
cyklotronovym (EMIC) emisim v magnetosfére Saturnu.

Vétsina dostupnych dat o magnetosfére Saturnu byla zprostiedkovana pri
priletu druzic Voyager a predevsim orbitalni druzici Cassini, jejiz mise skoncila
v roce 2017.
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2. Disperze elektromagnetickych
vin v horkém plazmatu

Vychozim bodem pro studium chovani viln v homogennim horkém plazmatu je
hermitovsky dielektricky tenzor

<>

K(wk) =1+ ¥, (w.k) (2.1)

kde Y, je elektricka susceptibilita vyjadiujici odezvu plazmatu na pole proché-
zejici viny, k je redlny vinovy vektor a w komplexni frekvence viny [Stix, 1992].
Index s oznacuje prispévek od jedné populace ¢astic. V bezesrazkovém, lokalné
homogennim plazmatu ziskame fesenim Maxwellovych rovnic, spolu s pohybo-
vou rovnici volné nabité ¢astice v elektromagnetickém poli, vlnovou rovnici ve

Fourierové obraze )

kx(kxE)+2K-E=0, (2.2)

&0
kterou s vyuzitim definice vektorového indexu lomu p = kcy/w piSeme ve tvaru

<>

px(pxE)+K-E=0. (2.3)

Volme souradnou soustavu spojenou s vnéjsim magnetickym polem By, konkrétné
tak, aby platilo By = zBy. Oznacme symbolem 6 thel sevieny mezi vnéjsim
magnetickym polem By a vlnovym vektorem k a bez Ujmy na obecnosti
predpoklddejme, ze k lezi v roviné xz (viz lokalni magnetické souradnice, dodatek
A). Poté muzeme upravit homogenni vlnovou rovnici 2.3 do uzitetné maticové
formy [Gurnett a Bhattacharjee, 2017]

Koy — 1% cos? Oy K,y K. + p?sin by cos b\ [(E,
K, K, — 1 K,. E,|=0. (24
K., + p? sin 0y cos 0y K., K.. — pu?sin® 0y E,

Déle v textu budeme vyuzivat také zapis pomoci vlnového vektoru, ktery
rozlozime do kolmé a paralelni slozky

Ky = kcos Oy,

ki, = ksinfy. (2.5)
Podminkou existence netrividlniho feseni rovnice (2.2) je nulovost determinantu
matice na levé strané. Rovnici plynouci z této podminky nazyvame disperzni
relaci a jeji TeSeni predstavuji vlastni médy oscilaci systému [Stix, 1992]. Pii
vypoctu determinantu dojde k ode¢teni ¢lentt obsahujicich u®, disperzni relaci je
tedy mozné zapsat ve formé bikvadratické rovnice

D(kw) = Au* +Bp*> +C=0. (2.6)

Hodnoty parametru A, B, C jsou urceny kombinaci slozek dielektrického tenzoru
a thlu 0y, tedy vlastnostmi plazmatu a vlnovym vektorem. V obecném pripadé,
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kdy jsou vSechny slozky dielektrického tenzoru nenulové, rozepiseme koeficienty
v rovnici (2.6) do tvaru [Horne, 1989

A = K, sin? 0 + 2K, sin 0y cos O + K., cos? Oy,
B=—(Kyysinb, — K, cosby)® — K., K,. + K2, — K, A,
C = Kyy(KpuK.. — K2) + Kpo K2+ Kuy K. Ky + Ky K2 (2.7)

Ve zbytku kapitoly se budeme zabyvat vyjadienim slozek dielektrického tenzoru
za ruznych fyzikalnich podminek. Stale ptritom budeme uvazovat homogenni
bezesrdzkové plazma a o vlnach budeme uvazovat jako o malych perturbacich
elektromagnetického pole.

2.1 Obecné rychlostni rozdéleni castic

Pti odvozeni dielektrického tenzoru pro homogenni bezesrazkové plazma vycha-
zime z Vlasovovy rovnice, kterou linearizujeme metodou perturbace rychlostniho
rozdéleni f(r,p,t) do prvniho ¥adu, tj. f = fo + f1, fi < fo. Refeni Vlasovovy
rovnice pro linearni perturbaci f; vyuzijeme k vypoctu proudové hustoty j a na-
sledné z Ohmova zékona j = o - E ziskdme konduktivitu o, kterou prepocteme
na komplexni susceptibilitu vztahem

o 0,

- (2.8)

wsg'

s

Cela procedura odvozeni je podrobné rozebrana ve standardnich ucebnicich
o vlnach v plazmatu [Stix, 1992; Swanson, 2003; Gurnett a Bhattacharjee, 2017].
Vysledek je mozné psat v mnoha forméch, zde pouzijeme vyjadieni podle Stix,
[1992], ktery udava susceptibilitu ve tvaru

~ UJiSCUch o0 o0 Aug > e
Xs = /0 27:pldpL/_ dp | W + Z T,.| , (2.9)

waS n=—oo

kde jsme vyuzili substituce

2 0 00
< 10 10
w ="l (fo—f“> 000 (2.10)
w\pop popi) \y ¢ 1
a
< 0 k 0 0
T, = pL ( jb_+||<vljb__v”fb)> %
W — kv — nwes \Op1 = w dp| op1
n2J>2 inJ,J!, nJ2p|
22 z 2p |
_indnJl, 2 indip)
it ()2 e (2.11)
nJ2p iJnd;p| J%Pﬁ
ZpL pL p*
Besselovy funkce J,, a jejich derivace J/, nesou vzdy argument
klUL
= . 2.12
: WCFS ( )



Hybnosti chapeme jako klasické; veskeré relativistické opravy jsou zahrnuty
v cyklotronové frekvenci

wCS
(1 + (ng + Pzn) /m?c%)m |

Relativistické opravy kratce diskutujme v kapitole 2.6, ve zbytku textu
uvazujeme Wes/wes = 1.

(2.13)

Wers =

2.2 Bimaxwellovské rozdéleni

Pro obecné rychlostni rozdéleni je potieba hledat hodnoty susceptibility
numerickymi metodami, které jsou vzhledem k vyskytu dvojnésobného integralu
ve vztahu (2.9) velice naro¢né z hlediska vypocetniho ¢asu. Dobrou aproximaci
nerovnovaznych rychlostnich rozdéleni v plazmatu poskytuje kappa-Maxwellova
distribuce, ktera zohlednuje tézké taily. Zde se omezime na Maxwellovo
rychlostni rozdéleni, které je limitou kappa-Maxwellova rozdéleni [Livadiotis,
2017]. Maxwellovo rozdéleni piSseme ve tvaru

folv) = (%)3/120%0”6_3626_3’2 (2.14)
normalizovaném na jednicku,
/fo(v)d3v =1. (2.15)
V zépisu (2.14) jsme pouzili substituce
o Yl Yas . = kel , (2.16)

\/EO'H Y \/§O'L ) y m

Po dosazeni Maxwellova rozdéleni do vztahu pro susceptibilitu lze vyjadrit
integral pres kolmé slozky rychlosti pomoci modifikovanych Besselovych funkci

a integral pres rovnobéiné slozky pomoci plazmové disperzni funkce (PDF), ve
slozkach

w2, > n2A,
Xow = ‘;(aﬁ > 3 An>>

w n=-—00
s .Wgs = n
Xzy =1 w2 n:z—oon <An <1 + )\> - An—1> Ana
w? k 2ok, &
s _ _bs 71- I™L A A D
sz w2 <a8 k” + /\Wcs n:z_:oon n<in n) )

w25 o) n
Gy = X 2R Y (An (1 + A) - An1> A,

‘\/ik‘LO'”wgs el

X;z =l Z <An <1 + Z) - An—1> AnDna

Wesw?

s w2s kﬁ_ w2 - 2
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V zapisu maticovych elementl jsou pouzity nasledujici substituce:

nw,

An: as+1£n+ i )Zgn,

(( ot ) 26

W — NWesg

D, = (")

( V2kjo) )
€ = W — kjjvgs — NWes

" V2k0

A, =e (N, (2.18)

které obsahuji sc¢itaci index n, a dale

A_ﬁﬁ
w2,
T,

Gy = = — 1. (2.19)
T

Symbol Z, predstavuje analytické rozsiteni plazmové disperzni funkce. Podrobné
definice a matematické identity potifebné k odvozeni susceptibility v uvedeném
tvaru jsou k nalezeni v dodatku B.

Vyhoda vyjadreni susceptibility vztahy (2.17) spoéiva ve skutecnosti, ze
problém s integraci okolo pélu danych rezonancnim clenem 1/¢, je zahrnut
v plazmové disperzni funkci Zy a ze hodnoty Besselovych funkei A,, i funkce Z,
Ize hledat pomoci rychlych numerickych metod (viz kapitola 4).

2.3 Specialni pripady

Dielektricky tenzor pro maxwellovské rozdéleni ¢astic ma obecné vSechny slozky
nenulové, disperzni relaci je pak nutné pocitat pomoci koeficient rozepsanych ve
vztazich (2.7). JelikoZ je mnoho elektromagnetickych emisi generovano rychlymi
svazky c¢astic pohybujicich se ve sméru magnetického pole, postacuje v téchto
pripadech predpokladat paralelni siteni vin, k; = 0. Zvlastni pozornost je
potfeba vénovat i kolmému $ifeni vin (napf. Bernsteinovy médy), mimo jiné kvuli
divergenci vyrazt (2.17) pro kj = 0.

2.3.1 Paralelni Sireni

V limité paralelniho siteni plati

ko \°
lm1A::hm.<JL> =0. (2.20)

k‘L —0 kl —0 wCS
Vysetfenim chovani Besselovych funkei I,,(A) na okoli nuly (viz dodatek B)
dostaneme elementy tenzoru susceptibility ve tvaru
2
s __ .8 __ wPS ( l A A )
X:L":E_ny_wz a8+2( 1+ —1) )
2
w
s __: PS
Xay = 1 w2 (Al - A—l) )

16



. 1
X5, = 2w2, (k%g + Ang) : (2.21)

zbylé elementy x,. a xy. jsou nulové. Vyuzitim vztaht (2.1), (2.6) a (2.7)
dostaneme disperzni relaci

B(kw)—((K —W)2+K2)K =0 (2.22)
Y - rx (,4_}2 Ty zz — . .

Reseni K., = 0 odpovida elektrostatickym modiam s elektrickym polem viny E =
(0,0, E,) (longitudindlni), Feseni K,, —c3k?/w* = +iK,, predstavuje elektromag-
netické mody s elektrickym polem viny E = (Ey, 4+ 1Fjy, 0) (transversalni). Elek-
trostaticky mod neni ovlivnén magnetickym polem plazmatu, protoze Lorentzova
sila plisobici na c¢astice pohybujici se paralelné s polem je nulova.

2.3.2 Kolmé sireni

Uvazujme nejprve pripad, kdy w — nw. neni blizké nule, neboli frekvence
viny je dostatecné daleko od cyklotronové rezonance. Potom pro k& — 0,
a tedy &, — 0o, mizeme za pomoci prvnich dvou ¢lent asymptotického rozvoje
Zy(&n) (viz dodatek B) odstranit divergence tvaru 1/k) a piepsat elementy tenzoru
susceptibility do formy

2

[e'e) 2
e

s —
Xxx - wg et /\ Cn )
w2 n w
s __:Ps
Xxy =1 w? n;mn (An <1 + )\) - Anl) C? )
/ﬁwg s VgsW
S — S An S
e = e 2= M)
w2 X n w
s __ .8 ps
ny - Xxx - 27 ; <An <1 + )\) - An—l) C? 9
ikng ad n VgsW
S = — 5 An(]- >_An—) > )
A O (A (145 I\
w? O vi, /ot +1/(as+ 1)
L ER A, -2 , 2.23
A - 2.23)
kde jsme pouzili substituci (, = w — nwe. Jelikoz rezonanéni rychlost

CAstic v| res = Gn/ky se v limité kj — 0 blizi nekonecnu, nemize pii presné kolmém
siteni dochézet k rezonancni vlnové—casticové interakei. Viny s kolmym vlnovym
vektorem také nepocituji Dopplertiv posuv.

Specialné pro nedriftujici ¢astice, vqs = 0Vs, jsou elementy x,. a x,. nulové.
V tomto pripadé dokazeme podobné jako v paralelni aproximaci identifikovat

reseni K,, = 0 a prislusné magnetické pole viny E = (0,0, Ey), avsak kvuli
predpokladu k 1 By zde nejde o elektrostatické viny. Zbyla feseni s elektrickym
polem vlny kolmym na vnéjsi magnetické pole, E = (Fy, + iFy,0), se za

predpokladu |K,,| < |K,,| redukuji na pfiblizné elektrostatické feseni zvané
Bernsteinovy médy (podrobnéji v kapitole 2.4).
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V ramci zjednoduseni zapisu nadale predpokladejme vq, = 0, T’y = Tjj. Limity
k| — 0aw—nwe — 0 vedou na neurcity vyraz &, — 0/0. Toto nefyzikalni chovani
je dusledkem pouzitych aproximaci a lze ho odstranit zavedeném relativistické
PDF, ktera je dobfe definovana i pro kj = 0 (vice v kapitole 2.6). Jinou metodou
na odstranéni neurc¢itého vyrazu je zahrnuti slabych srazek ¢astic s s nehybnym
pozadim, které do modelu doplnime pomoci upravené frekvence w + iV,
Veol > 0. Poté v prvnim fadu asymptotického rozvoje PDF dostaneme aplikaci
Kronigovycthramersovych relaci

1 -1

\/_k:Ha Zo (&n) ® uclllglm W 1Veo] — NWes - (P (w — nwcs> ind(w nwcs)) ’
(2.24)

kde P naznacuje, ze vyraz ma byt integrovan jako Cauchyova hlavni hodnota.

Podobné pro dalsi vyrazy vystupujici v susceptibilité. Dosazenim do obecného

vyjadreni tenzoru susceptibility (2.17) dostaneme stejné vyrazy jako v (2.23)

(svg =0, A; =1 aw=w+iv,), avsak pro k) =~ 0 se v elementech x,., xy-

objevi cleny tvaru

gl

(w + iVcol - nwcs)2

(2.25)

které pro nenulové k; mohou byt diky rezonancim velmi velké. Tedy i za
predpokladu nulové driftové rychlosti nelze zanedbévat elementy x.., xy. (alespoil
v blizkosti rezonanc¢ni frekvence) a neni proto mozné bez dalsich aproximaci
identifikovat transversalni a longitudinalni médy ve formé jako vyse.

2.3.3 Studené plazma

V limité! T, — 0, T — 0 se dielektricky tenzor v aproximaci studené¢ho plazmatu
redukuje do tvaru

_ (8 —iD 0
K=|iD S o], (2.26)
0 0 P
kde
2
wS
Szl_zsjuﬂ_pwz’
wcsw
D =
¥ o
w2
P=1-% 2. (2.27)

S

Déle také zavadime koeficienty R a L (znaceni souvisi s polarizaci, viz
kapitola 2.4) vztahy

S:;(R+L), D:;(R—L). (2.28)

LObrécené potadi limity vede ve vztazich (2.17) pii bezmyslenkovitém vypoétu k divergenci.
Toto nefyzikalni chovani lze odstranit upravou téchto vztahd, viz napiiklad Swanson,
[2003]. Jiny zptisob ziskani disperzni relace studeného plazmatu je nahrazeni distribuéni
funkce d—funkci, takovy postup je uveden v Gurnett a Bhattacharjee, [2017].
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Ve studeném plazmatu tedy podle rovnic (2.26) a (2.27) nezavisi disperzni
vlastnosti prostiedi na velikosti vlnového vektoru prochézejici viny a nutné také
nezavisi na teplotni anizotropii. Aproximaci paralelnitho (6, = 0) a kolmého
(O = m/2) sifeni ziskdme pouhym dosazenim za sin fy, cos ) do vlnové rovnice
ve tvaru (2.4).

Pro disperzni relaci studeného plazmatu ve tvaru (2.6) plati

A = Ssin? 6, + P cos? by,
B = —RLsin® 6, — PS(1 + cos? by),
C = RLP. (2.29)

Disperzni relace studeného plazmatu nepredpovida tlumeni ani rast vin, nebot
muze byt splnéna pouze pro ryze realny index lomu (nebo ryze imaginarni, pak se
jedné o evanescentni vinu). Mimo oblast rezonanci vsak dobfe aproximuje redlnou
¢ast horké disperzni relace, je proto zakladem pro klasifikaci vin v plazmatu.

2.4 Klasifikace vin v plazmatu

V prostredi horkého, magnetizovaného, viceslozkového plazmatu se miize Sitit
velké mnozstvi elektromagnetickych vin s komplikovanym tvarem navzajem se
prolinajicich disperznich vétvi zavislych na magnetickém poli, hustoté a teploté
plazmatu, relativnim zastoupeni populaci ¢astic, sméru vinového vektoru a dal-
sich parametrech. Kompletni rozbor ,vlnové zoo* saha daleko nad ramec této
prace. Vyjdeme proto z aproximace studeného plazmatu, jez postacuje k ziskani
prehledu o zdkladnich vlnovych médech, a poté klasifikaci doplnime o vybrané
horké vinové moédy, jez byly v magnetosférickém plazmatu experimentalné
zjistény.

Dosazenim koeficientt (2.29) do obecného tvaru disperzni relace (2.6) muzeme

vyjadrit thel vlnového vektoru 6y v zavislosti na indexu lomu p a Stixovych
koeficientech R, L, P a S (rovnice (2.27) a (2.28)) jako

—P (W —R)(p* - L)
(Sp? = RL) (12 = P) -

tg? O = (2.30)
V tomto tvaru ihned vidime, Ze v pripadé paralelniho Siteni existuji tfi TeSeni
studené disperzni relace: P = 0, u?> = R a u? = L. Prvni pfestavuje longitudinalni
oscilaci na plazmové frekvenci a druhy a tfeti kofen oznacuji transversalni
pravotocivou? a levoto¢ivou vlnu. Z polarizace plyne oznaceni koeficient: R —
Right-handed, L — Left-handed.

Pravotocivé vlna se v oblasti frekvenci w < we patii pod hvizdovy madd,
nazvany podle hvizdajici“ elektromagnetické emise vznikajici pri bleskové
aktivité v planetarnich atmosférach. V magnetosfére Zemé v tomto médu dale
pozorujeme emise typu chorus s diskrétnimi elementy v casové-frekvenénim
spektrogramu, nekoherentni plazmasféricky sykot, rovnikovy sum a dalsi.
V oblasti nizkych frekvenci prechézi hvizdovy moéd v rychlou magnetosonickou

2Polarizaci elektrického pole viny definujeme vzhledem k okolnimu magnetickému poli By,
nikoli vii¢i vlnovému vektoru k.
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vinu. Na elektronové cyklotronové frekvenci index lomu hvizdového moédu
diverguje, nebot polarizace viny a gyrace elektronti maji stejny smysl. Na frekvenci
(pfi zanedbani iontt)

2

WR = e + (wce) + w2, (2.31)
2 2 P

se nachazi R—cutoff (frekvenéni ofezani), pficemz v oblasti we. < w < wg je index

lomu g = VR ryze imaginarni. VInovy méd v oblasti w > wg se nazyva méd

volného prostoru, nebot zdola konverguje k hodnoté i = 1 a vlna se tak na velmi

vysokych frekvencich chova jako ve vakuu.

Rezonancni frekvence pro levotocivou vinu se vyskytuji na cyklotronovych
frekvencich kladné nabitych ionti. Mezi kazdymi dvéma cyklotronovymi frekven-
cemi se vyskytuje L—orezani, pricemz jednoduché analytické vyjadreni existuje
pouze pro ofezani mezi protonovou a elektronovou cyklotronovou frekvenci (opét
pri zanedbéani pohybu ionti)

2
wy, = —|°"2Ce| + (“’2) + w2, (2.32)
Nad timto ofezdnim zacind levotoc¢ivy mod volného prostoru. Nizkofrekvencéni
levotoc¢ivé viny spojité prechazeji v Alfvénovy magnetohydrodynamické viny.
Disperzni vétve vinovych modi pro paralelni sifeni jsou v celém rozsahu frekvenci
vykresleny na obrazku 2.1.

Pro kolmé sifeni vin dostaneme z vyjadieni studené disperzni relace (2.30)
koteny py? = P a p? = RL/S. Prvni méd je transversalni a nazyva se Fadny
(O — Ordinary), nebot v disledku paralelniho elektrického pole vlny, a tudiz
i paralelniho pohybu ¢éastic, neciti magnetické pole. Od ofezani na wpe jeho
index lomu s frekvenci roste a podobné jako u paralelné se siticich R a L médu
konverguje k p = 1.

Druhé feseni predstavuje tzv. mimoradny (X — eXtraordinary) vlnovy maéd.
Tento m6éd méa longitudindlni i transversalni komponentu. Ofezavaci frekvence
jsou dany podminkami R =0 a L = 0. S kazdou slozkou plazmatu je asociovana
jedna hybridni frekvence, na které index lomu mimorddného modu diverguje.
Horni hybridni frekvence je ostfe vétsi nez nez we a pri zanedbani ionta lze

vypocist ze vztahu
Wuh = (Wi, + w2 . (2.33)

Dolni hybridni frekvence se nachazi mezi protonovou a elektronovou cyklotrono-
vou frekvenci a za predpokladu we, < wi < |wee| ji vyjadiime ve tvaru

—1/2
1 1
Whh = <w2 + > . (2.34)

PP ’ch |wCP

Iontové hybridni frekvence lezi mezi nejblizsimi pary iontovych cyklotronovych
frekvenci a je nutné pocitat je numericky. Disperzni vétve vin s 6, = /2 jsou
vykresleny na obrazku 2.2.

U vln s obecnou hodnotou 6 dochazi k prepojovani levotoc¢ivych iontovych
disperzni vétvi na hvizdovy mod. Dusledkem je pozorovani prepinani polarizace
vlna na tzv. crossover frekvencich urc¢enych rovnici D(w) = 0. Vlny na disperzni
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Obrézek 2.1: Disperzni vétve elektromagnetickych vin ve studeném plazmatu
pro 6, = 0°. Modré body znaci levotocivé viny, c¢ervené body pravotocivé. Silné
zelené ¢ary predstavuji cyklotronové frekvence, tenké zelené ¢ary jsou plazmové
frekvence, ¢erné ¢ary vyznacuji L-ofezani a R—ofezani v elektronové oblasti a Sedd
¢ara jsou horni a dolni hybridni frekvence. Plazmova a cyklotronova frekvence
elektront jsou v poméru wye/wee = 2. Pro zvyraznéni levotoc¢ivych vétvi v oblasti
iontovych cyklotronovych frekvenci je voleno vysoké zastoupeni tézsich ionti,
n(0O") = 0,23 n, n(He™) = 0,10 n,.

vétvi s rezonanci na protonové frekvenci, jez maji frekvenci vétsi nez crossover
frekvence, se nazyvaji protonové hvizdy — podobné pro dalsi ionty. Disperze
iontovych hvizda v casové—frekvencnim diagramu je opacné nez u elektronovych
hvizda, protoze ty obvykle pozorujeme v oblasti, kdy s rostouci frekvenci viny
index lomu a grupova rychlost klesaji, zatimco u iontovych hvizda je tomu
opacné. Prislusné disperzni vétve jsou vidét v levé c¢asti obrazku 2.3, vykreslené
pro 6, = 30°.

K rychlé orientaci ve vlnovych mddech studeného plazmatu slouzi CMA
diagram (Clemmow—Mullaly—Allis). Tento diagram, ukdzany na obr. 2.4 pro
elektron-protonové plazma, rozdéluje graf s osami X = (wpe/w)?, ¥V = (Wee/w)?
na oblasti vymezené rezonan¢nimi a orezavacimi frekvencemi. V kazdé oblasti je
vykreslena topologie indexu lomu v polarnim diagramu pu(6y).

Pti zahrnuti teplotnich efekt se disperzni vétve elektromagnetickych vin
v plazmatu vyrazné zméni. V oblasti nizkych frekvenci pfibude pomaly
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Obrazek 2.2: Disperzni vétve elektromagnetickych vin ve studeném plazmatu pro
O = 90°. Znaceni a volba frekvenci jako v obrazku 2.1.

magnetosonicky mod, elektrostatické plazmové oscilace prejdou v Langmuirovy
vlny a na cyklotronovych harmonikach a hybridnich frekvencich dojde pro témér
kolmé sffeni k rozstépeni disperznich vétvi do Bernsteinovych médi?

Langmuirovy vlny existuji i v nemagnetizovaném plazmatu. Jejich disperzni
relaci v aproximaci w/kj > o) a se zanedbanim 1tlumu a pohybu ionti ziskdme
z rovnice (2.22) jako kofen K., = 0, vyjadieno ve frekvenci

kT,
W =w? 43 <B> K, (2.35)

Me

pricemz jsme predpokladali izotropni Maxwellovo rozdéleni a provedli rozvoj PDF
okolo nuly do tretiho fadu. Disperzni vétev Langmuirovych vin je vykreslena
na obrazku 2.5. V souladu s rovnici (2.35) vidime, ze tento mdd predstavuje
navazani na plazmovou oscilaci pro malé hodnoty velikosti vlnového vektoru
|k|, resp. indexu lomu p. Zdrojem Langmuirovych vin jsou napiiklad svazkové
nestability.

Ze susceptibility horkého plazmatu v aproximaci kolmého Siteni (2.23) ziskame
feseni disperzni relace p? = K., a p? = Ky, — KKy /Ky, z nichz prvni je

3V literatufe se nékdy oznacuji jako Bernsteinovy médy pouze elektrostatické médy s 6y =

Vv,
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Obrézek 2.3: Disperzni vétve elektromagnetickych vin ve studeném plazmatu pro
O = 30°. Znaceni a volba frekvenci jako v obrazku 2.1.

analogie studeného O médu a druhé odpovidd X médu. Druhé feseni pro |K,,| <
| K,y| definuje elektrostatické Bernsteinovy mddy. V aproximaci velkych indext
lomu ziskame tvar disperznich vétvi Bernsteinovych moédi z rovnice K,, = 0. Tu
Ize s vyuzitim A,, = A_,, a zanedbanim pohybu iont prepsat do tvaru

22 2 1
0=1-—-—*2= 2/\”7 . 2.36
A 712::1 " w? — n2wge ( )

Exaktni tvar disperze Bernsteinovych modi vypocéteny podle vyrazi pro
susceptibilitu (2.23) je vykresleny na obr. 2.6. Mezi zdroje Bernsteinovych vin
patii nestabilita na ztratovém kuzelu (0fy/0v, > 0, pro model distribuce viz
rovnici (4.8)) a tfivlnova interakce (struény popis interakce viz kapitola 2.6).

2.5 Tlumeni, rast a nestability

Pro vznik elektromagnetické emise v plazmatu je nezbytné existence nestabilniho
rychlostniho rozdéleni c¢astic, ze kterého rostouci viny ziskavaji energii. Stabilni
rozdéleni muze zpusobovat pouze utlum $itici se viny. Nize uvadime zakladni
charakteristiky utlumi a nestabilit, které vyznamné ovlivnuji vyskyt a intenzitu
elektromagnetickych emisi v planetarnich magnetosférach.
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Obréazek 2.4: CMA diagram vIn ve studeném elektron-protonovém plazmatu. V
levé dolni ¢asti se nachdzeji médy volného prostoru (vysoké frekevence), v pravé
horni ¢asti, zhruba uprostted je oblast hvizdi a v pravé horni ¢asti lezi protonové
hvizdy, Alfvéniv méd a rychly magnetosonicky mod (nizké frekvence). Oteviené
polarni grafy znac¢i pritomnost rezonanéniho kuzele (divergence p se zménou 6).
Prevzato z Gurnett a Bhattacharjee, [2017].

2.5.1 Landauuv utlum

Landatv dtlum elektromagnetickych vin se vyskytuje v magnetizovaném i ne-
magnetizovaném plazmatu. Standardné (Stix, [1992], Swanson, [2003] a Gurnett
a Bhattacharjee, [2017]) je definovan pro longitudinélni elektrostatické (Langmu-
irovy) vlny v aproximaci malych Gtlumi v = Imw, | Imw| < | Rew| vztahem

wy dfo
_ pe
7= Tsel (kll) k2 (ORe D/0w) du) u=e/ks

(2.37)

pricemz zde fo mé vyznam redukovaného (tj. integrovaného ptes v, ) rychlostniho
rozdéleni pro paralelni smér. Obecné se vyskytuje u vsSech elektromagnetickych
vln, které maji nenulovou paralelni slozku elektrického pole [Kennel a Petschek,
1966; Sazhin, 1991]. Typickym prikladem jsou viny ve hvizdovém médu, které
v dusledku Landauova tutlumu (ale i dalsich efekt) pozorujeme prevazné
s kvaziparalelnimi vlnovymi vektory, viz téz kapitola 5.2.

Fyzikdlni vyznam Landauova tdtlumu je schovan v ¢lenu 0fy/0v). Uvazme
referencni systém pohybujici se fazovou rychlosti viny, elektrostaticky potencial
paralelni slozky pole je pak téméi stacionarni. Céstice zachycené v potencidlové
jameé elektrického potencidlu viny s rychlosti mensi nez fazova energii ziskavaji
a rychlejsi éastice naopak ztraceji. Pokud je sklon fy zaporny (typicky pro
unimodalni rozdéleni centrované v nule), prevazuji pomalejsi ¢astice a v souctu
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Obrazek 2.5: Disperzni vétev Langmuirova médu. Sedé je znazornén vysledek
vypoctu podle aproximativniho vztahu (2.35), cerné exaktni vypocet s vyuzitim
(2.21). Utlum normovany na frekvence je vykreslen modfe. V pravé ¢asti grafu
plati w/(kjoy) ~ 3. Z vysokych hodnot Gtlumu je zfejmé, ze Langmuirovy viny
se mohou vyskytovat jen ve velice izkém frekvencnim pasmu.

dochazi k prelévani energie viny do ¢astic. Pro rozdéleni s kladnym gradientem
v oblasti fazové rychlosti dochazi k ristu viny.

2.5.2 Cyklotronovy tutlum
Za predpokladu | Imw| < | Rew| 1ze ttlum/rast vin vyjadiit obecné ve tvaru

Im#bp

7T T ORe DJow” (2:38)

Lze ukédzat, ze 0ReD/0w je vzdy kladné, znaménko ~ pak zdvisi Cisté na
imaginarni ¢asti disperzni relace. V pripadé paralelniho siteni vin lze na zakladé
obecného vyrazu pro susceptibilitu (2.9) a vztaht (2.1) a (2.6) nalézt

2

n Wi W/Oo
S S ) (R L A

7T T ORe DJow & w? <|k| o J2mosdvit

[ Jf; dfs
+msgn (k”)/o (v” avf —v aUIIO> vidm)
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Obrézek 2.6: Disperzni vétve Bernsteinovych médi. Indexy lomu jsou vykresleny
cerné, zelené svislé ¢ary jsou nasobky elektronové cyklotronové frekvence a Seda
¢ara je horni hybridni frekvence. Modre je znazornén prudky narist ttlumu
s klesajici frekvenci pro levou disperzni vétev, spocteny pro thel 6, = 895°.
Nad a pod wyy jsou Bernsteinovy médy kvalitativné odlisné. Treti vétev zleva se
na horni hybridni frekvenci napojuje na X méod. Preruseni treti a ¢tvrté vétve na
tzv. Q frekvencich je zptisobeno metodou vypocétu implementovanou v programu
RAY, kapitola 4, kdy ke fixni frekvenci hleddme index lomu — tato metoda je
vyhodna pro ray tracing, ne vsak pro zkouméni disperznich vétvi.

Druhy integral je nulovy pro izotropni rozdéleni, zbyla c¢ast vyrazu je vzdy
zaporna a predstavuje cyklotronovy tutlum. Na rozdil od Landauova utlumu
nezavisi na derivaci rychlostni distribuce, ale pfimo na jeji hodnoté vycislené
v rezonanci. Z fyzikdlniho pohledu k tomuto utlumu prispivaji vSechny castice
pobliz cyklotronové rezonance, v kontrastu s Landauovym tutlumem, kdy se
jednalo pouze o ¢astice s rychlostmi nizsimi nez w/k. Specidlné pro hvizdovy
mo6d a Maxwellovo rozdéleni pak ziskame

w(|wcc| - W)2 wIQ)e me mevﬁ,res
2 [ e — exXp | —
|wee K| w? \| 2nkpT, 2kpT,

kde

U”areS:(w_‘wce‘)/kH 9 (240)

(Jwee| — W>3/2

e (2.41)

Vjlres = —Cosgn(k))

26



Podle ocekavani je utlum nejsilngjsi v okoli cyklotronové frekvence a slabne
s klesajici teplotou. Nenulové hodnoty v oblasti |we| < w < wr jsou platné i pro
studené plazma a odpovidaji evanescentni viné, nebof v této oblasti frekvenci
se nachazi zakazany pas. Podobny vysledek lze odvodit pro protonové hvizdy
[Kennel a Petschek, 1966].

2.5.3 Anizotropii rizena nestabilita

Stabilni rychlostni rozdéleni ¢astic je ve fyzice vln v plazmatu definovano jako
takové, pro které neexistuje koren disperzni relace s kladnym -, tj. castice
neposkytuji zdroj volné energie pro rist vin. V jedné dimenzi je obecné kazdé
unimodalni rozdéleni stabilni (Gardnerova véta), ne kazdé polymodélni rozdéleni
vSak musi byt nestabilni [Stix, 1992]. Pojem stability zde nijak nesouvisi
s termodynamickou rovnovahou nebo s odezvou na perturbaci.

V sekci o Landauové utlumu jsme zminili, ze v pripadé distribuce s kladnym
gradientem dochazi k rtstu viln — muze jit o casticovy svazek nebo obecné
o polymodalni distribuci. I unimodalni bimaxwellovské rozdéleni bez driftu vsak
umoznuje rist vln na tzv. anizotropni nestabilité. Uvazme opét pripad hvizdového
modu, na néjz se hlavni vysledky této prace uvedené v kapitole 5 zaméruji
predevsim. Z druhého integrélu v rovnici (2.39) pak po dosazeni studené disperzni
relace za Re D (nehybné ionty, wpye > |wee|) vypocCteme rist

(‘wce’ - w)5/2w1/2 ‘wce| —w 1 mMe mevﬁ,res
= T Qg — —— €X — .
K 0 |Wee|wWpe w 2nkgT| p 2ksT e

(2.42)
Vidime, Ze o rist jedna pouze pro kladnd ae, neboli 7'y > Tj. Pfesnéji, z vyrazu
(2.42) plyne podminka na anizotropni rust (nestabilitu) ve tvaru nerovnosti

w
Ao > m . (243)

Lze ukazat, Ze stejnd podminka plati i pro protonové hvizdy [Kennel a Petschek,
1966].

2.6 Relativistické plazma a nelinearni efekty

Jak bylo uvedeno v kapitole 1, okolo Zemé se kviili jejimu silnému magnetickému
poli utvari radiacni péasy se stabilnim zastoupenim elektronii s energii v radech
102 keV. Podobn4 situace je v pripadé Jupiteru, kde jsou vyznamné i populace
na energiich vyssich nez 10 MeV. Klidova rychlost elektronu je m, = 500 keV a ze
vztahu mezi Lorentzovym faktorem a kinetickou energii

Ex
=1 2.44
y=1+ o (2.44)

plyne, Ze pri praci s témito casticemi je potfeba vychézet ze specidlni teorie
relativity. Relativistické efekty je potfeba zahrnout do vypoctu dielektrického
tenzoru i v pripadé, kdy v =~ 1, a to v pripadech, kdy se ¢len (, = w — nw,
v kolmé aproximaci (2.23) blizi nule. Cleny tvaru ¢,/kjv v limité kolmého &ffeni
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pro ¢, — 0 vedou na neurcity vyraz. Zahrnuti relativistickych efektt zméni
hodnoty jmenovatelti v integralu pfes p; v rovnici (2.9) a nefyzikdlni chovani
v rezonanci je tak odstranéno. Neurcity vyraz zmizi i pri uvazeni slabych srazek,
viz kapitola 2.3.

Zahrnuti relativistickych efektt vyzaduje nahradit klasickou cyklotronovou
frekvenci w. = Bq/m relativistickou cyklotronovou frekvenci

. B B 2
e = ¢ = L—— Y (2.45)
v m2+pH+pL m ¢

a pracovat pri vypoctu susceptibility s hybnosti namisto rychlosti. Odvozeni
exaktnfho tvaru disperzniho tenzoru pro relativistické rovnovazné (Maxwell-
Juttnerovo) rozdéleni je uvedeno v ucebnici Swanson, [2003]. Zde zminime pouze
vliv energetickych elektronti na X méd s indexem lomu

| KoKy, + K2,
B KZ‘:E .

12

(2.46)

Zatimco aproximace studené¢ho plazmatu nepredvidd zadné zmény X modu
v blizkosti cyklotronovych elektronovych harmonik, horka disperzni relace
napojuje disperzni kiivky X médu na Bernsteinovy mody a na rezonancni
frekvenci predvidd divergenci. Oproti tomu exaktni relativisticka disperzni
relace predvida dva vinové mody, z nichz jeden ma ofezani na cyklotronové
harmonice, druhy je spojity a oba vykazuji dtlum. Pfipomenme, ze horké
plazma vede na tutlum Bernsteinovych vlnovych méda pouze v pripadé,
kdy vlnovy vektor neni pfesné kolmy na vnéjsi magnetické pole. Obecné plati,
ze zahrnuti relativistickych efektt do disperzni relace vede k rozmazani rezonanci.

Kromé zanedbani relativistickych jevii jsme v této kapitole imyslné opomijeli
nelinearni efekty, nebot jsme jako vychozi rovnici pro odvozeni susceptibility
horkého plazmatu (2.9) pouzili linearizovanou Vlasovovu rovnici. Linearizaci
¢lenu (E + v x B) -V, f jsme mohli provést diky predpokladu malych vlnovych
amplitud. Pro nestabilni rychlostni rozdéleni, kdy energie viny vyznamné nartsta,
tuto aproximaci provést nelze, nebot rozvoj distribuce f(t) okolo rovnovdhy
fo nezahrne exponencidlné rostouci perturbaci/vinu fi(t) ve vsSech casech t.
Linearizovand teorie horkého plazmatu predikuje kineticky efekt fo na vinu fi(¢),
ale zpétné ovliviiovani rovnovazné distribuce vlnou je ignorovano.

Z mnoha pristupt k nelinearnim vlnovym efektiim zde kratce uvedeme pouze
kvazilinedrni teorii. V té nahrazujeme rozvoj okolo Casové nezavislé rovnovazné
distribuce fy rozvojem okolo prostorové stfedované funkce (fs(r,v,t)), jez se
v Case pomalu méni. Pro perturbaci prvniho fadu (vinu) plati (fs(r,v,t)) =
0. Vyplyvajici kvazilinearni difizni rovnice (tvar a odvozeni viz Gurnett a
Bhattacharjee, [2017]) vede ke snizovani kladnych gradienti v rovnovazné
rychlostni distribuci (fs(r,v,t)) a v disledku k dplnému smazani nestability,
na které dochézelo k rastu viny. Vliv vlny na rovnovaznou distribuci miizeme
v aplikacich uvedenych v této praci zanedbat, nebof budeme pozdéji pozadovat
Imw < Rew neboli maly rust vin (viz kapitola 3.2).

V nésledujicich kapitolach také zcela vynechame vliv interakei typu vlna-
vlna. Diky sirokému spektru vlnovych méda v plazmatu miize dojit k rezonanci
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viny na frekvenci w; £ ws, vzniklé amplitudovou modulaci, s tfetim vlnovym
médem na frekvenci wy ~ w; + wy. Chovani systému tii elektromagnetickych
a/nebo akustickych vin v plazmatu odpovidd systému ti{ harmonickych oscilatori
vazanych slabé nelinedrni vazbou |[Gurnett a Bhattacharjee, 2017]. Typickym
prikladem vazaného systému vin v magnetosférickém plazmatu mutze byt
interakce hvizdu, Alfvénovych vin a Langmuirovych vin v auroralni oblasti.
Simulace tohoto chovani je mozné provést i v aproximaci geometrické optiky,
v dalsich kapitolach se vSsak omezime na paprskové simulaci izolovaného vinového
modu.
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3. Ray tracing

Metoda ray tracing neboli trasovani paprskl slouzi k simulacim Siteni elektro-
magnetickych vin v aproximaci geometrické optiky. Vyhoda této metody spociva
v rychlosti numerického vypoctu, které je pro tyto tlohy stale jesté zapotiebi:
zadnd prace prezentujici primé reseni 3D Maxwellovych rovnic (full-wave) ve vol-
ném magnetosférickém plazmatu na dlouhych casovych skalach nebyla v dobé
psani tohoto textu (podle védomi autorti) publikovéna.

7, matematického hlediska spoc¢iva aplikace ray tracingu v feseni sady
obycejnych diferencidlnich rovnic prvniho fadu ve tvaru

dr 90 /0D
@ k) ow’
dk _p 0P /oD
a Cor/ ow’
dRew ob /0D

Tyto rovnice se nazyvaji Hamiltonovy rovnice geometrické optiky, zde uvedeny
pro prostfedi s malou absorpci, kdy lze uvazovat r, k redlnd (viz kapitola 3.2).
Frekvence w je obecné komplexni a jednoznacnost feseni je zajisténa disperzni
relaci D(r, k,w,t) = 0, jez zde dédi zavislost na r, ¢t z vnéjstho magnetického
pole By(r,t) rychlostnich rozdéleni populaci ¢astic fso(r,t) a hustot ng(r,t).
V nésledujicich sekcich nastinime jejich odvozeni nejprve pro studené plazma
a poté pro horké plazma v aproximaci | Imw| < | Rew|. DrZet se pritom budeme
predevsim praci Synge, [1954], Suchy, [1981], Budden, [1985] a Buchdahl, [1993]
a odkazli uvnitt.

3.1 Reilné Hamiltonovy rovnice (studené
plazma)

Nejjednodussim pristupem k odvozeni Hamiltonovych rovnic geometrické optiky
je postulovani Fermatova principu nejmensiho ¢asu (pfesnéji: principu stacionarni
faze) a zavedeni odpovidajictho optického lagrangianu a hamiltonidnu nasledova-
ného ansatzem disperzni relace za hamiltonian. Ackoli tento postup vede rychle
k cili, neposkytuje pochopeni vztahu mezi geometrickou optikou, vlnovou optikou
a disperzni relaci plazmatu.

Rigordzni postup vychazi z tzv. eikonalové aproximace. Uvazujme Maxwellovy
rovnice pro nehomogenni, v obecnosti ¢asové zavislé prostiedi ve tvaru [Gurnett

a Bhattacharjee, 2017]
o (0 0
D(ar’at’ r,t)-f—(), (3.2)

kde D je linearni parcidlni diferencialni operator a f je vektor obsahujici vSsechny
slozky elektromagnetického pole. Tento vektor miizeme rozepsat do tvaru

f(r,t) = f(k,w; r,t)eS"D (3.3)
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kde fy(k,w,r,t) je komplexni amplitudova funkce v k prostoru, zahrnujici
zavislost faze jednotlivych slozek pole na k a na w. Veli¢inu S(r,t) nazyvame
eikondl a lze ji v obecnosti zapsat jako integral

S() = [ da k. (3.4)

kde integrandem je skalarni soucin polohového a vinového ¢tytvektoru v Min-
kowského metrice. Zavislost na k je vtazena do amplitudové funkce f(k,w,r,t).
Krok, kterym prechazime od vinové optiky ke geometrické, spoc¢iva v predpokla-

dech
or| _|os| |or| [0
or or ot ot

neboli v zanedbani casovych a prostorovych zmén amplitudy v porovnani se
zménami eikonalu. Ekvivalentné, vinova délka A viny je mnohem mensi nez
charakteristickd délkova skdla L zmén prostiedi, \/L < 1, a pro frekvenci
viny w plati 1/(wT) < 1, kde T je charakteristickd ¢asova skéla zmén prostiedi.
Rozvoj vlnové rovnice v A\/L a 1/(wT) do prvniho tadu odpovidd pouziti
aproximacnich vztahu (3.5) pro ansatz (3.4). Eikondlovd aproximace je ptikladem
WKB (Wentzel-Kramers—Brillouin) metody Teseni linedrnich diferencialnich
rovnic [Budden, 1985].

Eikonalova aproximace prevadi Maxwellovy rovnice na soustavu algebraickych
rovnic

, (3.5)

?

« (0SS 08
D((()r,—at,r,t>'f—o, (36)
pricemz z definice (3.4) plyne
os . 08 :
E = 1K, E = —1w. (37)

Podminkou feSitelnosti rovnic (3.6) je splnéni homogenni disperzni relace
D(k,w,r,t) = 0 vyhodnocené v bodé r (viz kapitola 2). Pro rigorézni feseni
pomoci metody charakteristik odkazujeme na Synge, [1954], kapitola 2. Tato
metoda vede na Hamiltonovy-Jacobiho rovnice, v nichz vystupuje disperzni
relace ve tvaru Q(k,r,t) = w jako hamiltonidn (Hamiltonova funkce). P¥imym
disledkem jsou casoprostorové Hamiltonovy rovnice

ar _op

dr 0k’

a_"op

dr  or’

i _ o

dr ot

dt ob

x99 (3.8)

pricemz s vyuzitim stacionarity disperzni relace dostaneme po déleni prvnich tirech
rovnic ¢tvrtou rovnici a po zanedbani ¢asové zavislosti disperzni relace dostaneme
Hamiltonovy rovnice pro stacionarni studené plazma

dr ob /0P

dt ok/ ow’
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dk 0D /0D
E — E aiw’ (3-9)

Jiny postup odvozeni Hamiltonovych rovnic, jenz zde prevezmeme, uvadi
Suchy, [1981]. Vychozim bodem je rozepsani totalni derivace disperzni relace

y_ 4D _ 0D 0kOD  0w0D
dr  Or  Ordk  Orow’
D _ 0D 0k 0D 050p
At ot ot Ok Ot Ow’
db 0P Owdb
o3P _0D  owob 3.10
dk ~ 0k ok 0w (3.10)
Tyto vztahy plynou z podminky D(r, k,w,t) = 0 platné v celém parametrickém
prostoru. dD/dw = 0 neni dalsi nezévislou rovnici, jak se lze presvédcit
vyjadienim 0P /0k a dosazenim do treti rovnice v soustavé (3.10). K dalsi tpravé

pouzijeme vztahy

_ S P50k o
- otor  orot Ot Or’
g 05 0

0

ziskané na zakladé zaménnosti druhych derivaci (predpokldddme hladkou
funkci S) a bezvirovosti gradientu. Na tyto rovnice lze nahlizet jako na
disledek teorému Noetherové aplikovaného na mechanicky systém, jehoz vyvoj je
specifikovan pozadavkem na stacionaritu akce/eikonalu S(r,t). Prvni rovnice se
nékdy nazyva Whithamuv zékon zachovani (zachovani toku akce) a druhd rovnice
Sommerfeldiv-Rungetv zédkon lomu (bezvirovost pole vlnového vektoru). Prvni
dvé z rovnic (3.10) délime vyrazem 0P /0w a s vyuzitim (3.11) a tfeti rovnice je
prepiseme do tvaru

ob /0P
Dk = — / —
or/ ow’
ob /0P
Diferencialni operator
0 Ow 0
D_a—{—a'a (3.13)

predstavuje totalni casovou derivaci vzatou v soustavé pohybujici se grupovou

rychlosti
dr Ow ob /0D
—=—=——/— (3.14)
dt 0k ok / Ow

Zanedbanim cCasové zavislosti disperzni relace opét ziskdme rovnice (3.9).

Pro disperzni relaci studeného plazmatu (kapitola 2.3.3) 1ze Hamiltonovy rov-
nice zpracovat analyticky az po derivace 0By /0r, Ong/Or. Tato forma Hamiltono-
vych rovnic byla v oboru kosmického plazmatu pouzivana jiz v padesatych letech
20. stoleti, priklad ipravy do tvaru vhodného pro pocitacové zpracovani je uveden
v Haselgrove, [1963].
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3.2 Aproximace komplexnich Hamiltonovych
rovnic (horké plazma)

Postup ziskani Hamiltonovych rovnic uvedeny v sekci 3.1 lze primo zobecnit
pro frekvenci viny nabyvajici komplexnich hodnot. V disledku jsme nuceni
pri odvozeni Hamiltonovych rovnic pracovat s charakteristickymi krivkami
v komplexnim prostorocase a pozadovat existenci analytického rozsiteni funkci
popisujicich vlastnosti plazmatu (vice o komplexni geometrické optice viz Felsen
a Baum, [1976] a Sonnenschein et al., [1998]). Jelikoz numerické hledani
komplexnich paprskt a jejich pruniku s redlnym prostorem klade mnohem vétsi
naroky na vykon pocitace a slozitost numerického koédu, omezime se na prostredi
s malym utlumem /ristem. Toto omezeni vyjadiime prevedenim definice grupové
rychlosti a zdkoni (3.11) do tvaru

dr Ow
Ug:a:Reﬁ, (315)
a
0
O—EXRek,
ORek ORew
0= =+ 22 (3.16)

Poloha a cas jsou realné.

Jelikoz pro viny s malou zménou amplitudy je vlnovy balik prostorove
lokalizovan v daném casovém bodé na zakladé stacionarity imaginarni ¢asti faze
v prostoru (podrobnéji viz Felsen a Baum, [1976]), klademe

dIm k
dt

Imk=0= . (3.17)

Déle opét vychézime z rozpisu totalnich derivaci disperzni relace, rovnice (3.10),
navic vSak v rozpisu na imaginarni a realnou ¢ast zanedbame cleny

0lmk ob /0P
a
0lm k ob /0D

Lze ukdzat, ze toto zanedbani je v souladu s (3.15) a odpovidd vynechani
¢lenu fadu O(Im* / Re?). Déle aplikujeme pozadavek na nulovost ¢asové derivace
v (3.17) pro pozorovatele pohybujictho se grupovou rychlosti a nakonec
odtransformujeme rovnice zpét do laboratorni soustavy. Vysledkem téchto tprav
jsou realné Hamiltonovy rovnice

dr R oD /0D

a - Cok/ tw
ARek _ . 0D j0D
dt or/ ow’

34



(/2] /(). o
dt ok / Ow or/ Ow
takto zapsané pro stacionarni prostiedi.

Skute¢nost, ze treti rovnice v (3.20) neni identicky rovna nule, plyne
z podminky (3.17), avSak Im w zde neodpovidd ttlumu/rustu amplitudy vlnového
baliku v. K rigoréznimu vysvétleni tohoto chovéani je potfeba vyresit rovnici (3.3)
jakozto pocatecni tilohu v komplexnim prostoru pomoci metody sedlového bodu,
viz napf. Sonnenschein et al., [1998]. Aby byla zachovana realna trajektorie r(t),
je potieba definovat grupovou rychlost pomoci hodnot frekvence a vlnového
vektoru vycislenych v sedlovém bodé — tato rychlost se obecné lisi od rychlosti
prostorového maxima amplitudy vinového baliku. S definici grupové rychlosti
na zakladé sedlového bodu je pocitano v celé kapitole 3.2. Jak vSak ukazuje
Suchy, [1981], tento rozdil je fadu O(Im* / Re?), proto za predpokladu maljch
rusti/dtlumit muzeme rychlost v sedlovém bodé a rychlost v prostorovém maximu
amplitudy ztotoznit. Nelze vsak provést ztotoznéni Im w = v, nebot jde o veli¢iny
malého fadu — imaginarni ¢ast frekvence v sedlovém bodé neuréuje atlum /rist
amplitudy baliku.

Z uvedenych duvodu tfeti rovnici v (3.20) pfi feseni Hamiltonovych rovnic
vynechavame a nahrazujeme ji vazbou, kterou klade disperzni relace na veli¢iny
a |k|. Rustovy faktor v tedy musi byt ziskdn numericky z disperzni relace,
pricemz dielektricky tenzor horkého plazmatu pouzity k odvozeni disperzni relace
je hermitovsky; zanedbani antihermitovskych slozek je v souladu s predpokladem
mirného tlumeni/ristu [Bernstein, 1975].
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4. RAY — Program na ray tracing
v horkém plazmatu

Tato kapitola je vénovana popisu pocitacového programu urceného k paprskové
simulaci elektromagnetickych vIn v horkém homogennim nerelativistickém
magnetosférickém plazmatu. Pro struc¢nost budeme nadale program oznacovat
jménem RAY. Jedna se o soubor procedur napsanych v jazycich Interactive Data
Language (IDL) a C, které tesi disperzni relace horkého plazmatu a Hamiltonovy
rovnice geometrické optiky a vypocitavaji a zpracovavaji vlnové charakteristiky
podél trajektorie paprsku. Tento program byl sepsan a pouzit k ziskani vysledku
v kapitole 5. Vstupni soubor, jeho popis a popis vystupniho souboru jsou
k nalezeni v dodatku D.

4.1 Fyzikalni modely

4.1.1 Modely magnetického pole

Primarnim modelem magnetického pole pro Saturn i Zemi je dip6l popsany
rovnicemi (1.1). Rovnikové intenzity poli pouzité v programu RAY jsou pro
Zemi B, = 3,03-107° T a pro Saturn B, = 2,0-107° T. Model stlac¢eného dip6lu
(1.4) obsahuje volny parametr b uddvajici pomér mezi intenzitou homogenniho
pole v pozadi (paralelni s osou dip6lu) a Be,. Uzivatel také mize nastavit
parametr udavajici vzdalenost, na které se intenzity dipolu a stlaceného dipdélu
vyrovnaji, coz je zajisténo prislusnym zeslabenim stlaceného dipélu pobliz Zemé.

Za ucelem vypoctu naruastu hustoty energie elektromagnetickych emisi vede-
nych podél silocar je potfeba umeét vyjadrit konvergenci siloc¢ar. V meridionalni
roviné vyjadiime konvergenci/rozevirani silocar multiplikativnim faktorem defi-
novanym pomoci smérové derivace fgi, = VL - n, kde V = (0/0x,0/0z) a n je
norméala k silo¢are (na rovniku na denni strané ukazuje ve sméru osy x). Pro
jednoduchy dipdl ziskame z derivaci rovnice (1.3) faktor

Fin () = v 1+ 3sin? Ay, (1)

cos? A\, ’

kde faip(0) = 1. Faktor feomp pro stlaceny dip6l nabyva komplikovanéjsiho tvaru,
ktery je v programu RAY rozepsan, zde ho ale pro jeho délku neuvadime. Od
dipdélového modelu se lisi predevsim v oblasti pobliz rovniku na denni strané, kde
nabyva hodnot vétsich nez 1, zatimco fap, < 1 a dfaip/dAm < 0 pro A, > 0.
Tyto faktory jsou implementovany ve vypoctu elektromagnetické energie podél
paprsku, viz aplikace v kapitole 5.2.

Nejpresnéjsim modelem magnetického pole v programu RAY je Tsyganenktv
model [Tsyganenko, 1989], distribuovany v dynamickém modulu GEOPACK pro
IDL. Tento modul obsahuje nékolik verzi Tsyganenkova modelu véetné procedur
pro numerické trasovani siloCar a transformace mezi soutadnicovymi systémy
(transformacni matice pouzivané v programu RAY jsou rozepsany v dodatku A).
Nejpouzivanéjsi verze Tsyganenkova modelu, oznacovana T89, modeluje intenzitu
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magnetického pole tvoreného prstencovym proudem ptiblizné podle vztahu

B, = V x Al (4.2)

kde ) )
A= 4&@8% (4.3)

(R? + 403)
s volbou g9 = 4Rg a hodnota By zavisi na Kp indexu, coz je ¢islo

kvantifikujici naruseni geomagnetického pole [Menvielle a Berthelier, 1991]. Pro
detailni tvar a parametrizaci prstencového proudu viz Tsyganenko, [1989]. Tvar
geomagnetického pole v Tsyganenkové modelu je popsan v kapitole 1.2, vykreslené
silocary jsou k nalezeni na obrazku 5.6. RAY na vstupu pocita i s parametry pro
novejsi modely véetné T05 storm-time modelu, urceni faktoru konvergence silocar
vsak neni implementovano pro zadny z Tsyganenkovych modelt.

4.1.2 Modely hustoty

V programu RAY je implementovano sSest jednoduchych modelii hustoty
studeného plazmatu.

Model diftizniho ekvilibria density_diff pro zemskou magnetosféru vychazi
z rovnic (1.6). Volitelnymi parametry jsou hustota elektront, teplota ionta
a relativni zastoupeni iontii v referencni vysce. Pocet, hmotnosti a naboje iont
mohou byt voleny libovolné, vzhledem k vyskytu iont v ionosfére a magnetosfére
Zemé jde typicky o HY, He™ a OT. Souédsti modelu je ionosféricky Fy peak
definovany parametry Ry, Ry a implementovany jako multiplikativni faktor

(R — Ry)?
P (‘2 (R0 Rl>/3>2> ’ Y

kterym je nasobena hustota na radidlnich vzdalenostech R < Rj;. Na
vzdalenosti Ry klesne hustota zhruba na 10 % oproti vrcholové hodnoté.

Pro spravné zohlednéni zmén hustoty podél siloc¢ar je vhodnéjsi empiricky
model density_denton popsany rovnicemi (1.10) a (1.11). Radidlni hustota
je zadana tabulkou, pricemz hodnoty mezi datovymi body jsou linearné
extrapolovany. Tento model je nepresny na vzddlenostech R < 2, proto je
v programu zabudovan i model density_diff denton, ktery okolo hodnoty R =
2 hladce napojuje Dentontiv model na diftizni ekvilibrium pomoci prepinaci funkce
(1.12). Dentontiv model jsme implementovali pouze pro dip6lové magnetické pole
nebo stlaceny dipdl a elektron-protonové plazma.

Déle RAY obsahuje model z Ozhogin et al., [2012]

A
(L) = N -3/4 (T Am.
Ne(L,Am) = Nep COS (2)\inv :

0 = 104,469870,490311

n ) (4.5)

ktery nema volné parametry a predstavuje ¢asové prumeérované rozlozeni hustoty
v plazmasfére nad 2000km ziskané z dat pristroje RPI na druzici IMAGE
(NASA). Podobné jako Dentontiv model reflektuje zmény hustoty podél silocar
(v plazmasfére je dipél vzdy dobrou aproximaci) a predpoklada elektron—
protonové plazma.
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Poslednim  modelem hustoty v zemské magnetosféfe je model
density_bortnik prevzaty z prace Bortnik et al., [2011]. Tento model vy-
chazi z diftzni rovnovahy, ale umoznuje modifikovat radialni profil ne, témér
libovolné.

Modely density_diff, density_denton a density_ozhogin je mozné v pro-
gramu RAY déle modifikovat plazmapauzou, ktera je modelovana prepinaci funkci
(1.12) s volitelnou rovnikovou centralni vzdalenosti L, $ifkou a poklesem hus-
toty. Zduraznujeme, ze prepinaci funkce je aplikovana na logaritmus hustoty
misto pfimo na hustotu. Uzivatel také muze volit radialni vzdélenost, na které
plazmapauza pobliz Zemé mizi (opét modelovéano hyperbolickou tangentou, voli-
telnd rychlost prechodu do pozadové hustoty), a parametr reflektujici rozsifovani
plazmapauzy pobliz Zemé v jednotkach L. Plazmapauza je axisymetricka. Kazdy
hustotni model 1ze navic doplnit libovolnym poctem ducti, tj. 3D trubic nata-
zenych na magnetické siloc¢ary s gaussovskym nariistem nebo poklesem hustoty
v kolmém ftezu. Podobné jako u plazmapauzy uzivatel miize nastavit radidlni
vzdalenost, na které se hustotni struktura rozpada.

Hustota plazmatu v magnetosféfe Saturnu je modelovana rovnicemi diftizni
rovnovahy iontu (1.13). Skupinu vodnich ionti v rdmci zjednoduseni reprezen-
tujeme kyslikem O". Na zdkladé srovnani piispévki jednotlivych sil uvedeného
v Persoon et al., [2009] ponechéavame v piipadé iont O+ pouze efekt odstie-
divé sily, u vodiku H" pak ponechévdme silu ambipoldrniho pole, odstiedivou
silu a efekt magnetickych zrcadel. Za téchto zanedbani ziskdme pro hustoty ionti
predpisy

L? 6
n(O+) = nO(O+)exp <_3ff2(0+) (1 — COoS /\m)> ,

sin? A\, )12
n(HT) = no(H )exp (—a(H+) In <(1 i fosﬁ )\)\m) >
L 6 B(H+)
—?)Hzi(HJr) (1 — CoS )\m) — H2(H+)<D> . (4.6)

Hodnota ambipoldrniho elektrostatického potencidlu ® je nalezena iterativné
pomoci Miillerovy metody (implementovana v distribuci IDL podle Press et al.,
[1992], kapitola 9.5) aplikované na rovnici

0 = (np(O") + np(H)) e/ — (n(OF) + np(H™)) . (4.7)

Jedinym volnym parametrem je teplotni anizotropie vodikovych iontt, zbylé
veli¢iny jsou ziskdny fitovinim dat z druzice Cassini [Persoon et al., 2009].
Jedna se o nésledujici hodnoty a vzorce: rovnikovd hustota kysliku ng(O") =
56 000L~*3 cm ™2, rovnikova hustota vodiku ng(H') = 1700L~32 cm~3, Skalovaci
vyska kysliku H(O") = 0,048L'°, $kalovaci vyska vodiku H(H") = 0,32L'*,
elektronova teplota W, = 0,11L%% eV a parametr 3(H") = 0,665 V1.

4.1.3 Modely rychlostni distribuce castic

Tvar dielektrického tenzoru uvedeny v kapitole 2.2 lze s malymi Gpravami pouzit
pro libovolnou linearni kombinaci bimaxwellovskych rozdéleni rychlosti. Proto po
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vzoru Ronnmark, [1983] a Horne, [1989] zavddime v programu RAY rychlostni
rozdéleni ve tvaru

fo= ;e_”2 <(1 —8)e ¥ +

(2m)320% 0

(e_y2 — e_y2/5)> , (4.8)

pomoci kterého dokazeme modelovat kromé anizotropie a driftu také ztratovy
kuzel, pripadné dvousvazkové plazma. Parametr S predstavuje sitku ztratového
kuzele a 0 hloubku ztratového kuzele. Kazda populace ¢astic mtuze mit obecné
jinou hodnotu 4, 8, T}, T a vq.

4%x10’
1x10%
co’t.; i
2%10” “"E 8x10% I
_::; I
T/(;)\ % 24 I
. 6x10°" |-
©
1S 0 o F
(@] L
> s I
()]
> 4x10* |
-2x10’ S
()
>
ox10%
-4x10"
2x10’ 0 2x10’ 0

vy (m-s™')

Obréazek 4.1: Piiklad rychlostni rozdéleni elektroni podle modelu (4.8). Para-
metry: teplota T} = 1keV, anizotropie a = 0,2, paralelni driftova rychlost
vg =5-10°m.s7!, &ffka 8 = 0,5, hloubka ¢ = 0,8.

Pro volbu parametri f = 0 nebo § = 0 ziskdme zpét bimaxwellovské rozdélen.
Zavedenim vice populaci jednoho typu c¢astic s rtiznymi teplotami lze modelovat
rozdéleni typu bump-on-tail. Vsechna tato rozdéleni jsou nestabilni a umoznuji
rast vin. O nestabilitach, ristu a atlumech je kratce pojednano v kapitole 2.5.
Priklad rychlostniho rozdéleni elektronti se ztratovym kuzelem je na obrazku 4.1.
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4.2 Numerické procedury

Jadrem programu je procedura pdisp, ktera numericky vyhodnocuje plazmovou
disperzni funkci Zy(§) (PDF). Pro hodnoty v oblasti

[ Im&| < 1A |Re&] <b5A|Im&|-|Re&| <m/4, (4.9)

tj. okolo pocatku, pouzivame funkci erf implementovanou v IDL pfes mocninnou
radu, bliZe viz funkce gser v Press et al., [1992] a rovnice (B.7). Pro zbylé hodnoty
vyuzivime metodu fetézového zlomku, rovnice (B.11). Vystupni hodnotu PDF
pozadujeme v presnosti double, nebot PDF vstupuje do vypoctu susceptibility
horkého plazmatu a dochazi tak k vyrazné kumulaci chyb.

Vypocet disperzniho tenzoru je rozdélen na paralelni aproximaci, kolmou
aproximaci a obecny uhel vilnového vektoru. Pro distribuci se ztratovym kuzelem
(4.8) je numericky vhodnéjsi zapsat disperzni tenzor ve tvaru [Ronnmark, 1983]

Kooy 0;3;2 (‘f -0 6si)i“<sﬂ<sl) + 65@(6)) |

(4.10)

S

kde Y,(c) nazyvame ,modifikovanou susceptibilitou* s parametry ¢ = {1,/3}.
Slozky tohoto tenzoru pak podobné jako v (2.17) rozepiSeme pomoci funkei A,,,
Zy do tvaru

Xz (€) = a,c® + Z

n=—oo

e (12
V2wes &

. = - s AnAnDna
Xas(c) =c(1—a )kH G0k n;wn
G0 =@ +20 Y (A (14 5) = Au) A,
. V2o & n
Xyz(c) =1C Wes n;w <An (1 + C)\) - Anl) AnDn )
k2 2 2 00
@ =c[1-(1—ae) 5+ s |+ 3 AAD2, (4.11)
k k UH s i

kde @ = T /T nahrazuje anizotropii a = @ — 1, déle A, = e"*I,,(c)) a

NWes

A, = (gt + 2 ) Z006). 412
( €+ﬂk‘0n> (&) (4.12)

Podobné jako v ptripadé bimaxwellovského rozdéleni je kvili odstranéni odecita-
cich chyb nutné zavést aproximaci paralelniho a kolmého Sifeni:

e, (c) = @ + = (A1 +A,),
s _ . 1
Xay(c) = —ic (A <2c - 1) + QCA_1> :

41



X (€) = Xz (€)

2(¢) (1+w2)+2AD2 (4.13)
Xz \C) =¢C 2 9 ~ 40 .
kjoy ) a
pro paralelni sifeni a
s > n?A, w
X:px(c> =C— n:Z_OO N W — Wes )
s o= n w
Xay(c) = ic n:z_:oon <A (1 + o An_1>> .

k X nA Vs
Xl = o5 30 B ()

Wes n=-—00 W — NWes

) =30 =26 3 (8 (14 35) = M)

W — NWes

s kL & n VW
Xyz(c) = —Ic N n;oo (An <1 + C)\) - An—l) W — Niddas )
1 1 & vis/of +1/as
s =e(1- =) —w.z A 24T s 4.14
@ =c(1-1) -t ¥ n ( A (4.14)

pro kolmé sifeni. Vhodny pomeér k, /kj pro piepnuti do aproximaci zavisi na
konkrétnim fyzikalnim rezimu a je potreba ho ru¢né nastavit uvnitt programu.

Besselovy funkce A, (z) pocitame pro z < 710 jako exp(-x)*beseli(n,x),
kde exp a beseli jsou funkce exponencidla a Besselova modifikovand funkce
prvniho druhu vestavéné v IDL. Pro z > 710 dochéazi k podteceni datového typu
double, funkci A,, pak implementujeme pomoci asymptotického rozvoje (B.21)
déleného exponencialou, tedy

An(:c) — \/;ﬂ_x (li(_l)knl:l (47]z|(gx(>il - 1) )) 7 (4.15)

kde absolutni hodnotu zbytku po rozvoji do radu k odhadneme shora vyrazem

n2\" 1

Ve vyrazu (4.15) vyhodnocujeme kazdy zlomek v soucinu zvlast, aby nedoslo
k preteceni datového typu. Samotné Besselovy funkce pocitame pouze v radu N
a N —1, kde Ay/Ag = ¢ a ¢ je tolerance chyby. Nizsi fady pak pocitdme podle
rekurentniho vztahu (B.22), ktery preusporadame do tvaru

2(n+1)

An(l’) = An+2($) + \

Apia(z), (4.17)

nebof zpétnd rekurence je na rozdil od dopredné rekurence numericky stabilni.
Rad N urc¢ujeme hrubym hornim odhadem

_ J [log(1/ )xl/ﬂ ro x € [0,1)
B { Doi(l/i)xl/ﬂ gro r>1 , (4.18)
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pricemz minimalni hodnota je N = 2.

S chybou je v rdmci celého programu zachézeno tak, aby vypocet elementt
disperzniho tenzoru dosahl relativni presnosti alespon single. K poklesu oproti
ptvodni double presnosti vstupnich hodnot dochazi v disledku odéitani blizkych
hodnot pro parametry blizké hranicim pro prepinani mezi aproximacemi.

Spravnost numerického fteseni disperzni relace byla ovéfena srovnanim
s programem WHAMP [Ronnmark, 1983].

Hlavni procedura integruje rovnice (3.20). Inicializace poc¢ateéniho stavového
vektoru (r,k,w,y) vychdzi z odhadi |k| a « poskytnutych uzivatelem nebo
z odhadu |k| ziskaného fesenim disperzni relace studeného plazmatu a v = 0.
Disperzni relaci horkého plazmatu ve tvaru D(|k|,y) = 0 fesime pomoci zobecnéné
Newtonovy metody (implementovana v distribuci IDL podle procedury newt
v Press et al., [1992]).

Rovnice (3.20) integrujeme Rungeovou—Kuttovou metodou 4. ¥ddu, pricemz
délka casového kroku je iterativné volena tak, aby relativni zména vlnového
vektoru |ki11 — ki|/|ki| lezela v intervalu zvoleném uzivatelem. Splnéni WKB
podminky (platnost aproximace geometrické optiky) je kontrolovano nerovnosti

1 |ki+1 — kzl
|ki|2 "’z’+1 - ri’

fwks = < 1. (4.19)

V programu RAY volime konkrétné fwks < 0,5. Derivace disperzni relace
v (3.20) pocitame v kazdé ose tiibodovou metodou s fixnimi kroky. Pri prilis
velkych nebo prilis malych zménach k, r a hustoty n. program kontroluje, zda se
kroky v numerickych derivacich nachazeji pobliz rovnovahy mezi chybou metody
a zaokrouhlovaci chybou.

Jak bylo uvedeno v kapitole 3.2, ze systému Hamiltonovych rovnic, ktery
mé jednoznac¢né Tteseni, vyTazujeme rovnici pro evoluci 7 a nahrazujeme ji
disperzni relaci. Misto soustavy obycejnych diferencidlnich rovnic (ODE) tedy
resime soustavu diferencidlné-algebraickych rovnic (DAE). Jelikoz neni obecné
trividlni invertovat disperzni relaci, pouzivame state space form metodu podle
Hairer et al., [1993]. Tato metoda predepisuje Tesit ray tracing DAE explicitni
RK metodou, kdy navic v kazdém integra¢nim kroku a mezikrocich integra¢niho
schématu vyresime disperzni relaci (algebraickd rovnice) a ziskdme hodnotu ~.
RAd lokéln{ diskretizacni chyby metody zistava zachovan. Jelikoz Fesime disperzni
relaci konzistentné ve dvou proménnych, |k| a v, zavidime do schématu opravy
stavového vektoru tim, Ze prijmeme |k| z TeSeni disperzni relace. Pro velkd ~
a delsich simulace s hrubsim casovym krokem je v disledku exponencialniho
nartstu globalni chyby numerického reseni siteni paprsku dostatecné presné pouze
lokalné. Lokalni presnost je vsak postacujici, nebot vliv nenulové teploty na tvar
trajektorie se projevuje predev$im pobliz rezonancnich frekvenci [Maxworth a
Gotkowski, 2017], které jsou vymezeny 2D povrchy v prostoru (pro fixni w)
a v okoli téchto povrchu se paprsek Sit{ jen po omezenou dobu. Navic || musi byt
malé kvili aproximaci komplexnich Hamiltonovych rovnic v kapitole 3.2 a také
uvazujeme, ze silné tlumenou vlnu je potreba sledovat jen po kratky cas.

Kromé omezeni plynoucich z WKB aproximace a numerickych postupti je
nutné vyhnout se pri pouziti programu RAY oblastem, kde dochazi ke slévani
korenti disperzni relace. Piiklad najdeme i ve studeném plazmatu, viz priblizovani
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disperznich vétvi okolo crossover frekvence obrazku 2.3. Zatimco simulovany
paprsek se striktné drzi spojité disperzni vétve, dochazi v realném experimentu
k prelévani energie mezi médy a v dusledku se lisi jak trajektorie maxim hustoty
energie, tak amplitudy [Swanson, 2003]. V simulaci muze dojit k médové konverzi
pouze kvili ptilis hrubé diskretizaci nebo pro specialni sméry vinového vektoru
(paralelni a kolm& aproximace).

Program RAY obsahuje paralelné k proceduram pro hledani trajektorii vin
v horkém plazmatu i procedury pro studené plazma (rovnice (3.9), disperzni relace
fesena exaktné). Tyto procedury lze vyuzit pro kontrolu konvergence pro 7j , — 0
a pro rychlé vypocty trajektorie v pripadé, kdy je v zanedbatelné podél celé
trajektorie.
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5. Aplikace ray tracingu

Pro ray tracing elektromagnetickych vin se naskytaji v oboru fyziky kosmického
plazmatu dvé zakladni aplikace. Prvni je predvidani chovani vin v oblastech,
z nichz neméme dostatek druzicovych dat, predevsim tedy u vnéjsich planet
slune¢niho systému. Druhou aplikaci je srovnani simulace s jiz namérenymi daty
za Uucelem podporeni ¢i vyvraceni hypotéz zalozenych na fyzikalni teorii.

Zde ukazeme vysledky tiri simulaci, dvou v pozemské magnetosfére a jedné
v magnetosfére Saturnu. Prvni z nich je studie fidce pozorovaného jevu iono-
sférického odrazu kvaziperiodickych emisi, provedena za predpokladu platnosti
aproximace studeného plazmatu — tato c¢ast textu je zaloZena na ¢lanku Han-
zelka et al., [2017]. Déale prezentujeme simulace $ifeni hvizdovych vin v dolnim
frekvenénim pasmu zamérené na statistické chovani energie viny podél trajekto-
rie. Posledni aplikaci je priklad sifeni a utlumu elektromagnetickych iontovych
cyklotronovych (EMIC) emisi v magnetosfére Saturnu.

5.1 Ionosféricky odraz kvaziperiodicky modulo-
vanych elektromagnetickych emisi

5.1.1 Data z druzice DEMETER

Kvaziperiodické (QP) elektromagnetické emise pozorované v magnetosfére Zemé
jsou vlny hvizdového moédu charakterizované periodickou modulaci intenzity
s periodou v rozsahu od zhruba 10s do fddu jednotek minut [Helliwell, 1965;
Sazhin a Hayakawa, 1994]. V pocatcich kosmického prizkumu pochdzela vétsina
meéreni QP emisi z pozemnich stanic, ¢imz bylo studium téchto emisi omezeno
pouze na pripady, kdy vlna dokazala projit skrze ionosférické vrstvy. Po
vypusténi sateliti s méricimi pristroji schopnymi mérit vicero slozek elektrického
i magnetického pole se kvalita i kvantita dat znacné zvysila, coz umoznilo
podrobné statisticky analyzovat vlnové charakteristiky QP emisi na velkém
rozsahu zemépisnych sirek.

Jednim ze sateliti vhodnych pro studium QP emisi byla francouzska
druzice DEMETER, jejiz mise trvala od roku 2004 do roku 2010. Obihala po
heliosynchronni orbité (10:30, resp. 22:30 mistniho ¢asu) v nadmoiské vysce
ptiblizné 715km (660 km od roku 2005) a pomoci pristroju IMSC a ICE méfila
vsech Sest komponent elektrického a magnetického pole, véetné oblasti VLF
frekvenci, do které prevazné spadaji hvizdové vlny pozorovatelné na orbité
DEMETER [Cussac et al., 2006]. Hayosh et al., [2016] provedli na datech
z DEMETER rozsdhlou analyzu vlnovych charakteristik QP emisi a zkoumali
zavislost vinového a Poyntingova vektoru na magnetické sitce. Vysledné statistiky
ukazuji, ze se viny sifi smérem od rovniku k Zemi a smér vinového vektoru je témér
paralelni (na jizni hemisfére antiparalelni) s vektorem zemského magnetického
pole. Zde se zamérime na pripady vymykajici se tomuto statistickému chovani,
kdy dochazi k prudké zméné sméru vlnového vektoru.

Z desitek udalosti tohoto typu vybrali udédlost ze 13. dubna 2006, na niz
jsme provedli pripadovou studii. Spektrogramy zachycujici vlnové charakteristiky
pozorovanych QP emisi jsou na obrazku 5.1. Podrobnéjsi popis zpracovani
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Obrazek 5.1: Spektrogramy s vinovymi charakteristikami QP emise pozorované
13. dubna 2006 na druzici DEMETER. a) Spektralni hustota vykonu magnetic-
kého pole, b) spektralni hustota vykonu elektrického pole, ¢) polarni ihel vino-
vého vektoru 6y, d) azimut vlnového vektoru ¢, e) elipticita, f) planarita, g)
polarni thel Poyntingova vektoru #p. Plné ¢ara ve vSech panelech znaci lokalni
protonovou cyklotronovou frekvenci.
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druzicovych dat do podoby spektrogrami je uveden v Hanzelka et al., [2017],
kapitola 2. Hodnoty elipticity polarizace a planarity jsou vypocteny podle SVD
(Singular Value Decomposition) metod popsanych v Santolik et al., [2003].

Konkrétné planarita je definovana jako 1 — y/w;/ws, kde w; je nejmensi a ws
nejvetsi singularni ¢islo spektralni matice méreného magnetického pole, a je tizce
spojena s rozptylem nekoherentnitho EM Sumu. Nabyva hodnot z intervalu [0, 1],
pricemz s klesajici hodnotou planarity se emise stava vice izotropni a nelze ji
dobfe modelovat pomoci rovinné viny. Elipticita je definovana vztahem wsq /w3,
kde wy je zbylé (prostfedni) singuldrni ¢islo, a odpovidd poméru os polarizacni
elipsy. Pridava se k ni znaménko vyjadrujici smysl polarizace viny vzhledem ke
staciondrnimu magnetickému poli v plazmatu. Hodnoty elipticity v obr. 5.1e)
jsou blizké jedné a tak dokladaji, ze se vskutku jedna o pravotocivé viny a tedy
hvizdovy maod.

Spektrogramy 6y, #p a planarity jsou vizualné rozdéleny do dvou oblasti
s vyrazné odlisSnymi hodnotami téchto parametri. Na sitkach vétsich nez 55°
pozorujeme Poyntingtiv vektor smérujici k povrchu Zemé témér paralelné s polem,
podobné vinovy vektor je orientovan k zemi s thlem 6, okolo 50°, planarita je
vysoka. Na sitkach mensich nez 53° miii Poyntingtv vektor od zemé, 6 vzroste
ke 140°, planarita je opét vysoka. Mezi uvedenymi magnetickymi sitkami existuje
prechodova oblast s nizkou planaritou. Jelikoz modula¢ni perioda velikosti
magnetického i elektrického pole vin je stale stejna, usuzujeme, Ze se v obou
oblastech spektrogrami jedna o tutéz QP emisi, avsak v prvni c¢asti jde o viny
sitici se primo z rovniku a v druhé ¢asti o vlny odrazené od ionosféry. Tato
interpretace je podpofena skutecnosti, ze se viny nesiti kolmo k povrchu zemé
a nemohou se proto efektivné propagovat skrze hustotni gradienty v ionosfére
(na L = 3,5 jsou siloCary zemského dipélu odchyleny od sméru kolmého na
povrch o priblizné 20°, vinovy vektor je tedy na levé ¢asti spektrogramu odchylen
o priblizné 30° od kolmého sméru).

5.1.2 Simulace odrazenych vin

Opodstatnénost navrzené interpretace podporime paprskovou simulaci. Uvnitt
plazmasféry muzeme s dobrou presnosti pouzit aproximaci studeného plazmatu,
navic na kratké draze DEMETER-ionosféra-DEMETER nelze ocekévat vyrazny
utlum ¢i rast vin. Nasim cilem je na zakladé vstupnich dat danych mérenim
primych vIn ziskat hodnoty thlu 8 pro odrazené viny a srovnat je s experimental-
nimi hodnotami na pfislusnych magnetickych sitkach. Jelikoz podle obrazku 5.1d)
nabyvaji hodnoty azimutélniho tihlu |¢y| ~ 180°, omezili jsme nasi studii na meri-
dionalni rovinu. Model hustoty je zalozen na diftiiznim ekvilibriu slozek plazmatu
v gravitacnim poli Zemé, viz kapitolu 4.1. Jako model magnetického pole Zemé
volime dipélovou aproximaci.

Simulace kazdého paprsku byla rozdélena do dvou kroktt — v prvnim
kroku jsme vzali vstupni experimentalni data a nechali paprsek sitit az do
oblasti ionosféry, kde byl béh programu kvuli prudkym zméndm vlnového
vektoru zastaven (nelze déle Tesit ve WKB aproximaci). V tomto bodé jsme
predpokladali spekularni odraz, tj. zrcadlové otocili vlnovy vektor podle roviny
tecné k zemskému povrchu, znovu nastartovali program a siteni zastavili opét az
na orbitalni vysce druzice.
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Pti popisu plazmatu v ionosférické oblasti jsme vychazeli z modelu IRI
(International Reference lonosphere, Bilitza a Reinisch, [2008]) z néjz jsme pro
dany den a MLT prevzali referenéni hodnoty veli¢in stanovené pro vysku 660 km.
Pouzité veli¢iny a jejich hodnoty byly: elektronova teplota T, = 2200K, n, =
13800 cm =3, n(O")/n, = 0,599, n(He™)/n, = 0,047, n(H")/n, = 0,307. Zadné
dalsi ionty jsme v simulaci nepouzili, soucet relativnich hustot byl normalizovan
na jednicku. Pata Fy peaku smérem blize k Zemi byla ve vysce 140 km.
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Obréazek 5.2: Detail ionosférického odrazu paprskt simulujicich siteni QP emise
ve hvizdovém moédu. Silna ¢erna krivka predstavuje povrch Zemé, zelena kiivka
reprezentuje orbitu druzice DEMETER. Sedé sipky ukazuji smér vlnového
vektoru, vykreslovany jsou kazdych 0,01s béhem siteni. Pocateéni hodnoty
magnetické sitky ve dvou vyobrazenych pripadech jsou 54,4° a 57,2°.

Nejvétsi intenzity QP emisi pozorujeme okolo frekvence f = 1000 Hz, proto
jsme volili f jako frekvenci simulovanych paprskt. Volili jsme deset riznych dvojic
pocatecnich hodnot 6 a A, ziskanych primérovanim dat v obr. 5.1c) pres osm
sousednich c¢asovych intervalii. U vSech paprskii jsme pozorovali poruseni WKB
podminky (a tedy predpokladany odraz) ve vysce v rozsahu od 150 km do 170 km.
Po odrazu se viny sitily zpét na orbitu DEMETER, kde jsme zaznamenali aktualni
magnetickou s$itku a thel vlnového vektoru. Priklady trajektorii simulovanych
paprskil jsou na obrazku 5.2. Zavislost #; na magnetické Sifce je vykreslena
na obr. 5.3, pricemz zelené kiivky predstavuji vstupni data z ptfimych vin,
cervené krivky predstavuji pozorovana data pro odrazené viny a cerné krivky
jsou vysledky simulaci odrazenych vin.

Vysledky simulaci ukazuji dobrou shodu v thlech vlnového vektoru pro
odrazené vlny na nizsich sitkdch (pod 53°), vidime vsak presah do vyssich
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Obrézek 5.3: Zavislost polarniho hlu 6y na magnetické sitce A\,. Zelena plna ¢ara
predstavuje namérené thly primych vin a zaroven i vstupni data pro simulaci,
cervend plna ¢ara prislusi namérenym thlim odrazenych vin. Prerusované zelené
a Cervené cary predstavuji smérodatnou odchylku priamérovanych méreni +o.
Cerné ¢ary ukazuji hodnoty poldrnich hli odraZenych vin ziskanych simulaci,
pricemz prerusované cerné cary odpovidaji vysledkiim ziskanym pii pouziti
vstupnich hodnot posunutych o o. Ctvercové a kirové symboly odpovidaji tém
v obrazku 5.2. Mezera mezi ¢ervenou a zelenou oblasti (odpovida zhruba 15s
méfeni DEMETER) predstavuje interval, kde dochdzi k vyraznému miseni
primych a odrazenych vin a data tak nelze pouzit jako vstup ani ke srovnani.

magnetickych sitek. Tento jev si vysvétlujeme jako dtsledek jiz zminéného
miseni primych a odrazenych vln. Ackoli na Sitkach A\, = 54° dostavame
z vysledkt simulace hodnoty 1hli odrazenych vin 6, ~ 150°, miize byt v disledku
miseni s intenzivnéjsimi pfimymi vlnami vyslednd experimentalni hodnota thlu
stanovena jako vyrazné mensi.

5.1.3 Zpétny ray tracing

Ve studeném plazmatu je siteni paprsku ¢asové reverzibilni, oto¢enim pocatecniho
vlnového vektoru o 180° tedy ziskame trajektorii, po které paprsek prisel do
bodu méreni. Touto metodou jsme odhadovali polohu zdroje emise. Vychézeli
jsme pritom z modelu hustoty uvedeného vyse, do kterého jsme implementovali
plazmapauzu jako dvacetinasobny pokles hustoty plazmatu kopirujici tvar silocar
dipélového pole Zemé. Profil hustotniho poklesu jsme modelovali v logaritmickém
meritku pomoci funkce sinus s polositkou peaku 0,5 Rg. Stredni vzdalenost
plazmapauzy L, jsme odhadovali na zakladé statistiky zavislosti L,, na Kp
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indexu publikované v O’Brien a Moldwin, [2003]. Kp index jsme ziskali z archivu
World Data Center for Geomagnetism, Kyoto. Maximéalni hodnota Kp indexu
za poslednich 36 hodin pred pozorovanim na DEMETER byla Kp = 4, ¢emuz
odpovida poloha plazmapauzy L,, = 4,2 + 0,8 (uvedena jedna smérodatna
odchylka linearniho fitu). Simulace se vSsak pro hodnoty L,, < 4 zastavovaly
na WKB podmince, proto jsme nakonec testovali pouze hodnoty L,, =

{4,2,4,6,5,0,5,4}.

a) b)
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Obrazek 5.4: Zpétny ray tracing pro ¢tyfi ruzné polohy plazmapauzy L,, =
{4,2,4,6,5,0,54}. Sedé Sipky predstavuji sméry vlnového vektoru podél tra-
jektorie s Casovymi rozestupy 0,5s. Teckované ¢ary zobrazuji dipélové silocary
L =2,3, .... Zluta oblast predstavuje plazmasféru ohrani¢enou stiedem plazma-
pauzy. Pocateéni hodnota magnetické sitky byla ve vSech pripadech A, = 55°.

Na obrazku 5.4 ukazujeme trajektorie zpétného siteni paprski z pozice
DEMETER na rovnik. Vidime, se paprsky §ifi budto zcela nevedené, obr. 5.4a.b),
nebo jsou smérovany odrazy na vnitini hrané plazmapauzy. Ve vsech pripadech
se predpokladany zdroj emise nachazi v blizkosti plazmapauzy. Casteéné vedeni
plazmapauzou je pravdépodobnéjsi, nebot vlny jsou ve zdroji generovany z velké
casti kvaziparalelné. Hypotéza pouze casteéné vedeného Sireni je v souladu
s vlnovymi analyzami uvedenymi v Némec et al., [2013], které ukazuji, Ze polarni
uhel 6, prudce narusta s magnetickou sitkou béhem propagace od zdroje emise.
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Béhem simulaci jsme také pozorovali, Ze zatimco viny naméfené na druzici
maji frekvenci nizsi, nez je lokdlni dolni hybridni frekvence, ve zdroji ji maji
naopak vyssi. K odrazu vln na hybridni frekvenci vSak nedochazi, nebot v oblasti
prechodu pres wy, jsou hodnoty 6 nizké.

5.1.4 Diskuse

Provedené ray tracing simulace podporuji hypotézu o ionosférickém odrazu
pozorované QP emise. Tento mechanismus byl navrzen jiz v ¢lanku Santolik
a Parrot, [1999] na zadkladé pozorovani druzice Freja, nebyl vsak podporen
simulacemi. Spekuldrni odraz na hustotnich gradientech je v podrobném
pojednani Sonwalkar et al., [2011] uveden jako jeden z mechanizmu vyuzitelnych
ke zkoumani magnetosféry pomoci uméle generovanych vin ve hvizdovém modu.
Sonwalkar et al., [2011] vSak studovali viny o frekvencich nad 6 kHz, tedy vyrazné
vyssich nez ve zde uvedené studii.

Jako alternativni vysvétleni zde studovaného pripadu lze navrhnout nasledu-
jici schéma Siteni: vina penetruje ionosféru, siii se ve vinovodu Zemé—ionosféra,
a opét z néj vystoupi o nékolik set kilometri déle [Fiser et al., 2010]. Takovéto
schéma by vsak vyzadovalo, aby vInové vektory pozorovanych vin byly priblizné
kolmé k povrchu, coz neni nas pripad. Navic viny pfi siteni vlnovodem ztraci
energii, nebyly by tedy mezi primymi vlnami na spektrogramu dobie rozezna-
telné, pripadné bychom od urc¢itych magnetickych sitek pozorovali prudky pokles
intenzity emise.

Zaméime se jesté na vliv parametri hustotniho modelu na vysledky
simulaci. Zména referencnich hustot a teplot ovlivni predevsim dobu Siteni,
trajektorie DEMETER-ionosféra-DEMETER se nijak vyrazné nezméni. Vyska
ionosférického F, peaku ma primy vliv na sitkovy posun mezi pfimou a odrazenou
vlnou. Cim niZe se peak nachézi, tim nizsich &fiek odrazené vlny dosdhnou.
Sonwalkar et al., [2011] predpokladaji odraz ve vySce 90 km, vyrazné nizsi nez
zde. Tuto volbu zduvodnuji prudkym poklesem ionizace plazmatu (a tedy i indexu
lomu) v této oblasti. V nasich simulacich vSak mezi vrcholem peaku a mistem, kde
v dtisledku prudkych zmén vinového vektoru selze WKB aproximace, pozorujeme
pokles indexu lomu z hodnoty ¢ = 50 na hodnoty mezi ¢ = 10 az p = 5, tj. pokles
dostatecny pro spekularni odraz, a proto je zde pouzivany predpoklad odrazu ve
vysce az okolo 160 km opodstatnény.

V oblasti nadmorskych vysek < 200km je potfeba zohlednit vliv srazek
elektroni s neutraly. Na zakladé hodnoty elektronové teploty a hustoty Ny
prevzatych z IRl a modelu srazek e~ s Ny (nejcastéjsi typ parovych srazek,
spoCteno podle Schunk a Nagy, [2004]) jsme urcili srdzkovou frekvenci 60s~!
ve vysce 200km a 300s™! ve vysce 160 km. V&ts hodnota srdzkové frekvence je
srovnatelna s frekvenci viny 1000 Hz, neutralni ¢astice zde tedy hraji podstatnou
roli. Srazky vsak ovlivni pfedevsim intenzitu elektromagnetické emise, ne
trajektorii rovinné viny, vysledky nasi simulace nejsou proto srazkami ovlivnény.

Hledéni zdroje emise pomoci zpétného ray tracingu podle ocekavani ukazalo,
7e by zdroj mél byt na vnitini hrané plazmapauzy. Sifeni QP emisi vSak miize
byt silné ovlivnéno vedenim hvizdovych vin [Santolik et al., 2006; Titova et
al., 2015]. Hvizdové vlny v padsmu w < we/2 mohou byt vedeny na vnitini
hrané plazmapauzy [Woodroffe a Streltsov, 2013]. Zde jsme ukazali, Ze trajektorie
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paprskil je stacena plazmapauzou i v nevedeném pripadé, a navic jejich vinové
charakteristiky dobfe odpovidaji tém experimentalné zjisténym. Plazmapauza
se vsak pomérné dynamicky vyviji a na vylouceni vedeni vin by byly potieba
komplikovanéjsi modely, v idealnim ptipadé zalozené na in situ méreni elektronové
hustoty.

5.2 Statistika hvizdovych vin v dolnim frek-
vencénim pasmu

5.2.1 Hvizdové viny ve vnéjsim radiacnim pasu

Elektromagnetické viny hvizdového médu vyznamné ovliviiuji dynamiku vnéjsiho
radiacniho pasu skrze interakce vlna—castice vedouci k urychlovani ¢i ztratam
relativistickych ¢astic [Tao et al., 2013]. Vyznamnou tfidu téchto vln tvori
emise s diskrétnimi ¢asovymi elementy zvana chorus, jez podle soucasnych teorii
vznikd jako dusledek nelinearnich interakci vin a ¢astic pobliz geomagnetického
rovniku [Katoh a Omura, 2016]. Nadto bylo druzicovymi pozorovanimi zjisténo,
ze hvizdové viny v dolnim frekvenénim pasmu (w < wee/2) vykazuji az o dva rady
vétsi hodnotu primérného toku Poyntingova vektoru a jejich vliv na rychlostni
distribuce ¢astic v radiacnich pasech je tedy vyznamny [Santolik et al., 2010].

Santolik et al., [2014b] analyzovali hvizdové viny dolniho frekvenéniho pasma
na datech z 11 let mise Cluster (1. ledna 2001 — 31. prosince 2011) se zaméfenim
na oblast 4 < L* < 7, pod kterou spadda vnéjsi radiacni péas. Konstelace
druzic Cluster je mise Evropské kosmické agentury (ESA) sestdvajici ze ¢ty
sateliti s identickymi pristroji, kterd je i v soucasnosti (2018) stéle jesté
aktivni. Vysledkem analyzy byly mapy vinovych parametri v zavislosti na poloze
a distribuce polarnich uhla vlnového vektoru 6. V tomto textu se zamérime
predevsim na zavislost 6 na magnetické Sitce \,,. Pro snadné srovnani uvadime
vysledky Santolik et al., [2014b] na obrazku 5.5.

Na obrézcich 5.5a), 5.5b), je vyobrazena hustota pravdépodobnosti uhlu 6y
(v obrazku znacen fgyp, vypocten SVD metodami ze spektrélnich matic, viz
Santolik et al., [2003]) v zavislosti na opravené magnetické sifce A — Amo Pro
oblasti 4,0 < L* < 55 a 5,5 < L* < 7,0 (rovnikové hodnoty L* jsou dopoctené
zpétné pro kazdé méreni). Blizsi vysvétleni veli¢in Ao a L* viz dodatek A.
Zatimco v intervalu mensich L* pozorujeme nartst ¢, smérem od rovniku a poté
prudky pokles okolo +15° sifky, na vyssich L* jiz tento efekt neni tak vyrazny
a vykazuje znacnou asymetrii. Obrazky 5.5¢), 5.5d) ukazuji chovani hustoty
pravdépodobnosti log B2, kde B?/2u je magnetickd slozka hustoty energie viny.
V nizsim intervalu L* je patrny pozvolny nartst energie az do sitek +35°,
kde B? prudce poklesne. V oblasti vyssich L tento efekt neni dobie viditelny.
Nakonec obrazky 5.5e) a 5.5f) ukazuji hustoty pravdépodobnosti 0 po vazeni
na B2. Uhly 6y po véZeni vykazuji pFiblizné konstantn{ hustotu pravdépodobnosti
koncentrovanou v malych hodnotéch (pfiblizné podél stacionarniho magnetického
pole), v rozsahu sitek od —40° do 40°.
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Obrazek 5.5: Analyza vin z rovnikového frekvencéniho pasma 0,1-0,5 we. Levy
sloupec odpovidd vlnam z 4 < L* < 5,5, pravy sloupec 5,5 < L* < T.
Vyznam znaceni veli¢in viz text. a—b) Hustota rozdéleni pravdépodobnosti
(PDF, Probability Density Function) polarniho thlu vinového vektoru Osyp. c—
d) PDF dekadického logaritmu druhé mocniny amplitud fluktuaci magnetického
pole B?. e—f) Hustota rozdéleni pravdépodobnosti fsyp vaZena na B2 Medidn —
resp. vazeny median v panelech e) a f) — hodnot na svislé ose je v grafech vyznacen
plnou ¢ernou ¢arou. V panelech a-d) predstavuji sedé ¢ary pocet spektralnich
matic magnetického pole v kazdém binu \,,, v panelech e—f) ukazuji primérnou
hodnotu B? v kazdém binu. Pfevzato ze Santolik et al., [2014D].
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V dalsi sekci se pokusime vysvétlit nékteré vysledky uvedené analyzy
na zakladé paprskovych simulaci v horkém plazmatu. Predné budeme chtit
ukazat, jak se chovaji vedené a nevedené hvizdové viny a zda lze vhodnou
volbou poméru vyskytu vin s témito dvéma rtznymi zptsoby siteni dosahnout
shody mezi simulaci a pozorovanim ve vyvoji #,. Déle se pokusime vysvétlit
nartist B? na zdkladd zuZovani magnetickych silo¢ar a ristu energie vlny na
elektronové anizotropii a porovname, jak vypada zavislost 0y (\y,) v pripadé vazeni
veli¢inou B? a v pifpadé vaZzeni hustotou energie viny W.

5.2.2 Modely a simulace

Simulace provedené pomoci kodu RAY jsme omezili na meridionalni rovinu, nebof
longitudinalni drift vin je obvykle zanedbatelny. Magnetické pole jsme modelovali
jednak dipdlem a jednak stlacenym dipélem s parametrem b = 1072 B, kde
Beq je sila dipélového magnetického pole u povrchu Zemé na rovniku; podrobnéjsi
popis modelu je uveden v kapitole 4. Srovnani téchto dvou modela spolu
s realistickym modelem stlaceného magnetického pole Zemé (T96 + IGRF) je
uvedeno na obrazku 5.6.

Rozlozeni hustoty elektron—protonového plazmatu jsme modelovali na zédkladé
Dentonova modelu (viz kapitola 4) s rovnikovou hustotou elektront ne(R) =
1,259/ Oblast povoleného §ffeni paprskii jsme omezili na 3.6 < L < 7.8,
R > 1.8a A\, > 55°, plazmapauzu do modelu nezahrnujeme. V pripadé vedenych
vln jsme rovnikovy profil hustoty doplnili o gaussovské peaky s maximem
odpovidajicim 120 % puvodni hustoty a siftkou ¢ = 100 km. V celkovém modelu se
pak tyto peaky zobrazi jako ducty neboli trubice se zvysenou hustotou plazmatu
lezici na silocarach zvoleného modelu magnetického pole. Distribuce hustoty
v povolené oblasti Siteni je vykreslena na obrazku 5.7. Vzhledem k severo-jizni
symetrii modelti se mizeme omezit pouze na severni polokouli a také psat A\,
misto Ay, — Amo. Budeme téz pro zjednoduseni psat L misto L* (pro dipélové pole
plati presné, viz dodatek A).

Efekty horkého plazmatu modelujeme populaci horkych elektronii o hus-
t0t8 Nhot = 1073 Neoiq @ teplotd Thor = 5keV s maxwellovskym rozdélenim. Anizot-
ropii do simulace zahrnujeme pomoci jednoduchého modelu konstantni hodnoty
anizotropie horké populace v celém prostoru, pricemz volime hodnoty a = 0
aa=04 (vzdy T, +T) = 10keV). Volba teploty a hustoty je zaloZena na vy-
sledcich Li et al., [2010], podle nichz jsou hvizdové viny ve frekvencénim inter-
valu 0,1 we <w < 0,5 wee nejvice ovlivnény anizotropii elektront o teplotach 2 keV
az 10 keV; to dokladdme i nize v diskusi. Relativni hustotu elektront jsme odhadli
z hustoty elektronu ve fazovém prostoru uvedené v Kubota et al., [2018].

Pocatecni thly 6 jsme volili rovnomérné z normalniho rozdéleni se stredni
hodnotou 0° a smérodatnou odchylkou 12° prevzatého ze Santolik et al., [2014b].
Pocatecni frekvence jsme volili z normalniho rozdéleni se stiedni hodnotou 0,3 we,
a smérodatnou odchylkou 0,07w. (nepublikovand data, stejny dataset jako
Santolik et al., [2014b]; cf. Santolik et al., [2014a], obrazek 4b). Paprsky jsme
startovali na rovniku na silocarach od L = 4 do L = 7 s krokem 0,5. V pripadé
nevedenych vin jsme kazdy paprsek simulovali jesté dvakrat s odchylkou £0,1 od
pocatecniho L.

Celkem jsme jako pocateéni parametry simulace volili 19 frekvenci, 7 uhli,
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Obrézek 5.6: Srovnani tvaru magnetickych silocar v meridionalni roviné pro tii
riazné modely geomagnetického pole. Plnou cCervenou carou je znacen dipélovy
model, prerusovanou modrou ¢arou model stlac¢eného dip6lu s b = 1072 B,
a Cernou prerusovanou carou IGRF model kombinovany s Tsyganenkovym
modelem verze 1996. Tsyganenkiiv model je parametrizovan dynamickym tlakem
slune¢niho vétru nad rdzovou vlnou pgqym = 6nPa, parametry Dst, Bnr,.
a Brvr,y jsou nulové.

7 radidlnich vzdalenosti na rovniku, 2 hodnoty anizotropie, 2 typy plazmatu
(s horkou populaci a pouze studené), 2 typy vedeni vlny (vedené a nevedené)
a 2 modely magnetického pole. Dohromady 29 792 paprskii. Pocatecni parametry
paprsku jsou shrnuty v tabulce 5.1. Sifeni paprskil jsme zastavovali pii tniku
z povolené oblasti, pfi poklesu amplitudy viny pod 10~3 ptivodni hodnoty nebo
pri dosazeni thlu 6, = 89,0°, ¢imz jsme zamezili zahrnuti viln odrazenych na
dolni hybridni frekvenci wy, do vysledné statistiky Samostatné priklady trajektorii
paprskl i s odrazem na wy, jsou na obrézcich 5.8 a 5.9.

Na zakladé znalosti disperzniho tenzoru a vlnového vektoru dokézeme
vypocist smér elektrického a magnetického pole viny, ne vsak jejich velikosti,
viz rovnici (2.4). Abychom z paprskové simulace ziskali magnetické pole viny B,
musime zavést dodatecny predpoklad. Timto predpokladem je zachovani toku
Poyntingova vektoru, V - § = 0. Predpoklad zachovani aplikujeme v pripadé
vedeného sifeni na studené plazma uzaviené v magnetické trubici konstantniho
prifezu, tj. srovname pocatecni Poyntinguv vektor |Sp| normalizovany na E, = 1
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Obrazek 5.7: Model hustoty elektronti v meridionalni roviné pro dipélovy model
magnetického pole. Vykreslend oblast je omezena hranicemi, na kterych jsme
zastavovali §ifeni simulovanych paprskti. Nartsty hustoty podél magnetickych
silocar ukazuji, kde v pripadé simulaci vedenych vIn lezely ducty.

Tabulka 5.1: Vstupni parametry simulovanych paprskii. Elektronova cyklotronova
frekvence we udava hodnotu na rovniku pro dané L. V simulacich byly pouzity
vSechny kombinace uvedenych vinovych frekvenci w, pocatecnich vzdalenosti L
a pocatecnich uhlu vlnového vektoru 6.

wlwe | L | fue[Hz] (dip.) | feo [Hz] (stL. dip.) | 6, []
0,185 0,309 | 4,0 13253 14100 ~13,9
0,210 0,318 | 4,5 9307 10157 -8,1
0,227 0,327 | 5,0 6788 7633 -3,8
0,241 0,337 | 5,5 5097 5946 0,0
0,253 0,347 | 6,0 3928 4776 3.8
0,263 0,359 | 6.5 3087 3937 8,1
0,273 0,373 | 7,0 2473 3320 13,9
0,282 0,390
0,201 0,415
0,300

s aktudlnim normalizovanym |S|. Ziskdme tak faktor fg, kterym musime nésobit
kvadrat elektrického pole, abychom zachovali Poyntingtiv tok. Z opraveného
elektrického pole miizeme spocist pres Faradaytv zakon i skutecné velikosti slozek
magnetického pole normované na pocateéni hodnotu. Poté zohlednime zuzovani
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Obrézek 5.8: Priklad vedeného siteni paprsku o frekvenci f = 2452Hz,
anizotropie rychlostnitho rozdéleni elektroni je nulova, magnetické pole je
dipélové. Aby byl dobfe patrny rozkmit trajektorie uvniti ductu, je pocatecni tihel
vlnového vektoru nastaven na 13,9°. Barevna skala ukazuje pokles amplitudy viny,
Sedé Sipky vykreslené kazdych 0,1s grupového casu podél trajektorie reprezentuji
smér vinového vektoru.

magnetickych silocar, pricemz faktor zizeni spocteny ve 2D meridionédlni roviné
(kapitola 4, rovnice (4.1)) musime jesté nasobit faktorem zizeni kvili radidlnimu
priblizeni, R/Ry; ziskame tak geometricky faktor f,, kde f; > 1 znamend
zuzeni. Vyznam geometrického faktoru je nazorné vysvétlen na obrazku 5.10.
Faktorem f, nasobime kvadraty poli, resp. energii. Nakonec B? a W ndsobime
kvadratem amplitudy ziskanym integraci utlumu/rastu v = Imw. Pokud viny
nejsou vedené a nemuzeme tak pouzit rovnici (4.1), uréime zizeni v meridionalni
roviné z radidlnich vzdalenosti trojice sousednich paprskii jako

max; (Ro;) — min; (Ro;)
max; (R;) — min; (R;) ’

fi= (5.1)
kde R;, i € {1,2,3} jsou aktudlni radidlni vzdalenosti paprski a Ry; jsou jejich
pocatecni radialni vzdalenosti.

Parametry paprsku vypoctené podél trajektorie programem RAY jsme
statisticky zpracovali. Sledovali jsme nasledujici parametry: R, L, 6y, elipticita
Eg, |B|> = B? hustota energie W. Tyto hodnoty jsme nejprve zpriimérovali
pres jeden bin v A, o velikosti A\, = 1° a poté jsme paprsky v kazdém
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Obréazek 5.9: Priklad nevedeného Siteni, stejné parametry paprsku jako v ob-
razku 5.8. V bodé zastaveni simulace dosahuj frekvence viny zhruba 0,9 wy,.

binu rozsifili na blize k Zemi, L < 5,5, a déle od Zemé, L > 5,5 (v souladu
s délenim v obrazku 5.5). Zaroven jsme zaznamenavali, kolik se v dolnim a hornim
intervalu L vyskytuje paprski, nebot mohou mezi témito intervaly prechézet a je
tedy nutné znat jejich pocet, abychom dokazali urc¢it primérnou energii paprski
ve zvoleném intervalu. Hodnoty thlu 6, jsme v kazdém binu prepocetli jako
vazeny aritmeticky primér pfes energie paprskit W, resp. B2. Pokud se v pifpadé
nevedeného siteni néktery z trojice sousednich paprski v daném binu nenachézel
nebo se v binu jeho sifeni zastavilo, f, jsme nepocitali a celou trojici vyradili
ze statistiky. Posunuté nevedené paprsky pritom pouzivame pouze k vypoctu fq,

vlastnosti viny odec¢itame z centralniho paprsku.
Obrazky 5.11 az 5.13 ukazuji vivoj energii B? a W v zdvislosti na magnetické

sitce pro ruzné kombinace modeltt magnetického pole, hustoty plazmatu a teploty
elektroni. Kromé vysledki pro horni a dolni interval L (ervend a modra
barva) uvddime i prumér pres vSechny paprsky (Cernd barva). Rozsah §ifek byl
pri vykreslovani shora omezen hodnotou 50°, nebot pro vétsi Sitky neméame

experimentalni data ke srovnani.
Na obrézcich 5.14 a 5.15 uvadime vysledky pro vyvoj tthlu 6y s magnetickou

Sffkou. Obr. 5.14 ukazuje thly vdZzené na B? a W, pficemZ v obou piipadech
uvazujeme ruzné procentudlni zastoupeni vedenych vin v souboru: 15%, 50 %
a 85 %. Tato riuznd zastoupeni zahrnujeme do statistiky tak, Ze pocty paprsku
a jejich energie nasobime prislusnymi procentualnimi faktory. Tedy pro zastoupeni
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Obrézek 5.10: Schéma znazornujici vyznam geometrického faktoru f, pro piipad
vedenych vin. V levé ¢asti je meridiondlni fez, uprostred ekvatorialni fez, napravo
je kolmy prurez magnetickou trubici v pocateéni a ¢arkované poloze. Oba Tezy
ukazuji zuzovani dvou vybranych siloc¢ar zemského magnetického pole.

vedenych vin fyuc = 0,85 vypocteme prumérnou vazenou hodnotu 6 v jednom
binu sitky jako

Z <0k,duct()\m> * fduct + ek,noduct()\m) * (1 - fduct))
 OGmAm+AAm)

Ok (Am) =
Z (Bguct(/\m) * fduct + Br210duct(/\m) * (1 - fduct))
(>\m,>\m+A>\m)

, (52)

analogicky pro W. V obrazku 5.15 nejsou uhly vazené energiemi, ale paprsky
s amplitudou pod prahovou hodnotou A/A;,; = 0,1 jsou ze statistiky vyTtazeny.

5.2.3 Diskuse

Vysledky simulaci ukazuji nartist B? v zdvislosti na A, pro dipélovy model
a vedené vlny ve studeném plazmatu, obr. 5.11a). Tento zavér je kvalitativné
v souladu s experimentalnimi vysledky ukazanymi v obrazku 5.5 a slo ho
predpokladat na zakladé dipolové geometrie a kvaziparalelniho vinového vektoru
paprsku siticiho se ve vinovodu. Nepozorujeme zde vSak zadny vyznamny rozdil
mezi vlnami v oblasti L € (4,0; 5,5) a L € (5,5; 7,0). V geometrii stlaceného
dipélu je patrny mirny rozdil mezi regiony dale od Zemé a blize k Zemi,
avSak v obou piipadech je nartist B? mens neZ u obycejného dipdlu. Navic
ani pro zadnou geometrii magnetického pole nedosahujeme na intervalu A, €
(0°,40°) fadového néartistu B? patrného v experimentu. V pifpadé nevedenych
vin nepozorujeme témér zadny nartst, nebot s rostoucim 6y se energie viny
preléva z magnetické do elektrické. Pred odrazem, kdy je vinovy vektor kolmy
k magnetickému poli, klesd B2 k nule — vlna je elektrostatickd. Na druhou stranu
ma vlna v blizkosti bodu odrazu velmi nizkou grupovou rychlost, proto nartsta
hustota energie, jak ukazuje obrazek 5.12a). Poznamenejme, ze pro vypocet hustot
energii nevedenych vin je potteba do vzorce 5.1 dosadit alespon tii paprsky, nebot
se paprsky obecné mohou protinat, coz pti pouziti pouze dvou paprskil nutné vede
k divergencim.

Oblast sifek, na kterych zaéne B? klesat, je v simulaci posunuta zhruba
o 10° severné vuci experimentu. To je disledkem pouzitého modelu ducti,
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Obrazek 5.11: Magnetickd energie viny B? v zavislosti na magnetické Sifce Ap,.
Panely a), c¢) pro dipélové magnetické pole, panely b), d) pro stlaceny dipdl.
Data v panelech a), b) byla vypoé¢tena v aproximaci studeného plazmatu, panely
b), d) pro plazma s horkou populaci elektroni o teploté 5keV bez anizotropie.
V obrazcich 5.11 az 5.13 je vyznam car nasledujici: plnd c¢ara znaci vedené
vlny, prerusovana cara nevedené. Modra barvou jsou znaceny viny z rozsahu
pocatecnich L-parametri 4,0 az 5,5, ¢ervenou barvou z rozsahu 5,5 az 7,0. Bt je
libovolné volend pocatecni hodnota. Hodnota vykreslena v celo¢iselné hodnoté A,
predstavuje prumeérovani pres bin [Ay, Am + A, kde AN = 1°.

ktery predpokladd, ze tato hustotni struktura dosahuje az k ionosfére. Jelikoz
neexistuje obecné uznavana teorie dynamiky ductii a experimentalni méreni
jsou dostupnd jen v horni ionosfére [Loi et al., 2015], nemizeme vylouéit, ze
ducty zesldbnou okolo 40°, viny prejdou do nevedeného mdédu siteni a 6 prudce
narostou. Jako dalsi hypotézu vysvétlujici nartst ihlu vinového vektoru uvadime
staceni trajektorie paprskii pobliz plazmapauzy. V nasem modelu je plazmapauza
silné stlacend, za klidnych geomagnetickych podminek vSak mize difundovat na
velké vzdalenosti (L ~ 5). Uvniti plazmapauzy jednak nedokdzeme predvidat
chovani ductt a navic se hvizdovy mod v dolnim frekvenénim pasmu $ifi smérem
do oblasti s vyssimi hustotami (pro vysvétleni viz dodatek C) a muze tak uniknout
z oblasti, kterou snimaji druzice Cluster. V neposledni fadé se na chovani 6 mtze
projevit smiSeni pozorovanych EM emisi s aurordlnim sykotem (auroral hiss),
ktery se siri v blizkosti rezonan¢niho kuzelu hvizdového médu.
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Obrézek 5.12: Hustota elektromagnetické energie viny W v zavislosti na
magnetické $itce A\,. Vyznam barev a typu car graf viz obr. 5.11.

V aproximaci studeného plazmatu chybi mechanismus, ktery by viné dodaval
energii, vysledky diskutované vyse proto nemusi nutné odpovidat realité.
Simulace v horkém plazmatu s izotropnim Maxwellovym rozdélenim rychlosti,
obr. 5.11c) a 5.12c), nemohou vést na rast amplitudy, ale zohlednuji jeji
pokles. T bez anizotropie vsak muzeme pozorovat, ze nevedené viny jsou
zeslabeny cyklotronovym tlumenim vyraznéji nez viny vedené. Simulace ptipadt
s anizotropnim rozdélenim horké populace elektronti na obr. 5.13 vykazuji
rust predevsim v oblasti pobliz rovniku, ¢imz kompenzuji ttlum pozorovany
v obr. 5.11c) a vysledny trend grafu se tak velice podobéd tomu ziskanému ze
simulace ve studeném plazmatu. Dalsim vysledkem je, ze anizotropni rist se
signifikantné projevi pouze na vedenych vlnach.

Jak ovliviiuje anizotropie rist hvizdovych viln lze nahlédnout za barevnych
map na obrazku 5.16. Prvnim pozorovanim je, Ze pro zvolenou teplotni distribuci
nartsta atlum vlny s rostoucim odklonem vInového vektoru od paralelniho sméru.
Proto nevedené viny ztraceji intenzitu podstatné rychleji nez viny vedené. Dale
pozorujeme, ze s rostouci teplotou horké populace elektronti se peak v ristu
posouva smérem do nizsich frekvenci. Aby vlna rostla na teplotni anizotropii
i dale od rovniku, tj. v oblastech s vyssi lokdlni w.,, museli bychom do modelu
pridat populace o teplotach v desitkach az stovkach elektronvolti. Tyto populace
vsak maji nizkou relativni hustotu, a nezpusobily by proto vyrazny rist. Navic
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Obrazek 5.13: Magnetickd energie viny B? a hustota energie W v zdvislosti
na magnetické sifce A\,. Simulace v plazmatu s horkou populaci elektront
o teplotdch T = 5,83keV a T} = 4,17keV. Popis car viz 5.11.

bychom se dostali do oblasti energii, kde je potieba aplikovat relativistické
modely, které nejsou v nasi pocitacové procedure zahrnuty. Proto v uvedenych
simulacich nemuzeme dosdhnout pozvolného, anizotropii tazeného rustu po celé
délce trajektorie viny. Predevsim ale z ristovych map zjistujeme, ze pro nizsi
absolutni hodnoty frekvence viny jsou rusty vyraznéjsi. Abychom pozorovali vétsi
rusty na mensich L, musela by v této oblasti byt anizotropie silnéjsi — statistika
zalozend na experimentalnich datech vSak ukazuje, zZe silné anizotropni rozdéleni
teploty jsou typickd pro L > 6 [Li et al., 2010].

Statistika thli vinového vektoru 6, prezentovana v obrazcich 5.14 vede po
srovnani s obr. 5.5¢), 5.5f) k zavéru, ze v nadpolovi¢ni vétsiné pripadi pozorovani
se jedna o vedené viny. Pro uvedeny pomér vedenych ku nevedenym vindm 85 : 15
se Oy drzi okolo 10°. Za predpokladu takového poméru se prilis neprojevuje, zda
thly vdzime na B? & hustotu energie W. Pro vétsi zastoupeni nevedenych vin
pozorujeme v pripadé vazeni na W nartust 6y na vétsich sitkach. Obrazek 5.15
ukazuje nevazené prumérné hodnoty uhli s amplitudovym ofezem A > 0,1. Ani
s takto hrubym orezanim se nepodafrilo replikovat peaky okolo A = 15° v obrazcich
5.5a), 5.5b). Hypotézu, ze jsou peaky zpusobeny nevedenymi vlnami, které na
vyssich sitkach nejsou vidét kvili poklesu amplitudy, se ndm tedy nepodarilo
potvrdit.
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Obrézek 5.14: Zavislost thlu vlnového vektoru 6, na magnetické sitce A,,. Horké
plazma, bez anizotropie, dipdlové magnetické pole. Panel a) ukazuje pramérnou
hodnotu thli vdZenych na B?, panel b) ukazuje vaZeni na hustotu energie W.
Pomérné zastoupeni vedenych vin v grafech je 85 % pro plnou ¢aru, 50 % pro
prerusovanou ¢aru a 15 % pro ¢erchovanou.
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Obrazek 5.15: Parametry simulace a vyznam znaceni jako v obr. 5.14, panel a)
pro horké plazma bez anizotropie, panel b) s anizotropii a = 0,4. Hodnoty thla
nejsou vazeny energiemi, na amplitudu vin je vsak uplatnén prah A/A;; > 0,1.
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Obrazek 5.16: Imaginarni cast frekvence pro horké populace s anizotropii a =
0,4. V panelech a), b) ma horkd populace teplotu 5keV, v panelech c¢), d)
teplotu 10keV. Panely a), c¢) byly vykresleny pro cyklotronové elektronové
frekvence f.. = 13250Hz, panely b), d) pro we, = 2470Hz. Kontury jsou
vykresleny s krokem 0,55 ! od —3s7! do 1s7L.

64



V souhrnu muzeme tici, ze nékteré pozorované aspekty chovani vin (nizka
reprodukovat, nachazime vsak vyznamné diskrepance. Mezi né patii predevsim
niz$l nartst B? v rozsahu &ffek od rovniku do 40° a peaky v 6 pied vdzenim na
energie. Také jsme zdvodnili, Ze zménou hodnoty anizotropie nebo elektronové
teploty bychom poZadovaného rtistu B2 nedosahli. Domnivame se, Ze tyto rozdily
by bylo mozné odstranit pouzitim nelinearni teorie, ktera predpovidd riist energie
vin na gradientu okolniho magnetického pole [Omura et al., 2008]. Magnetické
pole smérem od rovniku nartsta rychleji na nizsich L, méli bychom tedy
v souladu s pozorovanim pozorovat vétsi rusty energie viny pro 4,0 < L < 5.,5.
Pritomnost dalsiho rtstového mechanismu pitisobictho na vedené vlny navic
umoznuje v modelu zvysit energie a hustoty horkych elektronii, ¢imz se zvysi
tlumeni nevedenych vin déle od rovniku a dojde tak ke vzniku zminovanych peakt
v zavislosti O (A).

5.3 EMIC emise v magnetosfére Saturnu

5.3.1 Obecné charakteristiky EMIC emisi

Oznaceni elektromagnetické iontové cyklotronové (EMIC) emise se v literatute
casto pouziva pro vsechny viny pozorované na frekvencich blizkych cyklotrono-
vym frekvencim iontti. Mohou byt generované napriklad ionty zachycenymi v prs-
tencovém proudu, tj. populacemi horkych iontt s vysokou teplotni anizotropii.
Frekvence vin typicky spadaji do intervalu 0,1 Hz az 5Hz, v zéavislosti na lo-
kalni cyklotronové frekvenci iontti. Pri ristu EMIC vin dochéazi k izotropizaci
nestabilnich rozdéleni iontl. Zastoupeni tézkych ionti v plazmatu silné ovliviiuje
charakter disperzni relace, predevsim hodnotu crossover frekvence a zakazané
frekvencni pasy. V zemské magnetosféte EMIC emise pozorujeme prevazné v ob-
lasti plazmapauzy a pobliz magnetopauzy, nedaleko od magnetické ekvatorialni
roviny. Pti jejich vzniku hraji roli predevsim koncentrace protonii a helia a v malé
mire také kyslik [Usanova et al., 2016].

Orbity mésicit Saturnu jsou az na vyjimky zcela uzavieny v magnetosfére
planety. Z atmosfér mésicii unikaji do rovnikové oblasti Saturnu tézké ionty,
jejichz populace je charakteristicka vysokou teplotni anizotropii. Dojde-li k injekci
horké populace ¢astic, muze pobliz orbit mésici dochézet k rustu EMIC vin.
V magnetosfére Saturnu nebyly EMIC emise pozorovany piimo, ale jejich
pritomnost je predpokladdna pobliz magnetopauzy (¢astecné koinciduje s obéznou
drdhou Titanu) a ve vnitini magnetosfére na zdkladé méreni iontovych spekter
[Mauk, 2014].

V nasledujicich odstavcich se zaméfime na Sifeni jiz narostlych EMIC vin
v horkém plazmatu s nizkymi teplotami iontu (warm plasma). Zaméiime se
predevsim na vyvoj polarizace viny, grupové rychlost a smér vlnového vektoru
v zavislosti na vzdalenosti od rovniku.

5.3.2 Simulace protonovych cyklotronovych emisi

Sifeni paprski simulovanych programem RAY jsme omezili na meridionalni ro-
vinu a déle jsme povolenou oblasti omezili podminkou |A,| < 30°. Nepfedpo-
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kladame velky ttlum ani prilisné odchylovani od pocatecni silocary, omezeni na
amplitudu a L tedy neklademe. Odraz vin je zakdzan podminkou |6| < 89°.
Doba sifeni je omezena na 10 min.

Magnetické pole je reprezentovano dipdlem s hodnotou magnetické indukce
na rovnfku u povrchu Be, = 2.0 - 107°T. Hustotn{ model zalozeny na préci
Persoon et al., [2009] a implementovany rovnicemi (4.6) a (4.7) je vykreslen na
obrazku 5.17. Vsechny paprsky startujeme na rovniku ve vzdalenosti R = 6,18
s pocateénim thlem vlnového vektoru 6, = 0°. Jelikoz predpokladame, ze se
budou paprsky drzet pobliz L = 6,18, miizeme volit konstantni teploty castic.
Predpokladdme bimaxwellovské rychlostni rozdéleni u vsech castic a volime
hodnoty teplot Tj . = 1€V (studené elektrony, neovliviuji atlum), 7}, = Tj 0 =
15¢eV. Déle podle Persoon et al., [2009] odhadujeme anizotropii rozdéleni ionti
konstantnimi hodnotami a, = 1,5 a ap = 3,0, zatimco rozdéleni elektronti
povazujeme za izotropni. PTi volbé teplot iontti a polohy zdroje vin vychézime
z prace Kumari et al., [2018], kde vSak autori navic uvazuji injekei horkych ¢astic
a vnéjsi elektrické pole.
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Obrazek 5.17: Hustota vodnich iontu zastoupenych kyslikem (a) a hustota
elektrontt (b) na Saturnu vypoctend na zakladé modelu diftizntho ekvilibria;
meridiondlni rovina. Vykreslend oblast je omezena hranicemi A\, < 30° a 5 <
L < 10. Hodnoty nizsf nez 0,1 cm=3 nejsou vykresleny. Hodnoty na osich jsou
vyjadieny v polomérech Saturnu Rg. Teckované krivky reprezentuji dipdlové
silo¢éry, tenké prerusované cary predstavuji polarni sit v soutadnicich (R, \y,).
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Pocétecni frekvence volime v rozsahu od 0,30 fop0 do 0,99 fepo s krokem 0,01 fepo,
pficemz protonova frekvence ve zdroji nabyvd hodnoty f.,0 = 1,291Hz. Na
obrazku 5.18 jsou vykresleny trajektorie dvou paprski o frekvencich f; = 0,387 Hz
a fo = 1,161 Hz. Podél trajektorii je s rozestupy 60 sekund grupového casu sipkami
znazornén smér vinovych vektorti. Pozorujeme, 7ze ani jedna z trajektorii se od
pocatecni hodnoty L vskutku prilis nevzdaluje.

8.0 FrerT T TR T 1.0

"\”2.0? 1808}
T 15F - _
N1-0;— 550.4:—
00E""llm.'l....|....'1,,|,||m?

"40 45 50 55 60 65 7.0 gq
X (Rg)

Obrazek 5.18: Trajektorie paprski s frekvencemi f; = 0,387Hz a fo, = 1,161 Hz.
Cerné sipky vykreslené v intervalech 60 sekund grupového ¢asu znazoriuji smér
vlnového vektoru. Barva trajektorie reprezentuje amplitudu viny.

VInové charakteristiky pocitané podél trajektorie jsme zprameérovali pres
magnetickou sitku s biny velikosti 0,25° a vykreslili do grafii zavislosti na frekvenci
vlny w (nepriumérovano) a magnetické Sifce A,. Ziskand data zpracovavame
pouze v oblasti A\, < 17°, nebof pro nékteré paprsky dochéazelo na vyssich
sitkach k rastu numerickych chyb kvili problémtm s hleddnim kotent disperzni
relace — viz zminka o volbé vInovych modi v kapitole 4.2, predposledni
odstavec. Na obrazku 5.19a) je vykreslena elipticita polarizace. Ostry prechod
mezi levoto¢ivymi a pravoto¢ivymi vlnami v grafu udédvd hodnoty crossover
frekvence wy v zdvislosti na magnetické sifce. Obrazek 5.19b) ukazuje chovani
vlnového vektoru.

Data pro viny, které jsou ve zdroji levotocivé, jsou vykreslena jen do nékolika
stupnu sirky, nebot maji velice nizkou grupovou rychlost a sitily se prostorem déle
nez 10 min (vyse zvoleny limit). Grupova rychlost vin je vynesena v obr. 5.20a).
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Obrazek 5.19: a) Elipticita polarizace simulovanych EMIC vin v zavislosti na
frekvenci a magnetické sifce. b) Uhel vlnového vektoru 6.

Uhel 6p odklonu Poyntingova vektoru od magnetického pole na obr. 5.20b) je pro
vétsinu frekvenci a sifek mensi nez 15°, predevsim pak pro viny o frekvenci w <
0,9wepo (ve zdroji pravotocivé) je po prepnuti polarizace smér Sifeni témér
paralelni s polem, jak jsme jiz vidéli v obr. 5.18.
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Obrazek 5.20: a) Grupova rychlost EMIC vIn v jednotkach rychlosti svétla. b)
Uhel mezi Poyntingovym vektorem a vektorem okolniho magnetického pole.

Obrazek 5.21a) ukazuje hodnoty indexu lomu p, pficemz specidlné pro A, =
0° pozorujeme, ze minimum indexu lomu témér koinciduje s polohou crossover
frekvence wy. Pro frekvence w > wy index lomu prudce nartsta az k divergenci
V wep. Ristovy koeficient se drzi na nizkych hodnotach (amplituda vin nikdy
neklesla pod 70 % pocatecni hodnoty), kladné hodnoty pozorujeme pouze pobliz
rovniku pro vlny o frekvenci blizké w, — viz svétle zluté bunky v obrazku 5.21b).
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Obrézek 5.21: a) Distribuce indexu lomu u v zévislosti na $ifce a frekvenci EMIC
vin. b) Imaginarni ¢ast v thlové frekvence EMIC vIn (ristovy koeficient).

Nakonec prezentujeme vlnovy spektrogram zobrazujici casové-frekvencéni
zavislost kvadratu magnetické indukce vlny, obr. 5.22a). Jelikoz se vlny Siti
priblizné podél siloéar a pobliZ rovniku, nezahrnujeme do vypoctu B? geometricky
faktor zuzovani paprski, a vzhledem k nizkym hodnotdm |y| ani utlum.
Zmény v B? jsou tedy zptisobeny pouze prelévanim energie z magnetického do
elektrického pole v zavislosti na hodnotach thlu 6y, jehoz spektrogram je vynesen
v obrazku 5.22b).
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Obrazek 5.22: a) Spektrogram magnetické energie EMIC vin B? vztaZené
k hodnoté ve zdroji, bez zahrnuti geometrického faktoru a utlumu vin, v zavislosti
na grupovém case. b) Spektrogram thlu vlnového vektoru 6.

69



5.3.3 Diskuse

Vysledky v obrazku 5.20 ukazuji, ze Poyntingtv vektor vlny (resp. grupova
rychlost a smér Sifeni) silné zdvisi na polarizaci viny. Vétev disperzni relace,
na které se pohybujeme, je rozdélena na pravotocivou a levotocivou ¢ast podél
crossover frekvence wy. Tato frekvence, definovana v kapitole 2.4, silné zavisi
na koncentraci tézstho iontu, zde kysliku. Z obrazku 5.17 je zfejmé, ze pobliz
rovniku je kyslik zastoupen vice nez vodik. Frekvence wy se proto nachéazi velice
blizko protonové cyklotronové frekvence wepo, jak potvrzuji hodnoty elipticity
polarizace na obrazku 5.19a). Jelikoz je wy blizkd wepo, nachazi se levotociva
cast vétve v oblasti vysokych indexti lomu, grupova rychlost levotocivych vin
blizko rovniku je proto velmi nizka. Sifeni takovych vln nenf v nasem modelu
mozné zkoumat, protoze neuvazujeme dynamiku magnetosférického plazmatu.
Tato analyza zalozend na disperznich vlastnostech studeného plazmatu je ve
shodé s vysledky uvedenymi v Mauk, [2014], kde jsou vykresleny disperzni kiivky
pro silocaru L = 9, A\, = 0°. Skok v grupové rychlosti na rovniku okolo crossover
frekvence je zpusoben idealizaci, kdy uvazujeme presné #, = 0°. Pro volbu
pocatecniho thlu v jednotkach stupni a drobnéjsi déleni frekvenci jsme dostali
stale prudky, ale hladky pokles ve v,.

Nase vysledky nutné nevylucuji generovani protonovych EMIC vIn v levoto-
¢ivém modu. Pokud budeme uvazovat, ze viny vznikaji ne primo na rovniku, ale
néekolik sitkovych stupnii od néj, bude podle 5.17 jiz koncentrace vodnich iont
priznivéjsi, tj. diky jeji nizsi hodnoté bude mit levotociva ¢ast disperzni vétve
vétsi frekvencni rozsah. Predpoklad posunutého zdroje je v souladu s Kumari et
al., [2018] (viz také Usanova et al., [2016]), kde je ukézano, Ze k nejvétsimu rustu
EMIC vIn dochézi v intervalu 5° < A, < 10°. Tyto vysledky nemtzeme zcela
srovnat s nasimi, nebof jsme neuvazovali injekci horkych ionti. Pozorujeme vsak,
ze maximum rustového koeficientu se nachazi pro zvolené teploty a anizotropie
iontt pobliz 0,9 w., (viz obr. 5.21), a dile z analyzy emisi typu chorus v sekei 5.2
vime, zZe s rostouci teplotou se maximum posouva déle od rezonance. Toto tvrzeni
Ize také podporit vztahem pro vypocet malych risti na anizotropnim rozdélenim,
vzorec (2.42) v kapitole 2.5.3 a pozndmka o protonovych hvizdech tamtéz. Aby
tedy narostly viny v levotoc¢ivém moédu a byly méritelné druzicovymi pristroji,
musely by w, nabyvat mensich hodnot, aby oblast ristu zasahla i do levotocivé
casti disperzni vétve.

Ve spektrogramu na obr. 5.22 jsme timyslné ponechali data z celych trajektorii,
tj. bez ofezu A\, < 17°. Pro nékteré hodnoty frekvenci se viny sitily v c¢ase déle
nez pro sousedni frekvence, pficemz B? klesé k nule a 0y roste k 90°, coZ znamena,
ze siteni viny bylo zastaveno az podminkou 6, < 89°. U ostatnich vln program
nahlasil naruseni podminek pro pouziti WKB aproximace kviili pozorovanym
rychlym zménam vlnového vektoru. Tyto zmény vsSak nejsou zptusobeny realnym
sitenim vlny, ale Newtonovou metodou hledani kotfene, ktera blizko crossover
frekvence nedokaze rozlisit dvé blizkd Teseni disperzni relace a v nékterych
pripadech se pokusi ptreskocit z jednoho teseni do druhého, coz vede k falesnému
ohlaseni poruseni WKB aproximace. Je tedy nutné pri kazdém integrac¢nim kroku
prozkoumat vsechna Teseni disperzni relace a sepsat rozhodovaci schéma, které
mezi nimi vybird. Toto je naptiklad pomoci vicedimenzionalni metody secen

Veve

hledani vsech feseni ve zvoleném regionu by v nasem ptipadé vedlo k vyraznému
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zpomaleni vypoctu, nebot 3D ray tracing vyzaduje tadové desitky prepocti
disperzni relace v kazdém integra¢nim kroku.
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Z.aver

V této praci jsme rozebrali pristup k analyze Sifeni elektromagnetickych vin
v kosmickém plazmatu na zédkladé metody ray tracing. Sestavili jsme numericky
kod RAY zalozeny na Hamiltonovych rovnicich geometrické optiky v aproximaci
malého tlumeni/rustu, jez hledd trajektorie paprski se zahrnutim opravy
pochézejici z imaginarni ¢asti disperzni relace a pocita amplitudovy utlum /rust
podél trajektorie. Tento kod jsme aplikovali na studium elektromagnetickych
emisi v magnetosférach Zemé a Saturnu.

V aproximaci studeného plazmatu jsme studovali charakteristiky siteni
kvaziperiodickych vin ve hvizdovém médu pozorovanych na druzici DEMETER.
Nameérené prudké zmény vinového vektoru jsme vysvétlili jako odraz vin na
hustotnich gradientech v ionosféfe, v souladu se Sonwalkar et al., [2011],
kteri studovali magnetosférické odrazy. Pri simulacich jsme narazili na omezeni
pouzitelnosti metody ray tracing, kdy v oblastech se silnou nehomogenitou
hustoty plazmatu selhava platnost WKB aproximace a je potfeba doplnit simulace
teoretickym predpokladem o spekuldarnim odrazu vin. Toto omezeni nelze
z principu odstranit, alternativu poskytuji full-wave simulace, které nekladou
dolni hranici na rozmér hustotnich nehomogenit [Liu et al., 2018].

Vyhoda metody ray tracing spociva predevsim v moznosti simulovat v kratkém
case velké mnozstvi vin/paprski s riznymi pocateénimi parametry a ruzné
modifikace prostredi. Tuto vypocetni silu ukazujeme na simulaci hvizdovych
vin v oblasti vnéjsiho radiacniho pasu, kdy jsme simulovali desitky tisic vin
v plazmatu s horkou anizotropni populaci elektronii. Vysledky jsme srovnali
s mérenimi druzice Cluster a dospéli k zavéru, ze vlny museji byt prevazné vedené
magnetosférickymi ducty, nebot v souladu s teorii Landauova tutlumu by byly
nevedené EM emise mimo rovnikovou oblast silné tlumené. Opét vSak narazime
na limit pouzitelnosti programu RAY, tentokrat dany linearizaci disperznich
vlastnosti prostredi. Statistika simulovanych paprskt ukazuje, Ze magneticka
energie vln smérem od rovniku narusta, avsak velky podil na tomto efektu ma
dipdlova geometrie magnetického pole. Model stlaceného pole, jez 1épe odpovida
situaci v oblasti radia¢niho pasu na denni strané, neposkytuje kvantitativni shodu
s experimentem. Dochazime k zavéru, ze k vysvétleni druzicovych meéreni je
potieba aplikovat nelinearni teorii riistu vln na nehomogenitach magnetického
pole, v souladu s poznatky uvedenymi v Omura et al., [2008].

Analyza EMIC emisi v magnetosfére Saturnu trpi nedostatkem modelt
toku horkych ¢astic ve studované oblasti. Nicméné i simulace v nizkoteplotnim
plazmatu ukazuji zakladni charakteristiky protonovych EMIC vIn. Vysoké za-
stoupeni vodnich ionti v rovnikové oblasti omezuje levotocivou disperzni vétev
protonovych hvizdi na velice tizké frekvencni spektrum, které spadd do oblasti sil-
ného cyklotronového utlumu. Na zédkladé simulaci se tedy domnivame, zZe na rozdil
od zemské magnetosféry budou protonové EMIC emise pozorovatelné pouze jako
pravotocivé polarizované. Z disperznich vlastnosti EMIC vin v horkém plazmatu
a vysoké anizotropie iontil také vyvozujeme zavér, ze vnitini magnetosféra Sa-
turnu podporuje rust téchto vin, byt zatim nebyly ve zkoumané oblasti prokaza-
telné pozorovany.

V uvedenych aplikacich nebyly plné vyuzity moznosti modelu rychlostniho
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rozdéleni (4.8) implementovaného v pouzitém numerickém kédu. K tomu by
bylo potfeba ziskat z druzicovych méreni rozdéleni castic ve fazovém prostoru
a empirické vztahy pro parametry ztratového kuzele, coz by samo o sobé vydalo
na dalsi rozsahlou praci. Obecné muzeme Tici, ze ray tracing je vybornd podptrna
metoda pro studium elektromagnetickych vin, ale je potieba ji doplnit kvalitnimi
modely kosmického plazmatu. Mezi potencialni rozsireni programu RAY patii
kromé pridani novych modelt hustoty, magnetického pole a teploty také napojeni
na Ttesi¢ disperzni relace pro nemaxwellovské distribuce nebo implementace
komplexni geometrické optiky pro presnéjsi studium energie paprsku.
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Seznam pouzitych symboli a
zkratek

43 14

Index ,,s“ u vSech symbolt nize oznacCuje populaci ¢asti a nabyva hodnot e
(¢

(elektron) nebo ,i“ (index mnoziny ionti).

Symbol Vyznam

Qg anizotropie rychlostni distribuce castic

s pomeér kolmé a paralelni teploty castic

A amplituda viny

b normalizovana velikost indukce homogenniho magnetic-
kého pole v modelu stlaceného magnetického dipélu

B vektor magnetického pole viny

By vektor magnetického pole planety, vnéjsi pole

B rovnikova velikost indukce magnetického pole u povrchu
planety

Bivr meziplanetarni magnetické pole

CMA diagram Clemmow-Mullaly-Allis (zkratka)

Co vakuova rychlost svétla

D Stixuv rozdilovy koeficient

D disperzni relace

DAE diferencialné-algebraicka rovnice

DEMETER druzice Detection of Electro-Magnetic Emissions
Transmitted from Earthquake Regions (zkratka)

E vektor elektrického pole viny

EM elektromagneticky (zkratka)

EMIC emise ElectroMagnetic Ion Cyclotron (zkratka)

erf chybova funkce

GCPM model hustoty plazmatu Global Core Plasma Model
(zkratka)

GSE soufadnice Geocentric Solar Ecliptic (zkratka)

GSM soufadnice Geocentric Solar Magnetospheric (zkratka)

fs0 stacionarni rychlostni rozdéleni

H, geopotencidlni vyska

H; skalovaci vyska

T jednotkovy tenzor

I, modifikovana Besselova funkce 1. druhu radu n

IGRF International Geomagnetic Reference Field (zkratka)

IRI International Reference Ionosphere

I Besselova funkce prvniho druhu radu n

k vlnovy vektor

K dielektricky tenzor

K, planetarni index geomagnetické aktivity

I azimutdlni thel v SM souradnicich

Mecllwaintv parametr; Stixiv koeficient levotoc¢ivych vin
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L*

pp

MLT
mg
Mg
Nso
ODE
oG

PDF

QP

Rg
RK
sgn
SKR

SVD

Ures

VLF
WHAMP

WKB

parametr driftovych slupek

stfedni rovnikova vzdéalenost plazmapauzy udana v polo-
mérech planety

Magnetic Local Time (zkratka)

hmotnost castice
hustota ¢astic [m~
rovnikova hustota ¢dstic [m™?]

oby¢ejné diferencidlni rovnice (zkratka)

ortogonalni (zkratka)

Stixtv longitudinalni koeficient

hlavni hodnota integralu

plazmova disperzni funkce; hustota rozdéleni pravdépo-
dobnosti (zkratka)

kvaziperiodicky (zkratka)

radialni vzdalenost udand v polomérech planety; Stixuv
koeficient pravotocivych vin

polomér Zemé

polomér Saturnu

Runge-Kuttova metoda (zkratka)

Stixtuv souctovy koeficient; eikonal

Poyntingtiv vektor

funkce signum

Saturn Kilometric Radiation (zkratka)

soufadnice Solar Magnetic (zkratka)

singuldrni rozklad (zkratka)

teplota castic

driftova rychlost ¢éstic

grupova rychlost

rezonanc¢ni rychlost

velmi nizké frekvence (zkratka)

hustota elektromagnetické energie viny

numericky koéd Waves in Homogeneous Anisotropic
Magnetised Plasma (zkratka)

aproximace Wentzel-Kramers—Brillouin (zkratka)
kvadrat plazmové frekvence normalizované na frekvenci
viny

absolutni hodnota cyklotronové frekvence normalizované
na frekvenci viny

upravend plazmova disperzni funkce

sitka ztratového kuzele

rust/atlum, imaginarni ¢ast frekvence; Lorentzuv faktor
gamma funkce

hloubka ztratového kuzele; delta funkce

polarni thel vinového vektoru v lokalnich magnetickych
soutradnicich

polarni thel Poyntingova vektoru v lokdlnich magnetic-
kych soutradnicich

invariantni sitka

°]
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Am magneticka sitka v SM souradnicich

A, Besselova funkce I,, délena exponencialni funkeci

o smérodatna odchylka Maxwellova rychlostniho rozdéleni

Ty tenzor konduktivity

Ox azimutalni thel vlnového vektoru v lokalnich magnetic-
kych souradnicich

) ambipolarni potencial; magneticky tok

X, elektricka susceptibilita

&n argument PDF, rezonancni rychlost normalizovanad na
paralelni rychlost

w uhlova frekvence viny, redlnd nebo komplexni dle kon-
textu

Wes cyklotronova frekvence

Wers relativisticka cyklotronova frekvence

wr, orezavaci frekvence L-modu

Wih dolni hybridni frekvence

Wps plazmova frekvence

WR orezavaci frekvence R—moédu

Wy crossover frekvence
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A. Souradnicové systémy
v kosmické fyzice

Popis fyzikalnich jevi v kosmické prostiedi se vzdy zptehledni zavedenim
vhodnych soutradnic. Zde definujeme ty soutradnicové systémy a transformace
mezi nimi, které jsme vyuzivali v nasi praci. Existuje vsak fada dalsich systémi
uzivanych v oblastech slunecni soustavy, které jsme zde nestudovali — strucny
prehled je k nalezeni v Hapgood, [1992].

Data z vétsiny druzic jsou archivovana v soutradnicich GSE (Geocentric Solar
Ecliptic). Definovany jsou nésledovné:

e Osa xgsg lezi na spojnici Zemé-Slunce, ukazuje smérem ke Slunci.
o Osa zgsg ukazuje smérem k severnimu polu ekliptiky.

e Osa ygsg dopliiuje pravotoc¢ivou ortogondlni triddu (ukazuje k vecerni
strané).

Pro studium magnetického pole Zemé jsou vhodné souradnice GSM (Geocentric
Solar Magnetospheric), pouzivané napt. v Tsyganenkové modelu. Definujeme je
takto:

e Osa xgsm je shodna s xask.

« Rovina xggmzasm obsahuje osu geomagnetického dipélu, osa z je projekei
dip6lové osy na rovinu ygsg2agsg-

» Osa yagsm dopliiuje pravotocivou OG triddu, ukazuje k vecerni strané (neni
shodné s yGSE!)-

Pokud pracujeme s magnetickym polem v dipélové aproximaci a soustiedime se
na jevy, které jsou na magnetické pole vazané, je vhodné zavést souradnice SM
(Solar Magnetic), definované nésledovné:

o Osa zg\ je totozna s osou geomagnetického dipolu.
» Rovina zgyzsy obsahuje primku Zemé—Slunce.
e Osa ysy doplnuje pravotoc¢ivou OG triddu, ukazuje k veceru.

Tyto tii uvedené systémy jsou vhodné pro zapis polohovych vektort, nehodi se
vsak pro praci s vlnovymi vektory. Ty je vyhodné reprezentovat v souradnicich
lokélniho magnetického pole:

o Osa zp je totozna se smérem lokdlniho magnetického pole By.

« Rovina xpzp obsahuje (typ I) pfimku Zemé-Slunce nebo (typ II) vinovy
vektor k.

o Osa yg je ortogonalni doplnék.
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Pokud se navic pohybujeme v oblasti, kde geomagnetické pole nema longitu-
dindlni slozku, obsahuje rovina xpzg (typ II) osu geomagnetického dipdlu zgy.
V lokélnich magnetickych souradnicich typu II je vinovy vektor vyjadren ve vét-
Siné text zabyvajicich se vlnami v plazmatu. Také v této praci automaticky
predpokladédme, ze pri studiu disperze (kapitola 2) je k zapsan v téchto sourad-
nicich a index B neuvadime. Podobné vektory vstupujici do vypoctu trajektorie
paprsku vyjadiujeme v SM soutadnicich, neni-li uvedeno jinak.

Transformace vektoru vyjadfeného v kartézskych SM soutadnicich do sféric-
kych SM je dana vztahy

T =1 C0S Ay oS Iy, ,
Y = T COS A\, Sin Iy, ,
z =rsinAy, (A.1)

kde r je radidlni vzdalenost od stfedu Zemé! A, je magnetickd &ifka a I, je
azimutalni hel, v praktickych aplikacich nahrazovany MLT [h] = 12 + [, [°]/15
(Magnetic Local Time). Ve sférickych soufadnicich definujeme tzv. L-parametr

r

L=———
Rp cos? A\,

(A.2)

ktery udava rovnikovou vzdalenost dipdlové silo¢ary v nasobcich poloméru

Zemé Rg. Invariantni sirka
Ainy = arccos (\/ 1/L> (A.3)

udava hodnotu magnetické sitky, na které silo¢ara protind povrch Zemé.
Parametr L se udava v dipdlové aproximaci, neni-li vyslovné uvedeno jinak. Pro
presnéjsi praci s magnetickym polem, bez osové symetrie a severo-jizni symetrie,
je vhodnéjsi pouzit parametr

Dyip

D
ktery parametrizuje driftové slupky (drift shell). Zde ®g;, znaéi magneticky
tok castic driftujicich okolo Zemé a ® je hodnota tohoto toku v realném
geomagnetickém poli. Pro dipélové pole ziejmé L = L*. V realném poli
dale definujeme Ay, coz je SM soutadnice udavajici lokalni minimum sily
magnetického pole na dané silocare, pricemz pro dipdl plati A\,g = 0°. Zdroje
mnohych magnetosférickych EM emisi jsou centrovany okolo Ap.

Jelikoz se v oboru kosmické fyziky pouziva mnoho riznych souradnicovych
systémi, je uziteéné mit k dispozici proceduru, ktera provadi transformace mezi
témito systémy. Oznacme Th_,p matici, kterda vektor vyjadreny v souradnicich A
prevede nasobenim zleva do soutadnic B (pasivni transformace). Mezi GSE, GSM
a SM systémy existuji transformace

L*=1L

(A.4)

1 0 0 cost 0 sint
Tase—asm = |0 cosyp sine [, Tasmosm = 0 1 0 |, (A5
0 —sinty cosy —sint 0 cost

'Magneticky dipél v SM soufadnicich neuvazuje posun pole viiéi stfedu Zemé, jako je tomu
napr. v IGRF modelu.
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kde v je thel mezi osami z systémi GSM a GSE, méreny kladné smérem k ose
zasum, a t je thel mezi zggm a osou dipdlu (na severni polokouli kladny smérem
ke Slunci). Slozenim matic dostaneme zbylou transformaci

Tasessm = Tasm—smIGsE—GsM (A.6)

zpétné transformace dostaneme inverzi matic. U jinych planet slunecni soustavy
je potfeba pracovat s jinym sklonem osy magnetického dipdlu. Specialné v pripadé
Saturnu jsou vSak KSM (Kronocentric Solar Magnetospheric, obdoba GSM)
a SM souradnice prakticky totozné, nebot sklon dipdlové osy viici ekliptice je
zanedbatelny.

Lok&lni magnetické soutadnice (typ I) je také obvyklé vyjadiovat ve sférickych
soutadnicich. VInovy vektor transformujeme mezi kartézskymi a sférickymi
souradnicemi pomoci vztahi

ky = ksin 6y cos ¢ ,
ky = ksin Gk sin ¢k N
k, = k cos b, (A.7)

kde ¢y je azimutalni thel vlnového vektoru a 6y nazyvame polarni tihel vinového
vektoru. Pro vypocty uhlt 6y a ¢, pri znalosti vektoru lokdlniho magnetického
pole zadaného v SM soutadnicich je uzitecna transformace

cosfcosly, —sinly, sinfcosly,
Tg_sm = | cosBsinly, cosl, sinfsiniy |, (A.8)
—sin 0 cos 8

kde [ je tihel mezi magnetickym polem a zg poté, co magnetické pole rotujeme
do roviny zgzp (kladny pro A\, < 0).
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B. Plazmova disperzni funkce
a Besselovy funkce

V' teorii linearizovanych vIin v horkém plazmatu vystupuje za predpokladu
Maxwellova rychlostniho rozdéleni c¢astic integral tvaru

2
’UH*’Ud
o0 - 1
_ —1/2/ d <ﬁf’l > B.1
g —00 U”e w — kHU” — NWe ’ ( )

ktery lze prepsat pomoci substituci

_ Y —va
- I
\/§U||
w — kjvg — nwe

- B.2
‘ V2kjo) 52

do tvaru zndmého jako plazmova disperzni funkce (PDF)

X

1 0 e’ dy
Z(&) = =7 /_OO At (B.3)
obcdas uvadéné také ve formé
Z (&)

pod nazvem funkce Faddéjevové. PDF je spojena s chybovou funkci vztahem
Z(&) = in'2e 6 (1 + erf(i&y,)) - (B.5)

Na Im ¢, < 0 je PDF dodefinovana analytickym rozsitenim. Pti vypoctu rezidui
je potieba zohlednit znaménko k|, které presouva pol mezi kladnou a zapornou
imaginarni polorovinou. V praxi se proto pouziva upravend PDF

Z(&) pro kj >0

—Z(—fn) pro kH <0 ' (B'G)

Zo(fn) = {

Pomoci chybové funkce a znaménkové funkce sgn(k)) lze nové definovanou PDF
zapsat jako

Zo(&,) = sgn(ky)in/2e 4 (1 + erf(sgn (k) )ié,)) - (B.7)
Pro malé hodnoty 1ze PDF aproximovat pomoci mocninné fady
_:1/2 —£2 1/2 - (_fg)n
Zo(&n) = in'Psgu(ky)e o — 20'/2g, Y — (B.8)

3 Y
n:OF <
<n+ 2)

jejiz polomér konvergence je nekoneény. V limité velkych hodnot |&,|, v oblasti
Im¢&,| < |Re&,|, lze pouzit asymptoticky rozvoj

Z(&) = inl/zasgn(ku) — g /2 Z 5;(271—&-1)1‘\ <n + 2) , (B.9)
n=0
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kde
0 pro sgn(k))Imé&, >0
o=11 prosgn(ky)Imé, =0 . (B.10)
2 prosgn(k))Imé, <0

Tato fada je v dusledku Stokesova jevu exaktni pouze pro redlna &, [Swanson,
2003]. Z asymptotického rozvoje lze odvodit vyjadieni pomoci Fetézového zlomku

Zo(&) = lim 22, (B.11)

n—oo
které je presné vsude kromé realné osy. Definujeme ho rekurentnimi vztahy

An—l—l - bn—i—lAn - an—l—lAn—l )

BnJrl = bn+1An - Canran,l ) (B12)
kde
0 - n(2n —1) 7
2
5 1
1
AOIO,Al:fn,Bozl,Blz—€%+§. (B13)

Dalsimi typy integralt vystupujicich v disperzni relaci horkého plazmatu jsou
2
0 k 1
/ dv, J? ( l”) e
0 We
k k i
/ deJn< ﬂ&) JA( ﬂ&) 0207 :
0 We We
00 kv 2
/ dv, (J;( = l)) el | (B.14)
0 We

kde J, je Besselova funkce prvniho druhu radu n. Pomoci identity [Watson, 1944]

a2+b2

00 1 _
/ dt o (at) Ju(bt)te™dt = o™ W, ( “b> : (B.15)
0

P> 2p2

kde I, (o) =i "J,(ie) je modifikovand Besselova funkce prvniho druhu, mizeme
provést upravy

2
1 o kv -

2 1Yl 202 A
— dv J, - viel =e",

O'J_ 0 c
2
1 g0 kivyp kivy o kiot
Ui/o deJn< o )J;( o )vie 1 :—7% e NI,(\) = I,(\) =
k} 2
= -2 (14 5) ~ far,
We A
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1 joo kv 2 dd n?
— [ dv, (J; < - L)) Vel = <A +on+ 2)\) I(\) — 2M,,_1
g1 Jo c

(B.16)

kde A\ = k2 03 Jw?. V tpravach byl také vyuzit vztah

IO = L) = 21,0, (B.17)

n
A
Pro manipulaci s nekoneé¢nymi sumami ptes n lze s vyhodou pouzit vztahy

o0} [e.e]

Sooe M, =1, > LA =X, > nl,(\)=0. (B.18)
V oblasti malych hodnot provadime aproximace pomoci mocninné fady

%) A 2k+n
B =2 57 i DR (2) ! (B.19)

k=0

konkrétné v aproximaci studeného plazmatu a pro paralelni siteni vin v horkém
plazmatu vyuzivame Iy(0) = 1, I,,(0) =0 pron # 0 a
L) 1

V oblasti velkych hodnot je vhodné pouzit asymptoticky rozvoj

_ et (& - fI (40 — (20— 1)%)
L,(\) = o (;0( 1)k HEV)F ) : (B.21)

Nakonec uvedme pro numerické vypocty dilezity rekurentni vztah

2(n—1)

1) = ha(h) = 20

L. (B.22)

91



92



C. Vedeni hvizdovych vin
plazmasférickymi ducty

Trubicovité oblasti vizané na magnetické pole, které obsahuji plazma s vyznamné
vyssi nebo niz$i hustotou nez okoli, se ve fyzice magnetosféry nazyvaji
ducty. Vedeni hvizdovych vin témito ducty, podobné vedeni svételného signalu
v optickych kabelech (vlnovodech), bylo jiz v literatufe zdokumentovano
a vysvétleno pomoci paprskovych simulaci [Inan a Bell, 1977] i full-wave simulaci
[Woodroffe a Streltsov, 2013]. Zda bude ¢i nebude paprsek veden zévisi na
gradientu hustoty plazmatu, gradientu okolniho magnetického pole, frekvenci
vlny a rozkmitu vlnového vektoru okolo paralelniho sméru. Jak se bude vlnovy
vektor (a tedy i poloha) za danych parametru typicky vyvijet lze nahlédnout i bez
simulaci na zakladé jednoduchého vztahu, ktery zde odvodime.

Pro zjednoduseni budeme uvazovat nezakfivené siloc¢ary magnetického pole
a Wpe > Wee, coZz plati v zemské plazmasfére vzdy. Také se omezime na
kvaziparaleln{ aproximaci sin®6, ~ 62, cos?6, ~ 1 — 62. Jako tfeti podminku
pokladdme w > wep, tedy efekty iontii zcela zanedbavame. Parametry A, B,
C v disperzni relaci studeného plazmatu (rovnice (2.29)) muzeme za danych
podminek napsat ve tvaru

X(T-1)
A - Y2 . 1 )
2X?
B=-v5—
X3
C= VI (C.1)
kde jsme zavedli substituce
Whe |Weel 2 2
X:pr, Y = > T=Y*(1-6,). (C.2)

Déle budeme $ifeni vlny vySetfovat na zdkladé Hamiltonovych rovnic (3.9),
pficemz pokladame k,(0) = 0 a vypustime rovnice pro casovy vyvoj y(t), ky(t).
Aby tloha zustala dvourozmeérna, pozadujeme

dne dBO
=—=0 C.3
dy 4y (C.3)
a navic pro zjednoduseni také
d?’Le dBO
=—=0 CA4
dz dz ’ (C-4)

pricemz obé podminky jsou dobre splnény pobliz zemského magnetického rovniku.
Zajimame se tedy o vyvoj souradnice x a slozky vlnového vektoru k,,

oD ob
de ok, dk. oy
dt~ 9p’ A&t  o9p’
Ow Ow

(C.5)
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nebof ty popisuji oscilace paprsku ve vlnovodu. Pro vyraz ve jmenovateli
nalezneme tvar

82: 2X3
o wyr-1) (VT -1)

s (V2+0R(Y2—2), (C.6)

jenz pro malé thly nabyva vzdy kladnych hodnot (bez aproximace malych ihla
lze ukézat, Ze je vyraz 0D /0w vzdy kladny). Dale odvodime

oD 2X5/20, ¢
- _ k VT (VT —2)) . C.7

V pripadé exaktné paralelniho Sifeni tento vyraz méni znaménko pro w = we./2 =
Wiy, s rostoucim uhlem tato hranice mirné klesd. Hodnota wy, rozdéluje hvizdovy
méd na horni a dolni frekvencni pasmo! (lower-band a upper-band). Trajektorie
paprskt v hornim a dolnim pasmu se vyznamné lisi, nebot slozka grupové
rychlosti vg; ma pro malé thly v dolnim pasmu stejné znaménko jako slozka
vlnového vektoru k,, zatimco pro horni pasmo jsou znaménka opacna.

Zbyva prozkoumat, jak se vyviji slozka k., respektive jak se méni jeji
znaménko. Vyraz

oD 13ne< 23 ( VT >> 1 630( 2X3Y? ( VT >2) (C.8)

0r  ne dx \Y2—1\yT—1)) By oz \(Y2-12\VT -1

piseme sugestivné rozdéleny na dva c¢leny. Prvni ¢len predstavuje vliv gradientu
hustoty, oznacime ho f,, a druhy zahrnujeme vlivu gradientu magnetického pole,
ozna¢ime ho fg. Pozorujeme, Ze vinovy vektor ma tendenci stacet se smérem do
oblasti se slabsim magnetickym polem a vyssi hustotou. Souboj téchto dvou vlivii
vyjadiime pomérem

fo _ Y? VT
Ti:y2—1ﬁ—1Q’ 9
kde 5
— (In B
Q= 355(110) (C.10)
— (Inn)
Oz

predstavuje pomér gradient pole a hustoty normalizovanych na lokalni hodnoty
téchto velicin. V pripadé, kdy pole i hustota monoténné klesaji ve sméru =z,
se budou trajektorie paprski s frekvencemi v dolnim pasmu (hornim pésmu)
odklanét pro fg/fn > 1 v kladném (zdporném) sméru osy = a pro fg/fn < 1
naopak. Vliv magnetického pole je pro frekvence blizici se w,, velice silny, viny
horniho pasma jsou proto silné tazeny do oblasti vétsich hodnot magnetického
pole, kde w naroste a viny prejdou do dolniho pasma.

'V literatufe se obvykle hranice horniho a dolnfho pésma rozdéluje presné podél
frekvence wee/2. Na zdkladé propagacnich charakteristik je vSak fyzikdlné smysluplnéjsi délit
frekvence podle kfivky Gendrinova dhlu 8 = 0¢ v grafu (6y,w), pricemz pro Gendrinuv thel
plat{ fg = arccos(2w/wee). Pro malé hodnoty 6 jsou vSak tato déleni témér shodnd, a tak
s nimi zde také pracujeme.
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Aplikace rovnice (C.9) na ducty vede k nasledujicimu zavéru. Viny v dolnim
frekvenénim pasmu mohou byt vedeny pouze kladnymi ducty (nértst, peak)
a vnitini hranou plazmapauzy, zatimco viny v hornim pasmu mohou byt vedeny
pouze zapornymi ducty (pokles, dip) a vnéjsi hranou plazmapauzy. Navic viny
v hornim pésmu jsou silnéji ovliviiovany magnetickym polem, gradienty hustoty
v ductu proto museji byt strméjsi, aby nedoslo k tdniku vIn. Je také nutné
poznamenat, ze viny na frekvencich velice blizkych cyklotronové jsou omezeny
v rozsahu uhlu 6y rezonan¢nim kuzelem.
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D. Vstupni a vystupni soubory
programu RAY

Na vstupu programu RAY stoji textovy soubor init.txt s daty zapsanymi

v multiplatformnim formatu JSON (JavaScript Object Notation).

Priklad

vstupniho souboru pouzitého pro simulace v magnetosfére Saturnu, kapitola 5.3,

vypada nasledovné:

{

"model ":

|ltS},g n

{
"id__approx"
"id_mag":
"id _dens"
"id__temp'

"id drift":

"id _vdistr"
"id_beta'

"id delta"

"id _dens_rel":
"b_ext":
"beta__par'
"delta__par"
"pp_dist":
"pp_width":
"pp_drop’
"duct__width ":
"duct__dist":
"duct__inc":
"duct__alt":
"duct_lon":
"f2peak ":

"t _ref":

"temp_ref dens'
"temp_ref perp'
"temp_ref para'

"n0 ref":
"n_ ref'":

n rel ref':
"m_ dens"
"q_dens"

"m distr"
"q_ distr"
"dens_tab":

sav'"

n

"dens_ tab_int":

}
{

n pdyn "

97

"hot ",
"dipole ",
"density__
"temp_ const",
"drift_
"maxwell ",
"beta const",
"delta__const",
"density_rel__
0. 001 1 0]

70}
0. .,0.]
O

const "

.2.,20.],
.0,1.5,8.],
.05,0.05],
0, 5]
0.],

4000, ,2000.],
0.0,0.0],
320.,80.],
1000.,
800.,
[1.0,42.,1.
[1.0,15.,1
15000.,

)

[
[0
[
4.
[
[
[
[
[0
[
[
[

1. 0 0, 0 0,0.0],

[1..1.,0.,0.],
[0 )
[—1,1,1,1],
[0 ]
-

[1.,9.]

4.0,

saturn"

,60.]
15.],

const ",

input/dlff profile.



}

"init ":

" rays n

"dst":

VSW

"by__imf":
"bz_imf":

"iopgen ":

"iOpt l|:
"iopb ":
"iopr [
"date ":

}
{

n fqii n .

"k_mag i":

n gamil " .
n thil "

" phiii L
"lat i":
n lon_i [

" s,

r 1

"folder
}

{

"th f":
n phlif " .
"lat _f":
"lon f":
n I'if n :

n l_f n .

" hOpif ",
" amp_f ",

"time f":

"mode " :
"out ":
|II)I.ec l|:

}

- 30,
5.0,
700.,
-10.,
10.,
07
0,
07
0
[

2001,1,12,0,0]

0.387,

)

oo oo oo |

18,
"output/emic_temp /"

Nésleduje strucny popis vyznamu jednotlivych parametri. Struktura model:

id_approx Identifikdtor aproximace disperzniho relace. Hodnoty cold
(studené plazma) a hot (horké plazma, maxwellovské rozde-

id_mag

leni se ztratovym kuzelem).

Model magnetického pole. Hodnoty dipole (dipélové pole),
dipole_compressed (stlacené dip6lové pole) a tsyganenko
(Tsyganenktiv model).
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id_dens

id_temp

id_drift

id_vdistr

id_beta

id_delta

id_dens_rel

b_ext

beta_par

delta_par

pp_dist

pp_width

pp_drop

Model hustoty plazmatu. Hodnoty density_diff (diftzni
rovnovaha v zemské magnetosfére), density_denton (mo-
del hustoty z Denton et al., [2004]), density_diff_denton
(napojeni Dentonova modelu na DE na vzdélenosti 2Rg),
density_ozhogin (model podle Ozhogin et al., [2012] pro
plazmasféru, ve fixni vzdalenosti R = 71.3” plynule pfechazi
na model difizniho ekvilibria), density_saturn (difzni rov-
novaha v magnetosfére Saturnu), density_bortnik (model
prevzaty z Bortnik et al., [2011]).

Model teploty castic, volan ve vypoctu disperzniho tenzoru
v horkém plazmatu. Hodnoty temp_const (konstantni tep-
lota) a temp_quad (kvadraticky narust teploty radidlné od
povrchu planety).

Model driftové rychlosti c¢astic. V soucasné verzi pouze
konstantni.

Model rychlostni distribuce ¢astic. V aktualni verzi programu
pouze Maxwellovo, parametr se uplatni pouze pii vykreslo-
vani distribuce, ve vypoctu disperzni relace je hard-coded.

Model pro parametr udavajici sitku ztratového kuzelu.
V aktualni verzi programu pouze konstantni hodnota.

Model pro parametr udavajici hloubku ztratového kuzelu.
V aktualni verzi programu pouze konstantni hodnota.

Model udavajici zastoupeni iontt v plazmatu v pripadech,
kdy nelze pouzit diftzni rovnovahu. V aktudlni verzi pro-
gramu pouze konstantni hodnota.

Prvni hodnota udava silu vnéjsiho magnetického pole v na-
sobcich indukce geomagnetického pole na povrchu u rovniku,
druhd hodnota udavéa rovnikovou vzdalenost (v polomérech
planety R), na které dojde k vyrovnéni sily dip6lového pole
a stlaceného dipdlového pole. Validni pouze pti volbé id_mag
= dipole_compressed.

Referencéni hodnota Sitky ztratového kuzele S pro kazdou
populaci ¢astic v plazmatu.

Referen¢ni hodnota hloubky ztratového kuzele ¢ pro kazdou
populaci ¢astic v plazmatu.

Rovnikova vzdalenost plazmapauzy Ly, v jednotkach polo-
meéru planety R. Hustotni model density_saturn plazma-
pauzu neobsahuje.

Siika plazmapauzy (rovnikova vzdélenost od stfedu plazma-
pauzy, kde prepinaci funkce dosahne hodnoty "1%”) a faktor
rozsiteni u povrchu planety.

Pokles pozadové hustoty (pomér vnitini a vnéjsi), radidlni
vzdalenost kde hustotni skok zeslabne logaritmicky na polo-
vinu a prudkost zeslabovani plazmapauzy pobliz povrchu.
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duct_width

duct_dist

duct_inc

duct_alt

duct_lon

f2peak

r ref

temp_ref_dens

temp_ref _perp

temp_ref para

n0_ref

n_ref

n_rel ref

m_dens

q_dens

m_distr

gq_distr

Rovnikova sitka ductu (v jednotkach R), poradi elementu
udava poradi ductu, pocet ducti je omezen pouze délkou
pole.

Rovnikova vzdalenost ductu (v jednotkach R).

Nartst hustoty uprostied ducti v nasobcich okolni hustoty,
hodnoty z intervalu (—1, c0). Napt.: hodnota —0.8 znamend
pokles o ”80%” okolni hustoty, hodnota 1.3 znamen& narust
0 "130%” okolni hustoty.

Radialni vzdalenost zadana v kilometrech, ve které hustotni
zména v ductu poklesne logaritmicky na ”50%” rovnikové
zmeény.

Magneticka délka udavajici ve stupnich meridionalni rovinu,
ve které ducty lezi.

V kilometrech zadana vyska hustotniho maxima ionosféric-
kého F2 peaku a pata ionosféry, tj. radidlni vzdalenost kde
hustota plazmatu klesne k nule.

Referencni  vyska pro hustotni model (platné pro
density_diff, density_bortnik a density_saturn).

Teplota ionti v referenéni vysce pro hustotni model
density_diff, zadana v kelvinech.

Referenéni kolméa slozka kinetické teploty pro modely
temp_const a temp_quad, zaddna v eV pro kazdou popu-
laci castic zvlast.

Rovnobézna slozka teploty, jinak jako vyse.

Referenéni hustota elektroni v cm™ pro model

density_diff.

Relativni zastoupeni jednotlivych populaci castic ve stu-
deném plazmatu v referencni vysce, pouze pro model
density_diff.

Referen¢ni relativni zastoupeni populaci c¢astic v horkém
plazmatu pro modely zvolené v id_dens_rel.

Hmotnosti castic v jednotlivych populacich studeného
plazmatu zadané v nésobcich protonové hmotnosti (pouzito
ve vypoctech hustoty). Hodnota 0 zastupuje hmotnost elek-
tronu.

Naboje castic v populacich studeného plazmatu zadané

v nésobcich elementdrniho naboje (pouzito ve vypoctech
hustoty).

Hmotnosti castic v jednotlivych populacich horkého
plazmatu zadané v nasobcich protonové hmotnosti (pouzito
ve vypoctech disperzniho tenzoru).

Naboje c¢astic v populacich horkého plazmatu zadané v na-
sobcich elementérniho ndboje (pouzito ve vypoctech disperz-
niho tenzoru).
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dens_tab Cesta v pocitaci k binarnimu souboru s ulozenym rovniko-
vym hustotnim profilem elektront (v jednotkdch m~3).

dens_tab_int Interval v jednotkach poloméru planety udévajici rozsah
hustotni tabulky zadané vyse.

Ve struktuie tsyg jsou ulozeny vstupni parametry pro Tsyganenkiiv model,
vice viz Tsyganenko a Sitnov, [2005] a reference uvnitf.

Struktura init udéva pocatecéni hodnoty pouzité pri inicializaci paprsku. SM
a lokalni magnetické soutradnice.

fq_ i Frekvence f v Hz.

k mag i Velikost vlnového vektoru k& v m~!. Kladnd hodnota znamena, Ze
tento odhad bude pouzit pfi inicializaci horkého plazmatu misto
odhadu ziskaného z vypoctu ve studené aproximaci.

gam_i Imagindrni ¢ast frekvence v v s~!'. Odhad pro inicializaci paprsku
v horkém plazmatu, pri nulové hodnoté jsou pouzity odhady 0, —
1,1, — 10,10, v tomto poradi.

th_i Polarni thel 6y vlnového vektoru ve stupnich.
phi_i Azimutdlni thel ¢ vinového vektoru ve stupnich.
lat_i Magneticka sitka A, ve stupnich.
lon_i Magneticka délka [, ve stupnich.
r_i Radidlni vzdéalenost v jednotkach poloméru planety.

folder Cesta ke slozce, do které jsou ukladany vystupni soubory.

Struktura rays vymezuje oblast prostoru a oblast v prostoru parametrii, ve
které se paprsek smi $itit, a to budto minimalni a maximélni hodnotou (th_f,
phi_f, lat_f, lon_f, r_f, 1_f — L-parametr), maximalni hodnotou (hop_f —
pocet prechodi pres rovnik, time_f — doba sifeni) nebo minimélni hodnotou
(amp_f — amplituda viny). Parametr prec udéva logaritmicky interval, ve kterém
je pri integraci drzena relativni zména vinového vektoru, podle vztahu dk/k €
(10Prec=1 10Pr¢), mode vybira v aproximaci studeného plazmatu vinovy méd:

Pravotocivy vlnovy mod.
Levotocivy vinovy mod.

Moéd s vyssim indexem lomu.

w N = O

Mod s nizsim indexem lomu.

Parametr out urcuje parametry paprsku, které bude obsahovat vystupni
soubor:

0: Polohovy vektor r, vinovy vektor k, frekvence f, pocCet prechodu pres
rovnik, c¢as Sifeni, hustota studeného plazmatu n. a n;, index lomu.

101



1: Délka ¢asového kroku, vzdalenost od pocatku soutadnic (v polomérech
planety) a vzdélenost od povrchu (v km), Am, ln, L, 0, vk a jak pro
hodnotu out = 0.

2:  Délka drahy paprsku, wes, Wps, Wun, win (v aproximaci), fp, ¢p, odklon od
kolmice k povrchu planety Ogrouna & vSe vyse.

3: Jontové hybridni frekvence wy (iontové hybridni frekvence), elipticita
polarizace, v, amplituda a vse vyse.

4: log B?, log E?, hustota energie W, Poyntingiiv vektor a vie vyse.

Vystupni soubor obsahuje v hlaviécce podminku, na zakladé niz bylo Sifeni
paprsku zastaveno, pripadné chybovou hlasku:

STOP1: Integration step is too small or too large. Nastane pri prekroceni
podminek kladenych na velikost casového kroku. Dolni hranice je
presnost single, horni hranice je volena uvniti programu podle typu
simulace.

STOP2:  Wave vector change was below single precision.
STOP3:  Wentzel-Kramers—Brillouin condition failed.

STOP4:  There was no real solution for plasma dispersion relation. Nastava
ve chvili, kdy volime integracni kroky prilis hrubé, a paprsek se
dostane do bodu parametrického prostoru, kde neexistuje zadna
vétev disperzni relace.

Déle jsou ve vystupnim souboru zopakovany vstupni parametry pro zpétnou
identifikaci a pak nasleduji data spoctend podél trajektorie paprsku.
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