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Sazetak

Koronin izbacaj predstavlja eruptivnu promjenu globalnog magnetskog polja korone i po-
sljedica je nestabilnosti usukanog toroidalnog magnetskog ustrojstva. Utvrdeni su uvjeti
za nastup nestabilnosti i procijenio se intenzitet akceleracijske faze. Pretpostavljeno je
da nakon oslabljenja Lorentzove sile pove¢anjem eruptirajuc¢eg ustrojstva izbacaja, domi-
nantnu ulogu u jednadzbi gibanja preuzima ,,magnetohidrodinamicki“ otpor. Razjasnjeni
su detalji ovisnosti sile otpora o relativnoj brzini izbacaja i Suncevog vjetra, koja u nesu-
darnom okruzenju poprima kvadrati¢ni oblik.

U ispitivanju uvjeta za nastup nestabilnosti i odredivanju karakteristika akceleracijske
faze, razmatraju se svojstva strukture usukanog samouravnotezenog magnetskog polja.
Induktivitet debele toroidalne strukture, koji se numericki odredio, bitan je u proucavanju
nestabilnosti. U visokoj koroni sila Lorentzova sila iS¢ezava i pokazano je da se toroidalna
struktura proporcionalno Siri, tj. omjer malog i velikog polumjera toroida ostaje priblizno
konstantan.

U akceleracijskoj fazi izbacaja razmatra se gubitak ravnoteze i u modelu su uklju-
cene sile: sila gradijenta tlaka poloidalne komponente magnetskog polja, sila tenzije osne
komponente polja, sila zbog dijamagnetskog efekta povrsine Sunca i sila pozadinskog ko-
roninog polja. Prolaskom kroz parametarski prostor modela, reproducirani su opazacki
rezultati u vrlo ranoj akceleracijskoj fazi. Model je najosjetljiviji na struju koja tece
magnetskim uzetom [y i na dodatno induciranu struju Al nastalu magnetskim prespa-
janjem (rekonekcijom). Uzastopnim povecanjem struje [y magnetsko uze prolazi kroz
kvazi-stacionarna stanja i pri kriticnoj vrijednosti I dolazi do potpunog gubitka ravno-
teze. S obzirom na povezanost erupcija i Suncevih bljeskova u model se uvodi i proces
magnetskog prespajanja.

Nakon pocetne eruptivno-akceleracijske faze slijedi propagacijska faza u meduplane-
tarnom prostoru u kojoj je sila ,otpora“ ovisna o relativnoj brzini izbacaja i Suncevog
vjetra koja u nesudarnom okruzenju ima kvadrati¢ni oblik. Ubrzanje iznosi: a(r) =
—(r) [v(r) —w(r)] jv(r) —w(r)|, gdje je v(r) funkcija ,otpora“, a(r), v(r) i w(r) su ak-
celeracija, brzina vodeceg luka izbacaja, te brzina Suncevog vjetra. Rezultati temeljeni
na predlozenom modelu usporedeni su s empirijskim rezultatima na satelitskih mjere-
nja (Zhang et al., 2003; Schwenn et al., 2005; Manoharan, 2006). Analiza podataka



dobivena primjenom pojednostavljenog modela s konstantnim ~(r) = 7. = konst. i
w(r) = w, = konst. na statistickom uzorku izbacaja pokazala je da optimalne vrijed-
nosti parametra I' (7. = I' x 107" km™!) se kreé¢u izmedu 0.2 i 2, uz asimptotsku brzinu
Suncevog vjetra od w. = 500km/s. Male vrijednosti parametra I" odgovaraju masivnom
izbacaju koji se giba u brzom Sunc¢evom vjetru male gustoce, dok velike vrijednosti opisuju
izbacaje malih gustoca u sporom Sunc¢evom vjetru. Tipi¢ne nepouzdanosti u predvidanju
vremena dolazaka meduplanetarnih izbacaja do Zemlje (1 AU) iznosi otprilike pola dana.

Krajnji oblik modela objavljen je u obliku prilagodenom za javnu primjenu putem
interneta u sklopu EU FP7 projekata SOTERIA i COMESEP, te za uporabu u me-
dunarodnoj razmjeni podataka Solar Alert i nalazi se na internetskoj adresi: http:
//oh.geof .unizg.hr/CADBM/cadbm. php.

Kljuéne rijeci: Sunce — korona — koronini izbacaji mase — heliosfera — magnetohidrodina-
mika (MHD) — induktivitet — MHD nestabilnost — Suncev vjetar — meduplanetarno

gibanje izbacaja
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Abstract

Eruptive processes in the solar atmosphere strongly influence the physical state of the
heliosphere and the terrestrial space environment. Coronal mass ejection (CME) rep-
resents an eruptive restructuring of the global coronal magnetic field. The eruption is
caused by a loss of equilibrium of the magnetic structure anchored in the photosphere.
The stability of the structure depends on the amount of energy stored in the magnetic
field, whereas the CME itself is driven by the Lorentz force. The dynamics of instability
depends on the effects of magnetic-flux conservation and induction, which cause the ces-
sation of the Lorentz force. Eventually, magnetohydrodynamic (MHD) drag becomes a
dominant factor in the CME dynamics. The drag is a consequence of collisionless trans-
fer of momentum and energy between the CME and the ambient solar wind by MHD
waves. This thesis addresses the dynamics of CMEs from the onset of instability up to
heliospheric propagation, and includes its application in space weather forecasting.

In order to establish which conditions and processes lead to the onset of instability and
to determine properties of the acceleration phase, structural characteristics of the toroidal
and helical force-free magnetic field are discussed. The inductance of the thick toroidal
structure, which was determined numerically, is crucial in studying the instability. In
the upper corona the Lorentz force disappears, and we show that the toroidal structure
propagates in self-similar manner, i.e., the ratio of the minor-to-major toroidal radius
ratio remains approximately constant.

The acceleration phase of the ejection is discussed in terms of the loss of equlibrium, and
the model includes the following forces: gradient pressure force of the poloidal component
of the magnetic field, tension force of the axial field component, the force due to the
diamagnetic effect of the solar surface, and the force of the background coronal field.
Analysis of the parametric space of the model reproduced observational results in the
early acceleration phase. The model is highly sensitive to the current Iy flowing through
the flux rope as well as the extra induced current Al which is a result of magnetic
reconnection. Continuous increase of the Iy current causes the flux rope to evolve through
quasi-stationary states, while sufficiently value of Iy cause a complete loss of equilibrium.
Finally, the process of magnetic reconnection is introduced into model, since eruptions are

often associated with solar flares. The reconnection model is suitable to explain various



types of ejections based on observational data.

The initial acceleration phase of the ejection is followed by the propagation phase in the
interplanetary space, where the ,,drag” force depends on the relative speed of the ejection
and the solar wind. In a collisionless environment, the ,drag“ force has quadratic form.
The acceleration can be expressed as a(r) = —v(r) [v(r) — w(r)] |v(r) — w(r)|, where v(r)
is the ,drag-parameter”, whereas a(r), v(r) and w(r) refer to instantaneous acceleration,
speed of the leading edge of the ejection and the speed of the solar wind, respectively. The
results obtained from the proposed model have been compared to empirical results based
on satellite measurements (Zhang et al., 2003; Schwenn et al., 2005; Manoharan, 2006).
Analysis of the data resulting from the application of the simplified model with a constant
¥(r) = 7. = const. and w(r) = w, = const. on a sample of ejections revealed that optimal
values of the parameter I' (7, = I' x 107" km™!) parameter are between 0.2 and 2, with
the asymptotic speed of the solar wind at w. = 500 km/s. Low values of the parameter I'
correspond to massive ejections which move in a fast solar wind of low density, while high
values describe ejections of low density in a slow solar wind. The typical uncertainties in
predicting the arrival of interplanetary mass ejections to Earth (1 AU) are roughly half a
day.

The final version of the model has been published in a form adapted for public online use
as part of the EU FP7 projects SOTERIA and COMESEP, and is used in the international
data exchange system Solar Alert. It is available at: http://oh.geof .unizg.hr/CADBM/
cadbm. php.

Key words: Sun — corona — coronal mass ejections (CMEs) — heliosphere — magnetohy-
drodynamics (MHD) — inductance — MHD instability — Solar wind — interplanetary

propagation
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Popis slika

1.1.

1.2.

1.3.

1.4.

Kronologija razumijevanja strukture i evolucije Sun¢evih erupcija. Na slici
je: (a) propagacija nemagnetiziranog materijala; (b) ,plazmeni oblak® sa
zamrznutim magnetskim poljem; (c¢) plazmeni oblak sa turbulentnim mag-
netskim poljem; (d) , jezicasti oblik“ magnetskih petlji ukorijenjen u Suncu;
(e) nepovezani ,,plazmoid*“ ili ,mjehur® silnica magnetskog polja; (f) udarni
val (Alexander et al., 2006). . . . . . . . ...

Nekoliko crteza Sunceve korone tijekom potpune pomrcéine Sunca koja se
dogodila 18. listopada 1860. godine kada je linija totaliteta prolazila Spa-
njolskom. Pretpostavlja se da su to prva opazanja koroninih izbacaja mase
(Eddy, 1974). . . . . .

Trenutne i buduce satelitske misije i njihov priblizni polozaj u heliosferi.
Bijelom bojom su oznaceni postojec¢i funkcionalni sateliti, dok Zutom su

prikazane planirane buduce misije (NASA). . . ... ... ... ... ...

Prijasnje, sadasnje i buduce satelitske misije promatranja heliosferskih po-
java. Prikazani su datumi lansiranja satelita s obzirom na jakost Sunceve
aktivnosti. Bijelom bojom su oznaceni sateliti u funkciji, Zzutom satelitske

misije u pripremi, a narancastom misije u razmatranju (NASA). . . . . ..

Xi
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2.1. Nekoliko ilustrativnih primjera koronagrafskih opazanja koroninih izbacaja
mase. (a) LASCO C2 i (b) C3 koronagrafi SOHO satelita biljeze izbacaj
27. veljace 2000. Na prvi pogled moze se reé¢i da sli¢i ,elektriénoj zaru-
lji*. Uocava se trodijelna struktura, odnosno vodedi luk, prazna supljina sa
svijetlom jezgrom (SoHO). (b) Koronin izbacaj mase opazen SMM korona-
grafom 18. kolovoza 1980. g. Gornja lijeva slika prikazuje prederuptivnu
fazu. Primjetna je koronina strujnica (engl. ,helmet streamer”) u bijeloj
svjetlosti. U gornjoj desnoj sli¢ici pojavljuje se prominencija na jugoistoc-
nom rubu Suncevog diska. Koronina strujnica raste i dolazi do erupcije. U
donjoj desnoj sli¢ici je ustrojen helikoidalni oblik CME-a. (c) Helikoidalna
struktura CME-a u bijeloj svjetlosti LASCO C2 koronagrafa. Koronin iz-
bacaj je relativno uzak, a sastoji se i od helikoidalnog magnetskog polja u
kojem se nalazi plazmena materija. Bijela kruznica na koronagrafu pred-

stavlja veli¢inu i polozaj Sunca (SoHO). . . .. ... ... ... ... ...

2.2. Histogrami raspodjele mase izbacaja iz dva razliCita izvora: (a) za 4124
CME-a (SoHO) u razdoblju od 1996-2003. g. (Gopalswamy, 2006). (b) za
7668 CME-a (LASCO/SoHO) tijekom cijelog Suncevog ciklusa (1996-2009. g.)
(Vourlidas et al., 2010). . . . . . . .. ... Lo

2.3. Histogrami raspodjele prividne Sirine i brzine SoHO izbacaja u razdoblju
od 1996. do lipnja 2005. g. (Gopalswamy, 2006). (a) Histogram raspodjele
prividne Sirine za 9777 CME-a (SoHO). (b) Histogram raspodjela prividne
brzine za 9057 CME-a (SoHO). . . . . . .. .. .. ... . ... ... ...

2.4. Histogrami raspodjele kineticke energije izbacaja iz dva razlicita izvora:
(a) za 4133 CME-a (SoHO) u razdoblju od 1996-2003. g. (Gopalswamy,
2006), (b) za 7668 CME-a (LASCO/SoHO) tijekom cijelog Suncevog cik-
lusa (1996-2009. g.) (Vourlidas et al., 2010). . . . . . .. .. .. ... ...

2.5. Ovisnost plazmenog [-parametra o visini iznad aktivnog podrucja (Gary,
2001). Granice osjencanog podrudja se odnose na vrijednosti plazmenog

parametra iznad umbre i kromosferske baklje (ili fotosferske baklje). . . . .

2.6. Faze bljeska u raznim spektralnim podrué¢jima. Prvotna faza tipicno traje
nekoliko minuta, impulzivna od 3 do 10 minuta, faza ,zasvijetljenja*“ 5 do

20 minuta, te trnjenja od jednog do nekoliko sati (Benz, 2002). . . . . . . .
2.7. Skica standardnog modela trodijelne strukture CME-a ili eruptivnog blje-

ska prema (Forbes, 2000). Prominencija i pripadaju¢a magnetska arkada
bubre u niskoj koroni, nakon ¢ega se aktivira rekonekcijski proces i zapaza

dvovlaknasti Ha bljesak u podnozju arkade. . . . . . .. . ... ... ...



2.8.

2.9.

2.10.

3.1.

3.2.

3.3.

3.4.

3.5.

Sigmoidalna struktura u mirnoj koroni promatrana SoHO teleskopom 8.
svibnja 2000. g. u 09:45 UT u mekom X-zraCenju . Umanjena sli¢ica
prikazuje isto podrucje samo u pred-eruptivnom stanju u 04:36 UT (Glover
etal., 2001). . . ...

Shematski prikazi: (a) klipnog mehanizma i (b) ¢eonog udarnog vala (engl.
,bow shock®) (Warmuth, 2007). . . . . . . . ... ... ... ... .. ...
Prikaz kinematike vodeceg luka (o), Supljine (4) i prominencije (A): (a) ovis-
nost udaljenosti o vremenu; (b) kretanje razlike udaljenosti izmedu vodeceg
luka i prominencije (debela linija), Supljine i prominencije (tanka linija) i
vodeceg luka i Supljine (crtkana linija); (c) ovisnost brzine o vremenu;
(d) akceleracijska faza vodeceg luka dana je kao v(R) ovisnost (Marici¢
et al,, 2004). . . .

Prikaz meduplanetarnog i ostalih poremecaja uzrokovanog Sunc¢evom erup-
cijom. Magnetsko prespajanje se odvija u podrucju difuzije (DR), ispod
eruptivne cijevi magnetskog toka (koja u sebi sadrzi i eruptivnu promi-
nenciju - EP). Nastaju dva udarna stojna vala sporog moda (magnetskog
zvuka, SMSS) u izlaznim mlazovima vruée plazme. Supermagnetosonican

donji mlaz iznad posteruptivne arkade (PFL) stvara stojni udarni val brzog
moda (FMSS). . . . . ..

Primjer in situ opazackih znacajki magnetskog oblaka prema (Burlaga,
1995). Primjec¢uju se pojacane vrijednosti magnetskog polja prilikom na-
leta. Deklinacijski kut ¢ (vidjeti Dodatak A.1) se kontinuirano zakreée za
otprilike 180°, dok azimutalni kut A skokovito raste i promijeni se za citavih
360°. Brzina plazme v naglo poraste, dok se gustoc¢a n, = N i temperatura
T, protona smanje. . . . . . . . . ...
Shematski prikaz trodimenzionalne strukture ICME-a i nadolazeé¢eg udar-

nog vala, magnetskog polja i plazme (Zurbuchen i Richardson, 2006).

Skica konfiguracije magnetskog polja filamenta/prominencije i oc¢ekivano
ustrojstvo cijevi magnetskog toka (Bothmer i Schwenn, 1994). Radi jed-
nostavnosti se pretpostavlja da magnetsko uze lezi u ekliptickoj ravnini i
npr. oznaka SEN znadi zakretanje vektora magnetskog polja od juga (S)
prema sjeveru (N) s ukupnim usmjerenjem prema istoku (E); Sukladno

tome, vrijedi i za npr. SWN gdje W oznacava zapad. . . .. .. ... ...

Promjena srednjih vrijednosti fizickih znacajki ICME-a s heliocentricnom
udaljenosti. Podaci su dobiveni Helios 1/2 satelitom tijekom 1975-1980.
godine i prikazani su u log-log skali (Forsyth et al., 2006). . . . ... ...
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3.6.

3.7.

3.8.

3.9.

3.10.
3.11.

3.12.
3.13.

3.14.

3.15.

3.16.

Nacin odredivanja vegsp, a posredno i v,44 (Schwenn et al., 2005). (a) Odre-
dujivanje brzine ekspanzije vexs, 1 brzine s obzirom na ravninu neba vpg.
Prikazano je se za razlicite CME-e: na rubu, djelomi¢nog i potpunog halo
oblika. (b) Korelacija izmedu radijalne brzine v,,4 i brzine ekspanzije vegs,
za CME-e opazene na rubu Suncevog diska. Podaci dobiveni LASCO de-
tektorom od sijecnju 1997. do 15. travnja 2001. godine. . . . . . . . . . .. 31

Medudjelovanje udarnog vala s korotacijskom strujnicom i interakcijskim
podru¢jem (Burlaga, 1995, Fig. 7.8). . . . . .. ... ... ... ... ... 32

Primjer izbacaja na dan 26. listopada 2003. godine opazenog Mk4 koro-
nagrafom. Bijele strelice pokazuju vodeéi luk izbacaja. (a) Vodeéi luk se
formira u 17:28 UT; (b) potpuno je formiran u 17:31 UT; (c) kutna Sirina
izbacCaja se znacajno povecala unutar 6 min; (d) kutna Sirina iznosi ~ 117°
(Baoet al., 2007). . . . . . . .. 35

Primjer snimke LASCO-C1 koronagrafa snimljene na dan 23. kolovoza
1998. godine. Snimka na valnoj duljini: (a) Fe X - 637 nm; (b) FeXIV -
530 nm; (c) omjer intenziteta valnih duljina pod (a) i (b) (SoHO). . . . . . 36

Snimke LASCO C2 i C3 koronagrafa na dan 19. veljace 2012. godine (SoHO). 37

Prikaz raspodjele instrumenata na STEREO-B satelitu. SECCHI (HI) ins-
trument uvijek je usmjeren prema Suncu, dok su IMPACT i S/WAVES
antene okrenute od Sunca. Postoje male razlike izmedu raspodjela instru-
menata na A i B satelitu iz razloga Sto suprotno okrenuti jedan prema
drugom, a instrumenti koji mjere zastupljenost cestica moraju biti usmje-

reni duz magnetskog polja Suncevog vjetra (Kaiser et al., 2008). . . . . . . 38
Povecanje kutnog razmaka STEREO-A i -B satelita tijekom godina. . . . . 38

Shematski prikaz putanja STEREO-A i -B satelita i njihov povoljan polozaj
za opazanje cijelog Suncevog diska (NASA). . . . .. ... ... ... ... 39

U STEREO-A i B SECCHI/COR1 i COR2 koronagrafima zapazen je iz-
bacaj na dan 19. veljace 2012. godine. Pocetna faza propagacije izbacaja
vidi se u COR1A koronagrafu dosta nejasno u gornjem desnom uglu, dok

u CORI1B u gornjem lijevom. Kasnija faza propagacije bolje se uocava u

COR2A/B koronagrafima (STEREO). . . . ... ... ... ... ..... 41
STEREO-A i B SECCHI/HI kamere biljeze izbac¢aj na dan 18. travnja
2012. godine (STEREO). . . . . . . . . .. 42

Panoramski prikaz kombiniranih vidnih polja SECCHI/HI kamera s oba
STEREO-A i B satelita na dan 18. veljace 2007. godine. Vide se polozaji
planeta, Mlijecna staza i komet McNaught (STEREOQO; Kaiser, 2009). . . . 42



3.17.

3.18.

3.19.

3.20.

3.21.

3.22.

Prve snimke STEREO-A i B SECCI/EUVI detektora u ¢etiri razli¢ite valne
duljine: He II 30.4 nm (plavo), Fe IX 17.1 nm (zeleno), Fe XII 19.5 nm
(Zuto), Fe XV 28.4 nm (crveno) dobivene na dan 4. prosinca 2006. godine
(STEREO). . . . .
Shematski prikazi stvaranja radiovalnog zracenja meduplanetarnim izbaca-
jem. Plazmena frekvencija ovisna je o gustod¢i okoline koja opada s udalje-
noséu od Sunca. Radiovalno zrac¢enje nastaje pobudom elektrona udarnim
valom meduplanetarnog izbacaja. Udarni val ubrzava elektrone ispred sebe
i pobuduje plazmu u elektrostatsko titranje koje pretvara energiju u radi-
ovalno zracenje tipa II upravo na frekvenciji plazmene oscilacije, f,, i nje-
zinog harmonika, 2f, (Gurnett, 1995; Gurnett i Kurth, 1996). (a) Zracenje
tipa II posljedica je udarnog vala tjeranog meduplanetarnim izbacajem.
(b) Opadanje plazmene frekvencija udaljenoséu od Sunca i pobudivanje
plazmenih oscilacija elektrona udarnim valom. . . . . . .. ... ... ...
[lustracija nastanka radiovalnog zracenja udarnim valom u meduplanetar-
nom prostoru. Snop elektrona ubrzan udarnim valom pobuduje plazmenu
frekvenciju, f, i frekvenciju harmonika, 2f,, u okolnoj plazmi (Gurnett i
Kurth, 1996). . . . . . .
(a) Leblanc et al. (1998) model heliosferske elektronske gustoce s naznace-
nom ionosferskom frekvencijom (engl. ,cut-off frequency“) na ~ 15 MHz.
Ispod te frekvencije nemoguce je opazati radiovalno zracenje tipa Il sa Zem-
lje. (b) Brzi CME opaZzen SoHO/LASCO detektorom 15. sijecnja 2005. g.
(¢) dinamicki spektar navedenog CMEa dobiven pomoéu Wind/WAVES
detektora (Gopalswamy, 2011). . . . . . . . ... .
(a) Shematski prikaz razli¢itih vrsta dinamickih spektara zracenja tipa II i

podjela prema valnim duljinama. 1. potpuno metarsko, 2. dekametarsko-

44

hektometarsko, 3. hektometarsko, 4. hektometarsoko-kilometarsko, 5. metarsko-

hektometarsko-kilometarsko, 6. potpuno kilometarsko zracenje. (b) Ovis-
nost ,frekvencijske brzine“ (df/dt) o frekvenciji zracenja f za metarsko,
hektametarsko i kilometarsko zracenje. Prilagodba potencijske funkcije
(df/dt o< f€) podacima metodom najmanjih kvadrata dala je eksponente:
e = 1.8 za hektametarsko, ¢ = 1.5 za metarsko i € = 2.7 za kilometarsko
zraCenje i korelacijski koeficijent C' = 0.98 (Gopalswamy, 2011). . . . . . .
Promjena magnetskog polja pri naletu udarnog vala (1 — 2) u sustavu u
kojem granica diskontinuiteta miruje. Udarni valovi se dijele na: (a) spore
udarne valove, (b) Alfvénove ili intermedijarne udarne valove, (c) brze

udarne valove, ovisno o tome kako mijenjaju magnetsko polje. . . . . . ..
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3.23. Shematski prikaz stvaranja udarnog vala u jednodimenzionalnom slucaju.

4.1.

4.2.

4.3.

4.4.

4.5.

4.6.

4.7.

Fazna brzina vala w(t) povezana je s brzinom toka plazme u(t). (a) valna
fronta u pocetnom trenutku se nelinearno ustrmljava; (b) pojavljuje se
diskontinuitet D na polozaju z*; (c) udarni val se nastavlja gibati (Zic

et al,, 2008). . . .. 48

Usporedba MHD simulacija nestabilnosti magnetskog vlakna (Chen, 2011).
(a) Torusna nestabilnost magnetskog vlakna - numericki izracun. (b) Nu-
mericki dobivena nestabilnost magnetskog vlakna zbog usukavanja mag-

netskog polja. . . . . .. Lo %)

Evolucija u vremenu, ¢, nestabilnosti magnetske cijevi zbog usukavanja.
Analiticki dobiven: (a) pogled sa strane, (b) pogled odozgo (Sakurai, 1976). 55

Polariteti prominencija: (a) normalni polaritet (Kippenhahn-Schliiter mo-
del), (b) inverzni (Kuperus-Raadu model), (¢) model prominencijske mag-
netske cijevi, (d) trodimenzionalni prikaz prominencije i magnetskog polja.
Sila gravitacije je oznacena s Fy, Lorentzova sila s F, ,sila zrcalne struje
s Fy, sila zbog gradijenta magnetskog tlaka (tzv. sila ,kinka“) Fk i sila

zbog napetosti (tenzije) magnetskih silnica s Fr (Vrsnak, 1992). . . . . .. 56

Model kidanja spona. (a) konfiguracija magnetskog polja prije erupcije s
oznacenim moguéim mjestom nastanka rekonekcije, (b) erupcijska struk-
tura nakon rekonekcije, (c¢) magnetska struktura nakon erupcijske faze
(Howard, 2011). . . . . . .. . o 57

Dvodimezionalni prikaz magnetskog prespajanja u strujnoj plohi ispod pro-
minencije. Prikazan je pritok plazme u strujnu plohu i njen izlazni tok
(Vrsnak, 1992). . . . . . ... 58

Model proboja. Lijevo je shematski prikazan 2.5 dimenzionalni, a s desne
strane trodimenzionalni sistem. (a) pocetna magnetska konfiguracija, (b) pre-
raspodjela polja i pocetak nestabilnosti, (c¢) deformirano polje i pocetak

erupcije, (d) rekonekcija relaksira magnetsko polje (Lynch et al., 2008). . . 59

Linija inverzije polariteta oznacena je crtkanom linijom. (a) Nozista po-
cetne konfiguracije magnetskog polja gibaju se zajedno s tromom fotosfe-

rom; (b) dolazi do magnetskog prespajanja silnica AB i CD pri pri ¢emu

nastaju nove AD i C'B, a CB kasnije nestaje ispod fotosfere; (c) natkri-
ljujuce silnice FF i GH silnice obavijaju liniju inverzije; (d) magnetskim
prespajanjem nastaje helikoidalna silnica E'H i kratka GF, dok AD postaje
potka prominencijske strukture (Van Ballegooijen, 2001). . . . . . . . . .. 60
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4.11.

4.12.

4.13.

4.14.

4.15.

4.16.
4.17.

4.18.

Shematski prikaz eruptivnog procesa i magnetska konfiguracija pridruzenog
Suncevog bljeska (Lin et al., 2004). . . . . . . . ... ...

Kompozitna ilustracija izbacaja i dvovlaknastog bljeska. . . . . . . . . ..

Mouschovias i Poland (1978) model cijevi magnetskog toka. (a) Shematski
prikaz zakrivljene cijevi magnetskog toka. (b) Prikaz zakrivljenje magnet-

ske cijevi u dva razli¢ita trenutka, ¢; its. . . . . . . ... L.

Usporedba Mouschovias i Poland (1978) modela s opazanjima erupcije
10. kolovoza 1973. (a) Prikazana je usporedba teoretske (4.8) i opazacke
(odredene metodom najmanjih kvadrata) ovisnosti debljine vrha toroidalne
strukture, 2rr, na razli¢itim vrijednostima heliocentri¢ne udaljenosti H u
log-log skali. (b) Dana je usporedba teoretske 4.10 i opazacke (odredene
metodom najmanjih kvadrata) ovisnosti polumjera zakrivljenosti Ry toro-
idalne strukture na razlic¢itim vrijednostima heliocentri¢ne udaljenosti H u

log-log skali. . . . . . . . . . .

Skica modela koji je predlozio Anzer (1978). Pocetni veliki polumjer torusa
je Rro i evoluira u kasniji s ve¢im polumjerom Rp. Nozista torusa su
usidrena. Usporedba s mjerenjima pocinje nakon 2.5 Suncevih polumjera

(ro) (Anzer, 1978). . . . . . . . .

Izracunate ovisnosti brzine vrsnog segmenta strujne petlje o visini prema
Anzer (1978) modelu: (a) za vrijednost parametra v = 0.5 i dvije razli¢ite
pocetne vrijednosti Ryg = 0.5r¢ i Rpg = re gdje iznad svake krivulje nalazi

vrijednost konstante k. (b) sli¢no kao i u prethodnoj slici samo je v = 1.0.

Toroidalna strujna petlja prema Chen (1989). (a) Shematski prikaz mo-
dela strujne petlje u koroni. (b) Presjek torusa i opis sila koje djeluju na

toroidalnu strujnu petlju. . . . . . . ... oo

Prikazan je poprecni presjek torusa u: (a) zz-ravnini; (b) zy-ravnini. X,
y, 1 Z su jedini¢ni vektori i definiraju osi osnovnog kordinatnog sustava.
(c) Torusni segment i prikaz poloidalnog magnetskog polja B, i gustoce

struje j, te ukupne struje Iy koja tece torusom. . . . . .. ...
Tri odabrana radijalna profila gustoce struje j(r). . . . . . .. ... .. ..

Magnetsko polje u sredistu O torusa: jakost komponente |B,| je prikazana
kao funkcija omjera polumjera n = ro/ Ry i to za tri prije definirane gustoce

struje J(r). ..o

Dva primjera numerickog izracunavanja B,(S,,) i prilagodbe krivulja na

dobivene podatke pomocu jednadzbe (4.62). . . . . .. ... ... ..
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XVili

Magnetski tok debelog torusa. U manjim sli¢icama uvec¢ane su ovisnosti
(u linearnoj skali) za vrlo debele toruse. (a) Vanjski tok ®. (odgovara i
vanjskom induktivitetu L. jer je I = 1) je prikazan kao funkcija torus-
nog omjera 7 u linearno-logaritamskoj skali, uz upotrebu gustoée struje
Jj(r) = jo o< Jo(r). Tockice predstavljaju diskretne numericki izracunate
vrijednosti za 200 torusnih vrijednosti n; (b) Vanjski (®.), unutarnji (®;) i
ukupni (¢, + ;) tok za razlic¢ite profile gustoéa struja j., jo i ji. . . . . .

Vanjski (L), unutarnji (L;) i ukupni (L; + L) induktivitet za tri profila
gustoce struje j., jo i 71. Manja slika je u linearnoj skali i bolje prikazuje

ovisnosti za velike vrijednostin. . . . . . .. . ... L

Induktiviteti Lg i L° za tanki torus su oznaceni i za tri profila gustoca struja
Je, Jo 1 71su redom oznaceni s 4, A, . Slicno, oznake ¢, A, [J predstavljaju
vrijednosti L. dobivene upotrebom jednadzbe (4.66). U ukupnom induk-
tivitetu, L = L. + L;, vanjskom L, pridodan je unutarnji L; iz jednadzbe
(4.70). (a) Relativna razlika [L° — LN]/LYN) izmedu analiticki izracunatih
L2 vrijednosti za vrlo tanki torus i razlika [L, — LMN]/LX) izmedu diskret-
nih L, vrijednosti, dobivenih prilagodenom krivuljom (4.66), s obzirom na
numericki LY izracunate vanjske induktivitete za razlicite n; (b) Omjeri

ukupnih induktiviteta L / LM 5 obzirom na prilagodenu krivulju i podatke,
te tankog torusa i podatke, L°/L™N . .00

Skica debele torusne magnetske cijevi (Vrsnak, 1990). . . . . . . . . .. ..

Na slici je prikazana modelirana funkcija pojacanja €(() struje Iy. Zbog
dodatnog magnetskog toka A®, inducira se struja AI(¢) = €(¢) .

Prikaz ,magnetskih sila“ koje djeluju na magnetsko uze. (a) Konfiguracija
magnetskog polja ravne strujne niti (u presjeku) na visini H iznad i vir-
tualne inducirane struje na istoj dubini ispod fotosfere. Virtualna struja
zamjenjuje fotosferske vrtlozne struje. Sila ,zrcalne struje” nastoji povecati
H (Kuperus i Raadu, 1974). (b) Dio magnetskog uzeta kojim tece struja .
Nacrtane su komponente poloidalne B,, i toroidalne (uzduzne) B) kompo-
nente magnetskog polja B. Gradijent poloidalne komponente polja, VBZ,
uzdize magnetsko uze, dok sila tenzije, (B - V)B||, spusta (Vrsnak, 2009). .

Stozasti model s obzirom na srediste Sunca. U stozastom modelu polumjer
Sunca je oznacen je s ry, visina torodialnog segmenta s H, a efektivna

povr§ina iznosi A & T(H +r)*0? (Xie et al., 2004; Vrsnak et al., 2007).
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4.26.

4.27.

4.28.

4.29.

4.30.

Ubrzanje a torusne strukture prikazano je u ovisnosti o visini njegovog
vodeceg luka H/rq, podijeljenog s polumjerom Sunca ¢, za razlicite struje
Iy, dok u zadnjoj podslici dolazi do gubitka ravnoteze. U modelu se ne
koristi sila MHD otpora. Ravnotezni polozaj Heq/re (odreden s uvjetom

a = 0) povetava se kako raste struja Ip. . . . . . .. ...

Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu konfiguraciju sis-
tema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%kg, (;, = 0, n = 0.1, X, = 4,
By = 107*T. U modelu se ne koristi sila MHD otpora. (a) U pocetnom
trenutku (¢ = 0) polozaj, brzina i struja iznose: Hg/re = 0.2, vy = 0km/s,
Iy = 3 x 10" A, a ravnotezni polozaj se nalazi na Hey/re, = 0.07. (b) U
trenutku ¢ = 0 uze se nalazi u ravnoteznom polozaju He,/re = 0.2, kada
struja skokovito poraste na vrijednost Iy = 1.94 x 10 A, te nastupa gubi-

tak ravnoteze i ravnotezni polozaj Heq/Te —> 00. . . . . . . . . oL

Pomicanje ravnoteznog polozaja He, /7 s povetanjem pocetne struje Iy. U
manjoj slici uveéan je prikaz do Hey/re < 1. Zastrujuod Iy = 1.94x 10 A
dolazi do gubitka ravnoteze (oznaceno sa crvenom isprekidanom uspravnom

linjjom). . . . ...

Usporedba (a) ravnoteznog stanja bez prespajanja, (b) kvazi-stacionarnog
s pocetkom prespajanja i (c) potpunog gubitka ravnoteze prespajanjem.
Na desnoj strani slike prikazane su kinematicke krivulje (d) ubrzanja vi-
sine, (e) brzine i (f) visine (H/r) u sluéaju potpunog gubitka ravnoteze

prespajanjem (podslika c). . . . . . . ...

Neuspjela erupcija. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za po-
¢etnu konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%kg, ¢, = 0,
n=0.1, I, = 7.8 x 10!° A, X, = 4, s magnetskim poljem korone B, =
107*T. Suncev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na
beskonacnoj udaljenosti w. = 400km/s, dok faktor otpora iznosi I' = 1.
(a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine. U pocet-
nom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (vs = Okm/s) i nalazi se na polo-
zaju: Hg/re = 0.2 (b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja e, omjera
struja /Iy i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu

0 <t < 10h i maksimalno pojacanje pocetne struje I iznosi €); = 0.2212.
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Spori izbacaj kojeg odnosi Suncev vjetar. Kinematicke krivulje ubrzanja,
brzine i visine za pocetnu konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M =
102kg, (o =0,n=0.1, [, = 7.8 x 10'° A, X, = 4, s magnetskim poljem
korone By = 107*T. Sunéev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na
vrijednost na beskonac¢noj udaljenosti w, = 400km/s, dok faktor otpora
iznosi ' = 1. (a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i
visine. U poc¢etnom trenutku (¢t = 0) izbacaj miruje (v; = 0km/s) i nalazi
se na polozaju: Hg/re, = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja
€, omjera struja I/l i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje
izmedu 0 < t < 10h i maksimalno pojacanje pocetne struje I iznosi €y, =
0.23. . o

Postupan izbacaj. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu
konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 102kg, (; = 0, n = 0.1,
Ip = 7.8 x 1019 A, X, = 4, s magnetskim poljem korone B,y = 10~*T. Sun-
¢ev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskonacnoj
udaljenosti w. = 400 km/s, dok faktor otpora iznosi I' = 0.2. (a) Prikazane
su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine. U pocetnom trenutku
(t = 0) izbacaj miruje (vs = 0km/s) i nalazi se na polozaju: H/re = 0.2.
(b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja e, omjera struja I /Iy i ubrzanja
a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 < ¢t < 5h i maksimalno

pojacanje pocetne struje Iy iznosi €y =0.24. . . . . . . ...

Tipican izbacaj. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu
konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2r,, M = 102kg, {, =0, n = 0.1,
Ip = 7.8x10'Y A, X, = 4, s magnetskim poljem korone B,y = 10~*T. Sun-
cev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskonacnoj
udaljenosti w. = 400 km/s, dok faktor otpora iznosi I' = 0.2. (a) Prikazane
su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine. U pocetnom trenutku
(t = 0) izbacaj miruje (vs = 0km/s) i nalazi se na polozaju: Hg/re = 0.2.
(b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja €, omjera struja I/l i ubrzanja
a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 < ¢ < 1h i maksimalno

pojacanje pocetne struje Iy iznosi ey =0.5. . . . .. ..o
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¢etnu konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 102kg, ¢y = 0,
n=0.1, I = 7.8 x 101° A, X, = 4, s magnetskim poljem korone B, =
10~*T. Sunéev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na
beskonacnoj udaljenosti w. = 400 km/s, dok faktor otpora iznosi I' = 0.1.
(a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine. U pocet-
nom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (v = Okm/s) i nalazi se na polo-
zaju: Hg/re = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja e, omjera
struja I/Iy i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu

0 < t < 10min i maksimalno pojacanje pocetne struje I iznosi €;; = 1.

Shematski prikazano Sun¢evo magnetsko polje tijekom: (a) slabe, (b) jake

Sunceve aktivnosti (Howard, 2011). . . . . . . .. ... ... ... ...

Suncev vjetar prati oblik Suncevog magnetskog polja tzv. oblik , balerinine
suknjice* (Koskinen i Vainio, 2011). . . . . . . . .. . ... ... ... ...

Ovisnost brzine Sun¢evog vjetra v o radijalnom polozaju r za pet razlic¢itih
vrijednosti konstante C'. Brzina je normirana na brzinu zvuka c,, a radijalni

polozaj s obzirom na kriti¢nu vrijednost 7. (Koskinen i Vainio, 2011).

Primjer opazenog gibanja koronine nehomogenosti na dan 24. svibnja
1996. g. u LASCO C2 (lijevo) i C3 (desno) koronagrafima (Sheeley et al.,
1997).

Empiricke brzine Suncevog vjetra (Sheeley et al., 1997). (a) Brzina nehe-
mogenosti v u koroni ovisna o radijalnoj udaljenosti r od Sunca za dogadaj
24. svibnja 1996. g. (b) Brzina nehemogenosti v u koroni ovisna o radi-
jalnoj udaljenosti r od Sunca za dogadaj 30. listopada 1996. g. (c) Brzina
nehemogenosti v u koroni ovisna o radijalnoj udaljenosti » od Sunca za do-
gadaj 30. travnja 1996. g. (d) Brzine 65 razli¢itih nehemogenosti u koroni
ovisna o radijalnoj udaljenosti od Sunca. U podslikama a) i b) krivulje su
odredene s obzirom na jednadzbu (5.25), dok se u podslikama c) i d) koristi

metoda najmanjih kvadrata uz upotrebu jednadzbe (5.26). . . . . . . . ..

Geometrija pri racunanju Thomsonovnog rasprsenja korone u van Huls-
tovom i Newkirkovom modelu. (a) Geometrijski prikaz osi polarizacije
oscilacija elektrona (A, A, B) i komponente intenziteta rasprsene svjetlosti
(Ji, Ji-) (van de Hulst, 1950). (b) Udaljenost 8 od neke istaknute morfolo-
ske strukture Sunca (npr. aktivnog podrucja), na radijalanoj udaljenosti
od sredista Sunca R, do tocke raspsenja svjetlosti na elektronima P. Tocka

P se takoder nalazi na istoj radijalanoj udaljenosti R (Newkirk, 1961).
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Usporedba Mann et al. (1999) modela s modelom Newkirka i opazackim
podacima. (a) Ovisnosti gustoce elektrona N = n.(r) (puna linija) i br-
zine Suncevog vjetra v(r) (isprekidana linija) o udaljenosti. Numericki su
rjeSavane jednadzbe (5.38) i (5.15) na temperaturi 7 = 10° K. Radijalna
udaljenost je normirana na Suncev polumjer Rg = ro, = 6.958 x 10° km i as-
tronomsku jedinicu 1 AU = 1.5 x 10%km. (b) Usporedba N = n.(r) Mann
et al. (1999) gustoce (puna linija) s cetverostrukom gusto¢om Newkirk
(1961) modela (isprekidana linija) u podrucju od 1.02 — 1.30 Suncevih po-
lumjera. (c) Usporedba N = n.(r) Mann et al. (1999) gustoce (puna linija)
sa satelitskim ULYSSES mjerenjima (isprekidana linija) tijekom uzlazne
faze Sunceve aktivnosti. (d) Usporedba N = n.(r) Mann et al. (1999) gus-
toée (puna linija) sa satelitskim ULYSSES mjerenjima (isprekidana linija)

tijekom silazne faze Sunceve aktivnosti. . . . . . . ... ... L.

Leblanc model elektronske gustoée do 1 AU. Model je prilagoden mjere-
njima radiovalnog zracenja tipa III Nancay opservatorija u frekvencijskom
rasponu od 25 — 75 MHz (Leblanc et al., 1998). . . . . .. ... ... ...

Usporedba Leblanc et al. (1998), Bougeret et al. (1984), Saito et al. (1977),
Alvarez i Haddock (1973) i Fainberg i Stone (1971) modela elektronske gus-
toée. (a) Zadebljanja na linijama predstavljaju podrucja valjanosti odre-
denog modela, dok ostatak prikazuje ekstrapoliranu ovisnost (do 1 AU).
(b) Modeli su normalizirani tako da na 1 AU daju vrijednost elektronske

gustoée od 7.2cm™3. . ...

(a) antikorelacija ubrzanja i brzine izbacaja mjerena LASCO koronagrafom;
(b) antikorelacije za izbacaje malih (sivi O) i velikih masa (crni x). Ispisane
su jednadzbe pravaca na osnovu njihove prilagodbe podacima metodom

najmanjih kvadrata, te koeficijenti korelacije C' (Vrsnak et al., 2009).

Logaritamska ovisnost omjera gustoé¢e n/ng (s obzirom na gustoéu ng pri
1 AU), te omjera brzine Suncevog vjetra w/w,. i omjera funkcije ,otpora“
v/%e, 0 logaritamskoj udaljenosti R izrazene u Sunc¢evim polumjerima, re.
Asimptotske vrijednosti brzine Suncevog vjetra i funkcije ,,otpora“ ozna-

cene su redom S We 1 Yoo v v o o e e

Primjeri odredivanja ulaznih parametara opcéenitog modela MHD otpora
minimizacijom kvadratnog odstupanja s obzirom na eksperimentalne po-
datke dobivene STEREO-A i B satelitima. Vrijednosti ulaznih parametara
{T", w. [km/s], Ry [re], vo [km/s]} dani su u legendama svake podslike. . . .
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Kinematika izbacaja izra¢unata s brzinom Suncevog vjetra od w, = 400 km /s
(asimptotska siva linija): (a) brzina kao funkcija vremena; (b) brzina kao
funkcija udaljenosti; (c) ubrzanje kao funkcija udaljenosti. Crtkana linija
opisuje izbacaj s vg = 200km/s i M = 10'? kg, puna linija s vy = 1000 km /s

i M = 10'?kg, dok tockana linija odnosi se na izbacaj s v = 1000km/s i
M=4x102Kg, . 151

(a) Tranzitno vrijeme 7 izbacaja prikazano je kao funkcija pocetne brzine
izbacaja vy za kutnu $irinu izbacaja od © = 1rad, masu M = 10'%2kg, te za
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(a) Tranzitno vrijeme 7 izbacaja prikazano je kao funkcija brzine Suncevog
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(a) Tranzitno vrijeme 7 izbacaja prikazano je kao funkcija pocetne brzine
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Uspravna puna i iscrtkana linija odreduju dolazak udarnog vala i vodeceg

luka meduplanetarnog koroninog izbacaja. . . . . . . . . . ... ... 158

Primjeri kinematike meduplanetarnih koroninih izbacaja izracunati po-
moc¢u modela MHD otpora s konstantnim . Pocetna heliocentricna uda-
ljenost iznosi 20 Suncevih polumjera (Ry = 20). (a) ovisnost heliocentricne
udaljenosti o vremenu; (b) ovisnost brzine izbac¢aja o vremenu; (c¢) ovisnost
brzine izbacaja o udaljenosti; (d) ovisnost ubrzanja izbacaja o udaljenosti.
Brzine u legendama vy i w, su izrazene u km/s, dok parametar otpora iznosi
Ye=Tx10""km™b . .. 163



2.20.

0.21.

0.22.

5.23.

5.24.

Al

XXV
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.....

modelu MHD otpora s konstantnim parametrom ~ i konstantnom brzinom

Suncevog vietra w. . . . .. ...

Internetska primjena modela MHD otpora nalazi se na adresi: http://oh.

geof .unizg.hr/CADBM/cadbm.php. . . . . . . . . . . .. ... ...

Heliografski koordinatni sustav (Burlaga, 1995). . . . . ... ... ... ..

177


http://oh.geof.unizg.hr/CADBM/cadbm.php
http://oh.geof.unizg.hr/CADBM/cadbm.php

Popis tablica

4.1.

5.1

0.2.

Koeficijenti iz relacije (4.66) za izracun toka i/ili induktiviteta. A° = puq
i B° = 2 su koeficijenti za vrlo tanki torus (strujnu petlju). Zadnja ce-
tiri retka prikazuju vrijednosti unutarnjeg toka i induktiviteta. Omjeri
polumjera n = rp/ Ry kada unutarnji tok ili induktivitet su izjednaceni i

postaju veéi od vanjskog, oznaceni su redom s n(®, < ®;) i (L. < Ly).

Usporedba razli¢itih modela gusto¢e: LDB — Leblanc et al. (1998); SPM —
Saito et al. (1977); BKS — Bougeret et al. (1984); AH — Alvarez i Haddock
(1973); F'S — Fainberg i Stone (1971) (Leblanc et al., 1998). . . . . . . . ..
Usporedba izracunatih tranzitnih vremena 7 i brzina v, na 1 AU s opazenim

To 1 Uroe o v o e e

83

XXV






1. Uvod

Sunceva aktivnost ponajvise ovisi o promjenama Sunceva magnetskog polja ¢ime posredno
utjece i na promjene geomagnetskog polja Zemlje. Krajem 19. stolje¢a naslutio se, ali
se nije sa sigurnoséu moglo tvrditi, utjecaj Sunceve aktivnosti na magnetsku aktivnost
Zemlje. Frank Bigelow je 1889. godine primijetio, na temelju opazanja izgleda i oblika
Sunceve korone tijekom pomrcine 1878. godine tijekom minimuma Sunceve aktivnosti,
da oblik korone nalikuje konfiguraciji silnica koje stvara (Stapic¢asti) magnet (Alexander
et al., 2006). Henri Deslanderes (1893. g.) naslué¢uje da prominencije, promatrane tijekom
pomréine, nastaju promjenom ustrojstva Suncevog magnetskog polja. Medutim, tek 1908.
godine americki astronom George Ellery Hale direktno opaza Suncevo magnetsko polje, i
ta godina predstavlja prekretnicu i pocetak razdoblja moderne fizike Sunca.

lako se ve¢ sredinom 19. stolje¢a utvrdila posljedi¢na veza 11-godisnjih ciklusa aktiv-
nosti Sunca sa geomagnetskim poremecajima, na to se nije obracala velika paznja. 1860.
godine britanski astronomi Richard Carrington i Richard Hodgson, nezavisno jedan od
drugoga, svjedoce o snaznom dvovlaknastom bljesku na povrsini Sunca, nakon kojeg je
otprilike za 17 sati uslijedio i geomagnetski poremecaj. U to vrijeme nije se poznavao
pravi fizicki proces i uzrok te pojave, ve¢ je to bila ,sporadi¢na“ iskustvena c¢injenica.
1931. godine George E. Hale prvi sistematizira tadasnja opazanja (Hale, 1931).

Shematska kronologija razvoja spoznaje o magnetskom ustrojstvu Suncevih erupcija
dana je na slici 1.1. 1919. godine Lidenmann tvrdi da su geomagnetski poremecaji poslje-
dica udara Sunceve nemagnetizirane materije o Zemlju. 1943. godine uocava se izrazena
povezanost intenzivnih Suncevih bljeskova s nastankom geomagnetskih poremecaja. Na-
kon vrlo jakih bljeskova slijedili su snazni izbacaji u obliku eruptivnih prominencija ili
filamenata s brzinama i do ~ 500km/s. Kiepenheurer 1953. godine isti¢e da iznenadni
nestanak uzdizuce prominencije u vidnom polju moze jedino znaciti da njezin materijal
doseze (i nadmasuje) brzinu oslobadanja od Sunca (Kiepenheuer, 1953).

Korelacija izmedu bljeskova, uz pojavu eruptivnih prominencija, s geomagnetskim pore-
mecajima ukazivala je da su eruptivne prominencije, u neku ruku, ,prijenosnici® energije
iz magnetskog polja Sunceve korone prema geomagnetskom polju Zemlje. Naravno, to
nije jedini nac¢in pretvorbe i prijenosa energije. Promatranjem kromosferskih spektral-

nih linija vodika 1940-tih godina, zakljucilo se da cestice iz korone, unutar ili u okolini

1
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Slika 1.1.: Kronologija razumijevanja strukture i evolucije Suncevih erupcija. Na slici je:
(a) propagacija nemagnetiziranog materijala; (b) ,,plazmeni oblak“ sa zamrznutim mag-
netskim poljem; (c) plazmeni oblak sa turbulentnim magnetskim poljem; (d) ,,jezicasti
oblik* magnetskih petlji ukorijenjen u Suncu; (e) nepovezani ,plazmoid® ili ,mjehur*
silnica magnetskog polja; (f) udarni val (Alexander et al., 2006).
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aktivnih podruéja, bivaju ubrzane bljeskovima sve do relativistickih brzina i energija. Po-
primaju energije i do 5 GeV koje su usporedive energijama kozmickog zracenja (Forbush,
1946). Tada se nije znalo, niti pretpostavljalo, da ¢estice mogu naknadno biti ubrzane u
meduplanetarnom prostoru.

Izbacaji mogu mijenjati, povecavati ili smanjivati, ¢esticno (korpuskularno) kozmicko
zracenje koje dopire iz meduzvjezdanog podrucja izvan Suncevog sustava ili heliosfere.
Magnetska struktura izbacaja djeluje kao svojevrstan magnetski stit i onemogucéava pro-
dor visokoenergetskih kozmickih cestica u heliosferu. Intenzitet kozmickog zracenja se
smanjuje kako izbacaj nalijece, obavija i stiti Zemlju svojim zatvorenim magnetskim po-
ljem. Kozmicko zracenje je manjeg intenziteta i nastaje ulijetanjem u Zemljinu atmosferu
visokoenergetskih cestica manje gustoce, prikupljenih i zarobljenih u zatvorenoj magnet-
skoj konfiguraciji izbacaja.

Piddington 1958. godine predlaze jednostavan ,plazmoidni oblik (Piddington, 1958)
meduplanetarnog magnetskog polja (tzv. ,magnetskog oblaka“), dok Morrison (1956)
sugerira da ,magnetski oblak® mora imati izgled , plazmoida“ koji je sastavljen od zapet-
ljanih magnetskih silnica — shematski oblici su prikazani na slikama 1.1c i e.

Prva i prava nedvojbena potvrda o postojanju ,prolaznih® pojava u koroni (engl. ,co-
ronal transient“) dobila se iz radio-opazanja i koronagrafom Skylab satelita (koji je bio
u operativnom stanju od 1973 do 1979. godine). Bila je to jasna potvrda da je ,zapet-
ljano“ magnetsko polje velikih dimenzija i da plazma velikim brzinama, u rasponu od

100 do 1200 km/s, struji sa Sunceve povrsine (Gosling et al., 1976). Pocetni nazivi tih

2



,prolaznih“ pojava nisu bili usuglaseni, govorilo se o ,,plazmenim oblacima®, , Sun¢evim
izbacajima mase“, ,prolaznim koroninim izbacajima“ i sli¢no, da bi se danas ustalio i
standardizirao izraz: koronini izbacaji mase ili samo koronini izbacaji (engl. coronal mass
ejections ili skra¢eno CME).

Tek nakon stvorene prave predodzbe o izgledu i obliku izbac¢aja moglo se razmisljati
i nagadati jesu li se koronini izbacaji mogli i ranije zapaziti tijekom pomrc¢ina Sunca.
Eddy (1974) uspijeva naé¢i naznake trodijelne strukture koroninih izbacaja u povijesnim
izvorima, u skicama promatraca pomrcina davnih godina. Najpoznatiji primjer bila je
potpuna pomréina Sunca 18. lipnja 1860. godine pri kojoj je podrucje totaliteta prolazilo
Spanjolskom. U promatranju je sudjelovalo vise tadasnjih renomiranih astronoma (slika
1.2), a najbolji crtez trodijelne strukture izbacaja skicirao je talijanski astronom Gugliemo
Tempel (slika 1.2, desno u sredini).

Vremenom, koronini izbacaji masa privlace sve veé¢u paznju i dobivaju na znacaju.
Skokovit napredak u istrazivanju izbacaja zapocinje satelitskom erom i Skylab misijom.
Nakon nesretnog pada Skylab-a, uslijedila su mnoga druga satelitska promatranja. SMM
satelit (The Solar Maximum Mission) se lansira 1980. godine, dok 1990-tih godina u
orbitu odlaze dva nova satelita, japanski Yohkoh i medunarodni SoHO (engl. The Solar
and Heliospheric Observatory, (SoHO)).

Yohkoh opaZa u podrudju ,,mekog® X-zracenja' i otkriva da koronini izbac¢aji stvaraju
odredeni ,,odziv® u koroni u obliku koroninog zatamnjenja, Sto je posljedica evaporacije
Sunceve povrsine kada izbacaj sa sobom odnosi velik udio mase iz niske korone.

Opazanja SoHO satelita otkrivaju da izbacaji imaju neuobicajeno veéu ucestalost ti-
jekom Suncevog minimuma aktivnosti nego sto se ocekivalo, te da kod izbacaja dolazi
do velikih rekonfiguracija magnetskog polja, te globalnog odziva cijele korone. Otkriveno
je da izbacaji znacajno mijenjaju svoje unutrasnje ustrojstvo kako se gibaju koronom
(Alexander et al., 2006).

U svrhu detaljnijeg i boljeg opazanja niske korone i heliosfere sluzili su ili su jos uvijek

u funkciji neki od poznatijih satelita (preglednije je prikazano na slikama 1.3 i 1.4):

o Interplanetary Monitoring Platform (IMP) 1-7, NASA-ini sateliti za vrijeme Apollo
misija namijenjeni mjerenju meduplanetarne plazme i meduplanetarnog magnet-
skog polja. Sateliti su u raznim orbitama mjerili vremensku i prostornu povezanost
geofizickih i astrofizickih karakteristika Zemljine okoline izvan Van Allenovih radi-

jacijskih pojaseva

o Pioneer 10, lansiran 1972. g., a zadnji bezuspjesan pokusaj uspostavljanja veze je

na Yohkoh satelitu je instrument engl. naziva Soft X-Ray Telescope (skra¢eno SXT) i podetno se
sastojao od 5 filtra i to: Al filtar na 1265 A sa Sirinom 2.5-36 A; Al/Mg/Mn filtar Sirine 2.4-32 A;
2.52 ym Mg filtar (Sirine: 2.4-23 A); 11.6 pm Al filtar (2.4-13 A); 119 pum Be filtar (2.3-10 A).



y e
-Aa... P-

\\q

¢ Cd
S N ! ’ R
Llodio <-9m> Pobes —9m> LaGuardia«-8m>  Vitoria«-8m» Pancerbo «-8m:
Murray Oom Galton Schultz Wilson

“ .
N e
~ ’
~, \\
AN g
’
’
’
’
\\
4
Torreblanca <0m, -+~
. Bilbao«-9m> Tempel
Lewis
7

) Valencia «+1m>
T=TTTTT""vonWallenberg

)
e &

Slika 1

1. Uvod

(|

N
.2.: Nekoliko crteza Sunceve korone tijekom potpune pomrcéine Sunca koja se dogodila 18. listopada 1860. godine kada je
linija totaliteta prolazila Spanjolskom. Pretpostavlja se da su to prva opazanja koroninih izbacaja mase

(Eddy, 1974).
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Slika 1.3.: Trenutne i buduce satelitske misije i njihov priblizni polozaj u heliosferi. Bije-
lom bojom su oznaceni postoje¢i funkcionalni sateliti, dok zutom su prikazane planirane
buduée misije (NASA).



. Uvod

bio 4. ozujka 2006. g.
e Helios A, B, funkcionalan od 1974-1976. g.

o Voyager 2, lansiran 1977. g. prema dalekom meduplanetarnom prostoru, putuje u
prosjeku od brzinom 3.264 AU/godina, a pretpostavlja se da ¢e moc¢i emitirati slab

radio signal do 2025. godine
o Pioneer Venus Orbiter, u pogonu od 20. svibnja 1978. do 8. listopada 1992. g.

o WIND, u pogonu od 1994. g. i stacioniran je u L; Lagrangeovoj tocki sustava

Sunce-Zemlja
o Solar Maximum Mission (SMM), lansiran 1980. g i prestao s radom 1989. g.

o Ulysses, lansiran 1990. g. i prestao raditi 2009. g., opazao je na udaljenosti od Sunca
od otprilike 5 AU

o Solar and Heliospheric Observatory (SoHO), u funkciji od 1995. g. i nalazi se L4

Lagrangeovoj tocki sustava Sunce-Zemlja

o Advanced Composition Ezplorer (ACE), lansiran 1997. g. i joS u funkciji, nalazi
se na 1.5 x 10°km od Sunca i kruZi oko gravitacijske ravnotezne L; tocke sustava

Sunce-Zemlja.

o Transition Region and Coronal Explorer (TRACE), bio u funkciji od 1998. g. do
2010. g.

o MESSENGER (MErcury Surface, Space ENvironment, GEochemistry and Ran-
ging), planetarna misija, u funkciji od 2004. g.

o Venus Fxpress, lansiran 2005. g. prema Veneri i trenutno se nalazi na udaljenosti
0.7 AU od Sunca

o STERFEO A i B (Solar TErrestrial RElations Observatory), rade od 2006. g. Misija
se sastoji od dva identi¢na satelita od kojih jedan prethodi (STEREO-A), a drugi
slijedi Zemlju (STEREO-B) na istoj Zemljinoj putanji. Zamisljeno je da u dvije
godine sateliti stereoskopski promatraju Sunce i koronine izbacaje. Cilj misije je
otkriti uzroke i mehanizme ubrzavanja koroninih izbacaja, izvore i ubrzavanja viso-
koenergetski ¢estica u niskoj koroni, te njihovo Sirenje i gibanje u meduplanetarnom

prostoru. Misija takoder zeli unaprijediti razumijevanje strukture Suncevog vjetra.

o Solar Dynamics Observatory (SDO), u funkciji od 2010. g.
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Slika 1.4.: Prijasnje, sadasnje i buduce satelitske misije promatranja heliosferskih pojava.
Prikazani su datumi lansiranja satelita s obzirom na jakost Sunceve aktivnosti. Bijelom
bojom su oznaceni sateliti u funkciji, zutom satelitske misije u pripremi, a narancastom
misije u razmatranju (NASA).

[zucavanje koroninih izbacaja mase obuhvac¢a njihov nastanak, inicijacijsku fazu, giba-
nje u meduplanetarnom prostoru, te promjene u heliosferi nastale njihovim utjecajem.
U tu svrhu obavljaju se in-situ mjerenja satelitskim sondama na raznim polozajima u
heliosferi. Vise podataka dolazi s mnogobrojnijih u bliskom Zemljinom okruzenju, dok
manje s ne toliko zastupljenih satelita dalekih meduplanetarnih misija (Paularena et al.,
2001; Richardson et al., 2006).

Ponekad je tesko identificirati opazeni izbac¢aj na povrsini Sunca ili niskoj koroni (npr.
koronagrafom na na SoHO satelitu) i povezati ga s onim izmjerenim in situ. Iz tog
razloga je dodatno uspostavljen pojam meduplanetarnog koroninog izbacaja mase (engl.
Interplanetary Coronal Mass Ejection, ili skra¢eno ICME). Meduplanetarni izbacaj u in
situ polozaju povecava udio helija (Hirshberg et al., 1970) i donosi udarni val. Prije otkric¢a
izbacaja smatralo se da udarne valove uzrokuju bljeskovi naglim ubrzavanjem koroninog
materijala, da bi se otkricem izbacaja utvrdila nedvosmislena veza koroninog izbacaja
mase i nastanka udarnog vala. Udarni val prilikom gibanja u meduplanetarnom prostoru
nalije¢e na cestice plazme, ubrzava ih i tada govorimo o cesticama ubrzanim udarnim

valom.

Ukratko, u 2. poglavlju disertacije opisan je koronin izbacaj, njegove karakteristike i
podjele prema raznim opazackim obiljezjima. Poglavlje 3 se odnosi na opazanje koroninih
izbacaja u meduplanetarnom prostoru, statisticke znacajke i zakljucke koji proizlaze iz
takvih statisticki obradenih podataka. Dan je pregled nacina opazanja i prac¢enja gibanja
meduplanetarnih izbacaja u heliosferi. Iduce poglavlje 4 daje prikaz postoje¢ih geometrij-
skih oblika i modela koroninih izbacaja u pocetnoj inicijacijskoj fazi, te njihovu doradu

kljuénim ciniteljem, induktivitetom debele toroidalne magnetske strukture. Upotrebom
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1. Uvod

takvog induktiviteta doraden je model debelog magnetskog uzeta i dan novi doprinos u
razumijevanju pocetne labilne ili kvazi-stabilne faze koroninog izbacaja, uz reprodukciju
pocetne opazacke dinamike izbacaja. Logican nastavak slijedi u 5. poglavlju gdje se
opisuju modeli gibanja meduplanetarnog koroninog izbacaja mase u heliosferskoj plazmi
Suncevog vjetra. Uz postojec¢e opazacko-empirijske modele, izraden je novi model mag-

netohidrodinamickog otpora i usporeden s raznim opazackim podacima.



2. Koronin izbacaj

Koronin izbacaj (mase) (engl. Coronal mass ejection, uobicajena kratica je CME) pred-
stavlja eruptivnu promjenu globalne magnetske konfiguracije Sunceve korone. Uskladiste-
nje energije u magnetsko polje potrebne za nastanak izbacaja traje otprilike od nekoliko
sati do nekoliko dana.

Izbacaji se direktno opazaju koronagrafom u vidljivoj svjetlosti (,,bijeloj svjetlosti“). U
vidljivom dijelu spektra mjeri se Thomsonovo rasprseno fotosfersko zracenje na elektro-
nima K-korone!. Intenzitet opazenog zracenja daje stupfanu gustoéu elektrona opticki
tanke korone u smjeru promatranja.

Osim opazanja u bijeloj svjetlosti, mjerenja se vrse u rontgenskom (satelit Yohkoh),
te u ekstremno-ultraljubicastom (npr. EUV detektor na SoHO i TRACE satelitima)
spektralnom podrucju. Spektralna analiza daje uvid u procese pocetne akceleracijske i
rane propagacijske faze izbacaja u niskoj koroni koji su inace zaklonjeni okultacijskim
diskom koronagrafa, te daju uvid u trodimenzionalnu kinematiku izbacaja, za razliku od

koronagrafskih opazanja koja su ograni¢ena na mjerenja u projekciji na ravninu neba.

2.1. Obiljezja

Izbacaji su najizrazeniji upravo u bijeloj svjetlosti i zapazaju se kao trodijelne strukture
sastavljene od vodecéeg luka, Supljine i svijetle jezgre unutar Supljine. Takva trodijelna
konfiguracija izbacaja opisana je tzv. ,standardnom strukturom* (npr. Pick et al. (2006),
slike 2.1a12.1b). U standardnoj strukturi nalazi se i strujna ploha ispod izbacaja u kojoj se
odvijaju procesi magnetskog prespajanja (,rekonekcije”). Medutim u nekim slucajevima
moguce je zapaziti izbacaj uskog cilindri¢nog oblika s izrazenim helikoidalnim magnetskim
ustrojstvom (slike 2.1c i 2.1d).

2.1.1. Masa, prividna Sirina i brzina izbacaja

Integracijom intenzitetnog profila i pretpostavkom (ili poznavanjem) opticke dubine, gus-

toce, topologije i sl. moguce je izbacajima odrediti masu, pa se izbacaji ponekad nazivaju

Inaziv dolazi od njemacke rijed ,kontinuierlich® $to znaé¢i kontinuirano u smislu kontinuiranog spektra

elektromagnetskog zracenja



2. Koronin izbacaj

1998/06/02 13:31
(c) Koronin izbacaj mase opazen 18.08.1980. g. (d) Helikoidalna struktura CME-a.

Slika 2.1.: Nekoliko ilustrativnih primjera koronagrafskih opazanja koroninih izbacaja
mase. (a) LASCO C2 i (b) C3 koronagrafi SOHO satelita biljeze izbacaj 27. veljace
2000. Na prvi pogled moze se reéi da sli¢i ,elektriénoj zarulji“. Uocava se trodijelna
struktura, odnosno vode¢i luk, prazna Supljina sa svijetlom jezgrom (SoHO). (b) Ko-
ronin izbacaj mase opazen SMM koronagrafom 18. kolovoza 1980. g. Gornja lijeva
slika prikazuje prederuptivnu fazu. Primjetna je koronina strujnica (engl. ,helmet
streamer“) u bijeloj svjetlosti. U gornjoj desnoj sli¢ici pojavljuje se prominencija na
jugoistoénom rubu Suncevog diska. Koronina strujnica raste i dolazi do erupcije. U
donjoj desnoj slicici je ustrojen helikoidalni oblik CME-a. (c) Helikoidalna struktura
CME-a u bijeloj svjetlosti LASCO C2 koronagrafa. Koronin izbacaj je relativno uzak,
a sastoji se i od helikoidalnog magnetskog polja u kojem se nalazi plazmena materija.
Bijela kruznica na koronagrafu predstavlja veli¢inu i polozaj Sunca (SoHO).
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2.1. Obiljezja
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Slika 2.2.: Histogrami raspodjele mase izbacaja iz dva razlic¢ita izvora: (a) za 4124
CME-a (SoHO) u razdoblju od 1996-2003. g. (Gopalswamy, 2006). (b) za 7668 CME-
a (LASCO/SoHO) tijekom cijelog Suncevog ciklusa (1996-2009. g.) (Vourlidas et al.,
2010).

koroninim izbacajima mase. Integracija uvodi odredene neodredenosti, proizasle iz nacina
emitiranja i nacina opazanja vidljivog zrac¢enja. Najveci udio u toj neodredenosti daje kut
,odmaka“ CME-a od nebeske ravnine (engl. ,plane of the sky“), jer se izbacaji opazaju u
projekciji na ravninu neba i tesko im je odrediti njihovu ,pravu® masu. Opdcenito se uzima
da prosjena masa iznosi oko 10'? kg (slika 2.2). Potpuna i precizna trodimenzionalna,
morfologija CME zasada nije poznata, medutim sva dosadasnja opazanja, na osnovu kojih
se usporeduju razni modeli (npr. slika 2.7), sugeriraju da se izbacaj moze zamisliti kao
ekspandirajuc¢a cijev magnetskog toka. Cijev magnetskog toka predstavlja zamisljenu ci-
jev satkanu od silnica magnetskog polja i promjer joj je odreden sacuvanjem magnetskog
toka. Kroz svaki okomiti rez magnetske cijevi mora prolaziti konstantan magnetski tok.
Iz prividne kutne Sirine na koronagrafskim snimkama dodatno se moze procijeniti masa
izbacaja (slika 2.3a). Ugrubo se pretpostavlja da cijela masa izbacaja je sadrzana u
projekcijskoj slici koronagrafa, iako se izbacaj giba s nekim kutnim odmakom od ravnine
neba. Prividne Sirine, pa tako i mase, izbacaja se mijenjaju u pocetnoj akceleracijskoj fazi,
a nakon toga se ustaljuju i poprimaju priblizno konstantnu vrijednost. Takva ustaljena
vrijednost uzima se za konac¢nu masu izbacaja. Distribucija prividnih Sirina za neki uzorak
izbacaja pokazuje da se kutne Sirine kre¢u u rasponu od nekoliko stupnjeva do ¢ak vise od

120°, a srednja vrijednost iznosi ~ 46°. Bitno je naglasiti da te projekcijske kutne Sirine
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(a) Raspodjela prividne Sirine. (b) Raspodjela prividne brzine.

Slika 2.3.: Histogrami raspodjele prividne Sirine i brzine SoHO izbacaja u razdoblju od
1996. do lipnja 2005. g. (Gopalswamy, 2006). (a) Histogram raspodjele prividne Sirine
za 9777 CME-a (SoHO). (b) Histogram raspodjela prividne brzine za 9057 CME-a
(SoHO).

u ravnini neba nisu istinske, prave, Sirine izbacaja (Gopalswamy, 2006). Na slici 2.3a,
u repu distribucije, je zamjetan povec¢an broj izbacaja s kutnom sirinom od 360°. Takvi
izbacaji u koronagrafu se zapazaju kao koncentricne kruznice koje vremenom povecavaju
svoj polumjer. Nazivaju se ,halo® izbacajima i predstavljaju izbacaje koji su usmjereni
prema Zemlji ili u suprotnom smjeru. Usmjerenje putanje izbacaja se moze utvrditi
usporednim promatranjem aktivnih podrucja na Suncevom disku. Ako postoje aktivna
podrucja na Sucevom disku, velika je vjerojatnost da su izbacaji usmjereni prema Zemlji
i da ¢e uzrokovati geomagnetske poremecaje.

Distribucija projiciranih brzina izbacaja na ravninu neba koronagrafa ima lognormalni
oblik (Gopalswamy, 2006) i dana je na slici 2.3b. Prikazane brzine izbacaja se kreéu od

stotinjak km/s do ~ 3000 km/s, a srednja vrijednost im iznosi ~ 483 km/s.

2.1.2. Energija izbacaja

Dosadasnja istrazivanja su usredotocena na razumijevanje procesa akumulacije magnet-
ske energije i njeno oslobadanje eruptivnim procesima u obliku bljeskova i/ili koroninih
izbacaja. Trenutno se smatra da izbacaje uzrokuju erupcije zatvorenih petlja magnetskih
silnica i, u usporedbi s ostalim oblicima Sunceve aktivnosti, zahtijevaju najveéi utrosak
energije. Utrosak se kre¢e od oko vrijednosti od 10%° J i takvi snaZni procesi imaju znaca-

jan utjecaj na geomagnetske prilike na Zemlji (npr. prikaz raspodjele i prosjecne kineticke
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2.1. Obiljezja

1996-2003 (4133 CMEs)

Med 5.2e+29
600r Ave 5.4e+29 ]
2
c
S 400} .
11}
5 8
* 6
%)
200t 7 "S
b 4
X 2
0
10* 10 10*° 10 10”' 10* 10® 26 28 30 32
CME K.E. [ergs] Log(Kinetic energy) (ergs)
(a) Raspodjela kineticke energije od 1996.-2003. (b) Raspodjela kineticke energije 1996.-2009.

Slika 2.4.: Histogrami raspodjele kineticke energije izbacaja iz dva razli¢ita izvora: (a) za
4133 CME-a (SoHO) u razdoblju od 1996-2003. g. (Gopalswamy, 2006), (b) za 7668
CME-a (LASCO/SoHO) tijekom cijelog Suncevog ciklusa (1996-2009. g.) (Vourlidas
et al., 2010).

energije izbacaja prikazan je na slici 2.4).

2.1.3. Magnetska aktivnost

Sunceva korona se sastoji od vruée ionizirane plazme (temperatura reda veli¢ine 10° K).
S donje strane je omedena slojevima Sunceve atmosfere nize temperature, a na velikim
udaljenostima od Sunca stvara Suncev vjetar. Iznos plazmenog f-parametra (omjer tlaka
plina i magnetskog tlaka, tj. 0 = BQL/%) u niskoj koroni je vrlo mali, znac¢i magnetsko
polje dominira i osnovni je uzrok aktivnosti u Suncevoj niskoj koroni (r < 2 do 3rg).
Parametar § ovisi o udaljenosti, ali je i lokalno promjenljiv. U aktivnim podrucjima
vrijednost mu je znatno manja od prosjecne vrijednosti u mirnoj koroni (slika 2.5).

Ekspanzija izbacaja otvara magnetsko polje niske korone, izbacaj se udaljava od Sunca
i na njega pocinje utjecati Suncev vjetar. Najveéi udio mase izbacaja potjece iz niske
korone, jer je tamo gustoca plazme najveca, kasnije opada s radijalnom udaljenoséu od
Sunca.

U aktivnim podrucjima izbacaji su najces¢e popraceni intenzivnim bljeskom. Bljesak
je kratkotrajno (unutar nekoliko minuta) poveéano lokalizirano zracenje na svim valnim

duljinama (Gold i Hoyle, 1960; Benz, 2002, 2008). Op¢enito predstavlja naglo oslobadanje
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Slika 2.5.: Ovisnost plazmenog [-parametra o visini iznad aktivnog podruéja (Gary,
2001). Granice osjencanog podrucja se odnose na vrijednosti plazmenog parametra
iznad umbre i kromosferske baklje (ili fotosferske baklje).

uskladistene energije u magnetskom polju pomoéu magnetskog prespajanja (rekonekcije).
Bljesak lokalno zagrijava plazmu na temperaturu od par desetaka milijuna Kelvina (MK)
i ubrzava elektrone korone na energije izmedu desetak keV, pa sve do relativistickih MeV.
Proces prolazi kroz nekoliko etapa (slika 2.6). U prvoj fazi, lokalna plazma korone se
postepeno zagrijava Sto se zapaza povecanim lokaliziranim zracenjem u ,mekom® X i
EUV spektralnom podrucju. U sljedecoj impulzivnoj fazi oslobada se najvise energije
i ubrzavaju se Cestice. Nakon toga slijede faze ,zasvijetljenja“ (engl. ,flash phase®) i
trnjenja (engl. ,decay®) pri kojima se lokalna plazma korone vraca u prvobitno ,mirno“
stanje.

Izvan aktivnih podrucja i u okolini polarnih kruna cesto se zapazaju izbacaji popraceni
eruptivnim prominencijskim strukturama ili filamentima. Filamenti su sustinski identi¢ni
prominencijama, samo se upotrebljava razlicita terminologija s obzirom na mjesto opa-
zanja. Prilikom opazanja na rubu Suncevog diska upotrebljava se izraz prominencija, a
unutar diska govori se o filamentima. Polarne krune su podrucja okruzena mirnim promi-
nencijama razmjestenim oko Suncevih polova i omeduju koronine Supljine iz kojih struji

tzv. brzi Suncéev vjetar.

Prederuptivne magnetske arkade natkriljuju liniju izmjene polariteta magnetskog polja

(engl. ,polarity inversion line“) i ¢esto mogu sadrzavati prominenciju. Opazanja u Ha
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Slika 2.6.: Faze bljeska u raznim spektralnim podruc¢jima. Prvotna faza tipi¢no traje
nekoliko minuta, impulzivna od 3 do 10 minuta, faza ,zasvijetljenja“ 5 do 20 minuta,
te trnjenja od jednog do nekoliko sati (Benz, 2002).

i mikrovalnom podruc¢ju (Schwenn et al., 2006) pokazuju da se obje erupcije, arkada i
pridruzene prominencije, najces¢e pojavljuju istovremeno i usuglaseno. S druge strane,
izbac¢aj popraden bljeskom pojavljuje se samo sporadi¢no. Cest je sluc¢aj da izbacaj erup-
tira nakon pojave bljeska, medutim moguca je njihova pojava i obrnutim redoslijedom.
Prilikom istovremenog pojavljivanja, ocigledno bljesak oslobada energiju, a izbacaj se
giba naustrb energije, ali ne bljeska veé istog procesa rekonfiguracije magnetskog polja
koji snabdijeva i bljesak (Schwenn et al., 2006).

Prederuptivne magnetske arkade polako se formiraju i uzdizu, brzinama od oko 10 km/s,
i prethode naglom gubitku nestabilnosti i nastanka izbacaja. Faza naglog ubrzavanja
izbacaja zapocinje otprilike kada visina arkade bude usporediva s polovicom razmaka
njezinih nozista (Vrsnak et al., 2004). Nakon lansiranja izbacaja sa Sunceve povrsine
mogu se zapaziti post-eruptivne arkade kao posljedica rekonekcijskog procesa. Nastaju
u nizoj koroni, na mjestu erupcije, i uglavnom se opazaju u mekom X- i ekstremno-

ultraljubicastom (EUV) zracenju $to ovisi o njihovoj temperaturi (a time i valnoj duljini
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Slika 2.7.: Skica standardnog modela trodijelne strukture CME-a ili eruptivnog bljeska
prema (Forbes, 2000). Prominencija i pripadaju¢a magnetska arkada bubre u niskoj
koroni, nakon cega se aktivira rekonekcijski proces i zapaza dvovlaknasti Ha bljesak u
podnozju arkade.

promatranja, npr. 195 A) Jaka posmaknutost arkada magnetskog polja pogoduje stva-
ranju izbacaja. Magnetske silnice poprimaju oblik sli¢an slovu ,,S* i govori se o prisustvu
tzv. sigmoidalnih struktura (primjer je prikazan na slici 2.8). Sigmoidalni oblici se ¢eSée
zapazaju u plazmi oko Suncevih pjega. Na sjevernoj hemisferi su usmjereni obrnuto
od smjera kazaljke na satu, dok na juznoj su u suprotnom smjeru (u smjeru kazaljke
na satu). Vektorski magnetogrami pokazuju usmjerenost magnetskog polja uzduz kojeg
struji plazma. Takvo polje ima izrazen hemisferski ovisan lokalan magnetski helicitet:
Hy = [A-BdV = [A-(V x A)dV (Pevtsov i Balasubramaniam, 2003; van Driel-
Gesztelyi et al., 2003; Hagino i Sakurai, 2004; Yamamoto et al., 2005; Zhang, 2011; Zhang
et al., 2011). U magnetskom polju negativnog heliciteta strujanje plazme je prema sjeveru,
dok plazma u polju s pozitivnim helicitetom tece prema jugu. Prominencijske strukture
takoder imaju helicitet polja koji je ovisan o mjestu nastanka: na sjevernoj hemisferi su
uglavnom negativnog heliciteta (tzv. ,lijevorucnog® ili ,sinistralnog“?), dok na juznoj su
pozitivnog (odnosno ,,desnoru¢nog® ili ,dekstralnog®?), $to se naziva pravilom hemisferskog

predznaka heliciteta (engl. ,hemispheric helicity sign rule*) (Pevtsov i Balasubramaniam,

2sliéna je situacija kao i kod ,dekstralnog® polja, ali u ovom sluéaju vektor gustoée struje je suprotno
usmjeren od longitudinalnog magnetskog polja prominencije.

3palac desne ruke usmjeren u smjeru longitudinalnog vektora magnetskog polja, a ostali prsti ruke
pokazuju helicitet poloidalne komponente magnetskog polja u prominencijskoj strukturi. Struja tece
u smjeru longitudinalnog vektora magnetskog polja, jer u ravnoteznom stanju iS¢ezava Lorentzova
sila.
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Slika 2.8.: Sigmoidalna struktura u mirnoj koroni promatrana SoHO teleskopom 8. svib-
nja 2000. g. u 09:45 UT u mekom X-zrac¢enju . Umanjena sli¢ica prikazuje isto podrucje
samo u pred-eruptivnom stanju u 04:36 UT (Glover et al., 2001).

2003; Zhang et al., 2011). Pravilo nije strogo, jer je moguce razlicite helicitete naéi na
razli¢itim heliografskim Sirinama, medutim u srednjoj vrijednosti je zadovoljeno. Pravilo
hemiferskog helicitata je osjetiljivo s obzirom na Suncevu aktivnost i ciklus. Mala od-
stupanja se javljaju i unutar istog ciklusa Sunceve aktivnosti. Helicitet pretezito nastaje
Suncevom rotacijom, tj. uvrtanjem silnica magnetskog polja (Berger i Ruzmaikin, 2000) i
sacuvan je na globalnoj razini. Smatra se da je izbacaj posljedica relaksacije nagomilanog
Suncevog heliciteta koji se akumulira satima, ¢ak i danima, lokalnim povrsinskim ,uvija-
njem“ magnetskih silnica, diferencijalnom rotacijom, te izranjanjem usukanih magnetskih
cijevi iz pod-fotosferskih podrucja.

Cesta opazacka karakteristika izbacaja je privremeno zatamnjenje u X- i ekstremno
ultraljubicastom (EUV) zracenju na Suncevom disku. Zatamnjenje (engl. ,dimming®)
nastaje zbog otvaranja, do tada, zatvorenog magnetskog polja u pocetnoj fazi CME ini-
cijacije. Dolazi do gubitka mase i u podru¢ju zatamnjenja masa je za jedan red veli¢ine
manja od prosjecne mase izbacaja (3to otprilike iznosi 10! kg).

Izbacaji su redovito popraceni provalama radio zracenja nastalog gibanjem visokoener-
getskih elektrona uzduz silnica otvorenog magnetskog polja ili unutar zatvorenih magnet-
skih petlji. Zemaljsko opazanje korone u radiovalnom spektru (frekvencija 10 MHz do
100 GHz), toc¢nije u decimetarskom ili metarskom podrucju, pokazuje koherentno emi-
sijsko zraCenje koje je najintenzivnije na plazmenoj frekvenciji (Hudson et al., 2006).
Plazmenom frekvencijom se mjeri i gustoca korone. Opazanjem sve kra¢ih valnih duljina
ogoljavaju se sve nizi slojevi korone, dok se ne dode do zracenja milimetarskih valnih du-

ljina emitiranog iz gornjih kromosferskih slojeva. Radio zracenje nastaje zbog slobodno-
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a) b)

Vpiston Vshock > Vpisﬁ)n Vishock
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Slika 2.9.: Shematski prikazi: (a) klipnog mehanizma i (b) ¢eonog udarnog vala (engl.
,bow shock®) (Warmuth, 2007).

slobodnih rasprsenja unutar gustih koroninih petlji, bljeskova, ili nize korone, te zbog

girosinkronske rotacije visokoenergetskih elektrona u magnetskom polju.

2.1.4. Kinematika i dinamika izbacaja

Opéenito koronini izbac¢aji prolaze kroz tri kinematicke faze: ) inicijacijsku, i) akcele-
racijsku i #7) propagacijsku fazu. U inicijacijskoj fazi vodeéi luk se sporo uzdize, ali je
brzi od pripadajuée prominencije unutar tamne Supljine (Mari¢i¢ et al., 2004). Brzine
vodeceg luka u toj fazi krecu se od stotinjak km/s, dok prominencije do pedesetak km/s.
Nakon toga vodeci luk i prominencija naglo se i usuglaseno ubrzavaju ¢ime zapocinje ak-
celeracijska faza izbacaja. Vodeéi luk postize maksimalno ubrzanje nekoliko minuta prije
prominencije.

Akceleracijska faza moze trajati od desetak minuta, pa sve do nekoliko sati (Mari¢ié
et al., 2004). Unutar tog vremena izbacaj moze dose¢i visinu od nekoliko Suncevih radijusa
(Zic et al., 2008). Akceleracijska faza je usko povezana s pojavom provala radio-zracenja
tipa II (Nelson i Melrose, 1985), i/ili Moretonovih (Moreton i Ramsey, 1960), odnosno
EIT (,Extreme-ultraviolet Imaging Telescope® na SoHO satelitu) valova (Veronig et al.,
2006). Moretonovi/EIT? valovi su posljedica koroninih magnetohidrodinamickih (MHD)
udarnih valova brzog moda (Uchida, 1974; Veronig et al., 2006). Pomalo je joS upitno
sto stvara udarni val, da li tlacno-pulsni mehanizam (engl. ,pressure-pulse“) bljeska (Sto
se zapaza kao provala tipa Il zracenja u metarskom radiovalnom podrué¢ju) ili klipni me-
hanizam (engl. ,blast-wave®) izbacaja (vidi se u hekto- ili kilometarskom zracenju) zbog
njegovog gibanja u meduplanetarnom prostoru (Clalen i Aurass, 2002; Pick et al., 2006).

Tlacno-pulsni mehanizam predstavlja naglo lokalizirano povecanje tlaka u Suncevim blje-

4u slucajevima kada su u jakom medusobnom suodnosu
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2.2. Razne podjele izbacaja

skovima koji su kraéi od karakteristicnog vremena propagacije poremecaja. Svodi se na
eksploziju koja se Siri koronom ili meduplanetarnim prostorom u obliku udarnog vala.
Nakon eksplozije, ishodiste biva ,evaporirano® i ostaje stacionarno s obzirom na tocku
promatranja, a promatrac¢ uocava samo prolazni poremecaj. S druge strane, kod udarnog
vala nastalog klipnim mehanizmom (slika 2.9) materijal iz izvorista ekspandira kontinu-
irano i stvara udarni val, sto u pojednostavljenom ,laboratorijskom® prikazu nalikuje
gibanju klipa u cilindru, po ¢emu mehanizam dobiva i naziv. Opazanjem promjene kine-
ticke energije nakon udarnog vala direktno se moze zakljuciti o kojem slucaju se radi. U
danoj tocki promatranja, kod tla¢no-pulsnog mehanizma tok energije opada vremenom,
dok kod klipnog raste (Benz, 2002, Poglavlje 10, str. 237).

U posljednjem stadiju akceleracijske faze vodeci luk izbacaja putuje manje ili vise kons-
tantnom brzinom, izbacaj zadrzava svoju kutnu Sirinu i izvorisni polozaj. Slijedi uspora-
vanje izbacaja, vodeceg luka i unutarnje prominencije, kada vodeéi luk usporava srednjim
negativnim ubrzanjem od nekoliko desetaka m/s?, dok prominencija ima negativno ubr-
zanje do deset m/s? (Marici¢ et al., 2004). Tada ve¢ polako zapocinje propagacijska faza
u kojoj Suncev vjetar najveéim dijelom odreduje kinematiku izbacaja.

Medutim nije nuzno da svi izbacaji prolaze kroz navedene tri kinematicke faze (Sc-
hwenn et al., 2006). Neki izbacaji polagano usporavaju nekom malom, ali konstantnom,
decelereacijom (< 25m/s?) u nizoj i viSoj koroni; Cesto se nazivaju gradualnim ili pos-
tupnim izbacajima (engl. ,gradual or ballon-type events®, npr. Schwenn et al. (2006)).
U nizoj koroni (< 2rg) brzine im ne prelaze 100 km/s i eventualno kasnije u visoj ko-
roni brzine mogu desegnuti vrijednosti od 400 do 600 km/s. Tada se postupno i potpuno

prilagodavaju gibanju i brzini Suncevog vjetra.

2.2. Razne podjele izbacaja

Koronini izbacaji u unutarnjoj koroni ¢esto imaju akceleracije u rasponu od nekoliko m/s?
do nekoliko tisu¢a m/s? s trajanjem od nekoliko minuta do nekoliko sati (Zhang et al.,
2004; Vrsnak et al., 2007). Vrsnak et al. (2004b) proucavaju 5012 izbacaja zabiljezenih
LASCO koronagrafom u periodu od 1996. do 2001. godine. S obzirom na kinematiku i
nacine rasprostiranja u vidnom polju koronagrafa zakljucuju da ne postoje dvije ili vise
raspoznatljivih klasa izbacaja.

Ipak, MacQueen i Fisher (1983) raspodjeljuju izbacaje obzirom na kinematicke znacajke
dobivene opazanjima pomoéu MK3 koronagrafa Mauna Loa solarnog opservatorija (engl.
»,Mauna Loa Solar Observatory*). Skup podataka se sastoji od izbacaja koji su se kretali
na radijalnim udaljenostima izmedu 1.2 i 2.4 75 od sredista Sunca.

Izbacaji koji su eruptirali uz pojavu bljeskova imali su velike brzine (> 700km/s). Tije-
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Slika 2.10.: Prikaz kinematike vodeceg luka (o), Supljine (4) i prominencije (A): (a) ovis-
nost udaljenosti o vremenu; (b) kretanje razlike udaljenosti izmedu vodeceg luka i pro-
minencije (debela linija), Supljine i prominencije (tanka linija) i vodeéeg luka i Supljine
(ertkana linija); (¢) ovisnost brzine o vremenu; (d) akceleracijska faza vodecdeg luka
dana je kao v(R) ovisnost (Marici¢ et al., 2004).

kom gibanja priblizno su zadrzavali brzinu (akceleracije su im beznacajno bile male, oko
0.3m/s?), dakle akceleracijska faza je zavrSila na udaljenostima < 1.2rg. Druga vrsta
izbacaja je bila popracena eruptivnim prominencijama i imali su jasno izrazenu akcelera-
cijsku fazu u vidnom polju koronagrafa. Pocetne brzine su im izmedu 10 i 20 km /s, nakon
Cega je je slijedila akceleracijska faza, s akceleracijama oko 50 m /s?.

Postavljaju hipotezu da su izbacaji uz koje se pojavljuju bljeskovi potaknuti ,impul-
zivnim“ mehanizmom. Poticaj je ograni¢en na male prostorne dimenzije, od oko 0.2rq),
i odvija se tijekom kratke vremenske skale, od samo nekoliko minuta. Nasuprot tome,
na ,prominencijske izbacaje® djeluje sila koja ih postupno ubrzava tijekom dugog vre-
menskog razdoblja. Ne navodedi eksplicitno o kojim se silama radi, zakljuc¢uju da postoji
mogucénost da vise razli¢itih sila pribliznih jakosti djeluju na obje vrste izbacaja, ali to se
tek dogada na velikim udaljenostima od Sunca.

Na velikim udaljenostima izbacaje je tesko razvrstati prema karakteristikama njihovog

gibanja, kao $to su bili razvrstani na pocetku njihove ,inicijacijske” faze. Usput, erup-
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2.2. Razne podjele izbacaja

cijski materijal kojeg izbacaj odnosi moze se smanjivati, ali ga izbacaj moze i prikupiti
iz Suncevog vjetra, a to utjece na njegovo gibanje meduplanetarnim prostorom. To je
bila jedna od prvih pretpostavki medudjelovanja Suncevog vjetra s izbacajima na velikim
heliocentricnim udaljenostima, temeljena na opazackim podacima.

Slicnu klasifikaciju rade Sheeley et al. (1999) pri kojoj izbacaje dijele s obzirom na
imulzivnost pocetne akceleracijske faze. Izbacaje dijele na nagle (,,impulzivne®) i postupne
(stupnjevite ili ,, gradualne”) na temelju opazanja poremecaja u koroni u ,,bijeloj* svjetlosti
LASCO koronagrafa na udaljenostima od 2 do 3074.

Postupni izbacaji nastaju tako da se eruptivna struktura i tamna supljina uzdizu unutar
koroninih strujnica, i postupno postizu brzinu u izmedu 400 i 600 km/s u trenutku kada
napustaju vidno polje koronagrafa sto otprilike iznosi 30 7. Jezgra zaostaje za vodeéim
lukom i giba se brzinama od 300 do 400km/s. Velik broj takvih erupcija zapocinje u
niskoj koroni (udaljenostima od Sunca manjim od < 37¢) s malim brzinama, manjim od
100 km/s. Najvecéa ubrzanja su im od 5 do 25 m/s?, mjerena na udaljenostima od otprilike
3 do 6. Uglavnom takve postupne izbacaje kasnije tjera Suncev vjetar.

Impulzivni izbacaji se obi¢no pojavljuju istovremeno uz bljeskove i/ili Moretonove va-
love. Gibaju se skoro jednolikim brzinama koje su ¢esto vece od 700 km /s na udaljenostima
od 2 do 307 (odnosno u vidnom polju koronagrafa) ili se opaza usporavanje koja sma-
njuje brzine s ~ 1000 km/s na ~ 500km/s tijekom jednog sata. Usporavanje je prejako
da bi samo gravitacijsko polje Sunca kocilo izbacaj. Statisticki, izbacaji koji se pojavljuju
uz bljeskove imaju vece brzine od onih poprac¢enih eruptivnim prominencijama.

Postoje i druge klasifikacije npr. Andrews i Howard (2001) s ,tipom C* obiljezavaju
CME-e koji se gibaju priblizno konstantnom brzinom, dok oni koji akceleriraju spadaju u
»tip A% Chen et al. (2005) revidira podjelu izbacaja prema pojavnosti popratnih struktura
(bljeskova ili eruptivnih prominencija) i nudi novu klasifikaciju podijeljenu u tri vrste:
i) CME-i povezani s eruptivnim prominencijama/filamentima, ) CME-i povezani samo
sa bljeskovima, 777) CME-i usporedo s prominencijama/filamentima i bljeskovima.

Medutim, jos uvijek nema uvjerljivog statistickog dokaza koji bi nedvosmisleno potvrdio
da postoje dvije vrste CME-a. U raspodjeli brzina CME-a, bez obzira na pojavnost bljeska
ili eruptivne prominencije, ne postoji neki kljuéni faktor ili ¢vrsta granica koja bi mogla
naznaciti jasnu podjelu. Takoder se i u raspodjeli brzina ne uocava ¢vrst kriterij, jer je
ona kontinuirana i zapocinje od desetak km/s, ima vrh izmedu otprilike 300 i 400 km/s,
te zavrsava s oko 2500 km/s (slika 2.3b).
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3. Meduplanetarni koronin izbacaj

Poremecaji magnetskog polja u heliosferi mijenjaju fizicke karakteristike meduplanetar-
nog prostora i uglavnom se dijele na dvije vrste, s obzirom na svoju strukturu i nacin
propagacije, odnosno na: meduplanetarne koronine izbacaje (mase) (engl. | interplane-
tary coronal mass ejections”, skra¢eno ICME) i korotirajuca interakcijska podrucja (engl.
,corotating interaction regions“, skrac¢eno CIR). ICME je meduplanetarni nastavak ili
sljedbenik CME-a sa zatvorenom magnetskom strukturom, dok CIR-ovi nastaju pri stru-
janju plazme velikih brzina unutar otvorenog magnetskog polja Sunca.

CIR-ovi su posljedica prostorne promjenjivosti Suncevog vijetra i Sunceve rotacije. Stva-
raju se kada brzi Suncev vjetar nalijee na sporiju plazmu, a kako Sunceva rotacija stvara
spiralu silinica otvorenog heliosferskog magnetskog polja, CIR-ovi usuglaseno rotiraju
(,korotiraju“) sa Suncem, po ¢emu dobivaju i naziv (Gosling i Pizzo, 1999). Prostorna
promjenjivost Suncevog vjetra je rezultat razlic¢itosti jakosti Suncevog magnetskog po-
lja. Jakost Suncevog magnetskog polja povecava ili smanjuje koronu, pa tako mijenja
i udaljenosti na kojima nastaju CIR-evi. Medudjelovanje sporog i brzog Suncevog vije-
tra zapocinje ve¢ u unutarnjoj heliosferi, te na 1 AU CIR-evi ve¢ imaju prepoznatljivu
strukturu, povecane su gustoce i povisenog tlaka plazme.

ICME i CIR mogu stvarati udarne valove i ubrzavati cestice, pa tako naprimjer ICME
proizvodi jake geomagnetske poremecaje. Cliver et al. (2003) pokazali su da je Zemlja
oko 10% svoga vremena, tijekom Suncevog minimuma, pod utjecajem ICME-a, dok za
vrijeme maksimuma to iznosi otprilike izmedu 30 — 40%. Na geomagnetsku aktivnost u

minimumu ponajvise utjecu CIR-evi (Tsurutani et al., 2006).

3.1. Osnovne opazacke odlike meduplanetarnog izbacaja

Burlaga et al. (1982) definira magnetski oblak (engl. , magnetic cloud*, skra¢eno MC) kao
ICME koji ima poja¢ano magnetsko polje, nisku kineticku temperaturu protona i koji pred
sobom tjera udarni val. U pocetku se izraz ,,magnetski oblak® ili , plazmeni oblak® koristio
u Sirem kontekstu i odnosio se na bilo koje lokalne promjene vrijednosti fizickih veli¢ina
meduplanetarnog prostora uzrokovanih aktivnoséu Sunca. Pojam se koristio 1920-tih go-

dina kada se smatralo da se plazmeni oblaci kre¢u u vakuumu brzinama oko 1000 km/s,
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Slika 3.1.: Prikaz meduplanetarnog i ostalih poremecaja uzrokovanog Suncevom erup-
cijom. Magnetsko prespajanje se odvija u podrucju difuzije (DR), ispod eruptivne
cijevi magnetskog toka (koja u sebi sadrzi i eruptivnu prominenciju - EP). Nastaju
dva udarna stojna vala sporog moda (magnetskog zvuka, SMSS) u izlaznim mlazovima
vruée plazme. Supermagnetosoni¢an donji mlaz iznad posteruptivne arkade (PFL)
stvara stojni udarni val brzog moda (FMSS).

te da su im bljeskovi jedini uzrok. Tek nakon sto je Eugene N. Parker dosao na ideju
o postojanju Suncevog vjetra ¢ije su brzine otprilike 400 km/s, uvidjelo se da plazmeni
oblak moze biti i supersonican. Supersonican ,oblak“ stvara udarne valove, odgovorne
za snazne geomagnetske nepogode i posljedica su lokalnih promjena fizickih uvjeta u me-
duplanetarnom prostoru u okolini Zemlje. Gold (1962) uvodi i prvi put spominje pojam
Zemljine ,magnetosfere” za sferno geomagnetsko polje sto obavija Zemlju. Meduplane-
tarni ,magnetski oblak® moze pri svom naletu izoblicavati magnetosferu. Vremenom se
spoznaja o plazmenim oblacima mijenja, doraduje i unaprjeduje.

Opazacki, magnetski oblaci (prema Burlaga (1995)) su strukture:
e pojacanog magnetskog polja

» promjenljivog vektora magnetskog polja koji se zakrene za cijelih 180° tijekom pro-
laska ICME-a preko mjernog satelita (vidjeti Dodatak A.1)

« niske kineticke temperature protona
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Slika 3.2.: Primjer in situ opazackih znacajki magnetskog oblaka prema (Burlaga, 1995).
Primjecuju se pojacane vrijednosti magnetskog polja prilikom naleta. Deklinacijski kut
0 (vidjeti Dodatak A.1) se kontinuirano zakrece za otprilike 180°, dok azimutalni kut
A skokovito raste i promijeni se za citavih 360°. Brzina plazme v naglo poraste, dok se
gustoca n, = N i temperatura 7}, protona smanje.

» malog protonskog plazmenog parametara (.

Primjer in situ opazackih karakteristika magnetskog oblaka je prikazan na slici 3.2.

3.2. Veza izmedu meduplanetarnog i koroninog izbacaja

Potpuno shvacanje fizike meduplanetarnih i koroninih izbacaja je nedostatno i predstavlja
osnovni problem pronalazenja veze medu njima. Koronagrafi daju samo kvalitativna
stanja koronine plazme i magnetskog ustrojstva. In situ opazanja, iako su konkretnija,
tj. kvantitativnija, rezultat su interakcije CME-a i Suncevog vjetra. To znaci da je ICME
evoluirao i vise ne predstavlja zaseban neoskvrnuti entitet, odnosno on se promijenio
tijekom svog gibanja kroz heliosferu. Interpretacija in situ mjerenja zasnivaju se na raznim
teoretskim modelima, baziranim na pretpostavci da je struktura ICME-a u obliku cijevi
magnetskog toka (engl. ,flux tube“) ili magnetskog uzeta (engl. ,flux rope®). Prilikom
proucavanja veze izmedu meduplanetarnih i koroninih izbacaja pojavljuju se odredene

nejasnoce koje se mogu otkloniti tako da se:
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Slika 3.3.: Shematski prikaz trodimenzionalne strukture ICME-a i nadolazeéeg udarnog
vala, magnetskog polja i plazme (Zurbuchen i Richardson, 2006).

e pronadu modeli ICME-a u unutarnjoj heliosferi;
« shvati kako se magnetska struktura izbacaja mijenja tijekom gibanja u heliosferi;
o spoznaju fizikalni mehanizmi nastanka i evolucije udarnog vala;

o protumaci medudjelovanje ICME-a i Suncevog vjetra, a pogotovo kakav je utjecaj

brzog Suncevog vjetra koji struji iz polarnih i ekvatorskih koroninih Supljina;

« objasne varijacije magnetske strukture, medudjelovanja sa Suncevim vjetrom i sl.

tijekom Suncevih ciklusa;

 teoretski opise ubrzavanje ili usporavanje meduplanetarnog koroninog izbacaja na

njegovom putu heliosferom.

U 2. poglavlju je spomenuto da koronini izbacaji imaju trodijelnu strukturu koja se
sastoji od svijetlog vodeceg luka, tamne Supljine i svijetle jezgre. Postavlja se pitanje
koja je veza izmedu opazene koronagrafske strukture koroninog izbacaja i one opazene in
situ mjerenjima? Do kojeg stupnja (meduplanetarni) koronin izbacaj razvija s obzirom
na pocetna koronagrafska opazanja? Zasad je tesko tocno procijeniti i odrediti kako
se koronagrafska CME trodijelna struktura propagacijom u meduplanetarnom prostoru
mijenja i poprima oblik ICME-a. U opisu strukture ICME -a osnovna ideja i pretpostavka

je da se trodijelna struktura CME transformira na nacin da svijetli vodeci luk postaje
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Slika 3.4.: Skica konfiguracije magnetskog polja filamenta/prominencije i o¢ekivano us-
trojstvo cijevi magnetskog toka (Bothmer i Schwenn, 1994). Radi jednostavnosti se
pretpostavlja da magnetsko uze lezi u ekliptickoj ravnini i npr. oznaka SEN znaci
zakretanje vektora magnetskog polja od juga (S) prema sjeveru (N) s ukupnim usmje-
renjem prema istoku (E); Sukladno tome, vrijedi i za npr. SWN gdje W oznacava
zapad.

ovojnica (engl. ,sheath“) oko sabijene plazme Suncevog vjetra, dok se tamna Supljina
poistovjecuje s magnetskim oblakom, ili cijevi magnetskog toka, u kojoj je poviSeni tlak
plina ujednacen s visokim magnetskim tlakom.

Magnetsko ustrojstvo ICME-a u obliku magnetskog uzeta je jedan od dokaza da ICME-i
imaju direktno podrijetlo od CME-a sa Sunca. Dodatna potvrda direktne veze koroni-
nog i meduplanetarnog izbacaja je usuglasenost heliciteta magnetskog polja koroninog i
meduplanetarnog izbacaja (slika 3.4). Prominencije u juznoj hemisferi imaju magnetsko
ustrojstvo pozitivnog (ili dekstralnog) heliciteta koji moze biti o¢uvan tijekom nekoliko

Suncevih rotacija, pa biti ¢ak i neovisan o Suné¢evom ciklusu.

Iz magnetogramskih opazanja povrsine Sunca magnetski oblaci ICME-a nastaju iz ili
u okolini bipolarnih i aktivnih podruc¢ja. Manje je poznata evolucija trodimenzionalne
strukture i orijentacije izbacaja, odnosno kako pocetna konfiguracija magnetskog polja
koroninog (kut nagiba i sl.) prelazi u konfiguraciju meduplanetarnog izbacaja. Mag-
netogrami otkrivaju da se na povrsini Sunca magnetske arkade uzdizu iznad neutralne
linije koja odvaja podrucja suprotnih polariteta (pozitivnog i negativnog). Magnetske ar-
kade koje natkriljuju prominencije kasnije prerastaju u magnetsko polje ICME-a. Nagib
uzduzne osi magnetskog oblaka ICME-a s obzirom na eklipticku ravninu ili ,,heliomagnet-
ski ekvator ovisan je o strujanju brzog Suncevog vjetra iz ekvatorskih koroninih Supljina.

Nagib se mijenja tijekom Suncevih ciklusa kako se mijenja strujanje i struktura brzog
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3. Meduplanetarni koronin izbacaj

ekvatorijalnog Suncevog vjetra (Forsyth et al., 2006). Medutim, u odredenim slucajevima
cijev magnetskog toka i pridruzeni filament u niskoj koroni su jako otklonjeni od eklip-
tike, dok konfiguracija magnetskog oblaka u meduplanetarnom prostoru nije. Moguce je
da uzrok nepovezanosti otklona lezi i u utjecaju Suncéevog vjetra iz polarnih koroninih
supljina.

Zmaci, opc¢enito magnetski oblaci u sebi nose informaciju, ne samo o orijentaciji osi
filamenta u niskoj koroni, veé i osobine pojasa koroninih strujnica (engl. ,coronal stre-
amer belt“) na veéim heliocentri¢nim udaljenostima. Bitna informacija o dipolnoj kom-
ponenti Sunc¢evog magnetskog polja se dobiva za vrijeme Sunc¢evog minimuma kada takvo
polje je najizrazenije i prevladava pojasom strujnica. S druge strane, za vrijeme mak-
simuma dipolno polje je dominantno tek na velikim heliocentricnim udaljenostima gdje
je heliosferska strujna ploha koherentna i globalno uocljiva, te odreduje Suncev udaljeni

,heliomagnetski“ ekvator, granicu pri kojoj magnetsko polje mijenja polaritet.

3.3. Statisticke fizicke znacajke

Sva dosadasnja izucavanja pokazuju da se ICME-i Sire kako im heliocentri¢na udaljenost
raste. Ovisnost njihovog &irenja s udaljenoSéu kreée se u rasponu od ~ R%5 do R?
(Forsyth et al., 2006). Prosje¢na Sirina na udaljenosti od 1 AU od Sunca iznosi ~ 0.25 AU.
Gustoéa ICME-a slijedi relaciju ~ R=22, §to znaci da gustoé¢a ICME-a brze opada nego
srednja vrijednost gustoée Suncevog vjetra.

Iz slike 3.5 se vidi da srednja vrijednost brzine ICME-a se znacajno ne mijenja Sto
je heliocentri¢na udaljenost ve¢a. Eksponent potencijske ovisnosti brzine o udaljenosti,
v(R) ~ R, nalazi se unutar vrijednosti od -0.003 do 0.07, pa tako nema znacajnijeg
ubrzanja ili usporavanja izmedu R ~ 0.3AU i 1 AU (okoline Zemlje). Brzina izbacaja
ima sli¢nu ovisnost kao i srednja brzina Suncevog vjetra (mjerene tijekom Helios misije)
sto znaci da se izbacaj giba priblizno istom brzinom kao i Suncev vjetar. Protonska
temperatura opada slabije (T, ~ R™%3 do R™%%) nego §to bi se ocekivalo s obzirom
na adijabatsko hladenje plazme uzrokovano ekspanzijom ICME-a. Opadanje srednjeg
magnetskog polja je u rasponu izmedu B ~ R71® do ~ R™!% i sporije je od opadanja
magnetskog polja Parkerove spirale (Forsyth et al., 2006). Brzine radijalnog Sirenja ICME
(dane kao srednje vrijednosti razlike brzina na vodecem i prate¢em rubu ICME-a prilikom
prolaska kroz in situ polozaj), vesp, nemaju neku izrazitu radijalnu ovisnost, a prosjecna
vrijednost im se kreée izmedu 40 i 60 km/s. Naravno, brzine gibanja ICME na razli¢itim
heliocentriénim udaljenostima mogu se preciznije odrediti satelitskim mjerenjima iz brzina
naleta. Medutim, vrlo rijetko se dogada da mjerni sateliti (npr. HELIOS (0.4 AU), IMP
8 (1 AU), ACE (1 AU), NEAR (~ 1.7 AU), itd.) budu poravnati i da leze na putanji
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Slika 3.5.: Promjena srednjih vrijednosti fizickih znacajki ICME-a s heliocentri¢nom uda-
ljenosti. Podaci su dobiveni Helios 1/2 satelitom tijekom 1975-1980. godine i prikazani
su u log-log skali (Forsyth et al., 2006).

istog ICME-a.

lako slika 3.5 pokazuje da se prosjecne brzine ICME-a na udaljenostima izmedu 0.3 —
1 AU nezamjetno mijenjaju s radijalnom udaljenosé¢u, nedvojbeno ICME-i ubrzavaju ili
usporavaju tijekom svog gibanja meduplanetarnim prostorom. Problem se sastoji u tome
sto se pri ra¢unanju prosjecne brzine ICME-a uzimala kriva korelacija s pocetnim br-
zinama CME-a u niskoj koroni. Prosje¢na brzina se izracunala iz statistickog uzorka,
odnosno ne odnosi se na pojedinacni izbacaj, stoga ocekivano prosjecna brzina usko prati

prosjecnu brzinu Suncevog vjetra (Gopalswamy et al., 2001b).

Razni autori na razli¢ite nacine nastoje prognozirati i odrediti vrijeme dolaska pore-
mecaja do Zemlje. Oslanjaju se na statisticke obrade mjerenja u smislu prilagodavanja
krivulja na dane podatke. Podaci mogu biti optereceni velikim nepouzdanoséu jer su
dobiveni razli¢itim posrednim i pribliznim metodama. Sve to ¢e utjecati na tocnost i
nepouzdanost prognostike tranzitnih karakteristika izbacaja i imati odredena ogranicenja
(npr. vidjeti pregled u Forsyth et al. (2006)).
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3. Meduplanetarni koronin izbacaj

3.3.1. Odredivanje brzine meduplanetarnog iz pocetne brzine

koroninog izbacaja

Lindsay et al. (1999) su statisticki ustanovili da postoji veza izmedu v, in situ mjerenih
brzina ICME-a (na udaljenostima od ~ 0.7 — 1 AU), i brzina CME-a u niskoj koroni,
voym . Korelacija ima oblik:

Ispostavilo se da in situ brzina v ima tendenciju konvergencije prema brzini Suncevog
vjetra.

Gopalswamy et al. (2000) sugerira drugaciji izraz i odreduje vrijeme naleta ICME-a do
Zemlje. Izraz je dobiven s pretpostavkom da ubrzanje ICME-a ostaje priblizno konstantno

tijekom cijelog njegovog putovanja do Zemlje. Uzima da je:
alm/s? = 1.41 — 0.0035vcyg[km/s). (3.2)

Ocigledno je da CME-i s brzinama veéim od vomg & 405km/s usporavaju (a < 0), dok
oni s manjim ubrzavaju (a > 0).
Schwenn et al. (2005) se ogranicavaju na 75 dogadaja i statisticki odreduju vrijeme

dolaska ICME-a do Zemlje (tzv. ,tranzitno“ vrijeme) u obliku
7 =203 —20.77 In(vemE). (3.3)

I u ovome sluc¢aju brzi CME-i usporavaju, a spori ubrzavaju. Navode nekoliko nepouz-
danosti koji utjecu na procjenu tranzitnog vremena 7. Najteze im je bilo to¢no odrediti
pocetnu radijalnu brzinu gibanja CME-a. Postupak se sastojao od toga da su na korona-
grafskim snimkama izbacaja odredivali projicirane okomite komponente vpg i vegs, brzina
ekspanzije (,,bubrenja“) ,ovojnice” vodeceg luka (slika 3.6a). Na koronagrafskim snim-
kama pouzdano se mogu mjeriti jedino brzine vpg u projekciji na ravninu neba (odnosno
koronagrafa). Zelja im je bila pronaéi statisticku povezanost izmedu radijalne brzine vo-
deceg luka izbacCaja v, 1 projiciranih brzina sa koronagrafskih snimki. Na velikom skupu
izbacaja dobili su korelaciju:

Urad = 0.88 Vepsp, (3.4)

u kojoj su: v,qq radijalna brzina gibanja CME-a prema Zemlji, a vesp je brzina ekspanzije
CME-a (slika 3.6Db).
Autori (Gopalswamy et al., 2000; Gopalswamy et al., 2001b; Cane i Richardson, 2003;

Schwenn et al., 2005) postavljaju pitanje vezano uz objasnjenje tranzitnog vremena 7.

Sto zapravo predstavlja tranzitno vrijeme 7; mjeri li se dolazak udarnog vala, samog ma-
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3.4.

Medudjelovanje

meduplanetarnog izbacaja i Suncevog vjetra
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Slika 3.6.: Nacin odredivanja vegsp, & posredno i v,44 (Schwenn et al., 2005). (a) Odre-
dujivanje brzine ekspanzije vk, 1 brzine s obzirom na ravninu neba vpg. Prikazano
je se za razli¢ite CME-e: na rubu, djelomi¢nog i potpunog halo oblika. (b) Korelacija
izmedu radijalne brzine v,,4 i brzine ekspanzije ves, za CME-e opazZene na rubu Sunce-
vog diska. Podaci dobiveni LASCO detektorom od sijecnju 1997. do 15. travnja 2001.
godine.

terijala ICME-a, ili pocetnog poremecaja magnetskog polja prilikom dolaska magnetskog
oblaka? Gopalswamy et al. (2000) sugerira da je projicirana brzina halo CME-a s obzi-
rom na nebesku ravninu razumno priblizenje za pocetnu brzinu izbacaja jer se on §iri kao
ekspandirajuca sfera.

Iznesene statisticki odredene prognosticke relacije tranzitnih karakteristika (tranzitne
brzine i tranzitnog vremena) izbac¢aja pokazuju odredena neslaganja prilikom provjere na
mjerenim podacima pojedinacnog izbacaja. Nesuglasje proizlazi iz nac¢ina odabira repre-
zentativnog uzorka CME-a na temelju kojih su dobivene relacije. Na primjer, Gopalswamy
et al. (2000) analizira samo izbacaje s brzinama manjim od < 1100 km/s i pretpostavlja
da konvergiraju prema nekoj visoj konstantnoj brzini, dok Schwenn et al. (2005) analizira
iskljucivo izbacaje velikih brzina. Takoder je tesko ustanoviti da li metode zasnovane na
brzinama halo izbacaja daju pouzdane prognosticke vrijednosti vremena dolaska izbacaja

i ¢eonih udarnih valova do Zemlje.

3.4. Medudjelovanje meduplanetarnog izbacaja i

Suncevog vjetra

Koronini izbacaji stvaraju udarne valove u unutarnjoj heliosferi i opazamo ih u obliku radi-

ovalnog zracenja tipa IT (poglavlje 3.5). Udarni valovi se opazaju koronagrafskim i in situ
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Slika 3.7.: Medudjelovanje udarnog vala s korotacijskom strujnicom i interakcijskim
podruc¢jem (Burlaga, 1995, Fig. 7.8).

mjerenjima ili meduplanetarnom scintilacijom u radiovalnom podrucju. Do Dopplerove
scintilacije dolazi kada se upadno koherentno radio-zracenje rasprsuje na elektronima, a
fluktuacije u gustoci elektrona stvaraju scintilacije u frekvenciji rasprsenog zracenja. Po-
nekad se udarni valovi zamjec¢uju u obliku slabe provale X- ili mikrovalnog zracenja. Takvi
slabi udarni valovi uglavnom zadrzavaju svoju malu pocetnu brzinu (Cane et al., 1986).

Ukoliko se brzina ICME-a razlikuje od brzine Suncevog vjetra, ICME stvara kompri-
mirano podrucje naletom na spor tok vjetra. Jacina kompresije ponajvise ovisi o brzini
okolnog Suncevog vjetra, ali i ICME-a. Opéenito, ICME-i brzi od Suncevog vjetra uspo-
ravaju, a oni sporiji ubrzavaju. Naletom brzeg ICME-a na spor Suncev vjetar dolazi do
skocenja‘ ICME-a. Na ceonom dijelu ICME-a sabija plazmu vanjskog Suncevog vjetra
i stvara komprimirano podrucje. Takvo sabijeno podrucje ako naleti na Zemlju takoder
moze potaknuti geomagnetske oluje, pogotovo ako je magnetsko polje ICME-a (ili tzv.
~magnetski oblak®) suprotnog usmjerenja od geomagnetskog polja Zemlje.

U fazi visoke aktivnosti, ¢esto se dogada da dva ili vise ICME-a medusobno medudjeluju,
tj. ,nalije¢u® jedan na drugi. Prilikom takvih interakcija smanjuje se kineticka tempera-
tura protona i mijenjaju se ionizacijska stanja zeljeza s obzirom na okolnu ambijentalnu
plazmu korone i Suncevog vjetra (Wimmer-Schweingruber et al., 2006). Ucestalost nas-
tanka ICME-a, a posljedi¢no i vjerojatnost njihovog medusobnog medudjelovanja, slijedi
Suncev 11-godisnji ciklus aktivnosti Sto potvrduju podaci dobiveni satelitskim mjerenjima
i geomagnetskom aktivnoséu. Geomagnetska aktivnost je prvenstveno povezana s naletom
ICME-a i ¢eonih udarnih valova. Medusobnim medudjelovanjom i spajanjem vise ICME-
a (ili ICME-a i CIR-a) nastaju globalna sjedinjena interakcijska podrucja (engl. , global

merged interaction regions“, skra¢eno GMIR). Unutar zavojite ljuskaste strukture GMIR-
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a pojacano je magnetsko polje koje sluzi kao magnetski stit smanjujuc¢i prodor kozmickog
zraCenja u unutarnje dijelove heliosfere (Gazis et al., 2006). Promjene dotoka kozmickog
zracenje slijede 11-godisnji ciklus Sunceve aktivnosti s obzirom na ucestalost nastajanja
takvih interakcijskih podru¢ja. GMIR spada u Siru skupinu opéenitih sjedinjenih inte-
rakcijskih podrucja (engl. ,merged interaction regions“, skra¢eno MIRs) unutar koje se
nalaze (Burlaga et al., 1993; Burlaga, 1995, Ch. 8):

o globalna sjedinjena podrucja (GMIRSs);

o korotacijska sjedinjena interakcijska podrucja (engl. | corotating interaction regi-
ons“, skra¢eno CMIRs), koja predstavljaju kvazi-periodicka komprimirana podrudja
koja nastaju medudjelovanjem korotacijskih strujnica (engl. ,corotating stream*) s
bilo kojim vrstom interakcijskog podrucja (pa cak i sa istom). Rotacijska frekven-
cija im se poklapa sa Sun¢evom. Korotacijske strujince formiraju poznatu Parkerovu

spiralu (Arhimedovu krivulju) silnica magnetskog polja;

o lokalna interakcijska podrucja (engl. ,local interaction regions®, skra¢eno LMIRs),
nastaju medudjelovanjem npr. ICME-a s ostalim oblicima plazmenog toka, kao sto

su: korotacijske strujnice, udarni valovi, izbacaji, magnetski oblaci, itd.

3.5. Opazanje gibanja izbacaja u heliosferi

Postojedi empirijski, teoretski i numericki modeli heliosferske propagacije ICME-a tijesno
su vezani uz opazacke podatke. Da bi mogli pravilno i pravovremeno odrediti vrijeme
naleta meduplanetarnih izbacaja na Zemlju, opazacki podaci moraju imati Sto vecu po-
uzdanost.

Najjednostavniji prognostic¢ki modeli dolaska ICME-a do Zemlje su empiricki, npr. Go-
palswamy et al. (2001a) ili Schwenn et al. (2005) (vidjeti poglavlje 3.3.1). Napredniji
numericki modeli pokusavaju dodatno predvidjeti gusto¢u Suncevog vjetra, prosjecnu
temperaturu, brzinu toka i magnetsko polje. Naravno, svaki model se mora oslanjati na
stvarne opazacke podatke. Upitno je koliko takva gruba empiricka i numericka modelira-
nja zadiru u samu srz problema. Stoga, bolje se usredotociti na svrsishodne i pouzdane
postavke, odbacujuéi one pomalo ,,prepojednostavljene® ili podesene kako bi bile usugla-
Sene s opazanjima. Analiticki pristup je pogodniji za potrebe ,svemirske prognostike*
(eng. Space weather) od potpuno numerickog, prvenstveno zbog brzine izracuna, $to je
narocito vazno za prognoziranje u realnom vremenu. Uz to, ispada da su rezultati jed-
nako pouzdani, ako ne i bolji od numerickih, iz razloga sto analiticki modeli imaju jasnije

definiranu fizikalnu pozadinu.

33



3. Meduplanetarni koronin izbacaj

Rezultati bilo kojeg modela moraju se usporediti s empirijskim rezultatima. Koronini
izbacaji u heliosferi mogu se pratiti koronagrafom ili pomoc¢u radiovalnog zracenja u dina-
mickom spektru. Koronagrafska opazanja u bijeloj svjetlosti direktno prikazuju polozaj
vodeceg luka izbacaja. Najpoznatiji koronagrafi se nalaze na satelitima SoHO (SoHO) i
STEREO misijama (STEREO; Science Definition Team and Johns Hopkins University,
1997; Kaiser, 2009). SoHO LASCO (engl. ,Large Angle and Spectrometric Corona-
graph“) koronagraf opaza do udaljenosti od ~ 307, dok na STEREO-A i B satelitima
koronagrafi mogu pratiti izbacaje sve do 1 AU. Dinamicki spektar je vremenski ovisan

frekvencijski spektar i njegova interpretacija ovisi o odredenim fizickim pretpostavkama.

3.5.1. Koronagrafska opazanja

Koronagrafi zaklanjaju svijetli Suncev disk kako bi mogli bolje promatrati stanja i pro-
mjene u Suncevoj koroni. Koronagrafima stacioniranim na Zemlji smeta rasprseno Sun-
¢evo zracCenje u visim slojevima atmosfere (Rayleigh-ovo rasprsenje). Biljezenjem pola-
rizacije svjetlosti smanjuje se ili otklanja negativan utjecaj rasprsenja jer su spektralne
karakteristike svjetlosti iz korone i rasprsene Sunceve svjetlosti u atmosferi iste, a razlikuju
se samo prema polarizaciji. Koronagrafi biljeze rasprsenu bijelu svijetlost nastalu Thom-
sonovim rasprsenjem pod skoro pravim kutom u koroni ili meduplanetarnom prostoru
koja je izrazito polarizirana, dok je svjetlost rasprsena u atmosferi gotovo nepolarizirana.
Drugu skupinu koronagrafa c¢ine koronagrafi satelitskih misija, neoptere¢eni negativnim
utjecajem rasprsenja u Zemljinoj atmosferi. U sljede¢ih par poglavlja navest ¢emo par
koronagrafa koji ¢esto sluze u opazanju i proucavanju stanja korone, pracenju nastanka i

propagacije koroninih izbacaja, te njihovog utjecaja na Zemlju.

3.5.1.1. Mauna Loa Mk4 koronagraf

Mauna Loa solarni opservatorij (skraceno MLSO) nalazi se na obroncima Mauna Loa
planine na visini od 3440 metara na otoku Hawaii, u sklopu High Altitude opservatorija
koji je sastavni dio National Center for Atmospheric Research, sa sjedistem u Boulderu,
Colorado, USA.

MLSO se sastoji od ACOS (engl. ,Advanced Coronal Observing System®) skupine
instrumenata za opazanja Sunceve atmosfere i korone, u koju spada MkI'V K-koronagraf
namijenjen opazanju bijele svjetlosti K-korone na valnim duljinama od 700 do 950 nm s
vidnim poljem od 1.12 do 2.79 7.

Od 4. veljace 1980. do 30. rujna 1999. godine u funkciji je bio i koronagraf Mark-
III (koronagraf trece generacije), vidnog polja od 1.122 — 2.44 1, a bio je podesen tako

da polumjer Sunca pada na 104.4 piksela detektora. Kasnije ga je zamijenio poboljsani
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3.5. Opazanje gibanja izbacaja u heliosferi

Slika 3.8.: Primjer izbacaja na dan 26. listopada 2003. godine opazenog Mk4 koronagra-
fom. Bijele strelice pokazuju vodeci luk izbacaja. (a) Vodeéi luk se formira u 17:28 UT;
(b) potpuno je formiran u 17:31 UT; (c) kutna Sirina izbacaja se znacajno povecala
unutar 6 min; (d) kutna Sirina iznosi ~ 117° (Bao et al., 2007).

Mark-IV K-koronagraf novije generacije s manjim pozadinski Sumom, boljim uklanjanjem
pozadinskog rasprsenja Sunceve svjetlosti u Zemljinoj atmosferi, vece rezolucije i veceg
vidnog polja. Sada se njime dobivaju snimke visoke rezolucije, a takoder moze raditi u

razli¢itim atmosferskim uvjetima ¢ime daje veéu vremensku pokrivenost podacima.

3.5.1.2. SoHO LASCO C2/C3

SoHO (engl. ,Solar and Heliospheric Observatory“) je medunarodni zajednicki projekt
ESA i NASA sluzbi, namijenjen istrazivanju Sunca od njegove unutrasnjosti do vanjske
korone i Suncevog vjetra. SoHO satelit djeluje od 2. prosinca 1995. godine i njegova
funkcionalnost mu se produljivala u pet navrata (1997., 2002., 2006., 2008. i 2010. go-
dine). Nalazi se u L1 Langrangeovoj libracijskoj tocki na spojnici Sunce-Zemlja i stabilnu
orbitu postigao je 15. svibnja 1996. godine (Tun, 2005). U svom dugogodisnjem radu
pratio je aktivnost Sunca tijekom cijelog 23. i pocetkom 24. ciklusa aktivnosti. Trenutni
planirani rok rada mu je do kraja 2012. godine.

Najvec¢u ulogu u promatranju izbacaja ima skupina Large Angle and Spectrometric Co-
ronograph (LASCO) koronagrafa, sastavljena od tri koronagrafa s vidim poljima koja obu-
hvaéaju koronu izmedu heliocentri¢nih udaljenosti od 1.1 do 3275 (Tun, 2005). LASCO

koronagrafi su:

o (1 koronagraf je Fabry-Pérot-ov inteferometar s vidnim poljem izmedu 1.1 — 3rg
i opaza koronu u spektralnom podruéju emisijskih linija Fe X - 637 nm i Fe XIV -

530 nm (slika 3.9). Sastoji se od filtera i polarizatora koji razdvajaju zracenje K- i
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3. Meduplanetarni koronin izbacaj

Slika 3.9.: Primjer snimke LASCO-C1 koronagrafa snimljene na dan 23. kolovoza 1998.
godine. Snimka na valnoj duljini: (a) Fe X - 637 nm; (b) FeXIV - 530 nm; (c) omjer
intenziteta valnih duljina pod (a) i (b) (SoHO).

F- korone! (Kimura i Mann, 1998),

o (2 koronagraf opaza u bijeloj svjetlosti i vidno polje mu se kreé¢e od 1.5 —6rg (slika
3.10a),

o (3 koronagraf takoder opaza u bijeloj svjetlosti, a vidno polje mu obuhvaca 3.7 —
307 (slika 3.10Db).

Prvu godinu i pol LASCO koronagrafi savrseno su obavljali svoju zada¢u. Medutim, 1998.
godine slucajno je bila izgubljena sva komunikacija sa SoHO satelitom nastala ljudskom
pogreskom. Nakon nekoliko neuspjelih pokusaja stupanja u vezu, ipak je uspostavljena
komunikacija, ali nazalost nije se uspio osposobiti C1 koronagraf i ostao je zauvijek ne-
upotrebljiv. Ostali koronagrafi i do danasnjeg dana (nakon priblizno 15 godina) odli¢no

rade.

3.5.1.3. STEREO projekt

Razumijevanje i teoretski opis mehanizama inicijacije koroninih izbacaja i propagacije
kroz nisku koronu i udaljeniji meduplanetarni prostor zahtijeva kontinuirano promatra-
nje izbacaja tijekom cijelog svog putovanja. Projekt STEREO (engl. ,Solar Terrestrial
Relations Observatory*) okrenuo je novu stranicu u proucavanju Sunceve aktivnosti, Sto
ne predstavlja samo novi evolucijski ciklus, ve¢ se STEREO era moze nazvati i revoluci-
onarnom erom koja upotpunjuje radiovalna i postojeca koronagrafska opazanja. Prijasnja
koronagrafska opazanja prate i biljeze heliosferske poremecaje (uzrokovane koroninim iz-
bacajima) u okolini Sunca do udaljenosti 0.2 AU, te ne mogu pratiti izbacaj do Zemlje
(1 AU). Dodatno, ostali sateliti mogu samo mjeriti in situ promjene fizickih karakteris-

tika plazme Suncevog vjetra (npr. temperature, gustoce, brzine i sl.), odnosno poremecaje

Ispektar K-korone se sastoji od kontinuiranog zracenja nastalog Thomsonovim rasprsenjem, dok spektar
zracenja F-korone nastaje rasprsenjem na c¢esticama prasine u meduplanetarnom prostoru
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(a) LASCO C2 (b) LASCO C3

Slika 3.10.: Snimke LASCO C2 i C3 koronagrafa na dan 19. veljace 2012. godine
(SoHO).

uzrokovane koroninim izbacajima na trenutnom polozaju sonde u heliosferi. Vrijeme do-
laska ili kinematika izbacaja se izracunava empirijskim i djelomicno teoretskim modelima
zasnovanim na takvim djelomi¢nim, nepotpunim i vremenski isprekidanim podacima. Do
uspostave STEREQO misije niti jedan instrument nije mogao kontinuirano pratiti evoluciju
i propagaciju (meduplanetarnih) koroninih izbacaja mase od Sunca do Zemlje.

Korona je opticki tanka (na veéini valnih duljina), pa se iz koronagrafskih opazanja
jednog satelita dobivaju nekonzistentne i samo priblizne trodimenzionalne strukture izba-
caja. Takve priblizne trodimenzionalne strukture dosta ovise o primijenjenom modelu i
nepovoljnom efektu integracije intenziteta svjetlosti, nastalog Thomsonovim rasprsenjem,
prema ravnini neba. Za izbacaje koji su dosta otklonjeni od ravnine neba (i koronagrafa)
u integraciji se upotrebljava tzv. priblizenje maksimalnog Thomsonovog rasprsenja (pri
kojem kut izmedu upadnog i rasprsenog zracenja iznosi 90°). S druge strane, STEREO-A
i B istovremeno prate koronin izbacaj ¢ime se dobiva poboljsana (ali jos uvijek nekonzis-
tentna) trodimenzionalna struktura izbacaja.

Letjelice STEREO misije odmicu se od Zemlje za £22° na godinu, po putanjama bliskim
Zemljinoj. Letjelica STEREO-A (engl. ,ahead“) putuje na putanji polumjera manjeg
od 1 AU, pa je brza od Zemlje, dok STEREO-B (engl. ,behind“) ima putanju veéeg
polumjera od 1 AU i zaostaje za Zemljom. Putanje su malog ekscentriciteta kako bi
veli¢ina Suncevog diska u koronagrafima ostala nepromijenjena.

Polozaje i kutne razmake A i B satelita mozemo podijeliti u cetiri faze s obzirom na
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IMPACT —d

deployed boom ——
IMPACT ﬁLET,
. SIT)
SECCHI (HI)
S/WAVES
IMPACT —» antennas
(Magnetometer)

Slika 3.11.: Prikaz raspodjele instrumenata na STEREO-B satelitu. SECCHI (HI) ins-
trument uvijek je usmjeren prema Suncu, dok su IMPACT i S/WAVES antene okrenute
od Sunca. Postoje male razlike izmedu raspodjela instrumenata na A i B satelitu iz
razloga sto suprotno okrenuti jedan prema drugom, a instrumenti koji mjere zastuplje-
nost Cestica moraju biti usmjereni duz magnetskog polja Suncevog vjetra (Kaiser et al.,
2008).
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Slika 3.12.: Povecanje kutnog razmaka STEREO-A i -B satelita tijekom godina.
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Slika 3.13.: Shematski prikaz putanja STEREO-A i -B satelita i njihov povoljan polozaj
za opaZanje cijelog Suncevog diska (NASA).

moguénosti mjerenja i razli¢itu znanstvenu analizu mjernih podataka (slika 3.12). U prvoj
fazi i u prvoj godini svog djelovanja sateliti su medusobno razmaknuti do 50°. Omogu-
¢uju detaljno stereoskopsko i trodimenzionalno opazanje korone prije i poslije koroninog
izbacaja. U drugoj fazi, nakon 400 do 800 dana svoje funkcionalnosti, sateliti se nalaze
priblizno u kvadraturi i tada im se medusobni kutni razmak krece izmedu 50° i 110°.
U tom periodu koronin izbacaj se najbolje ,triangulira“, jer se priblizno krec¢e u ravnini
neba, stoga mu se lako odreduje brzina, veli¢ina i sl. U trec¢oj fazi kutni razmak se kon-
tinuirano povec¢ava od 110° do 180°. Na tim polozajima oba satelita biljeze koronine
izbacaje potpuno u ravnini neba ¢ime se najbolje prati njihovo gibanje prema Zemlji. Is-
tovremeno mogu opazati ¢itavo Sunce na svim heliografskim duljinama i Sirinama (slika
3.13). Cetvrta faza zapocinje kada im se kutni razmak poveéa iznad 180°. Po prvi put
(2013.-2016. g.) Ce se vidjeti Sunceva aktivnost sa suprotne strane Sunca s obzirom na
Zemljin polozaj.

STEREO misije nose 4 skupine instrumenata, te ukupno 18 senzora (slika 3.11). Giba-
nja koroninih izbacaja u heliosferi opaza skupina instrumenata SECCHI (engl. ,,Sun—Earth

Connection Coronal and Heliospheric Investigation®). Sastoji se od dva koronagrafa,
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COR1 i COR2, prilagodenih bijeloj svjetlosti, ¢ije vidna polja sezu do ukupno ~ 157
(slika 3.14). CORI1 ima vidno polje od 1.4 — 4 rg, dok COR2 od 2 — 15r,. SECCHI sku-
pini instrumenata pripadaju dvije heliosferske kamere (engl. ,Heliospheric Imager“, HI1
i HI2) namijenjene promatranju u bijeloj svjetlosti s vidnim poljem od 12 — 215, (slika
3.15), te EUVI kamera podesena za promatranje korone u ultraljubicastom spektralnom
podrucju. Nakon sto koronin izbacaj izade iz vidnih polja COR1 i COR2 koronagrafa,
HI1 i HI2 kamere nastavljaju ga pratiti tijekom njegova daljnjeg putovanja heliosferom.
SECCHI/EUVI opaza na Cetiri razli¢ite valne duljine: He II 30.4 nm, Fe IX 17.1 nm,
Fe XII 19. 5 nm, Fe XV 28.4 nm (slika 3.17). Zadaca svih detektora je Sto preciznije
odredivanje trodimenzionalne strukture izbacaja i njene evolucije u heliosferi.

SECCHI koronagraf najbolje opaza detalje strukture koroninih izbacaja kada oni pri-
blizno putuju u ravnini neba. To se dogada kada je medusobni razmak izmedu A i B
satelita najmanje 60°.

Mjereni podaci objavljuju se u sto krac¢em vremenskom roku na internetskoj adresi:
http://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/. STEREO pomice granice u trodimenzional-
nom promatranju Sunca i njegove aktivnosti. Uz postojeéu flotu Zemlji bliskih satelita,
kao sto su npr. SoHO, Wind, ACE, Hinode, SDO, zapoceo je intenzivan period razumi-

jevanja Sunceve aktivnosti i utjecaja na prilike na Zemlji.

3.5.2. Radiovalno zracenje tipa Il

Radiovalno zracenje tipa II opaza se i zapisuje u obliku tzv. dinamickog spektra. U dina-
mickom spektru iscrtane su emisijske pruge uskog frekvencijskog pojasa (npr. slika 3.20c)
u ovisnosti o vremenu. Uocljive su dvije frekvencijske pruge koje predstavljaju emisiju u
osnovnoj (ili fundamentalnoj) frekvenciji i na frekvenciji drugog harmonika, a ponekad
je prisutan i tre¢i harmonik. Karakteristike i uskoca frekvencijskih linija upuéuju da su
takve emisijske pruge posljedica oscilacija elektrona na plazmenoj frekvenciji i njezinim
harmonicima. Zracenje kontinuiranog frekvencijskog pojasa iz Sunceve atmosfere moze
jedino nastati plazmenim oscilacijama i ciklotronskim gibanjima elektrona. Zracenje tipa
IT ne moze se pripisati ciklotronskoj frekvenciji, jer ciklotronsko zracenje ne moze pobjeci
iz korone i doprijeti do opazaca zbog jake atenuacije, a niti se opaza izrazita i karakte-
risticna polarizacija ciklotronske emisije (Wild et al., 1963). Poremecaji tipa II gibaju
se brzinama oko 1000 km/s, $to je nekoliko puta veée od brzine zvuka u koroni, stoga
sve opazacke ¢injenice ukazuju na to da je poremecaj povezan s magnetohidrodinamickim
udarnim valom.

Zracenje tipa II zapocinje 2 — 15 minuta nakon pojave Suncevog bljeska i opaza se oko

10 — 15 minuta u metarskom radiovalnom podrucju. Opéenito je frekvencijski profil f(¢)
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2012-02-19 21:00:18

(a) STEREO-A CORL. (b) STEREO-B CORL.

COR2-A
2012/02/19 22:54:00

(c) STEREO-A COR2. (d) STEREO-B COR2.

COR2-B !
2012/02/19 22:54:41

Slika 3.14.: U STEREO-A i B SECCHI/COR1 i COR2 koronagrafima zapazen je izbacaj
na dan 19. veljace 2012. godine. Pocetna faza propagacije izbacaja vidi se u COR1A
koronagrafu dosta nejasno u gornjem desnom uglu, dok u COR1B u gornjem lijevom.
Kasnija faza propagacije bolje se uocava u COR2A /B koronagrafima (STEREO).
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STHREO Ahead HI1 "STEREO Behind HI

(a) STEREO-A SECCHI/HI kamera. (b) STEREO-B SECCHI/HI kamera.

Slika 3.15.: STEREO-A i B SECCHI/HI kamere biljeze izbacaj na dan 18. travnja 2012.
godine (STEREO).

 Merkur
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SECCI/HI 2007-02-18 12:01

Slika 3.16.: Panoramski prikaz kombiniranih vidnih polja SECCHI/HI kamera s oba
STEREO-A i B satelita na dan 18. veljace 2007. godine. Vide se polozaji planeta,
Mlije¢na staza i komet McNaught (STEREQO; Kaiser, 2009).
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(a) STEREO-A SECCI/EUVI (b) STEREO-B SECCI/EUVI

Slika 3.17.: Prve snimke STEREO-A i B SECCI/EUVI detektora u ¢etiri razli¢ite valne
duljine: He II 30.4 nm (plavo), Fe IX 17.1 nm (zeleno), Fe XII 19.5 nm (zuto), Fe XV
28.4 nm (crveno) dobivene na dan 4. prosinca 2006. godine (STEREO).

kompleksan, medutim obi¢no dominiraju uske frekvencijske pruge u dinamic¢kom spektru.
Takve pruge jasno definiranih rubova Cesto se nazivaju kraljesnicom (engl. ,backbone®)
zracenja tipa II. Ponekad se zapazaju sporadicne i ,iglicaste“ frekvencijske strukture u
dinamickom spektru. Naglo skac¢u prema visokim i/ili niskim frekvencijama i s obzirom
na njihov izgled, takav dinamicki frekvencijski spektar se naziva spektrom riblje kosti
(engl. ,herringbone“). Pocetna fundamentalna frekvencija (prvi harmonik) ,kraljesnice®
je uglavnom ispod 100 MHz, medutim moguce je da sporadi¢no doseze i 200 MHz. Frek-
vencija drugog harmonika slijedi oblik i strukturu fundamentalne frekvencije, ali je dvos-

truko veca. Vektor polarizacije zracenja tipa II sporadi¢ne je orijentacije (Krueger, 1979).

Provala radio zracenja tipa II (poglavito kod ,kraljesnickog“ spektra) uzrokovana je
udarnim valovima u koroni i meduplanetarnom prostoru (slika 3.18). Zracenje odgovara
plazmenoj frekvenciji i/ili frekvenciji njezinih harmonika $to znadi da je direktno povezana
i sa gusto¢om okolne plazme. Elektromagnetsko zracenje na plazmenoj frekvenciji i/ili
drugom harmoniku se ¢esto naziva plazmenom emisijom (Rhee et al., 2009). Do plazmene
emisije dolazi zbog ubrzavanja elektrona na udarnom valu koji onda iniciraju plazmene
oscilacije 1 dolazi do pretvorbe energije u radiovalno zracenje na plazmenoj frekvenciji ili
drugom harmoniku (slika 3.19). Fizicki uzrok udarnih valova u koroni koji emitiraju me-
tarsko zracenje tipa II nije upotpunosti i sa sigurnoséu poznat, tj. izvor moze biti Suncev

bljesak ili koronin izbacaj. Nasuprot tome zracenje tipa II na hektometarskim i kilome-
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Slika 3.18.: Shematski prikazi stvaranja radiovalnog zracenja meduplanetarnim izba-
cajem. Plazmena frekvencija ovisna je o gusto¢i okoline koja opada s udaljenoséu
od Sunca. Radiovalno zracenje nastaje pobudom elektrona udarnim valom medupla-
netarnog izbacaja. Udarni val ubrzava elektrone ispred sebe i pobuduje plazmu u
elektrostatsko titranje koje pretvara energiju u radiovalno zracenje tipa II upravo na
frekvenciji plazmene oscilacije, f,, i njezinog harmonika, 2f, (Gurnett, 1995; Gurnett
i Kurth, 1996). (a) Zracenje tipa II posljedica je udarnog vala tjeranog meduplanetar-
nim izbacajem. (b) Opadanje plazmene frekvencija udaljenoséu od Sunca i pobudivanje
plazmenih oscilacija elektrona udarnim valom.
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Slika 3.19.: Ilustracija nastanka radiovalnog zracenja udarnim valom u meduplanetar-
nom prostoru. Snop elektrona ubrzan udarnim valom pobuduje plazmenu frekvenciju,
fp 1 frekvenciju harmonika, 2f,, u okolnoj plazmi (Gurnett i Kurth, 1996).
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Slika 3.20.: (a) Leblanc et al. (1998) model heliosferske elektronske gustoce s nazna-
¢enom ionosferskom frekvencijom (engl. cut-off frequency“) na ~ 15 MHz. Ispod te
frekvencije nemoguce je opazati radiovalno zracenje tipa II sa Zemlje. (b) Brzi CME
opazen SoOHO/LASCO detektorom 15. sijecnja 2005. g. (c) dinamicki spektar navede-
nog CMEa dobiven pomoéu Wind/WAVES detektora (Gopalswamy, 2011).

tarskim valnim duljinama u meduplanetarnom prostoru nedvojbeno nastaje djelovanjem
CME-a. Izbacaj svojom propagacijom potiskuje plazmu na ¢eonom dijelu i stvara udarni
val. Kako se udarni val se giba, tako se giba i izvoriste zracenja. Plazmena gustoca opada
s heliocentri¢cnom udaljenoséu, pa tako i frekvencija zracenja tipa II, te u odredenom
trenutku poprima kilometarske valne duljine.

Opazanje radiovalnog zracenja tipa I, a time i gibanje koroninog izbacaja u meduplane-
tarnom prostoru na heliocentricnim udaljenostima od ~ 30 — 65 r, tesko je promatrati sa
Zemlje jer Zemljina ionosfera upija svo upadno zracenje s frekvencijama ispod ionosferske
frekvencije odreza (engl. ,cut-off frequency®), ispod ~ 15 MHz (slika 3.20a). Nepovoljan
utjecaj ionosfere na opazanje gibanja izbacaja i pripadnih udarnih valova meduplanetar-
nim prostorom moze se izbjeéi satelitskim mjerenjima ili primjenom metode meduplane-
tarne scintilacije (engl. ,Interplanetary Scintillation Technique®, skra¢eno IPS). Postupak
meduplanetarne scintilacije zasniva se na mjerenju treperenja (scintilacije) udaljenih as-
tronomskih radio izvora, kao Sto su kvazari i sl. Scintilacija nastaje zbog fluktuacija u
meduplanetarnom mediju. Efekt je slican treperenju zvijezda zbog turbulencije u Zem-
ljinoj atmosferi, samo s razlikom da se tada radi o optickom spektru. Hapgood i Lucek
(1998) navode da je scintilacijska amplituda AS je direktno proporcionalna amplitudi
fluktuacije plazmene gustoée An, tj. AS o< An, dok drugi autori (npr. Erskine et al.
(1978)) smatraju da je proporcionalna apsolutnoj gustoé¢i n potpuno ionizirane vodikove

plazme, n = n, ~ n,, odnosno AS x n.

Drugi nacin je izravno satelitsko mjerenje radiovalnog zracenja tipa II. Zemaljskim

opazanjima radiovalno zracenje tipa Il opaza se samo do decimetarskih valnih duljina,
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Slika 3.21.: (a) Shematski prikaz razli¢itih vrsta dinamickih spektara zracenja tipa
IT i podjela prema valnim duljinama. 1. potpuno metarsko, 2. dekametarsko-
hektometarsko, 3. hektometarsko, 4. hektometarsoko-kilometarsko, 5. metarsko-
hektometarsko-kilometarsko, 6. potpuno kilometarsko zracenje. (b) Ovisnost ,frek-
vencijske brzine“ (df/dt) o frekvenciji zracenja f za metarsko, hektametarsko i kilo-
metarsko zracenje. Prilagodba potencijske funkcije (df/dt oc f¢) podacima metodom
najmanjih kvadrata dala je eksponente: € = 1.8 za hektametarsko, e = 1.5 za metarsko
i € = 2.7 za kilometarsko zracenje i korelacijski koeficijent C' = 0.98 (Gopalswamy,
2011).

a zracenje vec¢ih valnih duljina potrebno mjeriti na mjestima izvan nepovoljnog utjecaja
atmosfere, odnosno koristiti satelitska opazanja. Primjer je opazanje Radio and Plasma
Wave experiment-om (skra¢eno, WAVES) na satelitu Wind (Bougeret et al., 1995) i nje-
gova usporedba s koronagrafskim snimkama u bijeloj svjetlosti SOHO satelita (poglavlje
3.5.1). Usporedbom radiovalnog i opti¢kog opazanja dobiva se potvrda o procesu nastaja-
nja zracenja i mehanizmima medudjelovanja udarnog vala (tjeranog korinonim izbacajem)

i okolne plazme na koju nailazi (slika 3.20b).

Bitno svojstvo zracenja tipa II je Sto frekvencija zracenja, f, ovisi o promjeni frekvencije

tijekom vremena, df/d¢ na nadcin:

df .
> fe. (3.5)

Takva ,frekvencijska brzina“ proporcionalna je potenciji frekvencije s eksponentom e, koji
je priblizno jednak 2. Na slici 3.21b prikazano je da € iznosi 1.83 za frekvencije izmedu
0.1 i 250 MHz (Gopalswamy, 2011). Oblik relacije (f — df/dt) upuéuje na zakljuc¢ak da
zracenje tipa Il u razli¢itom frekvencijskim podrucjima ima neko univerzalno obiljezje.
Fizikalno, zajednicko im je upravo to sto su nastali udarnim valovima tjeranim koroninim
izbacajima. Eksponent € se moze procijeniti iz pretpostavke da zracenje titra lokalnom

plazmenom frekvencijom koja ovisi o lokalnoj gustodi plazme, tj. f,(r) o< \/n(r), (VrSnak
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3.5. Opazanje gibanja izbacaja u heliosferi

et al., 2002). Mann i Klassen (2005) izvode izraz:

af fldn
E =V cos 05&5, (36)

gdje je V brzina udarnog vala (izvora), # je kut otklona gibanja izvora zrac¢enja od radijal-

nog usmjerenja. Nadalje, ako se pretpostavi da gustoca opada s udaljenoséu: n(r) oc 7=,

a/2

znaci da f o< r~%* i uz pretpostavku da je brzina udarnog vala konstantna, V' = konst. i

kut otklona, 6 = konst., izraz postaje:

df f1ldn (14a/2) 142/a

— X =T X . 3.7

’ dt 2ndr / (37)
U meduplanetarnom prostoru moze se uzeti da gustoca opada s eksponentom koje pri-
blizno iznosi a ~ 2, pa tako umnozak s desne strane izraza postaje f? i usporedbom s

jednadzbom (3.5) slijedi da eksponent € mora iznositi 2. Time moZemo objasniti ponasanje

frekvencije u dinamickom spektru (slika 3.21a).

Veéina izbacaja naglo ubrzava u blizini Sunca, a poslije u meduplanetarnom prostoru
brzina im opada, pa se u sljede¢em priblizenju, moze se pretpostaviti da brzina V' nije

konstantna ve¢ da ovisi o radijalnoj udaljenosti na nacin:
Voo rF o f20e (3.8)

i time je:
2
€:1+a(1+ﬁ), (3.9)

a kako je u meduplanetarnom prostoru o ~ 2, dobiva se:
e=2+0. (3.10)

Na slici 3.21b se vidi da je za zradenje kilometarskih valnih duljina df/dt oc f%7, ¢ime je
eksponent € = 2.7, stoga mora biti § = 0.7. To znac¢i da brzina izbacaja prema relaciji
3.8 opada s udaljenoséu. Medutim za ostala valna podrucja (metarska i hektometarska)
je B < 0, sto znaci da bi kontradiktorno brzina izbacaja trebala rasti s radijalnom uda-
ljenoséu od Sunca. Gopalswamy (2011) takva odstupanja objasnjava time S$to « i 5 ne
moraju biti konstantni ve¢ mogu biti ovisni o radijalnoj udaljenosti, . Takoder, gus-
to¢a meduplanetarnog prostora, n(r), moze imati i drugaciju radijalnu ovisnost od ovdje

pretpostavljene.
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Slika 3.22.: Promjena magnetskog polja pri naletu udarnog vala (1 — 2) u sustavu
u kojem granica diskontinuiteta miruje. Udarni valovi se dijele na: (a) spore udarne
valove, (b) Alfvénove ili intermedijarne udarne valove, (c¢) brze udarne valove, ovisno o
tome kako mijenjaju magnetsko polje.
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Slika 3.23.: Shematski prikaz stvaranja udarnog vala u jednodimenzionalnom slucaju.
Fazna brzina vala w(t) povezana je s brzinom toka plazme u(t). (a) valna fronta u
pocCetnom trenutku se nelinearno ustrmljava; (b) pojavljuje se diskontinuitet D na
polozaju z*; (c) udarni val se nastavlja gibati (Zic et al., 2008).

3.5.2.1. Nastanak udarnog vala

Kao sto je ve¢ ranije bilo receno u prijasnjem poglavlju, zracenje tipa II se prikazuje u
grafovima dinamickog spektra (slika 3.20c), odnosno u frekvencijsko-vremenskim dijagra-
mima, kao frekvencijska pruga u metarskom podrucju koja vremenom moze prijec¢i ¢ak
i u kilometarsko podrudje valnih duljina s ,brzinom* od oko df/dt o 0.1 — 1 MHz/s.
Mozemo razluciti dvije vrste zracenja tipa II, i to na one u koroni i one u meduplanetar-
nom prostoru. Koronino zracenje je metarskih, dok ono u meduplanetarnom prostoru je
kilometarskih valnih duljina.

Zracenje tipa II moze biti uzrokovano tla¢no-pulsnim (engl. ,blast-wave®) ili klipnim

mehanizmom. Pretpostavlja se da udarni valovi nastali klipnim mehanizmom su ponajvise
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odgovorni za nastanak zracenja tipa II. U prilog tomu govori ¢injenica da tla¢no-pulsni
udarni val naglo slabi s udaljenos¢u i malo je vjerojatno da moze prodrijeti izvan korone.
Aktualna je rasprava o tome koji mehanizam je odgovoran za koronino (odnosno ,metar-
sko*) zracenje tipa II (Vrsnak i Cliver, 2008), jer prostorna podudarnost CME i zracenja
tipa II nije uvijek konzistentna s klipnim mehanizmom nastanka. Emisija zracenja moze
se pojaviti iza vodeéeg luka, odnosno unutar samog CME. No, to nije dovoljan dokaz
da za potpuno odbacivanje mehanizma nastanka zracenja klipnim mehanizmom zbog ne-
pouzdanosti mjerenja uzrokovanim projekcijskim efektima ili zracenju iz ,krila“ udarnog
vala (Cliver et al., 1999).

Opcenito se udarni valovi mogu klasificirati prema:

 promjeni magnetskog polja nakon prolaska udarnog vala (slika 3.22). Tangencijalna
komponenta magnetskog polja se mijenja pri naletu i prolasku udarnog vala. Kod
sporog moda ona se smanjuje, brzog povecava, a neodredenog (Alfvénovog ,,udarnog

vala“) se ne mijenja po iznosu.

« nacinu i mehanizmu tjeranja udarnog vala: tlacno-pulsni (engl. ,pressure-pulse®),

klipni (engl. ,piston wave“, slika 3.23) i ¢eoni udarni val (engl. ,,bow shock®).
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4. Inicijacija i dinamika koroninih

izbacaja

4.1. Pregled postojec¢ih modela

Erupciji izbacaja prethode promjene magnetskog ustrojstva kroz niz kvazi-ravnoteznih
stanja. Ocituju se u sporom ,bubrenju“, uzdizanju arkada i pridruzenog filamenta, pos-
tupnim promjenama unutrasnjeg ustrojstva (npr. povecanju heliciteta) i sl. Ove promjene
najcesée su povezane s pojavama izranjanja novog magnetskog toka, ponistavanja toka,
pojacanjem posmaka polja, gubitkom mase filamenta, itd. U odredenoj fazi razvoja us-
trojstvo ne nalazi susjedno ravnotezno stanje, kazemo da gubi ravnotezu, te eruptira.
Vazna ¢injenica u modeliranju inicijacije izbacaja je ta da plazma korone ima mali iznos
plazmenog parametra § < 1 (omjera tlaka plina i magnetskog tlaka), pa je stanje plazme
uvjetovano i regulirano magnetskim poljem. Rubne i pocetne uvjete u modelu potrebno
je podesiti s obzirom na opazenu magnetsku konfiguraciju pocetnog kvazi-stabilnog stanja
izbacaja i vidjeti kako ¢e izbacaj vremenom evoluirati, te kasniju inicijaciju i propaga-
ciju modela usporediti s naknadnim mjernim podacima. Medutim, ponekad se dobivaju
dobri rezultati cak s fizikalno neutemeljenim , preslobodnim® pocetnim uvjetima modela,
podesenim samo da bi kasnija faza inicijacije i propagacije izbacaja bila usuglasena s opa-
zanjima. Trenutno ne postoji jedinstveni model koji bi opisivao prve trenutke inicijacije
svih opazenih izbacaja (Howard, 2011).

Opcenito, magnetsko ustrojstvo postize ravnotezno stanje kada se izjednace sila gravita-
cije, magnetske sila i gradijent tlaka plina. U nekom trenutku ujednacenost sila narusava
odredeni unutarnji ili vanjski poticaj i uzrokuje naglu erupciju. Poremecaj moze nastati
na vise na¢ina. Jedan je pojacanjem struje zbog magnetokonvekcije u fotosferskim i pod-
fotosferskim slojevima. Kineticka energija sadrzana u konvektivnim gibanjima pretvara se
procesom MHD dinama u elektromagnetsku energiju. Poyntingov tok prenosi se u koronu
npr. procesima ,izranjanja magnetskog toka“, ,posmicanja ili usukavanja polja“, ,povr-
sinskog prespajanja‘“ itd. Moze se re¢i da je zapravo lokalizirani preustroj magnetskog
polja korone okidac za relaksaciju metastabilne magnetske strukture.

Kao $to je bilo receno u poglavlju 2.2 izbacaji se dijele na: nagle (impulzivne) i postupne
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(stupnjevite, ,, gradualne”). Impulzivni zapocinju naglo i eksplozivno, s velikim pocetnim
akceleracijama i uz njih se Cesto javljaju bljeskovi. Gradualni imaju jasno izrazenu pre-
deruptivnu fazu i malo pocetno ubrzanje, te su ¢esto popraceni erupcijom prominencije.
Kod obje vrste izbacaja konac¢na brzina moze biti velikih, ali i malih iznosa. Kod brzih
izbacaja moraju biti zadovoljena dva bitna preduvjeta. Prvi je da postoji mehanizam koji
dovodi do nestabilnosti, a drugi da neki izvor kasnije snabdijeva sistem energijom, pos-
pjesuje erupciju i produljuje akceleracijsku fazu. Najcesée se dodatni dotok energije moze
se objasniti prisustvom magnetskog prespajanja u podnozju CME-a, Sto s jedne strane
uzrokuje impulzivnu pojavu bljeska, a s druge strane doprinosi ubrzanju samog CME-a
(Temmer et al., 2010).

Eksplozivno oslobodena energija erupcije prenosi se u dva suprotna smjera, prema kro-
moferi i meduplanetarnom prostoru. Prema kromosferi energiju odnose visokoenergetski
snopovi Cestica gdje se termaliziraju i stvaraju bljesak. S druge strane, energija uskladi-
Stena u magnetskom polju pretvara se u kineticku energiju izbacaja, potrebnu za njegovo
izbacivanje u meduplanetarni prostor.

Energija magnetskog polja je dana volumnim integralom gustoce energije magnetskog
polja B?/2j19. Minimum je ostvaren u tzv. potencijalnom polju (j = 0) ili u trivijalnom
slu¢aju samim nedostatkom polja. Samo potencijalno magnetsko polje se moze definirati
i izraziti pomocu skalarne magnetske potencijalne funkcije ¢(r) na nacin da vrijedi: B =
Vo¢(r). Iz Maxwellovih jednadzbi uvijek je V - B = 0, te stoga potencijalna funkcija ¢(r)
zadovoljava Laplace-ovu jednadzbu: V- B = V(V¢) = V¢ = 0. S druge strane, ako se
potencijalno polje B = V¢ uvrsti u Ampere-ov zakon, ispada da gustoca struje iSc¢ezava:
j= %(V xB) = ﬁ(v x V¢) = 0. Znaci, ako je magnetsko polje potencijalno u njegovom
okruzenju nema struje i obratno. Potencijalno polje ne sadrzi slobodnu energiju, tj. ne
moze vrsiti rad.

Fotosferska gibanja mogu promijeniti polje u nepotencijalno i uskladiStena energija
polja se povecava. Povecanje se obi¢no naziva ,slobodnom energijom* jer se takva energija
moze pretvoriti u rad, kineticku energiju ili u neke druge oblike. Pretvorbom se magnetska
konfiguracija vrac¢a u prvobitno potencijalno stanje. Znaci, slobodna energija predstavlja
gornju granicu ukupne energije koja se moze osloboditi iz magnetskog polja (Rachmeler
et al., 2009).

Ipak, postoje odredene nesuglasice. Aly (1984) i Sturrock (1991) teoretski pokazuju da
maksimalnu energiju u sebi sadrzi potpuno otvoreno samouravnotezeno (engl. force-free)
magnetsko polje. Samouravnotezeno magnetsko polje drzi plazmu u stanju mirovanjal.
U tome slucaju Lorentzova sila iS¢ezava i elektricna struja je kolinearna s magnetskim

poljem: V x B = aB («a je koeficijent proporcionalnosti koji je u najjednostavnijem

Injome se bavi magnetostatika.
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sluc¢aju konstantan, ali moze imati i prostornu i vremensku ovisnost). Postavlja se pitanje
kako je moguée da CME spontano eruptira, gura i otvara magnetsko polje i time prelazi u

stanje vise energije? Postoji vise nac¢ina kako zaobiéi tu nesuglasicu Forbes et al. (2006):

o magnetsko polje ne mora biti jednostavno samouravnotezeno ve¢ puno slozenije,

nacinjeno od petlji, arkada i sl.,

e polje ne mora biti vezano za povrsinu/fotosferu ve¢ moze biti potpuno odvojeno

(tzv. plazmoidi),

o idealna lokalizirana magnetohidrodinamicka erupcija moze nastati jer je polje pot-

puno otvoreno tek u beskonacnosti,
o idealna MHD erupcija lokalno otvara samo dio cjelokupnog magnetskog polja Sunca,

« svako malo odstupanje od potpune samouravnotezenosti polja narusava ili izbjegava

Aly-Sturrockovu proturjecnost,

« svaki neidalni proces (kao $to je na primjer magnetsko prespajanje - rekonekcija)

takoder se suprotstavlja navedenom ogranicenju.

Na kraju, mozemo podijeliti modele izbacaja prema nacinu ostvarivanja MHD nestabil-

nosti i to na one koji (Howard, 2011):

» ne zahtijevaju magnetsko prespajanje, prilikom koji se ostvaruju idealni MHD pro-

cest,

e se odvijaju samo uz prisustvo prespajanja ili rezistivnih MHD procesa.

4.1.1. Modeli nestabilnosti bez magnetskog prespajanja

Modeli nestabilnosti s idealnim MHD procesima, ili bez prisustva magnetskog prespajanja,

dijele se na:
« modele s magnetski uzgonom, koji se mogu primijeniti samo na postupne izbacaje,

e modele u kojima magnetska cijev eruptira kao trenutni odgovor na stalni pritok

dodatnog poloidalnog toka,

o modele zasnovane na usukavanju magnetske cijevi do kriti¢ne vrijednosti za nastup

»kink nestabilnosti“ (engl. kink instability) ili torusne nestabilnosti,

e modele povezane s pritokom ili odljevom mase.
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4.1.1.1. Modeli s magnetskim uzgonom

Model magnetskog uzgona temelji se na ravnotezi izmedu uzgona plazme nastalog zagri-
javanjem ¢emu se suprostavlja tenzija magnetskog polja i gravitacija. Primjenjuje se za
spore (gradualne) izbacaje. Naknadno Lorentzova sila pospjesuje ekspanziju plazme u

koroni.

4.1.1.2. Modeli s pritokom magnetskog toka (torusna nestabilnost)

U modelu se prederuptivno ustrojstvo sastoji od zakrivljene magnetske cijevi s nozistima
usidrenim u fotosferi. Struja j protjece cijevi i stvara toroidalnu i poloidalnu komponentu
magnetskog polja. Vanjsko koronino magnetsko polje pridodano je modelu. Iz fotosfere
prijece dodatni poloidalni magnetski tok koji destabilizira magnetsku cijev, potice erupciju
i cijev se nastavlja ubrzavati Lorentzovom silom j x B (slika 4.1a). Model dobro opisuje
kinematiku izbacaja, ali malo govori o nac¢inu i fizikalnosti dotoka dodatnog poloidalnog
toka iz fotosfere. Jacina magnetskog toka iz fotosfere koja stvara pocetnu nestabilnost
ponekad nije u suglasnosti s opazanjima. Ne opaza se dramatican, nagli, fotosferski pritok
magnetskog toka i u onolikom obimu koliko zahtijeva model. Medutim, model se moze
primijeniti u ponekim slucajevima, odnosno pri opisu kinematike odredenih specificnih

izbacaja.

4.1.1.3. Modeli nestabilnosti nastali usukavanjem magnetske cijevi (engl. kink
instability)

Magnetska cijev smjestena u magnetskoj arkadi kontinuirano se usukava do kriti¢ne vri-
jednosti i u tom trenutku nastupa nestabilnost (slika 4.2). Modelom se opisuje pocetna
kinematika izbacaja, nacini pohrane i prijenosa energije, te u sebi moze sadrzavati i reko-
nekcijski proces. U pocetnoj postavi modela nozista magnetske cijevi usidrena su u fotose-
feri, a (pod)fotosferska gibanja polagano ih uvijaju. Magnetska struktura se usukava sto
pogoduje nastanku strukturne nestabilnosti. Ekspanzijom i uzdizanjem magnetske cijevi,
pomicu se okolne silnice vanjskog magnetskog polja i stvara se ravna strujna plohu ispod
magnetske cijevi. U strujnoj plohi se moze, ali i ne mora, odvijati magnetsko prespajanje
(slika 4.1b). Model je usuglasen i sa opazackim pojavama, npr. sigmoidalnim oblicima u
mekanom rontgenskom zracenju koji nastaju deformacijom magnetskog polja, usukanim

strukturama eruptivnih prominencija, pojavama nakupljanja mase, i sl.

4.1.1.4. Modeli pritoka ili odljeva mase

Plazma je zarobljena u magnetskom polju prominencije. Masa se polagano nakuplja ti-

jekom duljeg vremenskog razdoblja, prominencija postaje sve masivnija i teza. Tezina
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(b) Usukavanje magnetskog polja.

Slika 4.1.: Usporedba MHD simulacija nestabilnosti magnetskog vlakna (Chen, 2011).
(a) Torusna nestabilnost magnetskog vlakna - numericki izracun. (b) Numericki dobi-
vena nestabilnost magnetskog vlakna zbog usukavanja magnetskog polja.
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Slika 4.2.: Evolucija u vremenu, ¢, nestabilnosti magnetske cijevi zbog usukavanja. Ana-
liticki dobiven: (a) pogled sa strane, (b) pogled odozgo (Sakurai, 1976).
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Slika 4.3.: Polariteti prominencija: (a) normalni polaritet (Kippenhahn-Schliiter mo-
del), (b) inverzni (Kuperus-Raadu model), (¢) model prominencijske magnetske cijevi,
(d) trodimenzionalni prikaz prominencije i magnetskog polja. Sila gravitacije je oz-
nacena s Fg, Lorentzova sila s Fp, .sila zrcalne struje“ s F)y, sila zbog gradijenta
magnetskog tlaka (tzv. sila ,kinka“) Fj i sila zbog napetosti (tenzije) magnetskih
silnica s Frp (Vrsnak, 1992).

se suprotstavlja ekspanziji magnetskog polja prominencije, npr. Lorentzovoj sili ili si-
lama magnetskog tlaka, ,zrcalne struje“ i sl. Iznenadnim smanjenjem tenzije magnetskog
polja magnetskim prespajanjem ili naglim gubitkom mase, struktura gubi ravnotezu i
zapocinje erupcija. Prominencije mogu imati dvije razlicite topologije ili dva razlicita
polariteta: normalni i inverzni (slika 4.3). Prominencija je normalnog polariteta kada joj
je magnetsko polje u prominencijskoj plohi usmjereno paralelno sa smjerom polja donjeg
fotosferskog polja ispod prominencije, dok kod inverznog polariteta prominencijsko polje
je u suprotnom smjeru. U prominenciji normalnog polariteta Lorentzova sila vanjskog
polja stabilizira prominencijski materijal, dok kod inverznog polariteta tu ulogu ima sila
nastala fotosferskim strujanjem i koja se ¢esto pojednostavljuje tzv. silom ,zrcalne struje

(polariteti su prikazani na slikama 4.3a i b).

Lorentzova sila, F7, uvijek uzdize prominencije normalnog polariteta, dok naravno
gravitacija, Fg, prominenciju vuce prema povrsini. Za razliku od normalnih, Lorentzova

sila pritisée inverzne prominencije prema povrsini, dok ih sila ,zrcalne struje” uzdize.
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Slika 4.4.: Model kidanja spona. (a) konfiguracija magnetskog polja prije erupcije s
ozna¢enim mogudéim mjestom nastanka rekonekcije, (b) erupcijska struktura nakon re-
konekcije, (¢) magnetska struktura nakon erupcijske faze (Howard, 2011).

4.1.2. Rekonekcijski modeli nestabilnosti

U modele s rezistivnim MHD procesima, tj. procesima koji uklju¢uju magnetsko prespa-

janje spadaju:

« modeli ,kidanja spona“ (engl. tether cutting) - magnetsko prespajanje u nozistima
ustrojstva uzrokuje nestabilnost, dolazi do naglog ,kidanja“ magnetskih spona i

nestanka magnetske tenzije koja se opire ekspanziji;

« modeli proboja (engl. breakout) - do erupcije dolazi magnetskim prespajanjem

natkriljujuceg polja iznad ustrojstva i smanjivanjem tenzije;

» modeli koji ukljucuju ponistavanje magnetskog toka (engl. flux cancellation) - u fo-
tosferi ispod ustrojstva dolazi do prespajanja magnetskog polja, a to zbog povecanja
magnetskog tlaka u donjem dijelu ustrojstva uzrokuje gubitak stabilnosti.

4.1.2.1. Modeli ,kidanja spona“ (engl. tether cutting)

Jakim posmicanjem magnetskog polja dolazi do nestabilnosti na nacin da se kut izmedu

neutralne linije (koja razdvaja podrudja razli¢itog magnetskog polariteta) i spojnice no-
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Slika 4.5.: Dvodimezionalni prikaz magnetskog prespajanja u strujnoj plohi ispod pro-
minencije. Prikazan je pritok plazme u strujnu plohu i njen izlazni tok (Vrsnak, 1992).

zista smanjuje. Deformirana struktura se uzdize zbog magnetskog tlaka nastalog po-
smakom. Magnetski tlak raste, suprostavlja se magnetskoj tenziji iznad strukture koja
sprjecava erupciju, te u odredenom trenutku nastupa nestabilnost kada tenzija se ne moze
vise oduprijeti magnetskom tlaku i zadrzati strukturu. Ispod prominencije polje se uru-
sava, stvara se strujna ploha i zapocinje magnetska rekonekcija koja ,kida“ magnetske
spone potrebne za odrzavanje strukture u mirovanju. Silnice magnetskog polja se pespa-
jaju, struktura se relaksira, a rekonekcija dodatno uvodi energiju u sistem koja podupire
erupciju. Pogodnost modela je tome Sto se prederupcijska faza opaza i u velikoj mjeri

dobro opisuje naknadno pojavljivanje dvovlaknastih bljeskova.

4.1.2.2. Modeli proboja (engl. breakout)

Model proboja opisuje rekonekciju izmedu zakrivljenih silnica magnetske arkade i susjed-
nog okolnog polja. Cetiri glavne faze modela opisane su slikom 4.6 (Lynch et al., 2008).
U pocetnom stanju (slika 4.6a) osno-simetriéno potencijalno polje tvori Cetiri cijevi mag-
netska toka, oznaCena razli¢itim bojama (crvenom, zelenom, svijetlo i tamno plavom).
Crnim linijama prikazane su ,separatrise” koje predstavljaju granicne linije sto odvajaju
navedene magnetske tokove. Na povrsni Sunca su isprekidanim crnim linijama iscrtane
su linije inverzije polariteta. U uskom tamno plavom ekvatorijalnom podruc¢ju dolazi do
deformacije polja i unosa energije u sistem fotosferskim gibanjima ili izranjanjem podpo-
vrsinskog magnetskog toka. Fotosfersko gibanje remeti i napreze ekvatorijalno magnetsko
polje (oznaceno tamno plavom bojom), otvara polje i poveéava dotok magnetskog toka
bez da povecava okolno polje. Na slici 4.6b je prikazan dodatni pritok energije dobiven
rekonekcijom okolnog polja (crvena i zelena boja). Uzdizanjem cijevi magnetskog toka

razmice se okolno polje, dolazi do novih rekonekcijskih procesa i dodatnog pritoka ener-
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4.1. Pregled postoje¢ih modela

Slika 4.6.: Model proboja. Lijevo je shematski prikazan 2.5 dimenzionalni, a s desne
strane trodimenzionalni sistem. (a) pocetna magnetska konfiguracija, (b) preraspodjela
polja i pocetak nestabilnosti, (c¢) deformirano polje i pocetak erupcije, (d) rekonekcija
relaksira magnetsko polje (Lynch et al., 2008).
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(®) (d

Slika 4.7.: Linija inverzije polariteta oznacena je crtkanom linijom. (a) NoziSta pocetne
konfiguracije magnetskog polja gibaju se zajedno s tromom fotosferom; (b) dolazi do
magnetskog prespajanja silnica AB i C'D pri pri éemu nastaju nove AD i CB, a CB
kasnije nestaje ispod fotosfere; (c) natkriljujucée silnice EF i GH silnice obavijaju liniju
inverzije; (d) magnetskim prespajanjem nastaje helikoidalna silnica EH i kratka G F,
dok AD postaje potka prominencijske strukture (Van Ballegooijen, 2001).

gije. Sljedeca slika 4.6¢ opisuje novonastali rekonekcijski proces u strujnoj plohi ispod
uzdizuce (plave) cijevi magnetskog toka. Rekonekcijski proces bi se opazao kao bljesak
nakon erupcije. Konac¢no, na slici 4.6d polje se relaksira i plazmoid (odvojena nezavisna
cijev magnetskog toka) odlazi u meduplanetarni prostor. Model je pogodan za opis pojave

bljeska i za nastanak klasi¢ne trodijelne strukture izbacaja.

4.1.2.3. Modeli s ponistavanjem magnetskog toka (engl. flux cancellation)

Modeli s ponistavanjem magnetskog toka zasnivaju se na opazackim ¢injenicama (Livi
et al., 1985; Martin et al., 1985). Prije erupcije se, zajedno s opazenim prominencija,
bljeskova i koroninih izbacaja, u magnetogramima okolnog fotosferskog magnetskog polja
uocava istovremeni nestanak suprotnih polariteta polja, sa obje strane neutralne linije.
Opcenito se takav nestanak suprotnih polariteta polja zamje¢uje na razli¢itim heliograf-
skim Sirinama i duljinama. Uglavnom je magnetski polaritet prominencijskog polja su-
protan od polariteta okolne fotosfere sto pogoduje uzdizanju prominencijskog materijala
omotanog takvim magnetskim poljem (slika 4.7). Uzdizanjem prominencije zapocinje re-
konekcija ispod njenog magnetskog ustrojstva i ponistava se magnetski tok. Silnice mag-
netskog polja na dnu prominencije postaju gusée povec¢avajuéi magnetski tlak. Struktura
gubi stabilnost i zapocinje akceleracijska faza izbacaja. Model je usuglasen sa pojavom
pridruzenih prominencija uz izbacaj, Suncevih strujnica (engl. helmet streamers) i njime
je moguce objasniti pohranu velike koli¢ine energije. Zamjera mu se da je pojednostavljen,
stoga tako neki autori smatraju da nije prikladan u slozenijim slucajevima pri kojima se

pojavljuju kompleksnije magnetske konfiguracije.
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4.2. Geometrijski oblici izbacaja

Koronini izbacaji, kako je prije bilo spomenuto (npr. u poglavlju 2), ¢esto imaju trodi-
jelnu strukturu: vodedi luk, tamnu Supljinu i svijetlu jezgru. Na temelju izgleda trodijelne
strukture, ¢esto se koronine erupcije objasnjavaju pomocéu nestabilnosti cijevi magnetskog
toka. Tome ide u prilog izgled i oblik , magnetskog oblaka“ koji nakon erupcije stize do
Zemlje. U meduplanetarnom prostoru toroidalna struktura izbacaja siri se ,,samousugla-
seno® (ili ,proporcionalno“), sto znac¢i da omjer malog i velikog polumjera takve struk-
ture ostaje priblizno konstantan. Trajanje akceleracijske faze obrnuto je proporcionalno
srednjoj ili maksimalnoj vrijednosti pocetne vrijednosti akceleracije (Vr$nak et al., 2007;
Vrsnak, 2008). Na nizim heliocentriénim udaljenostima izbacaji imaju veéa ubrzanja.
Kompaktniji i manji izbacaji, te oni nastali u okolini aktivnih podrucja, takoder jace
ubrzavaju od onih izvan (Vrsnak, 2001a, 2008).

Na osnovu opazackih karakteristika prvotno su nacinjeni jednostavniji modeli, koji su
se vremenom nadogradivali i poboljsavali. Trenutno, najzastupljeniji dvodimenzionalni
model magnetske konfiguracije koroninog izbacaja prikazan je na slikama 4.8 i 4.9. Slika
4.8 shamatski opisuje pocetnu magnetsku konfiguraciju izbacaja i nastanak dvovlaknastog
bljeska (Forbes i Acton, 1996; Lin i Forbes, 2000). Slika 4.9 usporeduje Lin i Forbes
(2000) model izbacaja i dvovlaknastog bljeska s opazackim karakteristikama. Na slici
se usporeduju i interpretiraju: A) svijetla jezgra, B) tamna supljina, C) vanjski luk,
D) udarni val, E) strujna ploha, F) magnetske arkade u niskoj koroni; G) nozista s

dvovlaknastim bljeskom.

4.2.1. Magnetski toroid u gravitacijskom polju

Poceci modeliranja izbacaja primjenom magnetske cijevi pripisuju se Mouschovias i Po-
land (1978) i (Anzer, 1978). Mouschovias i Poland (1978) proucavaju ucinke sila na
zakrivljenu magnetsku cijev i usporeduju njenu kinematiku s opazanjima. Pretpostav-
ljaju da je gustoca unutar cijevi za oko jedan ili dva reda veli¢ine veca od okoline, a
kako je polje jace unutar cijevi zanemaruju utjecaj otpora okolne plazme na cijev. Cijev
je definirana s dvije komponente magnetskog polja: longitudinalnom (uzduznom), By,
i poloidalnom (azimutalnom), B,, iz ¢ega se dobiva helikoidalno polje. Slika 4.10 pri-
kazuje cijev debljine 2rr i polumjerom zakrivljenosti Ry. Udaljenost vrha od Suncevog
sredista oznacena je s H, te longitudinalna (toroidalna ili uzduzna) komponenta magnet-

skog polja s B)| i poloidalna komponenta s B,. Nozista cijevi su usidrena na povrsini

61



4. Inicijacija i dinamika koroninih izbacaja
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Slika 4.8.: Shematski prikaz eruptivnog procesa i magnetska konfiguracija pridruzenog

Suncevog bljeska (Lin et al., 2004).
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4.2. Geometrijski oblici izbacaja

Slika 4.9.: Komporzitna ilustracija izbacaja i dvovlaknastog bljeska.

Sunca. Promatra se gibanje vrha segmenta cijevi omedenog konstantnim kutom iz Sunce-
vog sredista (slika 4.10b). Zanemareni su termalni procesi, jer magnetske sile dominiraju
i plazma se nalazi u stanju ,,magnetske zamrznutosti“. Korona je elektricki vrlo vodljiva,
pa tako pri beskonacnoj elektri¢noj vodljivosti o — oo, slijedi da je magnetska difuzivnost
n = 1/(upo) = 0. Za plazmu u mirovanju, s brzinom toka u = 0, raspisom Ampeéreovog
zakona (V x B = poj) i uvrstavanjem Ohmovog zakona (E + u x B = j/0), slijedi da je
0B/ot =V x (ux B) +nV?B = 0. To znadi da magnetsko polje ne difundira, odnosno

magnetsko polje uvijek povlaci plazmu sa sobom i obrnuto.

Mouschovias i Poland (1978) razmatraju dinamiku i kinematiku vrha segmenta cijevi
magnetskog toka unutar uskog kuta od ~ 10°. Pretpostavljaju da se masa takvog seg-
menta vremenski ne mijenja, ostaje konstantna tijekom cijelog svog evolucijskog procesa.
Postuliraju da je gibanje segmenta konstantno, te uzrokovano izjednacavanjem gravitacije
i magnetskih sila. U magnetske sile spada gradijent tlaka poloidalne komponente magnet-
skog polja i sila magnetske tenzije uzduzne komponente magnetskog polja B)|. Gradijent
tlaka poloidalnog polja nastoji udaljiti segment, dok ga gravitacija i magnetska tenzija

pritiséu prema povrsini. Izjednacavanjem sila se dobiva:

! A(B*%)— B, (4.1)

2rr \2p0 foRr
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(a) Magnetska cijev (b) Evolucija sistema

Slika 4.10.: Mouschovias i Poland (1978) model cijevi magnetskog toka. (a) Shematski
prikaz zakrivljene cijevi magnetskog toka. (b) Prikaz zakrivljenje magnetske cijevi u
dva razli¢ita trenutka, t; i t».

Prvi ¢lan predstavlja gradijent poloidalnog tlaka, a u grubom priblizenju on je jednak
razlici izmedu tlaka na donjem (unutarnjem) i gornjem vanjskom rubu (vrhu) toroidalnog

segmenta, u daljnjem izvodu oznacenih indeksima u i v:

= 2 = 2
A(Bi) = Bi(unutarnjirub) - Bi(vanjskirub) = [B@};ﬂ - [Bgoiﬂ =
Tl 1] s, [R2-R?
_ 2 p2 _ P22 v w |
- Bl [R‘R] — 5 [RR] -
Dn2 2 (Rv_Ru) (Rv+Ru) 2T
— BR} [ o = 4B} (4.2)

Upotrebljavaju se skraéenice: Rp = [R, + R,)/2 i 2r0 = R, — Ry, te RZR? ~ R}. 1z
jednadzbe (4.1) slijedi:
B? B?
B B g, (13)
polRr  poRr

Lijeva strana je uvijek pozitivna, stoga mora biti B@ > BH' Moze se pisati:
B,=kB, 1<k<V2 (4.4)

s konstantnom proporcionalnosti k izmedu vrijednosti 1 < k < /2. Za BZ > QBﬁ do-

lazi do ,kobasicaste nestabilnosti (engl. ,sausage instability“) i raspada duz toroidalne
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(longitudinalne) osi (Lang, 1980, jed. (3-501)). Na osnovu usporedbe s opazanjima Mo-
uschovias i Poland (1978) zanemaruju ostale nestabilnosti.
UvrStavanjem izraza za gravitaciju ¢ = GMy/H? i izrazavanje masene gustoée p s

gustoc¢om broja Cestica n slijedi iz (4.3):

D2 D2 mQT
B, =B < —5
_ nRy

(k> = 1)Bf TER (4.5)

Iz pretpostavki da su longitudinalni i poloidalni (azimutalni) magnetski tokovi sa¢uvani
dobiva se tzv. ,proporcionalno Sirenje“ magnetske cijevi, sto zapravo znaci da je uvijek

omjer rp/Ry ocuvan. Konkretno, o¢uvanje longitudinalnog magnetskog toka daje izraz:

Byry. = konst., (4.6)
a poloidalnog daje:
B,rrH = konst. (4.7)
Uvazavajudi vezu izmedu komponenti polja (4.4) i uz dijeljenje gornjih relacija dobiva se
da omjer:
% = konst. (4.8)

Ako se masa segmenta ne mijenja s vremenom, tada gustoca iznosi:

1

n . 4.9
n o 2 (4.9)
Eliminira se B i n iz (4.5) upotrebom (4.6), (4.9) i (4.8) slijedi:
_ H3
Rr o« — o H
T
R
fT = konst. (4.10)
Ako se H zamijeni pomoc¢u (4.8) dobiva se i
T _ konst. (4.11)
Ry

sto govori da se mali polumjer strukture Siri proporcionalno s velikim polumjerom.

Mouschovias i Poland (1978) dobivene izraze (4.8) i (4.10)a usporeduju s opazanjima

izbacaja na 10. kolovoza 1973. godine. Mjere promjer 2rp vidljivog svijetlog ruba izbacaja
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Slika 4.11.: Usporedba Mouschovias i Poland (1978) modela s opazanjima erupcije 10.
kolovoza 1973. (a) Prikazana je usporedba teoretske (4.8) i opazacke (odredene meto-
dom najmanjih kvadrata) ovisnosti debljine vrha toroidalne strukture, 2rr, na razlic¢itim
vrijednostima heliocentri¢ne udaljenosti H u log-log skali. (b) Dana je usporedba te-
oretske 4.10 i opazacke (odredene metodom najmanjih kvadrata) ovisnosti polumjera
zakrivljenosti Ry toroidalne strukture na razli¢itim vrijednostima heliocentri¢ne uda-
ljenosti H u log-log skali.

na razli¢itim mjestima i uzimaju mu srednju vrijednost. U log-log skali na slici 4.11a
prikazuju kako se opazeni promjer toroida 2ry mijenja visinom H i ponasanje usporeduju s
teoretskim modelom. Primjenom metode najmanjih kvadrata na eksperimentalne podatke
(isprekidana linija) dobivaju da koeficijent smjera iznosi 0.8, dok teoretski model (puna
linija) zahtijeva da koeficijent bude 1.

Na slici 4.11b ponavljaju postupak pri odredivanju i usporedbi ovisnosti polumjera
zakrivljenja svijetlog vodeceg luka izbacaja R o promjeni visine H. Metoda najmanjih
kvadrata daje koeficijent smjera iznosa 1.6 (isprekidana linija), dok teoretskim modelom
(puna linija) dobiva se 1. Neslaganja modela s opazanjima pravdaju zanemarenim i u

modelu izostavljenim otporom pozadinskog magnetskog polja korone koje opada s H.

4.2.2. Model toroidalne strujne petlje

Anzer (1978) izbacaj reprezentira zakrivljenom strujnom petljom kojom tece konstantna

struja. Struja stvara magnetsko polje i promjenama magnetskog toka nastaju sile.
Toroidalnom petljom velikog Ry i malog rr polumjera (0 < rr < Ryp) tece struja

konstantne gustoce j. Ukupna radijalna sila po duljini petlje, Fr se ra¢una na osnovu

virtualnog radijalnog pomaka dRp. Ukupna energija sistema je oCuvana, pa za mali
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Slika 4.12.: Skica modela koji je predlozio Anzer (1978). Pocetni veliki polumjer torusa je
Rro i evoluira u kasniji s ve¢im polumjerom Ry. NoziSta torusa su usidrena. Usporedba
s mjerenjima pocinje nakon 2.5 Suncevih polumjera (r) (Anzer, 1978).

pomak vrijedi:

gdje je ot vrijeme u kojem se ostvaruje pomak d Rr. Za petlju samoinduktiviteta L kojom

tece ukupna struja I, magnetska energija glasi:

1
W = 5Lﬂ, (4.13)
a pridruzeni magnetski tok iznosi:
=1L, (4.14)
te je zakon indukcije dan s:
do
U=——. 4.15

Samoinduktivitet L u jednadzbama vrijedi za tanke vodice i oblika je (Batygin i Toptygin,
1962):

S8Ry 7
L= pyRr |1 ()—}, 4.16
Hoftr |: t rT 4 ( )
s magnetskom permeabilno$éu py = 47 x 1077 NA—2,
Uz uvjet ocuvanja toka, & = konst. dobiva se:
2 9 /1
Fr= — (= 4.17
" 4nRr ORy (L) ’ (4.17)

sto predstavlja silu koja nastoji radijalno rasiriti toroidalnu strujnu petlju i izrazena je
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kao funkcija magnetskog toka kroz uzduzni presjek omeden opsegom petlje. Anzer (1978)
u modelu koristi samo navedenu F silu i gravitaciju, suprotnih usmjerenja, a zanemaruje
unutarnju strukturu petlje, gradijent tlaka plina i magnetskog tlaka. Strujna petlja ima
uvijek konstantan svoj mali polumjer, rr. Uzima, kao sto je bio sluc¢aj i u Mouschovias i
Poland (1978) modelu, da masa nekog segmenta petlje ostaje ocuvana tijekom evolucije
petlje u vremenu. U pocetnom trenutku petlja ima veliki polumjer Rro i tada visina
gornjeg ruba od sredista Sunca iznosi H = ro + Rpo (slika 4.12). Nozista uvijek ostaju

usidrena u fotosferi, pa je funkcija visine gornjeg ruba priblizno dana s:

H = ro+ Rr+\R2— R2,, (4.18)

H? + 12 4+ Ry —2Hr
Ry = © T -0 © 4.19
T 2<H—T®) ( )

U modelu struja hipotetski tece i podfotosferski sto zapravo nema pravo fizikalno oprav-
danje i sluzi samo za simulaciju ili oponasanje efekta indukcije zbog povrsinskih fotosfer-
skih struja, odnosno efekta ,zrcalne struje®. Postulira se o¢uvanje pocetnog magnetskog
toka samo iznad fotosfere, ®, tako da on u pocetnom trenutku iznosi polovinu cijelog,
oy = %(D (jer se torusna petlja postavlja da napola viri iz fotosfere). Vremenska promjena

toka je skalirana funkcijom fs(R7) na nacin:

Py
fa(Rr)
gdje je @y := ®(Rp) odnosno pocetni magnetski tok, a funkcija fe ima vrijednosti u

rasponu fq;.(RT) < > za RT c <RT07 OO>

(Rr) = (4.20)

Ukupna masa je uniformno distribuirana po petlji i uzima se da mora biti o¢uvana, pa

je masa po jedinici duljine luka:

Rero far(Rro)
M = M, 4.21
“Rr fu(Rr) (421)

Jednadzba gibanja vrha segmenta petlje izgleda:

d?H MMG

w - Fr— 2 (4.22)
d*H C Mo,G

= — 4.23
dt? f(Rr)R% H? (4.23)
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s pokratama:

@ 9 /1
¢ = QWMOORTO ORr (L) (4.24)
_ Ji(Rr)
fBr) = P (4.25)

Definirana je brzina oslobadanja Sunceve gravitacije v, := /2MoG/re i k := 4C/MyG.
Opcenito se k mijenja u vremenu, medutim ako se torusna strujna petlja proporcionalno
siri, tj. ako vrijedi v o« Rp, tada k mora biti vremenska konstanta. Uz te definicije,

brzina vrsnog segmenta postaje:

v = if = UQJ/lH l( k(H — 1) — }] dH (4.26)

+Rro ﬁ[2+1+RTU_2ﬁ)2f(ﬁ) H?

gdje je H = H/rg visina izrazena u Sunéevim polumjerima 7. Anzer (1978) numericki
rjesava prethodnu jednadzbu za razliCite vrijednosti naknadno definiranog parametra ~.
Parametar 7 je uveden samo da bi se nova funkcija f(H) regulirala na na¢in da za pocetni
polumjer torusa, Rpq, kada strujna petlja napola izviruje iz fotosfere u koronu, iznosi
f(Rro) = %, a da za petlju koja je potpuno u koroni bude f(Ry — oo0) = 1. Naravno,
nozista ostaju fiksirana, stoga tek za beskonac¢no veliki polumjer Ry — oo, strujna petlja

zatvara kruznicu i nalazi se u cijelosti u koroni. Definicija nove funkcije glasi:

1+ RT0)2

fUH) =1-(1-9) (~5 (427

i rezultati su prikazani na slici 4.13.

Takva geometrijska reprezentacija izbacaja je vrlo pojednostavljena predodzba i vrlo
je grubo priblizenje. Model dobro opisuje samo gibanje vrsnog elementa. Opcenito se
opazaju brzine vodeceg luka izbacaja puno veée od izracunatih Anzer (1978) modelom.
Ipak boljim odabirom parametra + dobivaju se bolja podudaranja s opazanjima. Prema
modelu ispada da magnetski tok prodire u podfotosferske slojeve (najvise do 1®(rov/2))
povrsinskih fotosferskih struja.

Na kraju, bitan nedostatak modela je sto koristi samoinduktivitet L vrlo tanke strujne
petlje, sto nikako ne odgovara stvarnosti. Izbacaji u opazanjima pokazuju masivnu i
debelu strukturu. Znaci, treba odrediti i koristiti izraz za samoinduktivitet koji vrijedi za
vrlo debele toruse. Upravo u poglavlju 4.3 tome problemu pristupa se numericki. Izvodi
se numericki izraz za samoinduktivitet torusa bilo koje debljine koji popravlja nedostatno

i grubo priblizenje svih modela tanke torusne strujne petlje.
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Slika 4.13.: Izracunate ovisnosti brzine vrs$nog segmenta strujne petlje o visini prema
Anzer (1978) modelu: (a) za vrijednost parametra 7 = 0.5 i dvije razlicite pocetne
vrijednosti Rpg = 0.57¢ i Rpg = re gdje iznad svake krivulje nalazi vrijednost konstante
k. (b) sliéno kao i u prethodnoj slici samo je v = 1.0.

4.2.3. Tanka magnetska cijev i toroidalne sile

Vise autora (Chen, 1989; Juan i Ballester, 1992) razmatralo je ravnotezne uvjete pod
djelovanjem Lorentzove sile (x j x B) i tlaka plina (Vp) na toroidalnu strujnu petlju. Sile
djeluju lokalno mijenjajuci veliki polumjer toroidalne strukture. Zanemaruju se termicki i
radijativni procesi. Opcenito je djelovanje toroidalnih sila dosta dobro poznato iz labora-
torijskih eksperimenata pronalazenja uvjeta ravnoteze, u kojima se toroidalni oblici mag-
netskih polja i plazma odrzavaju unutar metalnih komora. Medutim, magnetske strukture
i strujne petlje u astrofizickom ili solarnom okruzenju medusobno su isprepletene u plazmi
bez ikakvih rubnih uvjeta i njihovo medudjelovanje nije upotpunosti istrazeno.

Anzer (1978) model se sastoji samo od toroidalne strujne petlje i takvoj strujnoj petlji
nije moguce uspostaviti ravnotezno stanje, a da se pri tome ne mijenjaju veliki i mali
polumjeri toroidalne strukture. Opcenito je prisutna poloidalna komponenta struje koja
stvara unutarnji gradijent tlaka.

Model toroidalne strujne petlje koju predlaze Chen (1989) prikazana je na slikama 4.14a
i 4.14b. Slika 4.14a prikazuje komponente ukupne gustoce struje j i magnetskog polja B.

4

Indeksi ,||“ i ,¢“ odnose se na toroidalnu (uzduznu) i poloidalnu komponentu struje ili
polja. Polumjer zakrivljenosti je oznacen s Rr, a visina vrsnog segmenta iznad fotosfere
oznacena je s H. Nozista konstantnog razmaka 2S5 miruju u tromoj fotosferi. Model

opisuje gibanje vrsnog toroidalnog segmenta.
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Korona

Ji

Fotosfera

(a) Strujna petlja. (b) Presjek strujne petlje.

Slika 4.14.: Toroidalna strujna petlja prema Chen (1989). (a) Shematski prikaz modela
strujne petlje u koroni. (b) Presjek torusa i opis sila koje djeluju na toroidalnu strujnu
petlju.

U slici 4.14b iscrtane su sile f| = j,B)|, f, = j) B, i Vp koje djeluju lokalno, i to redom,
u smjeru malog polumjera ¢ zbog toroidalnog (B)) i poloidalnog polja (B, ), te gradijenta
tlaka plazme. Globalno djelovanje imaju sile u smjeru rastezanja velikog polumjera Ry,
oznacene s: I, I, i Fy,. Zakrivljenost magnetskih silnica stvara silu napetosti ili tenzije
(B - VB) koja se odupire zakrivljenju toroida i usmjerena je tako da nastoji ,izravnati®
silnice.

Na slici 4.14b prikazana je magnetska silnica omotana oko toroidalne strukture. Sre-
diste zakrivljenosti nalazi joj se u ishodistu kruznog poprecnog presjeka opisanog malim
polumjerom 7. Komponente gustoce struje, jj i j,, magnetskog polja, B i By, pa time
isile, fj i f, , nisu jednake zbog razlicitih vrijednosti polumjera Ry na unutarnjem i
vanjskom obodu. Preciznije, ako se definira uredena trojka jedini¢nih vektora (¢, 9, #) u
kruznom poprecnom presjeku, gdje je ¢ usmjeren u poloidalnom smjeru, J u toroidal-
nom (osnom ili uzduznom), a ¥ = @ X Ju radijalnom s ishodistem u sredistu poprec¢nog

presjeka, dobiva se iznos Lorentzove sile malog elementa plazme:
fL :j x B = fH + fap = (j‘PBH —j”BS(,)IA‘. (4.28)

Ukupna poloidalna sila Fi, dana je volumnom integracijom komponente sile f, = —jj Bt
po c¢itavom torusu, a toroidalna Fj integracijom f)| = j, B T.

Ukupna Lorentzova sila razlika je sila: Fy, = F, — |Fjj|. U ovoj definiciji Lorentzova
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sila je pozitivna i ovisi o obliku i konfiguraciji sistema. U ravnotezi su izjednacene sila
gradijenta tlaka plazme i Lorentzova sila, tj. vrijedi F, — |Fy,| = 0. Opéenito na svaki

element plazme djeluje sila razlike Lorentzove sile i sile gradijenta tlaka plazme:
f=jxB—-Vp (4.29)

u kojoj je gustoca struje izrazena pomoc¢u magnetskog polja B: j = iv x B. Iz svega
navedenoga izracunava se kinematika centra mase vrsnog elementa torusa.

Chen (1989); Juan i Ballester (1992) uzimaju da je omjer malog i velikog polumjera
torusa vrlo mali, rr/ Ry ~ 0.2—0.1 < 1. Pretpostavljaju da vanjski tlak korone iznosi pe,
a magnetsko polje iSCezavaju na velikim udaljenostima ($to ne vrijedi u laboratorijskim
uvjetima). Jednadzbu gibanja centra mase segmenta dobivaju integracijom po Citavom
volumenu torusa. Detaljan izvod stabilnosti tankog torusa (rr < Ry) u laboratorijskim
uvjetima pomocu varijacijskog principa nalazi se u Shafranov (1966). (Shafranov, 1966)
i Chen (1989); Juan i Ballester (1992) koriste samoinduktivitet za tanki torus:

S8R l;
L = /L()R <1Il 7T —2 + ) 5 rr <K RT (430)
rT 2
2 [T B? 2d
Y . g(m z (4.31)
TTBLP(TT)

u kojem je l; unutarnji induktivitet po jedinici duljine i kreée se u rasponu od 0 (za

distribuciju gustoce struje po vanjskoj ovojnici torusa) do % (za uniformu raspodjelu

gustoce struje po poprecnom presjeku).
Slijedi da su sile rastezanja torusa po malom, F,., i velikom polumjeru, Fg, po jedinici

duljine dane izrazima:

A% B2 BQ_BQ

o= 2o T Ty 5 4.32
T ( 210 2110 b (4.32)
V | B2 ([ SRy I, B2 — B B.B,Ry

Fro = — |Z2(In>2E 142 44 e 7 it 4.33

R R | o (n e +2> TPt 20 * 2y ( )

gdje je volumen torusa V = 27*r%Ry, a B, = pol/27rr je poloidalna komponenta
magnetskog polja na rubu poprecnog presjeka torusa (na r = rp). Komponenta B, je
dobivena Ampere-ovim zakonom u kojem se koristila ukupna toroidalna struja I)|. U izrazu
se nalaze i srednja unutarnja uzduzna komponenta BH i uzduzna komponenta vanjskog
koroninog polja Bj.. B, predstavlja vanjsko polje koje je okomito na ravninu torusa.
Unutarnji tlak plazme p je usrednjen po poprecnom presjeku polumjera 7.

Dinamika vrsnog elementa proizlazi iz dvije sile, jedna rasteze veliki polumjer Rr,
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tj. Fr = M d?H/dt?* a druga mijenja mali polumjer rp, tj. F, = M d?rp/dt?. Masa
po jedinici duljine elementa, M = mr2nm,, izratunava se iz mase iona m; i prosjecne

volumne Cesticne gustoce ionan (npr. protona) unutar torusa.

Veza izmedu visine H, velikog polumjera Ry i medusobnog razmaka nozista glasi (vidi

se iz slike 4.14a):
0P+ S

R
r 2H

(4.34)

U model se moze ukljuciti i sila gravitacije (po jedinici duljine) tako da se izrazu (4.33)
pridoda:

F, = —mrim;ng (4.35)

gdje je g = gord/(re + H)? gravitacijsko ubrzanje, g = 274 ms™? je konstantno gravita-

cijsko ubrzanje na povrsini Sunca i 75 je Suncev polumjer.

Uvjet F,. = 0 (da se torus ne ,zadebljava“) daje iznos tlaka u ravnotezi:

B2 B.-B/
e R 4.36
P 2410 2410 (4.36)

dok Fr =0 (uz uvrsteni prethodni izraz p) odreduje iznos vanjskog polja B,:

2w rT 8RT 3 ll 2/14]}5
B,=—B,|In— — -+ -+ 4.37

o RT v rT 2 2 B% ( )
Ako postoji tlak i izvan torusa p., tada je u svim gornjim izrazima potrebno p zamijeniti

sap— Ap=p— pe.

Poloidalna struja I, i toroidalna komponenta magnetskog polja Bj, u slucaju kada
plosna gustoca struje j,, tece samo torusnom ovojnicom (kada je unutar torusa B, = 0 i

unutarnji tlak p = p), su:

rp
I, = 27TRT/ Jodr, (4.38)
0
IU/O[cp
B, = . 4.39
[ on Ry (4.39)
Izvan torusa vrijedi da je By = 0 i p = p.. Unutarnja toroidalna struja I, i vanjsko

poloidalno polje B, se izracunavaju pomocu:

ro
I = 277/ g dr (4.40)
0
pol))
B, = — 4.41
® 211 ( )
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u kojima je r udaljenost od uzduzne unutarnje toroidalne osi.

Dinamika i kinematika ovako opisane magnetske cijevi moze se promatrati u atmosferi
korone. Mogu se razmatrati uvjeti nestabilonosti ovisno o razli¢itim konfiguracijama toro-
idalnih i poloidalnih komponenata magnetskog polja, njihovih usukanosti, struja i slicno.
Glavni nedostatak navedenog modela je to sto koronine izbacaje predstavlja tankom toro-
idalnom konfiguracijom struje i polja. Uzima relaciju samoinduktiviteta tankog torusa i
njome opisuje toroidalne sile i nestabilnosti (Shafranov, 1966). U narednom poglavlju nu-
mericki ¢e se odrediti relacija za samoinduktivitet debele toroidalne strukture i razmotrit

¢e se njezin utjecaj na magnetski tok.

4.3. Tok i induktivitet debele toroidalne strukture

Stabilnost toroidalnih magnetskih struktura bitna je, kako je i u prethodnom poglavlju
bilo receno, u raznim laboratorijskim (Bellan et al., 2001), astrofizickim istrazivanjima
(Lovelace et al., 1998; Braithwaite, 2006), kao i u fizici Sunca (Chen, 1989; Vrsnak, 1990;
Vrsnak et al., 1991; Titov i Démoulin, 1999; Chen i Krall, 2003; Williams et al., 2005). U
fizici Sunca problematici nestabilnosti izbacaja pristupa se analiticki i numericki (Shafra-
nov, 1966; Garren i Chen, 1994; Hansen i Bellan, 2001; Birn et al., 2006; Kliem i Torok,
2006).

Najbitinije velic¢ine toroidalnih magnetskih struktura su magnetski tok i samoindukti-
vitet ustrojstva. Cesto se pri izu¢avanju stabilnosti toroidalnih sistema u astrofizickim,
i ostalim slucajevima, u osnovnom priblizenju koristi samoinduktivitet i magnetski tok
tanke toroidalne strukture. U stvarnosti, toroidalna struktura nije tanka, Sto znaci da je
potrebno ustanoviti ovisnost toka i samoinduktiviteta debele strujne petlje o omjeru malog
i velikog polumjera torusne strukture. Cilj je dobiti svrsishodan izraz, prilagodbom odgo-
varajuce analiticke krivulje numerickim podacima, koji ¢e se jednostavno upotrebljavati u

stvarnim slucajevima kada tanko torusno priblizenje samoinduktiviteta nije odgovarajuce.

4.3.1. Geometrija i oznake

Gustoca struje j definira torus, usmjerena je duz toroidalne osi i tvori ukupnu struju I.
Torus lezi u xy-ravnini osnovnog koordinatnog sustava ¢ije ishodiste je oznaceno s O.
Pomo¢ni sustav je definiran tako da se njegovo ishodiste O’ nalazi u sredistu kruznog
poprec¢nog presjeka torusa (Titov i Démoulin, 1999). Osnovni i pomo¢ni koordinatni

sustavi jasnije su prikazani na slici 4.15 u kojoj se nalaze sljede¢e oznake:

o Ry — veliki polumjer torusa;

74



4.3. Tok i induktivitet debele toroidalne strukture

©B.(x,y)z ]
g ~
0] P R,(9=0) ——— X
e rr
D

Slika 4.15.: Prikazan je poprecni presjek torusa u: (a) xz-ravnini; (b) xy-ravnini. X,
¥, i Z su jedini¢ni vektori i definiraju osi osnovnog kordinatnog sustava. (c) Torusni
segment i prikaz poloidalnog magnetskog polja B, i gustoce struje j, te ukupne struje
Iy koja tece torusom.
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o rp — mali polumjer torusa;
o N = }% — omjer malog i velikog polumjera;

« Ry — radijalni vektor povuéen iz ishodista osnovnog sustava O prema ishodistu

pomoénog O
« r — radijalni vektor povuéen iz ishodista O’ do volumnog elementa d>r;
e S=r+ Ry — vektor polozaja volumnog elementa u osnovnom O-sistemu;
e Sy — projekcija vektora S na xy-ravninu uO-sustavu;
o P — vektor do ,promatracke” tocke P u O-sustavu;
« q =P —S — vektor povucen iz volumnog elementa dr do ,,promatracke® tocke P;

o ¥ — toroidalni (ili azimutalni) kut u xy-ravnini O-sustava $to oznacava kutni pomak

ishodista pomoénog O'-sustava;

e ¢ — poloidalni kut u poprec¢nom presjeku s obzirom na pomoc¢ni sustav O’ i pred-

stavlja kut izmedu radijalnog vektora r i X’-osi O'-sustava;
o 0 — kut otklona radijalnog vektora S od z-osi u O-sustavuy;

Na osnovu postavljenih koordinatnih sustava dobivaju se vektori r, S, i q:

r = (ryy cosv, ryy, sind, rsina), (4.42)

gdje je projekcija vektora r s obzirom na zy-ravninu oznacena s 74, = 7 COS ¢;

S=Ry +r=[(Rr+rsy)cost, (Rr+ry)sind, rsinal, (4.43)

u kojem Ry ima komponente: Ry = Ry (cosd,sin, 0); te

q=P—-S=(z,y,2) — (54,5, 5:). (4.44)

4.3.2. Gustoca struje i magnetsko polje

U racunu se pretpostavlja da gustoca struje ovisi samo o radijalnoj udaljenosti od to-
roidalne osi, a vektor j uvijek je okomit na poprecni presjek torusa. Odabrana su tri
razliCita profila gustoée struje j(r) kao Sto je prikazano na slici 4.16. Vektor gustoce

struje je oblika:
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oTr N Jj(r) = const
— Jj(n) o< Jo(r)
0.6 | -== Jj) < i(r)
0.5t P o
7 N
4 \
/ \
~ 047
S / \
/ \
............... / . .....\.................
0.3 / \
/ \
/ \
0.2t
/ \
/ \
o1}l 7/ \
/ \
/ \
0 I IT 3rr rr
4 2 4

Slika 4.16.: Tri odabrana radijalna profila gustoce struje j(r).

i=4(r) (2 x8) = m(—sy,sx, 0). (4.45)

Magnetsko polje u tocki ,promatranja“ P, na polozaju oznacenom vektorom P, racuna

se pomocu Biot-Savart-ovog zakona:

_ Ho i(r) x q(P,r) 3y
B(P)—47T /VOlumen \q(P,r)]S d°r, (4.46)

gdje magnetska permeabilnost iznosi py = 47 x 1077 Hm™!.

Volumni integral lakse se
izracunava upotrebom kutova 19, ¢ i radijalnom udaljenoséu r, izrazenom u pomocénom

O'-sustavu. 1z slike 4.15 slijedi:
d’r = dAdl = rS,, dpdr dg = rSsin dp dr dd, (4.47)

z z m
i 9/ = — i = — 0/ = = — 9
sin 5 sin ¢ ) 5 ,

N 2
sinf =4/1— (S) sin? . (4.48)

Volumni element poprima oblik:
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2
d®r = S(r, ¢, ﬁ)J 1— (M) sin? ¢ rdr dp dv, (4.49)

pa time magnetsko polje iz Biot-Savart-ovog zakona postaje:
/ /2”/ J V) x q(P, 7 ¢,7)
r=0J =0 o= |quOﬂ9)|

2
-S(r, %Qb)\l L- (M) sin® ¢ -
rdrdedd (4.50)

Konacno, uvrstavanjem vektora q i j (iz jednadzbi (4.44) i (4.45)) u jednadzbu (4.50),
dobivaju se komponente magnetskog polja (B, By, B,):

(e = [ / /ﬁ ) (451)

i €{x,y,z}, gdje su:

Lo J(r)re?Av cos ¥
dB v) = — drdep dd 4.52
(2, 9) 47 [(x — Keos V)2 + (y — ksin )2 + A2]3/2 i (4.52)

Lo J(r)yre*Avsind
dB ¥) = — dr de dv 4.53
(@, 9) 4 [(x — kcosV)? + (y — ksind)? 4+ N2]3/2 ravar; (453)

po  J(r)re*v(k — xcos — ysind)
dB.(r,.0) = : drdpdy. (454
(r,0,9) 47 [(x — Keos¥)? + (y — ksin )2 + A2]3/2 ray (4.54)

U gornjem izrazu upotrijebljene su skrac¢enice: kK = Ry +rcosp, A = z —rsina i v =
(r? + R% + 2r Ry cos p)~Y/2. Jednadzba (4.51) je pogodna za numericku integraciju uz
unaprijed zadanu struju j(r).

Usporedio se i ispitao utjecaj tri razli¢ita radijalna oblika gustoce struje j(r) na konacan
rezultat. Oblici za gustocu struje bili su: 7) j.(r) = konst., i) jo(r) o< Jo, @it) ji(r) o< Ji,
gdje su Jy i J; Bessel-ove funkcije prve vrste, J,, nultog (n = 0) i prvog reda (n = 1).
Funkcija Jy je odabrana zato jer se ¢esto koristi pri opisu samouravnotezenog magnetskog
polja, bitnog u proucavanju eruptivne aktivnosti Sunca (Priest, 1982; Burlaga, 1998). U
sva tri slucaja definirano je da gustoca struje iS¢ezava na rubovima torusa, tj. j = 0 za
r > rp. Gustoca struje j(r) je normalizirana tako da integracijom po povrsini poprecnog

presjeka,

I= 27r/ g(r)rdr, (4.55)
0
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ukupna struja uvijek bude I = 1.

Iz navedenog j.(r), jo(r) i j1(r) konkretno glase:
jc(r) = "9 (456)

I J@(%T)

; — 4.57
o) = gt (457
W) = o e 4.58
() o fOTrjl(:—;r) dr ( )

gdje su rg prva nul-tocka Bessel-ove funkcije Jy, a 71 od funkcije J;. Oblici gustoca struja

zornije su prikazani na slici 4.16.

4.3.3. Numericki izracéun i rezultati

Magnetski tok torusa kojim tece struja I moze se razdijeliti u dva dijela: vanjski (eksterni)
tok izvan torusa, ®., i unutarnji (interni) tok u torusu, ®;. Ukupni tok je zbroj vanjskog
i unutarnjeg, & = &, + ®;. Vanjski tok prolazi plohom koju omeduje unutarnji rub
torusa u xy-ravnini (slika 4.15). Unutarnji tok se definira kao tok kroz prstenastu plohu
unutar torusa, omedenu unutarnjim rubom torusa i unutarnjom toroidalnom osi. Sli¢no
kao i tok, tako se i induktivitet dijeli na unutarnji L; i vanjski L.. Ukupni induktivitet
zbroj je vanjskog i unutarnjeg, L = L. + L;. Posto su tok, induktivitet i struja u torusu
povezani pomo¢u relacije ®, = L.I (Batygin i Toptygin, 1962), induktivitet L. trivijalno
se dobiva iz toka ®, ako se stavi iznos struje I = 1. S druge strane, unutarnji induktivitet
mora se odrediti iz energije poloidalnog magnetskog polja B, unutar torusa. Izracunati
induktivitet normiran je s obzirom na struju I = 1 i veliki polumjer Ry = 1, stoga da
bi se dobile prave vrijednosti induktiviteta L, potrebno ga je pomnoziti s odgovarajuc¢om
vrijednoséu Rp. Za magnetski tok ® mnozitelj iznosi I Ry, dok za magnetsko polje B

jednak je TR;'.

4.3.3.1. lzracun B, u ishodistu O

Prije nego se numericki izrac¢una magnetsko polje proizvoljno debele strujne petlje okomito
na wy-ravininu, oznaceno s B,(S.,), iz kojeg se dobiva vanjski tok ®., pokazat ¢emo i
provjeriti da numericki racun daje dobre rezultate i za polje B, u sredistu O tanke strujne
petlje. Polje u sredistu tanke struje petlje (rr < Ryr), za koju vrijedi Ry = 1m il = 1A,
analiticki se jednostavno izracunava i iznosi: B,(O) = uol /2Ry = j1o/2 =27 x 107" T ~

6.28 x 1077 T. Slika 4.17 prikazuje numericki dobivene vrijednosti B.(O) polja u ovisnosti
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6.2x1077 |
6.0x1077 |
58x1077 }
56x1077

B

54x1077 |
52%x1077 |

5.0x1077 |

4.8x1077 |

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
n

Slika 4.17.: Magnetsko polje u sredistu O torusa: jakost komponente |B,| je prikazana
kao funkcija omjera polumjera n = ry /Ry i to za tri prije definirane gustoce struje j(r).

o omjeru ) = rp/Ryp. Za n < 1 numericka vrijednost potpuno se podudara s analitickom,

i neovisna je o profilu gustoce struje j(r) koja tece torusom.

4.3.3.2. Vanjski tok i vanjski induktivitet

Izra¢un vanjskog toka ®. zahtijeva izvrijednjavanje funkcije magnetskog polja B,(S4y)
okomitog na zy-ravninu. Polje B,(S,,) u zy-ravnini i kruznoj plohi omedenoj unutarnjim
rubom torusa, odnosno unutar radijalnih vrijednosti 0 < S;, < Ry — rp dobiva se nume-
rickom integracijom. Simetri¢nost torusa pojednostavljuje i olaksava racun, te se za dani
omjer 1 = 7/ Ry, funkcionalna ovisnost polja B,(S,,) o udaljenosti S,, jednostavnije se
moze dobiti, prvo, izracunavanjem B, za niz diskretnih vrijednosti S,,, te prilagodavanjem

odgovarajuce analiticke krivulje B,(S,,) izracunatim numerickim podacima.

Udaljenost od sredista torusa O do unutarnjeg ruba, S, = Ry — rp, podijelila se na
N, ekvidistantnih intervala. Za vrlo tanki torus, B, naglo raste sto smo blize unutarnjem
rubu torusa, pa se radi preciznijeg odredivanja B, pri rubu zadnji interval dijeli se na jos
manje dijelove. Podpodjela se ponavlja do d-tog stupnja i postupak se moze sazeti u par
koraka. Neka je €; duljina intervala d-te (d > 1) (pod)podjele, te se diskretna radijalna

udaljenost S,,(d,7) odreduju na sljedeéi nacin:
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7.25%x1077 |
7x1077 1
"2 6.75x1077 |
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R 65x1077 |
6.25x 1077 |
3 zan=0.5
6x107" | = zan=0.652108
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Slika 4.18.: Dva primjera numerickog izracunavanja B,(S,,) i prilagodbe krivulja na
dobivene podatke pomocu jednadzbe (4.62).

€ = Su, (4.59)
€d—1
= = 4.60
€d Nd ) ( )
Smy(d, Z) = [Su - Gdfl] + i€d. (461)
Indeksi u gornjim izrazima glase: d = 1,2,..., a¢ = 0,1,...,Nz. U prvom (glavnom)

stupnju podjele uzima se da je N; = 20, dok za vece stupnjeve podpodjele broj ekvidis-
tantnih intervala iznosi N4~; = 5. Pocetna vrijednost radijalne udaljenosti od sredistu
torusa je S;,(1,0) = 0, a zadnja dodiruje unutarnji rub torusa, tj. Sy,(d, Ng) = S..
Numerickom integracijom iz jednadzbe (4.51) na diskretnim udaljenostima S, (d, i) izra-
¢unava se vrijednost polja B, (S, (d,1)).

Samo u sluc¢aju vrlo tankih torusa (n = 0.001985 i 0.002113) potrebno je bilo izvr-
siti dodatne podpodjele zadnjeg intervala udaljenosti. Skup diskretnih udaljenosti za
torus s omjerom 7 = 0.0019846 sastojao se od unije manjih podintervala {S;,(i)} =
U3, {Ssy(d, 1)}, dok za torus s n = 0.00211302 skup je sadrzavao uniju {S,,(i)} =
U, {Ssy(d,i)}. Za ostale deblje toruse u razmatranju, dovoljna je bila samo glavna
podjela (d = 1) ukupne udaljenosti do unutarnjeg ruba, tj. ekvidistantne vrijednosti
iznosile suSy,(1,7) = S, — i€, i =0,1,... Ny.

Numericki izra¢unatim i diskretnim vrijednostima magnetskog polja B,(S,,(d,)) pri-
lagodava se kontinuirana funkcija B,(S,,), pogodna za daljnju plosnu integraciju i odre-

divanje magnetskog toka pomocu jednadzbe (4.64). Izbor kontinuirane krivulje za prila-
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godbu je proizvoljan, medutim moze se pretpostaviti da je krivulja sli¢na obliku poznate
analiticke funkcije za vrlo tanku struju petlju (Batygin i Toptygin, 1962). U analitickoj
funkciji za vrlo tanku strujnu petlju pojavljuju se elipticki integrali prve K (S,,) i druge
vrste E(S,y,). Proizvoljna pretpostavka je da krivulja prilagodbe (debelog torusa) ponasa

se kao linearna kombinacija ta dva elipticka integrala:

B.(Say) = a0 + 25: (BkEk(Swy) + 'YkKk(Szy)) : (4.62)

k=1
Na slici 4.18 prikazane su ekvidistantne numericke vrijednosti polja B, i prilagodene
krivulje B,(S,,) pomocu pretpostavke (4.62) za dva torusa razli¢itih omjera polumjera:
n =0.510.652108.

Za vrlo debele toruse (n > 0.9) pretpostavka (4.62) viSe nije dobra i bolje je koristiti

jednostavnu kvadrati¢nu formu:
2
B.(Suy) = > oSk (4.63)
k=0

Poznavanjem prilagodene kontinuirane krivulje B, (S,,), vanjski tok torusa razlic¢itih

omjera 1 = r7/ Ry odreduje se ploSnom integracijom:

Rr—rr
b, — 2 / B.(S4,) Suy dSuy. (4.64)
0

Zmaci, dobiva se kako vanjski magnetski tok ®., kroz plohu koju omeduje unutarnji rub
torusa, ovisi o omjeru torusnih polumjera n = rr/Ry.

Izra¢unata je diskretna ovisnost ®.(n), na osnovu gustoéu struje jo, i iscrtana u linearno-
logaritamskoj skali za 200 razlic¢itih debljina torusa (oznacenih tockicama) na slici 4.19a.
Ostali profili gustoca struje (j. i ji) su izostavljeni, jer njihove vrijednosti zanemarivo
odstupaju od prikazanih.

Diskretnom uredenom paru vrijednosti omjera torusnih polumjera i pripadnog vanjskog
toka, (1, ®.), prilagodile su se dvije funkcije toka. Torusima manjih debljina, to¢nije za
n < 0.5, prilagodava se funkcija toka oblika ®(V (1) = —Alog(n) — B. U gornjem desnom
kutu slike 4.19a u linearnoj skali jasnije su prikazani podaci za n £ 0.5. Vidi se da kako
n — 1, tok tezi k . — 0. U slucaju debljih torusa, kojima je  Z 0.5, bolje je odgovarala
krivulju toka u obliku ®®(n) = ¢;(1 — n)®. Metodom najmanjih kvadrata odreduju se
koeficijenti u izrazima ®() i &),

Ukupni interval n-vrijednosti (i toka ®.) dijeli se na dva dijela: prvi dio obuhvaca
0.02 < n 5 0.5, dok drugi n £ 0.5. Kako bi se izbjegao diskontinuitet odreduje se

grani¢na vrijednost n* koja razdvaja ta dva podrucja i ovisi o strujnom profilu, tj. o j,
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Tablica 4.1.: Koeficijenti iz relacije (4.66) za izracun toka i/ili induktiviteta. A° =
to 1 B° = 2 su koeficijenti za vrlo tanki torus (strujnu petlju). Zadnja Cetiri retka
prikazuju vrijednosti unutarnjeg toka i induktiviteta. Omjeri polumjera n = r¢/Ryp
kada unutarnji tok ili induktivitet su izjednaceni i postaju veé¢i od vanjskog, oznaceni
su redom s (P, < ;) i (L. < L;).

Je Jo J1
A'[107"Hm ™| (13.98 +0.02) (13.93 £+ 0.02) (13.95 +0.02)
B’ (2.416 +0.004) (2.404 + 0.004) (2.409 + 0.004)
A'JA° (1.113 +0.002) (1.109 + 0.002) (1.110 + 0.002)
B'/B° (1.208 4+ 0.002) (1.202 + 0.002) (1.204 + 0.002)
c1 [107"Hm™!] (23.7 £0.01) (23.5 £0.01) (23.6 £ 0.01)
Cy (2.227 +0.005) (2.178 + 0.005) (2.197 + 0.005)
n* 0.485624 0.487365 0.486743
®; /IRy [10-"WbA~'m™1] 6.339206 10.019046 7.833740
(P, < d;) 0.453015 0.347892 0.406853
L;/Rr [10""Hm™1] 3.172148 6.485828 4.826240
(=po/4) (=10/2)
n(Le < L) 0.593147 0.453015 0.515703

Jo 1 j1. Sazetije se funkcija vanjskog toka za n € (0.02,1) moZe napisati (istovremeno i

vanjskog induktiviteta L.(n), jer je ® = I L (Batygin i Toptygin, 1962)):

Pe(n) _ Le(n) _ | —Alog(n) =B, n<u (4.65)

[ fr (1 —n)*, n>n

gdje su granicne vrijednosti n* = 0.48562, 0.48737 i 0.48674 za gustoce struje j., jo i J1-
Gornji izraz bolje je napisati na nacin koji je slican i usporediv analitickom izrazu za vrlo
tanku strujnu petlju L2(n)/Rr = uo [In (8/n) — 2] (Shafranov, 1966). Jednadzba (4.65) se
preoblikuje u:

() _ Lem) _JA [ (5)=B], n<w (4.66)

e Br (1 —=n)*, n>n"

gdje su A = A/In10, B = In8 + (B/A)In10. Koeficijenti A’, B’, ¢; i ¢2 dani su u
tablici 4.1 za svaki profil gustoce struje. U tablici 4.1 ispisane su i grani¢ne vrijednosti
n*, kao i omjeri koeficijenata A’/A° i B'/B° s obzirom na koeficijente tanke strujne petlje
A° =g =47 x 107" Hm ! i B° = 2 (gdje je po = 47 x 1077 Vs/(Am) ili H/m ili N/A?

magnetska permeabilnost vakuuma).
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(b) Vanjski, unutarnji i ukupni tok.

Slika 4.19.: Magnetski tok debelog torusa. U manjim sli¢icama uvec¢ane su ovisnosti
(u linearnoj skali) za vrlo debele toruse. (a) Vanjski tok ®. (odgovara i vanjskom
induktivitetu L. jer je I = 1) je prikazan kao funkcija torusnog omjera n u linearno-
logaritamskoj skali, uz upotrebu gustoce struje j(r) = jo o Jo(r). Tockice predstavljaju
diskretne numericki izra¢unate vrijednosti za 200 torusnih vrijednosti 7; (b) Vanjski
(®), unutarnji (®;) i ukupni (P, + ®;) tok za razlicite profile gustoca struja j., jo i j1.
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4.3.3.3. Unutarnji i ukupni tok

Unutarnji tok se jednostavnije izracunava tako da se torus ,izravna“ u cilindar polumjera
rr i duljine jednake opsegu torusa 2w Rp. Poliodalno magnetsko polje ravnog cilindra,

B, (r), na udaljenosti r od njegove osi je:

wa)::MD/nrQKH)dﬂ, (4.67)
rJo
te tako unutarnji tok cilindra postaje:
rT
o, = QRTW/ B, (r)dr. (4.68)
0

Tok je odreden profilom gustoce struje j(r), a rezultati su prikazani na slici 4.19b zajedno
s prethodno izracunatim vanjskim tokom. Ukupni tok, & = &, + ®;, je takoder prikazan
za sva tri profila gustoce struje j(r). Zanimljivo je primijetiti da unutarnji tok ®; ne ovisi
0.
Za konstantnu gustocu struje unutar torusa, j(r) = j. = konst., unutarnji tok moze se
analiticki izracunati jer vrijedi ®;. = pol Ry /2, te ako se uvrsti [ = 1 A i Ry = 1 m dobiva
se ®;, = 27 x 107" Wb. U manjoj podslici 4.19b vidi se da ®; postaje veéi od vanjskog
toka ®. kada je vrijednost omjera torusnih polumjera priblizno n(®. < ®;) £ 0.4 1 to
za sve profile j(r) strujnih gustoca (preciznije, n(®. < ®;) > 0.35, 0.41 i 0.45 za jo,
j1 1 je). Konstantne vrijednosti unutarnjeg toka ®; ispisane su i u tablici 4.1 zajedno s
vrijednostima 7n(®, < ®;) nakon kojih unutarnji tok ®; postaje veéi od vanjskog ®..

U slici 4.19b iscrtan je ukupan tok, kao zbroj vanjskog i unutarnjeg, & = &, + ¢,. Vidi
se da za srednje debljine torusa (0.3 < 7 < 0.5), unutarnji i vanjski tok su priblizno istog

reda velicine, dok za vrlo debele toruse unutarnji tok veci je od vanjskog.

4.3.3.4. Unutarnji induktivitet

Unutarnji induktivitet L; mora se izracunati na osnovu energije poloidalnog polja koja je

sadrzana u torusu:

W= /%W 4.69

pri ¢emu se integracija vrsi po volumenu torusa (Batygin i Toptygin, 1962). Induktivitet
L; izra¢unao se priblizno, uz pretpostavku da ne odstupa puno od induktiviteta ravnog

cilindra. Vrijedi:

2W 1 4n T,
L= ]ﬁmmﬂ rB2(r) dr (4.70)
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Slika 4.20.: Vanjski (L), unutarnji (L;) i ukupni (L; + L.) induktivitet za tri profila
gustoce struje j., jo i 1. Manja slika je u linearnoj skali i bolje prikazuje ovisnosti za
velike vrijednosti 7.

gdje je poloidalno polje B, dano jednadzbom (4.67). U torusnoj konfiguraciji magnetsko
polje jace je na unutarnjem rubu torusa nego na vanjskom. Ovo ad hoc priblizenje mozemo
opravdati ¢injenicom da pri unutarnjem rubu torusa (gdje je polje B, jace i integracija
se vr$i po manjem volumenu) manje pridonosi ukupnoj volumnoj integraciji prilikom
izvrijednjavanja induktiviteta L;. S druge strane tamo gdje je polje slabije, integracija
obuhvaca veé¢i volumen, te se zapravo oboje svodi na integraciju po ravnom cilindru s

radijalno simetri¢cnim poloidalnim poljem B,.

Integrali u jednadzbama (4.67) i (4.70) izracunati su numericki za sve tri opcije gustoce
struje j(r). Na slici 4.20 prikazani su rezultati, a u tablici 4.1 pripadajuéi koeficijenti
prilagodenih krivulja dobivenim podacima. Za slucajeve gustoca struja j. i jg, unutar-
nji tok moze se izracunati analiticki. Analiticki izrazi redom su: L;. = poRp/4 (Titov i
Démoulin, 1999) i L,y = puoRr/2 (Lin et al., 1998), te u tablici 4.1 ispisani su u zagra-
dama ispod numericki izracunatih vrijednosti. Za razliku od vanjskog induktiviteta (L),
unutarnji (L;) ne ovisi o n. Ovisan je samo o obliku j(r) gustoce struje koja tece torusom.
U tablici 4.1 ispisane su vrijednosti (L. < L;) za tri profila struja, j., jo i j1, nakon kojih
induktivitet L; postaje veéi od L.
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4.3.4. Analiza rezultata

(N)

o) izmedu analiticki izracunatih

Na slici 4.21a prikazana je relativna razlika [LS — LN /L
L2 vrijednosti za vrlo tanki torus i razlika [L,— LMN] /LN izmedu diskretnih L, vrijednosti,
dobivenih prilagodenom krivuljom (4.66), s obzirom na numericki LIV izracunate vanjske
induktivitete za razlicite . U slici 4.21b se nalaze omjeri ukupnih induktiviteta L / LM g
obzirom na prilagodenu krivulju i podatke, te tankog torusa i podatke, L°/L™. Vidi se
da za vrlo tanki torus (npr. za n < 0.01) analiticki izraz bolje prati numericke podatke od
krivulje prilagodbe (4.66). Medutim, samo malim zadebljanjem torusa (veé¢ od n ~ 0.02)
krivulja prilagodbe bolje slijedi podatke. Iznad vrijednosti n /= 0.1 relativni omjer postaje
(L2 — LM]/LMN > 10% , a pri n ~ 0.55 doseze ¢ak ~ 100% i povecava se kako torus se
zadebljava.

Nasuprot tomu, vrijednosti za L, izra¢unate izrazom (4.66), odstupaju unutar ~ +2%
od numericki izvrijednjenih podataka sve dok je n < 0.8. Relativna razlika smanjuje se
na [L, — LM]/LN ~ —20% pri  ~ 0.95. Medutim, unutarnji induktivitet L; postaje
puno veé¢i od vanjskog L., ve¢ i za male vrijednosti od 7, tako da nepouzdanost od L.
ne donosi veliku pogresku u ukupnom induktivitetu L, sto je i prikazano na slici 4.21b.
Slika pokazuje da za n 2 0.02, ukupni induktivitet L = L. + L;, odreden izrazom (4.66),
odstupa manje od 1% od numericki dobivenih podataka, dok s druge strane izraz za
ukupni induktivitet tankog torusa odstupa ¢ak 80%.

Rezultati pokazuju da izraz za induktivitet tankog torusa znacajno odstupa od nu-
mericki odredenog ve¢ za n Z 0.1 (ocito je sa slika 4.19b i 4.21b). Upotreba izraza za
induktivitet tankog torusa u proucavanju torusnih nestabilnosti (Shafranov, 1966; Chen,
1996; Hansen i Bellan, 2001; Chen i Krall, 2003; Kliem i Torok, 2006) oc¢igledno nije
odgovarajuca. U takvim situacijama bolje je koristiti numericki dobiven izraz (4.66) s ko-
eficijentima A’ i B’ danim u tablici 4.1. U tablici 4.1 dana je usporedba, u obliku omjera
A'J/A° 1 B'/ B°, koeficijenata dobivenih metodom najmanjih kvadrata (A" i B') i onih koji
se nalaze u izrazu za tanki torus (A° = pg i B° = 2).

Ostali parametri, pogotovo vanjski tok, vrlo slabo ovise o radijalnom j(r) profilu gus-
toce struje u torusu, izuzevsi unutarnji tok ®; i vrijednost magnetskog polja u sredistu
(ishodistu O) torusa.

4.3.5. Proporcionalno rastezanje torusa u samouravnotezenom

magnetskom polju

U vedini situacija u Suncevoj atmosferi tlak plazme i vanjske sile, kao $to je npr. sila
gravitacije, su zanemarive. U takvim uvjetima, u stabilnom stanju Lorentzova sila iS¢ezava

(jxB = 0), sto znaci da je vektor gustoce struje usporedan s vektorom magnetskog polja.
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(Le—LN LM

1.8t
1.6 |
g,
: 1.4+

0.2 0.4 0.6 0.8 1
n

(a) Relativna razlika induktiviteta.

L°zaj,
L°zaj,
L°zaj,
L zaj,
L za j
L zaj;

0.005 0.01 005 0.1 0.5 1

n
(b) Omjeri ukupnih induktiviteta.

Slika 4.21.: Induktiviteti L i L° za tanki torus su oznaceni i za tri profila gustoca
struja j., jo 1 jisu redom oznaceni s ¢, A, . Sli¢no, oznake {, A, [J predstavljaju
vrijednosti L, dobivene upotrebom jednadzbe (4.66). U ukupnom induktivitetu, L=
Le+ L;, vanjskom L, pridodan je unutarnji L; iz jednadzbe (4.70). (a) Relativna razlika
(L2 — LM/ LMY izmedu analiticki izracunatih L2 vrijednosti za vrlo tanki torus i razlika
[Le — LM]/LNY izmedu diskretnih L, vrijednosti, dobivenih prilagodenom krivuljom
(4.66), s obzirom na numericki LX) izracunate vanjske induktivitete za razlicite ;
(b) Omjeri ukupnih induktiviteta L/L™) s obzirom na prilagodenu krivulju i podatke,
te tankog torusa i podatke, L°/LM).
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Iz Ampereovog zakona (j = V x B/p), slijedi da je polje B takoder kolinearno s vlastitom
rotacijom (V xB = aB, pri ¢emu je «v koeficijent proporcionalnosti i opéenito je prostorno
ovisan), te se govori o samouravnotezenom magnetskom polju.

Korona je visoko vodljiva (o — oo, te koeficijent magnetske difuzivnosti n = 1/(op) —
0), magnetsko polje je zamrznuto u plazmi, te je vanjski, unutarnji i ukupni magnetski
tok sacuvan: ®, = konst., ®; = konst., & = &, + &, = konst. 1z jednadzbi (4.67) i (4.68)

vidi se da je ®; o« I Ry. Ako je unutarnji tok sacuvan, tada:

1
I x —. 4.71
o (4.71)
U odsutnosti rezistivnih procesa (tj. za slucajeve beskonacne vodljivosti) je &, = konst., a
kako opcéenito vrijedi &, = L.I, znaci da je vanjski induktivitet L., obrnuto proporcionalan

struji (L. o< 1/1), te uvrstavanjem izraza (4.71) ispada da je proporcionalan s Ry, tj.
L. x Ry. (4.72)

U jednadzbi (4.66) za vanjski induktivitet L. nalazi se ¢lan Ry In(Ry/rr), a kako vrijedi
proporcionalnost (4.72), ¢lan In(Rr/r7) mora biti konstantan. Ako je In(Ry/rr) = konst.,
tada je i n = rp /Ry = konst. To znadi da se povecanjem velikog polumjera torusa Rr,
istovremeno povecava i mali polumjer 7. Bitno je naglasiti da opazanja meduplanetarnih
koroninih izba¢aja mase pokazuju da se oni doista Sire na takav nac¢in (Bothmer i Schwenn,
1998, slika 14.).

4.4. Magnetsko uze

4.4.1. Geometrija

Koronin izbacaj modelira se debelom zakrivljenom cijevi magnetskog toka, kao sto je
prikazano na slici 4.22. Geometrija cijevi magnetskog toka, koju zovemo i magnetskim

uzetom zbog isprepletenosti magnetskih silnica, opisana je jednadzbama:

Rr(C) = COi : (4.73)
HC) = RT(C)(1+sin§):Sljozi§n< (4.74)
() = Rel0) (n+20) = S7 L2 (4.75)
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Slika 4.22.: Skica debele torusne magnetske cijevi (Vrsnak, 1990).

Veliki polumjer torusa Ry normalizira se s obzirom na polurazmak S fiksiranih nozista
u tromoj fotosferi i oznacio se s Ry(¢) = Ry(¢)/S. Sve normalizirane veli¢ine oznadene
su s valovitom crticom iznad oznake, dok pocetne vrijednosti pri poc¢etnom kutu ¢ = (y
indeksirane nulom. Na primjer, normalizirana visina vrha toroidalnog uzeta oznacena je
s H(¢) = H(¢)/S, dok toroidalni luk koji izranja iz fotosfere oznacen s ir(¢) = I7(¢)/S,
i sl. Sve geometrijske veli¢ine jednostavno se izrazavaju pomocu jedne velicine, tj. kuta
otklona sredista torusa od fotosfere, ( € (—m/2,7/2). Ponekad ée se taj kut nazivati

deklinacijskim kutem.

4.4.2. Magnetska konfiguracija

U ovoj konfiguraciji magnetskog uzeta koriste se jednadzbe za samouravnotezeno magnet-
sko polje koje se dobiva usukavanjem i zakrivljavanjem ravnog cilindarskog magnetskog
ustrojstva polumjera r. i duljine [.. Radi jednostavnosti pretpostavimo da je pocetno
ustrojstvo opisano uzduznim magnetskim poljem i raspisano u sustavu s radijalnom (t),
poloidalnom (@) i azimutalnom (9) koordinatom: B = B||1§ = {0,073‘@. Uniformnim
usukavanjem (engl. ,unifom twisting®) takve magnetske konfiguracije dobiva se heliko-
idalno magnetsko polje s N namotaja magnetskih silnica na duljini /.. Omjer poloidalne

i uzduzne (azimutalne) komponente u helikoidalnom polju iznosi:

&_@_NZ?TT
BII— o .

= br. (4.76)

Komponente magnetskog polja ovise samo o radijalnoj udaljenosti . Polje nema radijalnu
komponentu (B, = 0), te je oblika B = {0, B, BII}'
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Struktura je uravnotezena ako Lorentzova sila iscezava, F;, =0 :
F, =jx B =[Byj, - B.j,0,0] = 0. (4.77)

Gustoca struje moze se izraziti samo preko polja upotrebom Ampere-ovog zakona:

N PR 1 1 0B 10
J= [JT,JWM ~ (VxB)= ™ [ ,—8770”, o (ngp)] (4.78)

pri ¢emu koristio opéeniti izraz za rotaciju magnetskog polja u cilindri¢nim koordinatama:

VxB= llaB” _9B, 9B, 05 1 <8 (rB,) aBr)] : (4.79)

r dp oL’ ol or r \or 0y

Tako iz (4.77) i (4.78) dobivamo:

0B 1d
By— 4+ B,——(rB,) = 0. 4.
(St B (rB,) = 0 (4.80)
Ako se uzme u obzir jednadzba (4.76) i B, = brBj|, gornja jednadzba pojednostavljuje se
u:

o?r (07 +1) B| =o0. (481)

Iz jednadzbe slijedi da je (b*r* 4 1) B = konst. = By i helikoidalno polje je oblika:

B

Bi(r) = 5o (4.82)
BQbT’

Bor) = gy (4.83)

Helikoidalno magnetsko polje moze se izraziti uvrstavanjem normalizirane bezdimenzi-

onalne radijalne udaljenosti od uzduzne toroidalne osi, 7 := r/ry:

By
By (7 — 4.84
1(7) I (4.84)
_ . By XT
B,(f) = By(r)Xr = X2 41 (4.85)
Uvedena je nova normalizirana konstanta X = brp i za koju vrijedi:
Bo(F) _ -
—— = XT. (4.86)
By (r)

Omjer poloidalne i azimutalne komponente magnetskog polja definira kut uspona helikoide
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(engl. ,pitch angle“) a:
_ By(F) _ F0p
- By(f) ol

tan o(7) (4.87)

gdje Ol oznacava infinitezimalnu uzduznu (ili azimutalnu) duljinu koja se mijenja infini-
tezimalnom promjenom kuta ,namota‘“ poloidalne silnice dp. Kut «(7) = arctan(X7)
se smanjuje kako se priblizavamo uzduznoj osi torusa. Konstanta X najlakse se odre-
duje iz vrijednosti komponenata polja na rubu torusa, kada je r = r¢ (ili u normiranim

jedinicama je 7 = 1):

X .

Konstantu By odredujemo pomocu

Ampere-ovog zakona:

V x B
ygB-ds
e}

_ By
By

= konst. (4.88)

=

1)
D)

ukupne struje I koja tece uzduznom osi torusa i

Iqua

Mo/j'dazuof-
S(C)

(4.89)

Linijskim integriranjem poloidalnog polja po rubu torusa, odnosno po kruznici polumjera

rr, nalazimo:

1 27r7"T ~ 27T7“T B()X
I = —@QB,(rr)ds = B,(r=1)= , 4.90
Mot A Ho o po X?+1 (4.90)
By = M (py L) to <X+1>] (4.91)
27 bra. 27ry X/

uz upotrebu izraza (4.85) za B,(7) na rubu torusa pri kojem je 7 = 1. Iz jednadzbi (4.84)
i (4.85) se vidi da apsolutna vrijednost (jakost) ukupnog vektora magnetskog polja opada
s udaljenoséu r (ili 7) od uzduzne osi torusa: B = |B| = /B2 + Bf = By/VX%2 41 =
Bo/Vbr? + 1.

Uvrstavanjem izraza (4.91) u izraz za uzduznu komponentu magnetskog polja (4.84),

uzduzno polje postaje ovisno o struji I:

o 1 I
B = — b4+ — | — 4.92
1(r) 27 ( * br%) b2r2 4+ 1’ (4.92)
o 1) I
Bi(i) = (X+ <) T (4.93)

Uvrstavanjem istog izraza (4.91) u (4.85) dobivamo poloidalnu komponentu (4.85) ovisnu
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o struji [I:
Ho 1 I
B = — b+ —5 4.94
o) 27r< +br%> br+ o (4.94)
B.(7) (x4 1) ! (4.95)
r) = - .
’ 277y X) Xi+ L
4.4.3. Unutarnji uzduzni tok, D
Uzduzni ili toroidalni unutarnji tok glasi:
rr 27 1
o = / / B|(r)7"dgpd7":27r/ By(7) rer d(reF) =
o Jo 0
' B bordr
_ 2 0 S s 2
= 27TTT/() mrdr = 27TTTBO . m
Uvodimo sljede¢u supstituciju: k = X272 + 1, iz Cega slijedi dk = 2X?7d7 i 7dif = 355,

tada granice integracije postaju: ki = 11 ke = X2 + 1, te uvrstavanjem supstitucija i

novih granica integracije u jednadzbu za tok, slijedi:

XU gk 2B, [N
o, = 2mriB =Tk —
I T 0/1 ax2 x|
In(X2+1)

= 73 By 2
Vidi se da je unutarnji toroidalni (azimutalni ili uzduzni) tok dan umnoskom povrsine
poprecnog presjeka torusa, 7r4, i konstantnog magnetskog polja By skaliranog s obzirom

na njegovu ,helikoidalnost* In(X?+1)/X?. Upotrebom konstante By uzduzni tok postaje:

I I\ In(X?2+1)  1perel 1
o = 20 (X ) - (1 ) In (1+ X? 4.96
= e T X > ox Urxe)m(X) @)

o = l;(]fg()()]?“T, (4.97)
F(X) = (1—1—;2)11&(1—1—)(2). (4.98)

Naravno, ako modeliramo koronin izbacaj u obliku cijevi magnetskog toka, izbacaj je
opisan uvjetom (Sto proizlazi iz same definicije cijevi magnetskog toka) da azimutalni tok

mora biti sacuvan: Q) = konst.
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4.4.4. Unutarnji poloidalni tok, ®,

Unutarnji poloidalni tok racuna se pomocu:

/ y / F)di dr — /0 ! /0 " B(r)didr, (4.99)

Nadalje, upotrebom jednadzbe (4.85) slijedi:

1 ~
B()XT -

Qo = Ir | oy dre?) =
LoFdr

= ByXrpl —

(4.100)

dk

uvodi se supstitucija: k = X*r + 1, ¢ime je 7 dr = 55,

ko = X? + 1. Znadi:

Hqe 1 In(1+ X?)
(I)<p = BOAXvTTlT/lv el QTTZTBOT,
Ho

0, = LLpX)I, (4.101)

a granice integracije su: ky =1,

gdje je upotrijebljena prethodno definirana funkcija f(X) iz izraza (4.98).

U pocetnoj fazi dinamika koroninog izbacaja ovisi o unutarnjem @, i vanjskom ®, mag-
netskom toku kroz uzduzni torusni presjek. Sacuvanje tokova stvara povratnu silu prema
ravnoteznom polozaju, dok svaka vanjska promjena toka doprinosi nestabilnosti struk-
ture. Iz toga proizlazi da prilikom proucavanja uvjeta nastanka nestabilnosti i pocetka
erupcije bitno je usredotociti se na uzroke promjena magnetskih tokova, a odrzavanje

stabilnosti nalaze ocuvanje poloidalnog i vanjskog toka: ®, = konst., ®. = konst.

4.4.5. Vanjski induktivitet i tok

Vanjski tok ®. moze se izraziti primjenom numericki odredenog vanjskog induktiviteta
(4.66) za bilo koju debljinu torusa (Zic et al., 2007). Prema numericki odredenoj jed-
nadzbi (4.66) vidi se da je vanjski samoinduktivitet, L., jednak umnosku velikog polu-
mjera torusa, Ry, i funkcije koja samo ovisi o torusnim omjerima polumjera, n = rr/Rr,
odnosno L, < Ry f(n). Opazanja pokazuju da se koronini izbacaji samosuglasno ili ,pro-
porcionalno sire®, sto znaci da im se mali i veliki polumjeri njihove toroidalne strukture
proporcionalno poveéavaju ili jednostavno receno da im je n = konst., pa i f(n) = konst.
Istovremeno se zapaza da je izbacajima sacuvan vanjski tok ®.. 1z toga slijedi &, = I L, =
IRy f(n) = konst., te je I < 1/Ry.

Nedostatak narednog izvoda sastoji se od toga sto ¢e se upotrijebiti samoinduktivitet
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za cijeli torus (odreden kao omjer vanjskog toka ®, i struje I koja prolazi cijelim opsegom
torusa), a ne za njegov isjecak kako nalaze model. U pocetnom trenutku torusni model
se postavlja tako da mu samo polovica izranja iznad fotosfere, sto je u suglasnosti s
opazackim ¢injenicama. U tom pocetnom trenutku model je najvise ,narusen® upotrebom
induktiviteta (i ostalih izraza) za cijeli torus. Evolucijom i uzdizanjem toroidalnog sistema
iznad fotosfere, toroidalnoj strukturi se povecava luk, a time i modelu toc¢nost. Navedeni
nedostatak ili nepreciznost je ,,poboljsana‘, a izraz za induktivitet cijelog torusa sve bolje
opisuje sistem. Kada torus potpuno izroni iz fotosfere, odnosno kada duboko zadire u
meduplanetarni prostor, luk toroidalne strukture pocinje zatvarati cijeli opseg i izvedeni
izrazi najbolje opisuju modeliran koronin izbacaj. Nadalje, Garren i Chen (1994) pokazali
su da sila na vrhu strujne petlje (koja opéenito nastoji razvuéi petlju konstantnog malog
polumjera kako bi minimizirala magnetsku energiju) je priblizno neovisna o tome da li je
petlja potpuno zatvorena ili tvori samo segment iznad fotosfere. S druge strane, procjena

induktiviteta za opcéenitu petlju opsega C' i malog poprecnog polumjera rr glasi (Jackson,

1999, jed. (5.158)):
Ho §A l;
e RS EC [ln <2> + ] . (4.102)

T 2
Povrsina koju ta petlja obuhvaca oznacCena je s A, a konstantni parametri &, [; ovise
o obliku petlje, unutarnjoj raspodjeli struje i unutarnjem induktivitetu. U nasem kon-
kretnom slucaju omjer r7/Rr je konstantan, $to znac¢i da samoinduktivitet ovisi samo o
opsegu C', tj. L, o< C, ili konkretno luku lr koji izviruje iznad fotosfere. Utjecaj razmaka
nozista 25 u vanjskom induktivitetu moze se zanemariti s obzirom da je luk postaje puno

veéi u kasnijoj evoluciji sistema. Znaci,
Le o< lp. (4.103)

Vanjski tok je konstantan, ®, = I L,  [lp, pa slijedi:

1
I ox — (4.104)

I

U modelu je moguée pridodati rekonekcijski proces koji u nekom trenutku (Cak i u
pocetnom) ,upumpava“ dodatni magnetski tok, A®, = AT L., u sistem, te pospjesuje
njegovu nestabilnost i/ili ubrzava evoluciju. Konstantu proporcionalnosti, A = L./l; =
konst., izmedu samoinduktiviteta i luka torusne magnetske cijevi (jer je n = konst.),

bolje je zamijeniti pomoc¢u inducirane struje Al nastale dodatnim magnetskim tokom.
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Jednadzba za ukupnu struju dobiva se sljede¢im postupkom:

&, = konst. + AD,
I XNy = konst. + Ad,

+AI(). (4.105)

1 AD konst.
I(¢,t) = o (konst. + e) =

()
Proizvoljna pretpostavka je da dodatni magnetski tok postupno pritjece u sistem od
trenutka ¢; do t5. Tok inducira struju Al u torusu, koja polako raste do odredene vri-
jednosti, te nakon toga polagano pocinje opadati i nestaje u trenutku t,. Oblik vremen-
ske funkcionalne ovisnosti inducirane struje AI(t) je proizvoljan, pa se moze uzeti oblik

AI(t) = €(t)Iy u kojem je definirana €(t) ,funkcija pojacanja“ struje Iy (slika 4.23):

eysin? (=)t <t<t
ety =4 " (vih) . ? (4.106)

0, za ostale vrijednosti ¢

U trenutku kada funkcija pojacanja poprimi maksimalnu vrijednost €, u sistem ulazi mak-
simalni tok max(A®,) i inducira se maksimalna dodatna struja max(AI). U modelu je
€y proizvoljan parametar i odreden je jedino opazackim ograni¢enjima Jing et al. (2005);
Marici¢ et al. (2007); Miklenic et al. (2009); Temmer et al. (2010). Npr. u opravdanje
pritjecanja rekonekcijskog toka A®, svjedocCi pojava bljeska koja traje od t3 —t; &~ 10 min
do nekoliko sati. Temmer et al. (2010) su pokazali da maksimum akceleracijske a(t) kri-
vulje izbacaja u pocetnoj inicijacijskoj fazi poklapa se s maksimumom krivulje intenziteta
bljeska. Kako se magnetska struktura uzdize, prelazedi iz nizeg u vise kvazi-stacionarno
stanje, stvara se strujna ploha ispod ustrojstva u kojoj, ako je dovoljno ,tanka“ (tj. omjera
debljine i duljine, d/I $ 1/10), zapocinje rekonekeijski proces (Ugai, 1987; Vrsnak et al.,
2003). Rekonekceijskim procesom slabi se tenzija magnetskog polja (koja se opire uzdiza-
nju) i pritjeCe dodatni poloidalni magnetski tok u sistem, inducira se dodatna toroidalna
struja i pospjesuje se erupcija.

Kod izbacaja bez zapazenog prateceg bljeska stvaraju se post-eruptivne magnetske
arkade isto kao posljedica magnetskog prespajanja. Ocigledno je prespajanje odgovorno
za nastanak i intenzitet akceleracijske faze izbacaja. Mjerenjem Sirenja dvovlaknastog
bljeska i fotosferskog magnetskog polja moze se odrediti brzina rekonekcijskog magnetskog
pritoka (d®./dt) i pokazuje se da je ona usko povezana s intenzivnoséu akceleracijske faze
izbacaja (Vrsnak et al., 2003; Vrsnak, 2008).

S druge strane, Chen i Kunkel (2010) misljenja su da dodatni magnetski pritok stvara
fotosfersko plazmeno gibanje uvijajuc¢i usidrena nozista magnetskog uzeta. Medutim,

gubitak ravnoteze na taj nacin moze se ostvariti jedino jakim uvijanjem nozista, ako je
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0.2 0.4 0.6 0.8 1
t—ty
ta—t1

Slika 4.23.: Na slici je prikazana modelirana funkcija pojacanja €(¢) struje Iy. Zbog
dodatnog magnetskog toka A®, inducira se struja AI(¢) = €(()lo.

magnetsko polje jako i inducirana struja velika. Tako velike vrijednosti polja i struje se
ne opazaju u fotosferi, a niti se zapaza jako vrtlozenje fotosferske plazme u nozistima (van

Driel-Gesztelyi et al., 2003).

Modelom magnetskog uzeta potvrditi i pokazat ¢e se da bez prisustva rekonekcije mo-
guce je ostvariti gubitak ravnoteze samo za ekstremno velike vrijednosti struje I koja

tece duz toroidalne osi (poglavlje 4.4.9, slika 4.28).

4.4.6. Konstantnost namotaja poloidalne magnetske silnice

Zbog usidrenosti nozista torusa pocetni broj namotaja poloidalne magnetske silnice omo-
tane oko torusa je ocuvan tijekom njegove evolucije, odnosno mora biti N = konst. 1z

definicije (4.76) i normiranja X = bry slijedi:

Xl
2T — 97N = konst. (4.107)

rr

Nadalje, ako se promotri omjer tokova:

= konst. (4.108)

SOy Xlr
(

/L
aﬂ %7)]7“7“ B 277—TT

dobiva se upravo trazeno oc¢uvanje broja namota, odnosno broj namota ¢e biti sacuvan

ako i samo ako je omjer poloidalnog i uzduznog unutarnjeg magnetskog toka konstantan.
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4.4.7. Svojstva magnetskog uzeta

Magnetsko uze odredeno je svojom geometrijom, strujom koja njime tece i magnetskim
ustrojstvom. Potrebno je odrediti kako se struja i magnetska konfiguracija mijenja s
geometrijom magnetskog uzeta, odnosno kuta (. Pocetno ustrojstvo uzeta zadano je
kutem (p, uvijek konstantnim omjerom toroidalnih polumjera n = r1(¢)/Rr(¢) = konst.,
strujom Iy = I((p) i omjerom poloidalne i uzduzne (toroidalne) komponente magnetskog
polja na rubu torusa, Xyo = X((p). Struja I (ako proces magnetskog prespajanja nije
prisutan) i magnetska ,usukanost® X mijenjaju se promjenom geometrije torusa. Iz

oCuvanja vanjskog toka, jednadzbe (4.105), slijedi:

1(¢,t) = I [ G, 6(25)1 (4.109)
lr(C)
gdje je konstanta Cy = I7((y) [1 — €(0)] = Iro(l — €), odredena iz pocetnog uvjeta, a
magnetski pritok stvara induciranu struju AI(¢) = eo(t) Iy koja je proizvoljno modelirana.
Sljedeéa jednadzba odnosi se na ponasanje magnetske ,usukanosti“ X({). Iz razma-
tranja omjera tokova (4.108), gdje se zahtijevalo da ,omotanost* poloidalne silnice bude
konstantna (4.107), dobiva se:

& RT(C)_

X(C) = Xo lT(C)

(4.110)
Konstanta Cy = I7((y)/Rr(¢o) = lro/ Rro takoder je odredena iz pocetne konfiguracije.
Mali polumjer toroidalnog uzeta prilikom proporcionalnog Sirenja u suglasnosti je s

velikim polumjerom:

rr(¢) = nRr(¢) (4.111)

gdje je n konstanta proporcionalnosti.

4.4.8. Ukupno ubrzanje

Dinamika vrha magnetskog uzeta posljedica je iz djelovanja sile ,zrcalne struje“, sile
tenzije, gradijenta magnetskog tlaka, utjecaja gravitacije Sunca, Lorentzove sile povezane
s pozadinskim magnetskim poljem korone, te sile otpora okoline (korone) kroz koju se
magnetsko uze uzdize. U modelu Kuperus i Raadu (1974) sila ,zrcalne struje* predstavlja
silu zbog dijamagnetskog efekta, tj. vrtloznih fotosferskih struja (slika 4.24a). Vrtlozne
struje zamjenjuju se jednom virtualnom koja tece ispod fotosfere na istoj dubini kao sto
je i visina vrha strujnog vlakna iznad fotosfere. Takve dvije struje razlicitih smjerova

udaljene su 2H i stvaraju odbojnu silu. Sila ,zrcalne struje po jedinici duljine (u Nm™1)
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(a) Magnetsko polje u presjeku ravne strujne niti. (b) Dio magnetskog uZeta kojim tece struja I.

Slika 4.24.: Prikaz ,magnetskih sila“ koje djeluju na magnetsko uze. (a) Konfiguracija
magnetskog polja ravne strujne niti (u presjeku) na visini H iznad i virtualne inducirane
struje na istoj dubini ispod fotosfere. Virtualna struja zamjenjuje fotosferske vrtlozne
struje. Sila ,zrcalne struje® nastoji poveéati H (Kuperus i Raadu, 1974). (b) Dio mag-
netskog uzeta kojim tece struja /. Nacrtane su komponente poloidalne B, i toroidalne
(uzduzne) B komponente magnetskog polja B. Gradijent poloidalne komponente po-
lja, VBi, uzdize magnetsko uze, dok sila tenzije, (B - V)B)|, spusta (Vrsnak, 2009).

iznosi:
foo = fol?
* AnH

u kojoj je struja oznacena s I, a visina strujne petlje s H.

(4.112)

Zakrivljenost magnetskih silnica stvara silu tenzije %(B -V)B. Sila tenzije (izrazena u

Nm™') u nasem slucaju postaje (slika 4.24b):

pol?

= 4.11
27TRTX2 ( 3)

fe=

Drugi ¢lan —V(B?/2p) u izvodu Lorentzove sile, dobiven Ampére-ovim zakonom, pred-

stavlja silu gradijenta magnetskog tlaka (slika 4.24b). Konkretno, sila gradijenta magnet-
skog tlaka po jedinici duljine (u Nm™!) je oblika:

_ piol?
N 47TRT.

e (4.114)

Uvrstavanjem ovisnosti 1(¢), X(¢) (i geometrijskih jednadzbi (4.73), (4.74) i (4.75)) u
jednadzbu za ukupnu silu Ma(¢) = f(¢, ¢, 1), u kojoj je f ukupna sila po jedinici duljine

torusnog luka i M je masa po jedinici duljine, dobiva se ubrzanje (u ms~2) torusnog vrha:

d’H(¢) _ pol*(¢,t) [ZT(C) n lr(C) (

A2~ 4xM  |H(C) | Re(C) 1_2>1+9(C)+ac(é,t)+ad(é,4), (4.115)

X2(¢)
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u kojem se nalaze: ¢(() gravitacija, a.({) ubrzanje zbog okolnog magnetskog polja korone,
a aq(¢) zbog utjecaja otpora okoline. Cjelokupna geometrija torusa odredena je kutom
¢ i konstantnim torusnim omjerom 7, pa je promjena geometrije vezana za vremensku
ovisnost kuta ¢ = ((¢). Model ne uzima u obzir odljev mase, ve¢ masa po jedinici duljine
ostaje konstantna, te je jednaka umnosku povrsine torusnog presjeka (mr2) i prosjecne
gustoée unutar uzeta (p): M = wrZp = konst.

Sunceva sila gravitacije djeluje na element plazme i gravitacijsko ubrzanje iznosi:

o T ? o Jo
9(¢) = —go [T@JF%(O] = _W (4.116)

pri kojem je gy = 274 ms~? gravitacijsko ubrzanje na povr§ini Sunca, a s ro = 6.955 x
10® m oznacen je Sundéev polumjer.
Jakost pozadinskog koroninog magnetskog polja dobiva se sacuvanjem unutarnjeg po-

loidalnog magnetskog toka u uzduznom poprecnom presjeku uzeta. Mora vrijediti

O. = B.()rr(Q)Ir(() = konst.
) () = konst.

Q) lr(¢) = konst.

R (Co) lr(Co) _ B Rrolro
Rr(Q)lr(C) — TRe(Q)1r(Q)

Ubrzanje slijedi iz magnetske sile F, = I B.lr nastale djelovanjem koroninog polja na

B.(¢) = B.(¢o) (4.117)

torusnu struju i glasi (u ms™2):

M M
I(¢,t)
Rr(C)

nge je definirana konstanta: 03 = BC<<—0) RT(CO) lT(CO)/M = BCO RTQ lTO/M. U Ilej

parametar B, oznacava pocetnu jakost koroninog magnetskog polja.

a0<C) =

= —03

(4.118)

Ubrzanje aq(¢, ¢), u jednadzbi (4.115), nastaje zbog djelovanja sile magnetohidrodina-
mickog (MHD) otpora, kao $to ¢e biti detaljnije opisano u poglavlju 5.2. Konkretno, moze
se izraziti kao funkcija kuta ¢ i vremenske derivacije ¢:

dH(¢) d¢ dH(¢) d¢

a6, ) = =o(1(@) | B — e [ wirren). o)
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o
T

(H+7°@)®/2

Slika 4.25.: Stozasti model s obzirom na srediste Sunca. U stozastom modelu polumjer
Sunca je oznacen je s ra, visina torodialnog segmenta s H, a efektivna povrsina iznosi
Ar Z(H+rp)*0©% (Xie et al., 2004; Vrsnak et al., 2007).

U izrazu se nalazi parametar otpora y(H) i brzina okolnog Suncevog vijetra w(re + H).
Obje veli¢ine ovise o polozaju vrha magnetskog uzeta, H(¢). Koronine izbacaje koji
su brzi od Suncevog vjetra otpor usporava, a sporije ubrzava, stoga parametar otpora
predstavlja , funkcionalni faktor* i opisuje efikasnost usporavanja ili ubrzavanja izbacaja.
Opcenito je proporcionalan s efektivnom povrsinom presjeka izbacaja, A, gustoc¢e okoline
u kojoj se giba, p, i obrnuto proporcionalan njegovoj masi, M (Cargill, 2004). U njemu se
nalazi jos i bezdimenzionalni koeficijent otpora ¢4 koji se moze odrediti jedino numericki
ili eksperimentalno, a op¢enito je ovisan o heliocentri¢noj udaljenosti. Koeficijent otpora
najcesée iznosi ¢g ~ 1 (Cargill, 2004), dok je v ~ Ap/M. Poznato je da izbacaji u
meduplanetarnom prostoru imaju priblizno konstantnu kutnu Sirinu, ©, te se u odredenom
priblizenju moze pretpostaviti da poprimaju, i tijekom svog gibanja zadrzavaju, stozasti
oblik (Xie et al., 2004; Vrsnak et al., 2007), kao $to je prikazano na slici 4.25. Efektivna
povrdina A koja sudjeluje u MHD otporu iznosi A ~ 7 [(H 4 r¢) ©/2]>. Ukupni parametar
otpora (u m~!) je oblika:

V(H) = cq - T2 @2 2 noDo [1 + (4.120)

04 C’4
“AM ’

(T@+H)21 o [H (ro +H)*

gdje 7, predstavlja konstantnu vrijednost parametra v na beskonac¢noj udaljenosti,

Ve := lHm y(H) = cq ZM@%«gnok’ =I'x107"m ' =T'x 10 km ™' = konst. (4.121)
—00

Radi jednostavnosti uveden je bezdimenzionalni mnozitelj I' i ovisan je o strukturi poje-
dina¢nog izbacaja: vrijednosti njegove mase M, kutnog promjera © (u stozastom modelu
izbacaja) 1 gustoce korone ny na udaljenosti od 1 AU (vidjeti jednadzbu (5.54)). Kons-

tanta Cy = (ky/k))r2 = (ko/k1)r? =~ 12.42r% izracunava se iz omjera konstanti Leblanc
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et al. (1998) modela gustoce Suncevog vjetra (tocnije, jednadzbe (5.54)). Preostale oznake
m, 1 7e predstavljaju masu protona i Suncev polumjer.
Brzina Suncevog vietra (u ms™!) izvodi se iz jednadZbe kontinuiteta i ovisna je o
udaljenosti H: 1
w(H) = w. [1 + 042] . (4.122)
(ro + H)
U izrazu se nalazi slobodan parametar w, i oznacava konstantnu brzinu Suncevog vjetra na
beskonacnoj udaljenosti, limgy o w(H) = w.. Brzina Suncevog vjetra na 1 AU priblizno

je jednaka vrijednosti w..

4.4.9. Razrada modela bez MHD otpora

Prije nego Sto se po¢ne numericki rjesavati opéenita diferencijalna jednadzba (4.115), za
ubrzanje vrha torusnog magnetskog uzeta, radi jasnije predodzbe proucit ¢emo ponasanje
akceleracijske faze izbacaja bez prisustva magnetohidrodinamickog otpora. U takvome
prvome priblizenju u jednadzbi ukupnog ubrzanja iskljucuje se ¢lan otpora ay. Pojednos-
tavljenje omogucuje izravno izrac¢unavanje i iscrtavanje (slika 4.26) ovisnosti ubrzanja o
visini vrha uzeta, a = a(H). Pocetni uvjet odreden je geometrijom uzeta (razmakom nozi-
Sta 25, omjerom polumjera 7, malim polumjerom rrq i kutom (y), masom M, strujom Iy,
y2usukanoséu“ magnetskog polja Xy i vrijednos¢u pocetnog pozadinskog polja korone B..
Razliciti odabiri pocetne konfiguracije ustanovljuju ¢etiri razli¢ite kinematike magnetskog

uzeta:

titranje oko ravnoteznog polozaja,

spora evolucija sistema kroz niz kvazi-stacionarnih stanja,

gubitak ravnoteze,

gubitak ravnoteze potaknut rekonekcijom.

U svim navedenim slucajevima pocetne vrijednosti su odredene prema prosjecnim opa-
zenim vrijednostima (Vrsnak, 1990): B, = 1073 — 107 T, [, = 10 — 10" A, M =
101 — 102 kg, Xy ~ 4. Variranjem parametara oko tih prosje¢nih vrijednosti objasnit
¢e se opcenito ponasanje modela. Polurazmak nozZista iznosi S = 0.2ro ~ 1.4 x 108m
i drzi se konstantnim. Torusno uze postavlja se tako da mu gornja polovica iz fotosfere
izviruje u koronu, sto znaci da pocetni kut ¢, = 0, a omjer visine i polurazmaka nozi-
sta je H/S = 1. Omjer malog i velikog polumjera torusnog magnetskog uzeta drzi se

konstantnim na iznosu n = r¢/ Ry = 0.1.
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Slika 4.26.: Ubrzanje a torusne strukture prikazano je u ovisnosti o visini njegovog
vodeceg luka H/rg, podijeljenog s polumjerom Sunca rg), za razlic¢ite struje Iy, dok u
zadnjoj podslici dolazi do gubitka ravnoteze. U modelu se ne koristi sila MHD otpora.
Ravnotezni polozaj Heq/7¢ (odreden s uvjetom a = 0) povecava se kako raste struja /.

4.4.9.1. Titranje

Na slici 4.26 prikazana je ovisnost ubrzanja a vodeceg luka torusnog ustrojstva o visini
(podijeljenoj Suncevim polumjerom rg). U legendi su oznaceni akceleracijski profili: a,q
— ubrzanje zbog ,zrcalne struje“, a; — ubrzanje zbog gradijenta magnetskog tlaka, a; —
ubrzanje zbog napetosti (tenzije) magnetskih silnica, g — gravitacijsko ubrzanje Sunca,
a. — ubrzanje koje stvara pozadinsko koronino magnetsko polje i a — ukupno ubrzanje.
Pozitivni predznak ubrzanja magnetskog uzeta oznacava ubrzanje od Sunca, a negativni
prema Suncu. Sve podslike imaju zajednicke vrijednosti za pocetno stanje magnetskog
torusa: S = 0.2ro, M = 10%2kg, {; =0, n = 0.1, X,y = 4, a pozadinsko magnetsko polje

korone iznosi B,y = 1074 T.
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Podslike 4.26a-f pokazuju da se ravnotezni polozaj He, (koji se nalazi na sjecistu akcele-
racijske krivulje i apscise) uzdize na vece visine povecanjem pocetne struje Iy. Pomakom
vodeceg luka (vrha magnetskog uzeta) iz ravnoteznog polozaja na npr. H,/re dolazi do
titranja: svako podizanje vodeceg luka (pomicanjem udesno na grafu) povecava njegovu
(negativnu) akceleraciju koja ga spusta prema ravnoteznom polozaju. Isto tako, spusta-
njem uzeta ispod ravnotezne visine, akceleracija mu se strmo (pozitivno) povecava i vraca
ga takoder prema ravnoteznom polozaju. Opazacki se takvo titranje zapaza o obliku
strepéuceg filamenta“ (engl. ,winking filament“) (Ramsey i Smith, 1966; Vrsnak, 1984).
U vidnom polju opazackog instrumenta s filtrom na odredenoj valnoj duljini svjetlosti
(npr. He filtar) trepéuéi filament na Sunc¢evom disku uzastopno se pojavljuje i nestaje
zbog Dopplerovog efekta. Vertikalno oscilatorno gibanje filamenta pomice apsorpcijsku
liniju filamenta izvan Sirine propusnosti valnih duljina filtra i filament nestaje u vidnom
polju instrumenta.

Kinematicke krivulje vremenske ovisnosti ubrzanja, brzine i polozaja za konfiguraciju
iz podslike 4.26a prikazane su na slici 4.27a. U pocetnom trenutku (¢ = 0) uze je u
mirovanju (vs = 0km/s) i izbacuje se iz ravnoteze na visinu H;/re = 0.2. Kada uzetom
tece struja od Iy = 3 x 10 A ravnotezni poloZaj nalazi se na Heq/re = 0.07. UZe povrat-
nom silom (negativno) se ubrzava, dobiva brzinu i pada prema ravnoteznom polozaju.
Prolaskom kroz ravnotezni polozaj, nastavlja se inercijski gibati, brzina i ubrzanje mu
(pozitivno) rastu, te povratna sila ponovno potiskuje uze prema ravnoteznom polozaju.
Krivulja vremenske ovisnosti visine, H/rg, nije simetri¢na s obzirom na ravnotezni polo-
78] (Heq/Te = 0.07), jer je povratna sila jaa na manjim visinama nego $to je na veéim
(slika 4.26a).

Kinematicke krivulje sa slika 4.26b-e nisu prikazane zbog toga sto je gibanje istovrsno
onom baziranom na slici 4.26a, magnetsko uze oscilira samo s produljenim periodom

titranja uz smanjene amplitude ubrzanja, brzine i visine.

4.4.9.2. Kvazi-stacionarna evolucija i gubitak ravnoteze

Na podslici 4.26a struja iznosi Iy = 3 x 101 A, a u svakoj sljedeé¢oj podslici raste za
10'° A, dok u predzadnjoj podslici 4.26e doseze vrijednost Iy = 7 x 10 A. Uzastopnim
povecéanjem struje na Iy = 3x 1010 A, 4x 1019 A, 5x 10 A, 6x10'° A, 7x 10'° A ravnotezni
polozaj se uzastopno pomice prema vedim visinama, redom na: He,/re ~ 0.07, 0.09,
0.112, 0.138, 0.168 (ili H/S ~ 0.35, 0.45, 0.56, 0.69, 0.84). Sistem polagano prolazi kroz
niz kvazi-stacionarnih stanja sve dok struja ne dosegne vrijednost od Iy = 1.94 x 10 A,
kada dolazi do gubitka ravnoteze (Heq/re — 00) i erupcije magnetskog uzeta.
Pomicanje ravnoteznog polozaja Heq s povecanjem struje Iy prikazano je na slici 4.28.

Rastom iznosa struje, ravnotezni polozaj magnetskog uzeta se polagano uzdize, da bi
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Slika 4.27.: Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu konfiguraciju sis-
tema definiranu: S = 0.2ro, M = 102kg, (, = 0, n = 0.1, Xo = 4, By = 107*T.
U modelu se ne koristi sila. MHD otpora. (a) U pocetnom trenutku (¢ = 0) polozaj,
brzina i struja iznose: H,/re = 0.2, vs = 0km/s, I = 3 x 10'° A, a ravnoteZni polozaj
se nalazi na He,/re = 0.07. (b) U trenutku ¢ = 0 uZe se nalazi u ravnoteznom polozaju
H.,/ro = 0.2, kada struja skokovito poraste na vrijednost Iy = 1.94 x 10'* A| te nastupa

gubitak ravnoteze i ravnotezni polozaj Heq/re — 00.
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Slika 4.28.: Pomicanje ravnoteznog polozaja He, /7 s povecanjem pocetne struje Ip. U
manjoj slici uve¢an je prikaz do Hey/re < 1. Za struju od Iy = 1.94 x 10! A dolazi do
gubitka ravnoteze (oznaceno sa crvenom isprekidanom uspravnom linijom).

nakon Iy 2 1.5 x 10" A strmovito skocio, te magnetsko uze eruptiralo (Heq, — 00) za
asimptotsku vrijednost struje Iy — 1.94 x 10! A, §to je prikazano uspravnom isprekida-
nom crvenom linijom.

Fizikalno se gubitak ravnoteze moze ostvariti na vise nac¢ina. Na primjer, pretposta-
vimo da je uze kvazi-stacionarnim prijelazima dosegnulo visinu od Heq/re = 0.2. U tom
trenutku prominencijski materijal magnetskog uzeta naglo istece duz uzeta prema foto-
sferi, dolazi do naglog gubitka mase M, sto je ekvivalentno skokovitom pojacanju struje I
na vrijednosti pri kojim dolazi do potpunog gubitka ravnoteze, Iy > 1.94 x 10! A. Sli¢no,
fizikalno je mogu¢ slucaj, ali tesko i rijetko se opaza, da neki vanjski poticaj (npr. udarni
val u koroni) zada uzetu neku pocetnu brzinu vy, izbaci ga iz ravnoteze i istovremeno, npr.
fotosferskim gibanjima i usukavanjem uZeta, struja naglo poraste na Iy > 1.94 x 101 A.
U tom trenutku nastaje potpuni gubitak ravnoteze i uze naglo eruptira. Primjer takve
erupcije prikazan je na vremenski ovisnim kinematickim krivuljama ubrzanja, brzine i
polozaja podslike 4.27b. U relativno kratkom vremenskom periodu (At ~ 0.1 h) ubrzanje
naglo prestaje, skokovito pada s priblizno 13000 m/s? na 0m/s?. U tom kratkom razdob-
lju uze je eruptivno ubrzano na veliku brzinu (&~ 1750km/s) i nakon toga se nastavlja

gibati konstantnom brzinom.

4.4.9.3. Gubitak ravnoteze rekonekcijom

Pokazalo se da za gubitak ravnoteze odredene konfiguracije i postave magnetskog uzeta

potreban veliki iznos struje Iy ~ 2x 10" A. Isto tako, za bilo koju po¢etnu postavu modela
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magnetskog uzeta, gubitak ravnoteze se postize samo velikim pove¢anjem struje I, sto se
u stvarnosti rijetko ili nikako ne opaza. Medutim, erupciju je prirodnije posti¢i rekonek-
cijskim procesom, Sto se cesto zamijec¢uje, ako je rekonekcija dovoljno jaka, kao pojava
bljeska uz sam izbacaj. Izbacaj nije direktna posljedica bljeska, ve¢ rekonekcijskog pro-
cesa koji polagano unosi dodatni poloidalni tok u sistem induciraju¢i dodatnu toroidalnu
struju Al i pospjesuje erupciju (Vrsnak, 2008). Uzdizanjem uzeta kvazi-stacionarnom
evolucijom otvara se dovoljno prostora za nastanak strujna plohe ispod njegovog magnet-
skog ustrojstva. Strujna ploha se istanjuje, te ako postane dovoljno ,tanka® (s obzirom na
njenu visinu) dolazi do spontane nestabilnosti tzv. kidanja strujne plohe (engl. ,tearing
mode instability“) i zapocinje rekonekcijski proces (Vrsnak et al., 2003; Vrsnak, 2008).
Primjer utjecaja rekonkecijskih procesa na magnetsko uze prikazan je na slici 4.29.
Struja Iy kontinuirano raste i sistem polagano prolazi kroz kvazi-stacionarna stanja dose-
gavsi visinu Heq/re = 0.2, kao Sto je prikazano na podslici 4.29a. Pri tome struja iznosi
Iy = 7.8 x 10'° A i do rekonekcijskog procesa jos nije doslo. Pretpostavimo da upravo u
tom trenutku zapocinje rekonekcija, te se odvija na visinama 0.2 < H(()/re < 0.75 ili
0 < ¢ < m/3. Trenutak kada zapocne rekonekcijski proces prikazan je na podslici 4.29b.
U sistemu se inducira dodatna struja, Al = I4e((), 0 < ( < m/3 s maksimalnim poja-
¢anjem od €); = 1. Sistem se vrlo kratkotrajno nalazi u kvazi-stacionarnom stanju (na
polozaju Heq/re = 0.2). Povetanjem struje Iy i istovremenim djelovanjem rekonekcijskog
procesa dolazi do potpunog gubitka ravnoteze, sistem izlazi iz ravnoteznog stanja i erup-
tira. Na podslici 4.29¢ prikazan je primjer kada struja iznosi Iy = 10! A i rekonekcijski
proces podize cijelu akceleracijsku krivulju na pozitivne vrijednosti. Slijedi neizbjezna
erupcija izbacaja, a kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine prikazane su na pods-
likama 4.29d, 4.29¢ i 4.29f. Vidi se da je rekonekcijski proces prvenstveno odgovoran za
naglo ubrzanje izbacaja u trajanju od At &~ 0.15h. Nakon toga izbacaj kratko usporava,

brzina mu se smanjuje na ~ 1500 km/s i odlazi u meduplanetarni prostor.

4.4.10. Incijacija izbacaja opisana cjelokupnim modelom

U prijasnjim poglavljima nestabilnost magnetskog uzeta radi jasnoce se opisala pomocu
modela bez uklju¢enog magnetohidrodinamickog otpora. Magnetohidrodinamicki otpor
ima dvojak i veliki utjecaj na gibanje izbacaja u koroni i meduplanetarnom prostoru. Iz-
bacaji brzi od Suncevog vjetra usporavaju, a sporije Suncev vjetar ubrzava (vidi poglavlje
5.2).

Model torusnog magnetskog uzeta ili vlakna s pridodanim magnetohidrodinamickim

otporom moze opisati opazacku kinematiku:

e tzv. ,neuspjelih izbacaja“ (engl. ,failed eruption®). Bez dovoljne usukanosti mag-
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Slika 4.29.: Usporedba (a) ravnoteznog stanja bez prespajanja, (b) kvazi-stacionarnog
s poCetkom prespajanja i (¢) potpunog gubitka ravnoteze prespajanjem. Na desnoj
strani slike prikazane su kinematicke krivulje (d) ubrzanja visine, (e) brzine i (f) visine
(H/rs) u slucaju potpunog gubitka ravnoteze prespajanjem (podslika c).
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netskog polja ili slabe rekonekcije nije moguce odaslati izbacaje u meduplanetarni
prostor, te sistem priguseno titra (Ji et al., 2003; Liu, 2008; Mrozek, 2011).

 sporih izbacaja ¢ijom kinematikom upravlja Suncev vjetar. Vanjski poticaj ili spe-
cificna magnetsko-geometrijska evolucija je dovoljna da sistem samo izbace iz rav-
noteze i on potpada pod utjecaju Suncevog vjetra. Bez prisustva vjetra sistem bi

se ponovno vratio u ravnotezno stanje.

» postupnih izbacaja kojima vrijeme ubrzanja traje izmedu 3 do 5 sati, a akceleracije

su im manje od 100 m/s?

 tipi¢nih izbacaja s akceleracijskom fazom u trajanju od 20 do 30 minuta, s postig-

nutim brzinama od oko 1000 km/s i ubrzanjima manjim od 1000 m/s?;

o vrlo impulzivnih izbacaja koji ubrzavaju za manje od 10 minuta, postizu brzine reda
veli¢ine 1000 km/s (ili veée) i ubrzanja do 10000 m/s?.

Ukljuc¢ivanjem ¢lana otpora u jednadzbi (4.115) nije vise moguée jednostavno iscrtati
graf ovisnosti akceleracije o visini, a(H). Potrebno je rijesiti diferencijalnu jednadzbu
uzimajuéi u obzir pocetnu visinu i brzinu, te stabilnost sistema i sl. Otpor ovisi o veli¢ini,
masi 1 brzini izbacaja, gustoc¢i korone, brzini Suncevog vjetra, odnosno ovisi o medusobnoj
isprepletenosti vise ¢initelja, npr. nisko pri povrsini Suncev vjetar je vrlo spor, dok je
gustoca korone visoka. Izrazi za gustocu korone i brzinu Suncevog vjetra izrazavaju se na
osnovu izvoda Leblanc et al. 1998 (jednadzba (5.54)) i upotrebom jednadzbe kontinuiteta.
Ako je razlika brzine izmedu izbacaja i Suncevog vjetra velika (po apsolutnoj vrijednosti),
sila ,,otpora“ ¢e imati najveéi utjecaj na izbacaj.

Na velikim udaljenostima prosjecna brzina Suncevog vjetra iznosi w. = 400km/s.
Prosjecan izbac¢aj je mase M = 102kg (Gopalswamy, 2006), kutne veli¢ine izmedu
O = 40° — 60° = 27/9 — 7/3 (Vrsnak et al., 2007) i kreée se u mediju koji na 1 AU
ima prosje¢nu gustoéu od ng ~ 7cm 3. Sve navedene prosjec¢ne veli¢ine mogu se stopiti u

jedan prosje¢an parametar modela, koji prera¢unat (pomocu izraza (4.120)) iznosi T’ = 1.

4.4.10.1. , Neuspjeli izbacaj*

,Nesupjeli izbacaj“ nastaje kada rekonekcija nije dovoljno izdasna ili dugotrajna, pa otpor
u niskoj koroni naglo zakoci izbacaj, te on pada prema ravnoteznom polozaju i zatitra
oko njega. U ovom razmatranju, ubrzanje izbacaja nastaje rekonekcijskim procesom ti-
jekom zadanog vremenskog intervala (0 < ¢ < 10h) Sto prikazuje slika 4.30. Izbacaj u
stanju mirovanja izbacuje se iz ravnoteze dodatnim magnetskim pritokom (ili inducira-

njem dodatne struje u sistemu), ali ne dobiva dovoljnu energiju da se odupre povratnoj
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sili ili dostigne dovoljnu visinu na kojoj bi Suncev vjetar preuzeo kontrolu nad njegovim
gibanjem. Pritok magnetskog toka traje relativno dugo, oko 10 h, ali nije dovoljne jakosti,
en = 0.2212. Izbacaj doseze visinu od nekoliko Suncevih polumjera 7 i nakon toga vraca
se u ravnotezni polozaj. Intenzivno i priguseno zatitra, s periodom titranja vrlo kratkim
s obzirom na vrijeme uspinjanja. Priguseno titranje vremenom umiri izbacaj i on ostaje

nepomican u ravnoteznom polozaju.

4.4.10.2. Spori izbacaj

Pri vrlo malom (skoro zanemarivom) povecanju funkcije pojacanja, stavljajuéi ey =
0.22122, situacija se drasti¢no mijenja. Inducirana struja postaje dovoljno jaka da iz-
bacaj gurne na vece visine gdje prevladava brzi Suncev vjetar. Suncev vijetar odnosi
izbacaj, pove¢avajuéi mu brzinu, i ona s ve¢im visinama poprima vrijednost brzine Sun-
¢evog vjetra (oko w. = 400km/s). Primjer takvog, tzv. sporog ili postupnog izbacaja,

prikazan je na slici 4.31.

4.4.10.3. Postupan izbacaj

Postupan izbacaj ubrzava se tijekom duzeg vremenskog perioda. Modelom se prikazuje
postupan izbacaj koji na pocetku zatitra zbog dotoka malog dodatnog vanjskog mag-
netskog toka (slika 4.32). Tok se vremenom povecava i u odredenom trenutku (i na
odredenoj visini) magnetsko uze izlazi iz ravnoteze. Geometrijska i magnetska konfigura-
cija smanjuje povratnu silu, a i gravitacija na velikim visinama je slabija. Izbacaj postize
ubrzanje reda veli¢ine 100 m/s? i brzinu oko 500 km/s za vrijeme od otprilike 5 sati. Na,
vecoj udaljenosti od Sunca, Suncev vjetar potpuno odreduje kinematiku izbacaja, nastoji

ga usporiti, smanjiti mu brzinu na vrijednost vlastite w. = 400 km//s.

4.4.10.4. Tipican izbacaj

Tipi¢an izbacaj, opisan na slici 4.33, u pocetku ubrzava s ~ 900m/s?> do brzine ~
1300 km/s. Ubrzavanje je posljedica pritjecanja dodatnog magnetskog toka rekonekcij-
skim procesom. Faza ubrzavanja i rekonekcijskog magnetskog pritoka traje priblizno 1 h
i nakon koje izbacCaj pocinje usporavati. Sporiji Suncev vjetar ga koci i postepeno se

maksimalna brzina izbacaja od oko 1300 km/s smanjuje prema brzini Suncevog vjetra.

4.4.10.5. Impulzivan izbacaj

Na kraju, impulzivan izbacaj je najekstremniji slucaj od svih navedenih. Kao sto se vidi
na slici 4.34, akceleracijska faza je vrlo kratka, svega desetak minuta unutar kojih izbacaj

ostvaruje brzinu od oko 1400 km/s s velikim ubrzanjem od oko 5500 m/s®. Za otprilike
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(a) Kinematicke krivulje izbacaja. (b) Pojacanje €, omjer struja I/Iy i ubrzanje a.

Slika 4.30.: Neuspjela erupcija. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu
konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%2kg, (, = 0, n = 0.1, [y =
7.8 x 10" A, X, = 4, s magnetskim poljem korone By = 107*T. Suncéev vjetar ima
brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskona¢noj udaljenosti w, = 400 km /s,
dok faktor otpora iznosi I' = 1. (a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja, brzine
i visine. U pocetnom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (v; = Okm/s) i nalazi se na
polozaju: Hg/re = 0.2 (b) Usporedba trajanja funkcije pojac¢anja e, omjera struja I/1
i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 < ¢ < 10h i maksimalno
pojacanje pocetne struje Iy iznosi €y = 0.2212.
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Slika 4.31.: Spori izbacaj kojeg odnosi Suncev vjetar. Kinematicke krivulje ubrzanja,
brzine i visine za pocetnu konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10*? kg,
G=0,17=0.1,1I =78 x 10" A, X, = 4, s magnetskim poljem korone B, = 107*T.
Suncev vjetar ima brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskonacnoj uda-
ljenosti w, = 400km/s, dok faktor otpora iznosi I' = 1. (a) Prikazane su kinema-
ticke krivulje ubrzanja, brzine i visine. U pocetnom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje
(vs = 0km/s) i nalazi se na polozaju: Hg/re = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije
pojacanja €, omjera struja I/l i ubrzanja a. Rekonekeijski magnetskim pritok traje
izmedu 0 < ¢t < 10h i maksimalno pojacanje pocetne struje [y iznosi €, = 0.23.
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(a) Kinematicke krivulje izbacaja. (b) Pojacanje €, omjer struja I/Iy i ubrzanje a.
Slika 4.32.: Postupan izbacaj. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu

konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%2kg, {(; = 0, n = 0.1, [ =
7.8 x 10" A, X, = 4, s magnetskim poljem korone By = 107*T. Suncev vjetar ima
brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskona¢noj udaljenosti w, = 400 km/s,
dok faktor otpora iznosi I' = 0.2. (a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja,
brzine i visine. U pocetnom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (v = 0km/s) i nalazi
se na polozaju: Hg/ro = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja €, omjera
struja I/Iy i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 < ¢t < 5h i
maksimalno pojacanje pocetne struje Iy iznosi €y, = 0.24.
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Slika 4.33.: Tipican izbacaj. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu
konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%2kg, {; = 0, n = 0.1, [j =
7.8 x 1019 A, Xy = 4, s magnetskim poljem korone B, = 107*T. Suncev vjetar ima
brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskonaé¢noj udaljenosti w, = 400 km/s,
dok faktor otpora iznosi I' = 0.2. (a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja,
brzine i visine. U pocetnom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (vs = Okm/s) i nalazi
se na polozaju: Hg/re, = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije pojac¢anja €, omjera
struja I/ly i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 <t < 1h i
maksimalno pojacanje pocetne struje I iznosi €); = 0.5.
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4.4. Magnetsko uze

3 sata izbacaj doseze visinu do pribliznih 207, i u tom periodu gotovo da je neometan
Suncevim vjetrom.

Ovim primjerima i prolaskom kroz ogranic¢eni parametarski prostor modela, pokazali
smo da je model pogodan za opis i objasnjenje opazackih rezultata u ranoj akceleracijskoj
skim uzem I; i na dodatno induciranu struju Al = Iye. Pocetna ,,usukanost* magnetskog
polja X bitna je do reda veli¢ine 10, nakon ¢ega model postaje neosjetljiv na promjene
Xp. Obrnuto, moguce je pocetnu konfiguraciju postaviti tako da se uvede proces smanje-
nja mase M izbacaja i promatra koliko je model osjetljiv na promjenu mase. Smanjenje
mase ima isti ucinak kao i pojacanje struje Iy. Model je sigurno ovisan i o , globalnim*
parametrima kao Sto su jac¢ina pozadinskog polja korone By, brzina Suncevog vjetra i sl.
Medutim, zbog preglednosti bolje je ,,globalne® veli¢ine drzati stalnim, jer se one slabo
ili sporo mijenjaju oko srednjih prosje¢nih opazackih vrijednosti, i usredotociti se na pro-
mjene ,lokalnih* parametara specifiénih za svaki pojedini izbacaj, kao Sto su: geometrijski
parametri (g, 7, struja koja tece toroidalnim magnetskim uzem Iy, uvijenost magnetskog
polja Xy, masa M i dodatni magnetski pritok opisan vremenom trajanja (t; < t < t3) i
jacinom €y;.

Nakon akceleracijske faze slijedi propagacijska faza izbacaja u meduplanetarnom pros-
toru. U propagacijskoj fazi sve vise dolazi do izrazaja magnetohidrodinamicki (MHD)
otpor u odnosu prema Lorentzovoj sili, jer Lorentzova sila opada s udaljenosé¢u zbog in-
duktivnog slabljenja toroidalne struje (Chen i Krall, 2003; Vrsnak, 2008). U poglavlju 5
detaljnije se razmatra utjecaj Suncevog vjetra i sile otpora na koronin izbacaj u medupla-
netarnom prostoru. Model MHD otpora ¢e se usporediti s empirijskim rezultatima i naci

odgovarajuce vrijednosti parametra I' i brzine Suncevog vjetra w,.
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4. Inicijacija i dinamika koroninih izbacaja
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(a) Kinematicke krivulje izbacaja. (b) Pojacanje €, omjer struja I/Iy i ubrzanje a.

Slika 4.34.: Impulzivan izbacaj. Kinematicke krivulje ubrzanja, brzine i visine za pocetnu
konfiguraciju sistema definiranu: S = 0.2ro, M = 10%2kg, (; = 0, n = 0.1, [y =
7.8 x 10" A, X, = 4, s magnetskim poljem korone By = 107*T. Suncev vjetar ima
brzinu modeliranu s obzirom na vrijednost na beskona¢noj udaljenosti w, = 400 km /s,
dok faktor otpora iznosi I' = 0.1. (a) Prikazane su kinematicke krivulje ubrzanja,
brzine i visine. U pocetnom trenutku (¢ = 0) izbacaj miruje (vs = 0km/s) i nalazi se
na polozaju: Hg/re, = 0.2. (b) Usporedba trajanja funkcije pojacanja e, omjera struja
I/1y i ubrzanja a. Rekonekcijski magnetskim pritok traje izmedu 0 < ¢ < 10min i
maksimalno pojacanje pocetne struje I iznosi €y, = 1.
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog

izbacaja

Meduplanetarne koronine erupcije (engl. skracenica ICME) povijesno spadaju u tzv.
Sunceve prolazne pojave (engl. transient events) koje u meduplanetarni prostor unose
velike koli¢ine materije i energije. MozZemo ih svrstati u dvije skupine: u ,spore“ ¢ija je
brzina manja od prosjecne brzine Suncevog vjetra i ,,brze” ¢ija brzina premasuje prosje¢nu
brzinu Suncevog vjetra. Prosjecna brzina Suncevog vjetra se krec¢e oko 400 km/s te tako
predstavlja granicu izmedu dva navedena tipa CME-a.

Vecinski prihva¢eno objasnjenje nastanka i pojave izbacaja je da su oni posljedica gu-
bitka stabilnosti magnetskog polja u koroni (Low, 1996). Magnetski tok iz konvekcijske
zone, kao i gibanja nozista zatvorenih magnetskih arkada u koroni, postupno gomilaju
energiju magnetskog polja, te u odredenom trenutku dolazi do gubitka stabilne ravnoteze,
otvaranja magnetskog polja i relaksacije nagomilane energoije u magnetskoj strukturi.
Postoji i drugacije misljenje kojim se razmatra mogucénost postojanja direktnog energet-
skog ,izvora® koji tjera izbac¢aj, npr. crpljenja energije iz bljeska i/ili iz podfotosferskih
slojeva (poglavlje 4).

Mehanizam kojim se poremecaj giba heliosferom nije upotpunosti objasnjen i jasan,
ponajvise zbog manjkavosti i nedostatka konkretnih opazackih mjerenja, te slozenosti si-
tuacije koju treba razmotriti i modelirati. Dosadasnji modeli mogu se podijeliti u nekoliko

kategorija:

o empirijsko-kinematicki modeli se ponajvise se oslanjaju na statisticku obradu opa-
zenih podataka i daju usrednjene prosjecne vrijednosti parametara naleta izbacaja
do Zemlje. Prvotni empirijsko-kinematicki modeli zasnovani na prevladavajuc¢em
utjecaju MHD otpora (Gopalswamy et al., 2000), polaze od pretpostavke da ICME
ubrzavaju/usporavaju srednjom akceleracijom duz cijelog putovanja od Sunca do
Zemlje, ali ne preciziraju o ¢emu ovisi akceleracija. Iznos akceleracije nije povezan
niti sa svojstvima Suncevog vjetra, niti sa svojstvima ICME-a. Ovaj tip modela
je kasnije nadograden (Gopalswamy et al., 2001b) tako da akceleracija prestaje na
nekoj udaljenosti manjoj od 1 AU, te se nakon toga ICME nastavlja gibati kons-

tantnom brzinom;
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

o analiticko-kinematicki magnetohidrodinamicki modeli zasnivaju se na fizikalnom pa-
rametriziranju otpora (Cargill, 2004). Trenutac¢na akceleracija ovisi o osnovnim zna-
cajkama ICME-a (brzini, masi, veli¢ini), kao i okolnog Sunc¢eva vjetra (brzini, gus-
toc¢i). U jednostavnijem obliku, jednadzba gibanja modelira se u linearnom obliku
po relativnoj brzini, dok se u naprednijoj pretpostavci koristi kvadrati¢ni oblik.
Primjer je model ,aerodinamickog® otpora koji pretpostavlja da je ukupna kine-
matika meduplanetarnog izbacaja samo uvjetovana njegovim medudjelovanjem sa
Suncevim vjetrom, zanemarujuci ostale intrinsicne karakteristike, na primjer oblik

magnetskog oblaka, utjecaj udarnog vala i sl.;

o numericki modeli razmatraju zasebne izbacaje, meduplanetarni izbacaj se smatra
pertubacijom kontinuiranog Suncevog vjetra. Perturbacija moze biti ili samo plaz-
mena (bez magnetskog polja) ili samo magnetska (u obliku cijevi magnetskog toka).
Zahvaljujuéi razvoju racunalnih tehnika, razvijeni su i potpuno numericki modeli,
kao $to je npr. ENLIL (Odstrcil, 2003; Falkenberg et al., 2010). ENLIL je vre-
menski ovisan trodimenzionalni model heliosfere koji numericki rjesava jednadzbe
za gustocu plazme, koli¢inu gibanja i gustocu energije, a namijenjen je prvenstveno
prognoziranju strukture Sunceva vjetra (Odstrcil, 2003; Lee et al., 2009). Pocetni
rubni uvjet se nalazi na 21.5 ili 30 Suncevih polumjera, a ulazni parametri za mo-
del zasnivaju se na sinoptickim podacima fotosferskog magnetskog polja. Prostorno
obuhvaca heliosferu od 60 sjeverno do 60 stupnjeva juzno i cijelih 360 stupnjeva azi-
mutalno. Posebna opcija modela omoguéava ,,ubacivanje* stozastog oblika ICME-a

u Suncev vjetar.

Analiticki pristup daleko pogodniji za potrebe ,svemirske prognostike* (engl. Space we-
ather) od numerickog, prvenstveno zbog brzine izracuna, $to je narocito vazno za prog-
noziranje u realnom vremenu. Uz to, rezultati su jednako pouzdani, ako ne i bolji od

numerickih, jer analiticki modeli imaju jasnije definiranu fizikalnu pozadinu.

5.1. Suncev vjetar

U svim modelima Sirenja i gibanja meduplanetarnih izbacaja u heliosferi Suncéev vjetar
igra bitnu ulogu. Materija kontinuirano otjec¢e u meduplanetarni prostor Suncevim vje-
trom, i to prosjecno oko milijun tona u sekundi, te doseze heliopauzu, granicu na kojoj je
izjednacen heliosferski tlak plazme s meduzvjezdanim.

Veé u 19. stoljecu pojavljuju se ideje da geomagnetski poremecaji nastaju aktivnoséu
Sunca iako se tada nisu znali pravi mehanizmi medudjelovanja geomagnetskog polja s

izbacajima. Kasnije, 1930-tih godina pretpostavlja se da ,,magnetski oblaci“ sa Sunca na-
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5.1. Suncev vjetar

a [ Norh Polarity
1 South Polarity

Slika 5.1.: Shematski prikazano Suncevo magnetsko polje tijekom: (a) slabe, (b) jake
Sunceve aktivnosti (Howard, 2011).

lije¢u na Zemljinu magnetosferu i uzrokuju poremecaje. Medutim, promatranjem repova
kometa, 1950/60-tih godina takva ideja postaje upitna i pocinje se razmisljati o izotrop-
nom kontinuiranom toku cestica i magnetizirane plazme sa Sunca koji ,oplakuje“ sva
tijela u Suncevom sustavu (pa tako i komete). Potpunu potvrdu postojanja kontinuira-
nog Suncevog vjetra daje je U.S. Mariner II sonda tijekom svoje misije izmedu 1962—-1967.
godine.

Jedan od prvih i kvantitativnih modela Suncevog vjetra bio je model Eugene Newman
Parkera krajem 50-tih godina proslog stolje¢a. Parker (1958) je pokazao da korona vrlo
dobro provodi toplinu, te da plazma ne samo da svladava gravitacijski utjecaj Sunca, veé¢
se giba supersonic¢no i odnosi magnetsko polje sa sobom. Polje Suncevog vjetra je usidreno
u Suncu, te s njime zajedno rotira i tako tvori Arhimedovu spiralu, ili kako se cesto u
njegovu cast naziva, Parkerovu spiralu. Suncev vjetar je supersonic¢an i stvara udarni val
na relativno sporim objektima u heliosferi, kao sto su kometi, magnetosfere planeta, i sl.
Meduplanetarni izbacaji koji su brzi od Suncevog vjetra razgréu i sazimaju magnetsko
polje Suncevog vjetra, te se plazma sabija i nakuplja na ¢eonom dijelu izbacaja. Ipak, ne
dolazi do medudjelovanja magnetskog oblaka i vjetra, jer je za to potrebna rekonekcija, a
ona se relativno sporo odvija.

Suncev vjetar dijeli se s obzirom na njegovu brzinu na dvije vrste: brzi i spori. Brz
Suncev vjetar je niske gustoce i uglavnom struji iz koroninih Supljina, u kojima je otvoreno
koronino magnetsko polje, te se ¢estice s povrsine nesmetano ubrzavaju i struje u medu-
planetarni prostor. Koronine Supljine najcesée nastaju u okolini Sunéevih polova i brz
vjetar otamo skoro stalno struji. Tijekom minimuma Sunceve aktivnosti magnetsko polje
Sunca je relativno jednostavno strukturirano (slika 5.1a), pa su polarne koronine Supljine
vrlo uocljive i prisutne, dok za maksimuma to nije slucaj (slika 5.1b). Prosje¢na brzina

vjetra s polarnih podruéja krece se oko 750 km/s. Spor Suncev vjetar je gust i najcesée se
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

Ekvator

Neutralna
strujna ploha

Slika 5.2.: Suncev vjetar prati oblik Suncevog magnetskog polja tzv. oblik , balerinine
suknjice* (Koskinen i Vainio, 2011).

pojavljuje u Sunc¢evom ekvatorijalnom podrucju s brzinama od oko 400 km/s. Trenutno
se ne znaju detalji nastanka Suncevog vjetra, medutim Suncevo magnetsko polje potice,
usmjerava i mijenja obje vrste vjetra. Struktura polja ponekad podsje¢a na tzv. oblik

,balerinine suknjice“ (slika 5.2) duz koje struji Suncev vjetar.

5.1.1. Chapmanov hidrostatski model

Chapman i Zirin (1957) su izveli hidrostatski model u kojem postuliraju da je tok energije

(47r?kdT /dr) na sferi radijusa r oko Sunca oc¢uvan:

4 (TQ/{dT> = 0. (5.1)

Termicka vodljivost ionizirane vodikove x plazme ovisi o temperaturi i zadana je s:

K= roT"?, (5.2)
gdje je ko konstanta. Integracijom jednadzbe (5.1) slijedi:

ar _

koo C 5.3
gdje je C konstanta. Sredivanjem se dobiva:
2d C
S (772 = 5.4
7dr ( ) Kor?’ (5:4)
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5.1. Suncev vjetar

i dodatnom integracijom gornje jednadzbe imamo:

C
T7? = —— 4+ D. (5.5)
RoT

Konstante C' i D se odreduju iz rubnih uvjeta temperature, odnosno pretpostavlja se da

temperatura korone iS¢ezava na beskonac¢noj udaljenosti:

T — 0 kako r — oo, (5.6)

a da temperatura na povrsini Sunca (r = rg) iznosi Tg, tj.:
T =Ty nar=rg. (5.7)

Time se iz jednadzbe (5.5) dobiva (D =01 C = —Tg)/QI{OT@):

T=T, <r®>2/7. (5.8)
r
Za ,povrsinsku® temperaturu korone od T, = 10° K, modelom se izra¢unava tempera-
tura od oko 10° K na 1 AU . Vrijednost ne odstupa previSe od izmjerene termicke brzine
elektrona i protona na 1 AU: T, = 1.4 x 10°K, T, = 1.2 x 10° K (Goldstein, 2006). Me-
dutim, model ne daje odgovarajuce vrijednosti tlaka plazme. U hidrostatskoj ravnotezi
vrijedi:
dp GMgnm
dr 2

Uvrstavanjem jednadzbe za temperaturu (5.8) i jednadzbe za idealni plin:

(n ukupna volumna gustoca, m je prosje¢na masa po Cesticil, T je temperatura plazme,

kp Boltzmannova konstanta). Slijedi:

p:%exp{mw@mn@ [(%>5/7—1]}. (5.10)

dPaTe r

Velic¢ine pg i ne su tlak i volumna gustoc¢a plazme pri Suncevoj povrsini, ro. Ocigledno

je da u dobivenoj jednadzbi (5.10) tlak tezi k nekoj konstantnoj vrijednosti (koja je puno

Ipredstavlja ukupnu masu plazme koja je podijeljena s ukupnim brojem ¢estica. Za potpuno ioniziranu
vodikovu plazmu to iznosi m = (myn, +men.)/(n, +ne), gdje su ny, ne, te my,, m. volumne gustoée
i mase protona i elektrona. U astrofizici se Cesto koristi druga veli¢ina, srednja atomska tezina,
koja ustvari predstavlja normiranu prosje¢nu masu ¢estice (ili atoma) na masu protona (ili ogoljene
vodikove jezgre), fi = m/my,.
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

veca od meduzvjezdanog tlaka, tj. =~ 107'py) na beskonac¢noj udaljenosti, Sto ne odgo-
vara stvarnosti. Na velikim udaljenostima tlak bi trebao pasti i izjednaciti se s malom
vrijednoséu meduzvjezdanog tlaka. Dodatno, gusto¢a u modelu stremi k beskonacnosti
kako se heliocentri¢na udaljenost r povecava. Eugene Parker je ove nedostatke nastojao

ispraviti svojim modelom Suncevog vjetra.

5.1.2. Parkerov model

U Parkerovom modelu (Parker, 1958) korona nije u statickoj ravnotezi. Glavna misao
vodilja modela je da se korona kontinuirano Siri, sve dok je meduzvjezdani tlak u tome
ne sprijeci. Takva ekspanzija ¢ini osnovu Parkerovog modela Suncevog vjetra. Postojanje
Suncevog vijetra potvrduju kometi, dok zasigurno i nedvosmisleno su potvrdili sateliti,
poglavito Lunik IIT i Venus I 1959. godine, te Mariner II 1960-tih godina.

Osnovu modela ¢ini ve¢ spomenuta zamisao da je Suncev vjetar stacionaran (Sto znaci

da dv/0ot = 0), sfernosimetrican i izoterman. Raspis zapocinje jednadzbom kontinuiteta:
V- (pv) =0, (5.11)

i jednadzbom gibanja:
p(v-V)v=—-Vp+pge. (5.12)

U jednadzbi (5.11) i (5.12) nalazi se masena gustoéa plazme p = mn, Sto predstavlja

umnozak prosje¢ne mase po cestici i ukupne brojcane gustoce.

U priblizenju uzimamo jednadzbu idealnog plina (5.9):
p=nRT. (5.13)
i pretpostavku da je korona izotermna,

T = konst. =T, (5.14)

Uzmimo da je brzina toka potpuno radijalna, pa vrijedi v = of (gdje je T jedini¢ni

radijalni vektor) sto uvstavanjem u(5.11) slijedi:
d /s
5(7“ pv) = 0,
r’pv = konst. (5.15)

Uz gravitacijsko ubrzanje Sunca, go = —GM /r*#, radijalna komponenta od (5.12) pos-
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5.1. Suncev vjetar

taje:
dv dp GMgp

p’UE = —5 — r2 . (516)

Izotermna? brzina zvuka c, je dana s ¢, = \/ kgT/m = \/p/ p, pa tako zakon idealnog
plina poprima oblik:
p=cp. (5.17)

Supstitucijom (5.15) i (5.17) u (5.16) dobiva se

pY dr  *dr 72

Dijeljenjem s gusto¢om p slijedi:

UE_ p dr 72

dv  cdp GM,

Upotrebom jednadzbe (5.15), tj. p = konst./r?v, ¢lan u gornjem izrazu preoblikuje se u
1dp d (1

pdr 7“21)5 (m), pa slijedi:

d d /1 M
vd—::—CQTQ ( )—G2®.

Ui
5 dr \r?w r

Derivacijom prvog clana desne strane jednadzbe po 7 i sredivanjem slijedi konac¢na jed-

nadzba gibanja:

2\ dv 2
-2 ) —=22(r - 1
(U v ) dr r2 (r=re), (5.18)

gdje je definiran r, = GM/2c¢%, na nacin da su r = r, i v = ¢, kriti¢ne tocke jednadzbe
(5.18). Ako plazma poprimi brzinu zvuka c;, tada radijalni polozaj r mora biti jednak
r. ili u protivnom ¢lan dv/dr — oo postaje beskonacan. Znaci, ako je r = r. tada ili je
dv/dr =0 ili v = ¢5. Obrnuto, ako je v = ¢, tada je ili dv/dr — oo ili 7 = r..
Integriranjem jednadzbe (5.18) dobivamo implicitnu ovisnost brzine o radijalnom polo-

zaju r:

(v)2 _m (U)Q 4l <7“> +4% el (5.19)

CS Cs TC
gdje je C konstanta. Rjesenja za pet razlicitih vrijednosti C' dana su na slici (5.3).

Rjesenje I ima dvostruke vrijednosti za neku udaljenost r, pa je tako nefizikalno. Nemo-
guce je da plazma napusta Suncevu povrsinu s brzinom manjom od brzine zvuka i doseze

maksimalni radijalni polozaj r. i onda se vraca natrag supersoni¢nom brzinom. Rjesenje

2tada je politropski indeks 77 = 1 u opéenitom izrazu pV" = konst.
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v/cs

(@)
[ep]

Slika 5.3.: Ovisnost brzine Suncevog vjetra v o radijalnom polozaju r za pet razlic¢itih
vrijednosti konstante C'. Brzina je normirana na brzinu zvuka cg, a radijalni polozaj s
obzirom na kriti¢nu vrijednost r. (Koskinen i Vainio, 2011).

IT je takoder nefizikalno, jer brzina Suncevog vjetra, kao prvo, ima dvostruke vrijednosti
na velikim heliocentricnim udaljenostima, a kao drugo, vjetar prema tome rjesenju ne
postoji u Suncevoj blizini. U rjesenju III brzina postaje ve¢a od brzina zvuka veé¢ u vrlo
niskoj koroni, Sto se ne opaza, pa se i to rjesenje moze zanemariti. Znaci, fizikalno jedino

moguca rjesenja su IV i V.

U rjesenju IV plazma otjece s povrsine Sunca, ali nikada ne prestize brzinu zvuka,
ne postaje supersoni¢na, pa se takvo strujanje plazme naziva stelarnim (ili zvjezdanim)
lahorom. 1z slike (5.3) vidi se da brzina na velikim udaljenostima tezi k nuli (lim, o, v(r) =
0).

Na velikim udaljenostima iz jednadzbe (5.19) slijedi:

2
—In (U) 41n (r) ,
CS TC

v (7”)2 , (5.20)

Cs T

Q

Q

Uvrstavanjem u (5.15), za gustocu se dobije:

konst. N konst.

= ~ . 5.21
p r2v csr? (5:21)
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5.1. Suncev vjetar

Gustoca postaje konstantna na velikim udaljenostima, pa tako i tlak. Medutim, nije
moguce izjednaciti tlak Suncevog vjetra s niskim meduzvjezdanim, te niti to rjesenje ne
moze se smatrati fizikalnim.

U rjesenju V plazma napusta Suncevu povrsinu nekom odredenom pocetnom brzinom,
nakon toga doseze kriticnu tocku u r = r. s brzinom od v = ¢,. Poslije brzina postaje
supersonicna, a tlak se smanjuje. Kriticna tocka odreduje konstantu integracije C' u
jednadzbi (5.19), ona mora iznositi C' = —3.

Promotrimo ponasanje vjetra na velikim udaljenostima. Slika (5.3) nam govori da za

velike udaljenosti 7 brzina postaje vrlo velika, v > ¢;. U tom slucaju jednadzba (5.19)

in 7).

Isto tako, iz jednadzbe (5.15) dobivamo gustocu:

glasi:

VN
S e
N——

no
Q

Q

B konst. N konst.
r?v r2y/In(r/r.)

i vidimo da gustoc¢a pada na nulu kada r tezi u beskonac¢nost. Plazma je izotermna, pa

(5.23)

¢e tako ponasati i tlak. Tlak opada s udaljenoscu, pa ga je moguce izjednaciti s niskim
meduzvjezdanim tlakom na granici heliosfere (heliopauzi). Rjesenje V Parkerovog modela
Suncevog vjetra je fizikalno i usuglaseno s opazanjima. Dobro objasnjava supersoni¢nost
vjetra nakon neke odredene kriticne radijalne udaljenosti r.. Kriticna udaljenost r. se
odreduje uvrstavanjem polumjera Sunca 7, tipiéne prosjecne temperature korone Tt =
10° K, te gustoce protona n,,. Pretpostavlja se da je vodikova (m. < m,,) plazma potpuno
ionizirana (n. = n,), Sto znac¢i da je prosjecna masa po Cestici m = (n.me + n,m,)/(ne +

n,) =~ my,/2. UvrStavanjem se dobiva brzina zvuka:

[kgT, 2kgT,
Cs = B, © = | B0 o 0P ms_la
m my,

i kriti¢ni radijalni polozaj:

_GM,

Te =
2
2cz

~ 10 ro.

Udaljenost Zemlje od Sunca otprilike iznosi 215 r, Sto znaci da je Suncev vjetar superso-
nican u okolini Zemlje. Parkerov model moze procijeniti tu brzinu tako da se u jednadzbu

(5.19) uvrsti r = 2157 i rijesi po v. Dobiva se da v(2157) ~ 350kms™!, §to je dosta
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

dobro usuglaseno s opazanjima sporog Suncevog vjetra na 1 AU. Bitno je naglasiti da
je Parkerov model medu prvim modelima, te da ipak sadrzi odredena neodgovarajuca
pribliZzenja, npr. da je plazma izotermna, sto bas i nije u suglasnosti sa stvarnosé¢u. Uvjet
izotermnosti u modelu moze se poboljsati tako da se zamijeni s nekim od politropskih
oblika za tlak plina, na primjer p = Kp". Drugo neprikladno priblizenje je sto Suncev
vjetar ne otjece izotropno sa cijele Sunceve povrsine veé¢ najveéim dijelom struji iz ko-
roninih Supljina u kojima su jaka magnetska polja otvorena i iz kojih cestice nesmetano
struje velikim brzinama. Ipak, model zadovoljava i usuglasen je s ¢injenicom da vjetar
iS¢ezava na velikim udaljenostima, pa mu se tlak moze izjednaciti s meduzvjezdanim (na

udaljenosti od otprilike 100 AU gdje se nalazi heliopauza).

5.1.3. Odredivanje brzine Suncevog vjetra iz opazackih podataka

Sheeley et al. (1997) iz podataka dobivenih pomoéu LASCO (Large Angle Spectrometric
Coronagraph) koronagrafa, koji je sastavni dio SOHO (Solar and Heliospheric Observa-
tory) satelitske misije, odreduju empiricku ovisnosti brzine Suncevog vjetra o udaljenosti.
Promatraju i vremenski prate nehomogenosti u ,bijeloj svjetlosti“ nastale zbog Thom-
sonovog rasprsenja na elektronima korone. Nehomogenosti u koroninoj plazmi kontinu-
irano otjecu iz okoline koroninih strujnica ekvatorijalnog pojasa. Medutim, sporadi¢no
se zapaza kidanje, ubrzavanje i odnasanje vrha strujnice kontinuiranim Suncevim ekva-
torijalnim vjetrom. U C2 (2.2 — 67y) i C3 (3.7 — 30ry) koronagrafima pojedinacno su
pratili i odredivali kinematicke krivulje tri takva dogadaja tijekom: 24. svibnja 1996., 30.
travnja 1996. i 30. listopada 1996. godine (slika 5.5). Pra¢enjem gibanja nehomogenosti
u kontinuiranom Sunc¢evom vjetru posredno se dobiva informacija o brzini ekvatorijalnog
Suncevog vijetra.

Mjernim podacima prilagodavala se ovisnost heliocentri¢ne udaljenosti o vremenu ili
brzine o polozaju. Podacima dobivenim 24. svibnja i 30. listopada 1996. godine najbolje

je odgovarala funkcija heliocentriéne udaljenosti (slika 5.5):
a o
’f‘(t) =79+ Uot + §t (524)

gdje su rq i vg polozaj i brzina prve tocke mjerenja na grafu, dok je a konstantno ubrzanje.
Derivacijom prethodnog izraza po vremenu, uvrstavanjem t = (v — vp)/a u jednadzbu za
r(t) i sredivanjem, dobiva se:

v(r)? =2a(r —ry) (5.25)

pri ¢emu je 11 = ro — v3/(2a) udaljenost na kojoj brzina iS¢ezava (v = 0).

U drugim slucajevima (za mjerenje 30. travnja 1996. i skup od 65 nezavisnih mjerenja)
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Slika 5.4.: Primjer opazenog gibanja koronine nehomogenosti na dan 24. svibnja 1996. g.
u LASCO C2 (lijevo) i C3 (desno) koronagrafima (Sheeley et al., 1997).
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pogodnija pretpostavka brzine je:
v(r)? =02 [1—e trmime]. (5.26)

Funkcija je slicnog oblika kao i (5.25), osobito u sluc¢aju kada je r = r1, medutim brze se
priblizava asimptotskoj brzini v, za vrijednosti r — ry > r,.

Ovim postupkom Sheeley et al. (1997) dodatno ograni¢avaju i empiricki poboljsavaju
klasi¢ne teoretske jednadzbe gibanja Suncevog vjetra, npr. izvedene Parkerovim modelom

isl.

5.1.4. Opazacko-empirijski modeli gustoée korone

Modeli opisani u poglavljima 5.1.1, 5.1.2 i 5.1.3 imaju uglavnom povijesnu vaznost. Da-
nas nema jedinstvenog modela koji bi to¢no i u potpunosti opisivao ponasanje Suncevog
vjetra. Potpuni opis bi trebao ukljucivati ponasanje magnetskog polja, rotaciju plazme,
kao sto pokusavaju npr. modeli (Weber i Davis, 1967) i Sakurai (1985). Ipak, mozda je
bolje krenuti ,retrogradno®, osloniti se na opazacke podatke i njima prilagodavati funk-
cionalne ovisnosti temperature, magnetskog polja, te posebice broj¢ane gustoce cestica.
Nedostatak u provjeri takvog pristupa nastaje zbog nedovoljnog broja jednoliko raspo-
redenih mjernih ,detektora®“. Najveéu pouzdanost podataka ocekivano pruzaju mjerni
instrumenti na udaljenostima od 1 AU, odnosno u okolini Zemlje.

Opazanja se ponajvise oslanjaju na podatke dobivene iz zracenja korone. Ugrubo,

zracenje korone mozemo podijeliti na:
1. emisijske linije visokoionziranih metala,

2. zracenje kontinuiranog spektra i njegovo rasprsenje na slobodnim elektronima ko-

rone (Thomsonovo rasprsenje), sto ¢ini najveéi udio u ukupnom zracenju.

Empirijski modeli oslanjaju se na mjerenje radijancije (u jedinicama Wm™2sr~!) i polari-
teta kontinuiranog i rasprsenog zracenja na razli¢itim heliografskim polozajima ili razli-
c¢itih morfoloskih podrucja, npr. unutar i izvan aktivnih podrucja tijekom minimuma ili
maksimuma Sunceve aktivnosti.

Od istaknutijih modela mogu se spomenuti van de Hulstov (van de Hulst, 1950) i
Newkirkov (Newkirk, 1959, 1961, 1967). 1950-tih godina radijancije su bile pretezito
mjerene tijekom pomréina Sunca u blizini Suncevog diska, pa sve do otprilike 30 7.

Valjanost modela ovisi o moguénosti predvidanja ponasanja gustoce s radijalnom uda-
ljenos¢éu od Sunca. Trenutno, sam postupak dobivanja elektronske gustoée n.(r) iz opa-

zenih radijancija spada u standardnu proceduru (van de Hulst, 1950). Zasniva se na
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Slika 5.5.: Empiricke brzine Suncevog vjetra (Sheeley et al., 1997). (a) Brzina nehemo-

genosti v u koroni ovisna o radijalnoj udaljenosti r od Sunca za dogadaj 24. svibnja
1996. g. (b) Brzina nehemogenosti v u koroni ovisna o radijalnoj udaljenosti  od Sunca
za dogadaj 30. listopada 1996. g. (c) Brzina nehemogenosti v u koroni ovisna o radi-

jalnoj udaljenosti r od Sunca za dogadaj 30. travnja 1996. g. (d) Brzine 65 razli¢itih

nehemogenosti u koroni ovisna o radijalnoj udaljenosti od Sunca. U podslikama a) i b)
krivulje su odredene s obzirom na jednadzbu (5.25), dok se u podslikama c) i d) koristi
metoda najmanjih kvadrata uz upotrebu jednadzbe (5.26).
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pretpostavci da cijelo zracenje dolazi jedino iz Thomsonovog rasprsenja upadnog zrace-
nja na elektronima korone (tzv. K-korone). Mjerenjem radijancija razli¢itih (medusobno

okomitih) polarizacija dobiva se elektronska gustoca.

5.1.4.1. Newkirkov i van Hulstov model

Elektronska gustoca korone moze se odrediti u bilo kojem njezinom dijelu. Glavna pret-
postavka Newkirk-ovog modela (Newkirk, 1961) je da elektronska gustoca ,mirne* korone

(tj. u vrijeme minimuma Sunceve aktivnosti), n,, je oblika:
N (R) = ng x 10+3%/F (5.27)

pri ¢emu ng = 4.2 x 10*cm 3, a R je radijalna udaljenost od sredista Sunca izrazena u
jedinicama Suncevih polumjera r. Relacija je slicna van de Hulst-ovom modelu (van
de Hulst, 1950) gdje se koristi za ekvatorijalno podrudje, s razlikom da je poveéana za
priblizan faktor 2.2. Do pretpostavke se dolazi zapravo razmatranjem Parkerovog modela
(jednadzbi (5.19), (5.11)) pri brzinama v < c¢s.
Gustoca je povecana iznad aktivnih podrucja i moze se pretpostaviti da to povecanje
slijedi Gaussianov oblik:
na(R, B) = Ciny(R)e ~F* /2% (5.28)

Ukupna elektronska gustoca u bilo kojem dijelu korone moze se na osnovu pretpostavke
pisati:
ne(R, B) = nm(R) + na(R, B) = nim(R) [1 + Cre ~F/27] (5.29)

gdje se proizvoljni o(R) disperzijski parametar i konstanta C; odreduju iz opazackih
podataka.

Gustoca ne(R, #) ovisi o radijalnom polozaju od sredista Sunca, R i udaljenosti § od
osi neke istaknute morfoloske strukture (npr. aktivnog podrucja), kao $to je prikazano
na slici 5.6:

B? = (z — Rcosh)® + (y — Rsinf)* + 22 (5.30)

Na slici je oznacena projicirana udaljenost na ravninu neba s p, udaljenost na doglednicu
s Y, te radijalna udaljenost od centra Sunca do mjesta rasprsenja s R. Sve prethodno
navedene veli¢ine (tj. p, Y, R) normirane su s obzirom na Suncev polumjer rg.

Radijancija se izrazava u relativhom odnosu s obzirom na srednju radijanciju cijelog
Suncevog diska (u jedinicama x107'%). Komponenta relativne radijancije K; je okomita
na ravninu na kojoj leze vektori p, R i Y, a relativha komponenta koja lezi u ravnini
razapetoj vektorima (p, R,Y) oznacena je s K.

Upadno zracenje pobuduje i tjera elektron na tiranje u smjeru medusobno okomitih
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(a) Osi polarizacije. (b) Koordinatni sustav u izvodu Thomsonovog
rasprsenja.

Slika 5.6.: Geometrija pri racunanju Thomsonovnog rasprsenja korone u van Hulstovom
i Newkirkovom modelu. (a) Geometrijski prikaz osi polarizacije oscilacija elektrona
(A, A, B) i komponente intenziteta rasprsene svjetlosti (J;, J.) (van de Hulst, 1950).
(b) Udaljenost § od neke istaknute morfoloske strukture Sunca (npr. aktivnog podru-
¢ja), na radijalanoj udaljenosti od sredista Sunca R, do tocke raspsenja svjetlosti na
elektronima P. Tocka P se takoder nalazi na istoj radijalanoj udaljenosti R (Newkirk,
1961).

polarizacijskih amplituda. Smjerovi su oznaceni sa (A, A, B), a to znac¢i da A(R) i B(R)
¢ine osi vibracijskog elipsoida elektrona na heliocentri¢nooj udaljenosti R.
Razlika relativnih medusobno okomitih radijancija mjerenih u tocki (p, ¢) na korona-

grafu ovisna je o brojc¢anoj elektronskoj gusto¢i na mjestu rasprsenja (R, ) i dana je

izrazom (Newkirk, 1961):

AK(p,¢) - Kt(pa¢)_Kr(pa¢):

. 344 x107* [ p*dR
- X / (BB AR) ~ BR) s (531

Konstanta C' = 1.32 je omjer radijancije sredista Suncevog diska i srednje vrijednosti

Gitavog diska na valnoj duljini od 5200 A.

Opazanjem i mjerenjem AK (p, ) u koronagrafu i velicina: A(R) i B(R), relacija omo-
gucuje izracun prostorne raspodjele gustoce oko Suncevog diska n.(R, 3) u cm™3 na bilo

kojoj heliografskoj sirini ¢ i duljini 6, npr. iznad aktivnih podrucja, polova, ekvatora i sl.
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5.1.4.2. Mannov model

Mannov model (Mann et al., 1999) zasniva se na Parkerovom (Parker, 1961) modelu i
svodi se na pojednostavljenje relacije (5.19) za malu brzinu Sunc¢evog vjetra v < ¢,. Dosta
dobro se podudara s mjernim podacima sve do 5 AU. U jednadzbi (5.19) zanemaren je

prvi ¢lan s lijeve strane jednakosti, pa je

2
1n(”) ~ —4m<r>—4“3+3 (5.32)
Cs Te r
v’ &~ cZexp {—4ln <T> g4y 3} (5.33)
Te r
e—2rc/7‘

v ~ konst. = (5.34)

Uvrstavanjem jednadzbe (5.34) u (5.15) dobivamo ukupnu gustoéu:
konst. S 5.35

— t .

n(r) onst.———, (5.35)

gdje je m = m,[i prosjecna mase po cestici u kojoj je fi prosjecna atomska tezina i m,,
masa protona. Kako je izotermna brzina zvuka dana s ¢? = kgT'/m, iz Parkerovog modela

dobiva se kriti¢ni radijalni polozaj:

GM, GMzm
- _ , 5.36
T 9@ T ksl (5:36)
Uvrstavanjem 7. u jednadzbu (5.35) slijedi:
2re/T eA/’/’
n(r) = konst.—— = konst. (5.37)
m
A
ne(r) = ngexp l (7“@ - 1)1 : (5.38)
To r

Uvedene su nove supstitucije: A = GMym/kgT, te elektronska gustoc¢a na povrsini Sunca
ne = ne(r =rg), a rg predstavlja Suncev polumjer. Mann et al. (1999) uzimaju tocnije
vrijednosti prosjecne atomske tezine fi ~ 0.6 i ukupne gustoca plazme n ~ 1.9n, (Priest,
1982, str. 82), jer plazma korone i Suncevog vjetra nije isklju¢ivo potpuno ionizirana
vodikova plazma, ve¢ se sastoji i od tezih elemenata.

Newkirova barometrijska relacija (jednadzba (5.27)) je identiéna izrazu za gustocéu
(5.38) kada temperatura iznosi T = 1.4 x 10*K. Newkirk (1961) model nije potpun
i ,dobro podesen® iz ociglednog razloga sto se oslanjao na manjkave podatke dobivene
samo mjerenjem bijele svjetlosti korone za vrijeme rijetkih Suncevih pomréina. Oblik i

trend krivulje ovisnosti gustoc¢e o udaljenosti je dobar, medutim vrijednosti su podcije-
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njene. Model bi mogao donekle davati dobre rezultate ako se funkcija gusto¢e pomnozi s
pribliznim faktorom 4 (usporedba Mann et al. (1999) modela s razli¢itim podacima dana
je na slici 5.7).

Iz usporedbe mjerenih gustoca u koroni i meduplanetarnom prostoru (do 5 AU) i Man-
novog modela moze se zakljuciti da on daje dosta dobre rezultate, ponajvise za gustoce u
ekliptickoj ravnini. Mannov model predstavlja ,vremenski usrednjen“ model, odnosno ne
sadrzava vremensku ovisnost (iako su korona i meduplanetarni prostor dinamicka okru-

zenja), ve¢ samo prostornu.

5.1.4.3. Leblanc, Dulk, Bougeret (LDB) model

Model se temelji na mjerenjima radiovalnog zracenja tipa III. Elektroni visokih ener-
gija struje sa Sunca i putuju prema koroni i meduplanetarnom prostoru duz otvorenih
magnetskih silnica. Svojim gibanjem stvaraju plazmene oscilacije u koroni na plazmenoj
frekvenciji f,. Dio tih oscilacija se pretvara u elektromagnetsko zracenje fundamentalne
frekvencije f = f, i/ili frekvencije prvog harmonika f = 2f,.

Plazmena frekvencija je direktno povezana s elektronskom gustoéom okoline (npr. plazme
korone) pomocu izraza f,[kHz|] ~ 9,/n.[cm~3]. Poznavanjem nacina emisije (fundamen-
talni ili mod prvog harmonika) i opazanjem u velikom rasponu frekvencija (od MHz do
kHz) moguce je odrediti elektronsku gustoé¢u korone do 1 AU.

U niskoj koroni gustoc¢a naglo pada s udaljenoséu, da bi u visokoj koroni i medupla-
netarnom prostoru pad postao blazi. Pretpostavlja se da gustoca slijedi vise funkcijskih
oblika koji posebno vrijede za nisku, srednju i visoku koronu:

=% 1.3rg S < 3re,
ne(r) ~r=t 3rg Sr < 107, (5.39)

=2, 10rg S < 21570,

Jedinstvena relacija gusto¢e mora moci davati prosjecne elektronske gustoce od niske
korone do 1 AU (ili izrazeno u Sunéevim polumjerima, iznosi 215r), stoga mora biti

linearna kombinacija:

ne(r) - klr_Q + k’z’l"_4 + kg?"_G (540)

u kojoj svaki ¢lan se odnosi na odredeno podrucje ,djelovanja®
Leblanc et al. (1998) prilagodavaju pretpostavljenu ovisnost (5.40) empirickim po-
dacima, dobivenim opazanjima provala zracenja tipa III Wind satelita tijekom Sun-

¢evog minimuma (slika 5.8). Iz plazmene frekvencije na 1 AU izracunali su gustoéu
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Slika 5.7.: Usporedba Mann et al. (1999) modela s modelom Newkirka i opazackim poda-
cima. (a) Ovisnosti gustoce elektrona N = n.(r) (puna linija) i brzine Sun¢evog vjetra
v(r) (isprekidana linija) o udaljenosti. Numericki su rjesavane jednadzbe (5.38) i (5.15)
na temperaturi 7 = 10°K. Radijalna udaljenost je normirana na Suncev polumjer
Rs = 15 = 6.958 x 10° km i astronomsku jedinicu 1 AU = 1.5 x 10® km. (b) Usporedba
N = n.(r) Mann et al. (1999) gustoce (puna linija) s ¢etverostrukom gustoc¢om Newkirk
(1961) modela (isprekidana linija) u podrué¢ju od 1.02—1.30 Suncevih polumjera. (c) Us-
poredba N = n.(r) Mann et al. (1999) gustoce (puna linija) sa satelitskim ULYSSES
mjerenjima (isprekidana linija) tijekom uzlazne faze Sunceve aktivnosti. (d) Usporedba
N = n.(r) Mann et al. (1999) gustoce (puna linija) sa satelitskim ULYSSES mjerenjima
(isprekidana linija) tijekom silazne faze Sunceve aktivnosti.
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Slika 5.8.: Leblanc model elektronske gustoc¢e do 1 AU. Model je prilagoden mjerenjima
radiovalnog zracenja tipa III Nancay opservatorija u frekvencijskom rasponu od 25 —
75 MHz (Leblanc et al., 1998).

ne(1AU) = 7.2cm ™3, na osnovu koje normiraju empirijsku relaciju (5.40).
Odreduju koeficijente kq, ko, ks i:

ne(R) =33 x 10°R 2+ 4.1 x 10°R™* + 8.0 x 10"R™° [em™?]. (5.41)

U relaciji je udaljenost R = r/rs normirana na Suncev polumjer rg. Udaljenost se moze
normirati i s obzirom na vrijednost astronomske jedinice, D = r/1 AU = r/(215rs) , pa
je:

ne(D)=72D72+1.95x 107D~ +8.1 x 107" D% [em ™). (5.42)

Model je usporeden s modelima drugih autora i usporedba je dana u tablici 5.1 i na
slikama 5.9a, b.

5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

Proucavanje utjecaja Sunca na prilike na Zemlji i u njoj bliskom svemirskom okolisu
opéenito se naziva svemirskom prognostikom. Koronini izbacaji uzrokuju geomagnet-

ske poremecaje i svemirska prognostika pokusava pravovremeno odrediti trenutak naleta,
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(b) Normalizirani modeli gustoée (Leblanc et al., 1998).

Slika 5.9.: Usporedba Leblanc et al. (1998), Bougeret et al. (1984), Saito et al. (1977),
Alvarez i Haddock (1973) i Fainberg i Stone (1971) modela elektronske gustoce. (a) Za-
debljanja na linijama predstavljaju podrucja valjanosti odredenog modela, dok ostatak
prikazuje ekstrapoliranu ovisnost (do 1 AU). (b) Modeli su normalizirani tako da na
1 AU daju vrijednost elektronske gustoée od 7.2 cm=3.

136



5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

Tablica 5.1.: Usporedba razlic¢itih modela gusto¢e: LDB — Leblanc et al. (1998); SPM —
Saito et al. (1977); BKS — Bougeret et al. (1984); AH — Alvarez i Haddock (1973); FS
— Fainberg i Stone (1971) (Leblanc et al., 1998).

Model Elektronska gustoéa n.(R[re]) [em™3] valg);r?or;?[ere] nfgﬂﬁ}f )
LDB 33x10°R24+4.1 x 105R™* 4+ 8.0 x 10"R~° 1.8 —215 7.2
SPM 1.36 x 105R~214 4 1.68 x 108R 613 2.5—5.5 13.9
BKS 4.86 x 10°R~210 64 — 215 6.1
AH 2.83 x 10° (R — 0.9)"*" 4.8 — 210 27.6
FS 5.52 x 107 R~263 10 — 40 40.5

nastanka popratnih pojava i nepovoljnog utjecaja na geomagnetsko polje. U danasnje
tehnolosko doba koronini izbacaji takoder nepovoljno utjecu na satelitsku navigaciju, ko-
munikacije i sl. Iznimno je vazno razviti metode i alate kojima bi se pratila kinematika
izbacaja i odredivalo vrijeme njihovog dolaska do Zemlje (tzv. tranzitno vrijeme) iz ko-
ronagrafskih mjerenja. Vrlo gruba procjena tranzitnog vremena iznosi otprilike 80 sati,
odnosno otprilike 4 dana, i ¢esto se naziva Briicknerovim ,,80-satnim pravilom* (Brueckner
et al.; 1998). Temelji se na pretpostavci da Suncev vjetar prosjecne brzine od 400 km/s
odnosi izbacaj, te on zajedno sa Suncevim vjetrom prevaljuje put od 1 AU, za sto mu je

potrebno otprilike 80 sati.

Problemi koji se javljaju u izracunu vremena dolaska povezani su s nepouzdanoséu pri
odredivanju geometrije, pocetne brzine i putanje izbacaja. Opazanja izbacaja koronagra-
fom samo s jednog satelita nisu dovoljna, jer takva mjerenja su optere¢ena nepouzdanim
projekcijskim efektima s obzirom na ravninu neba (Gopalswamy et al., 2000). Ne dobiva,
se pouzdana trodimenzionalna geometrija i pravi polozaj izbacaja. Cak i u slucajevima
tzv. ,halo“ izbacaja, kada nedvosmisleno znamo da je izbacaj usmjeren prema Zemlji,
tesko mu je odrediti pravu brzinu kretanja. Uglavnom, Sto je smjer gibanja vise otklonjen
od ravnine neba, to mjerenje trpi veéu nepouzdanost. S druge strane, in situ opazanje,
npr. na 1 AU, daleko je pouzdanije, medutim izbacaj se nalazi ve¢ neposredno pred

Zemljom i takvi podaci nisu upotrebljivi u prognosticke svrhe.

U poglavlju 3 bilo je navedeno da meduplanetarni izbacaj povecava gustoéu protona
u Sunc¢evom vjetru i kontinuirano mijenja usmjerenje vektora magnetskog polja. Brzina
takvog magnetskog ,,oblaka“ skoro da je identi¢na brzini Suncevog vijetra, i krece se u
rasponu od prosje¢nih 400 do 700 km/s. Oc¢ito Sunéev vjetar nastoji ubrzati spore, ili za-
kociti brze koronine izbacaje. Proces je slican aerodinamickom otporu, medutim u takvom
nesudarnom okruzenju zanemarivi su viskozno-disipacijski procesi, pa se prijenos impulsa

i energije s izbaCaja na Suncev vjetar (i obratno) provodi magnetohidrodinamickim valo-
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

vima.

Prognosticke metode i modeli mogu se svrstati u nekoliko kategorija. U glavnoj razdi-
obi, imamo potpuno empiricko-statisticke (jos se nazivaju i kinematicko-empirickim me-
todama), te numericke magnetohidrodinamicke (MHD) metode. Osnova kinematicko-
empirickih metoda sastoji se od trazenja veza izmedu pocetnih opazackih koronagrafskih
parametara, karakteristika heliosferskog gibanja i tranzitnog vremena meduplanetarnog
izbacaja do Zemlje (Brueckner et al., 1998; Gopalswamy et al., 2000; Vr$nak i Gopal-
swamy, 2002; Manoharan et al., 2004; Michatek et al., 2004; Schwenn et al., 2005; Mano-
haran i Mujiber Rahman, 2011).

Numericki MHD modeli isklju¢ivo numerickim metodama rjesavaju MHD jednadzbe
i izraCunavaju gibanje meduplanetarnih koroninih izbacaja ili potisnutih udarnih valova
(McKenna-Lawlor et al., 2002; Fry et al., 2003; Gonzéalez-Esparza et al., 2003; Dryer et al.,
2004; Manchester et al., 2004; Odstrcil et al., 2004, 2005; Smith et al., 2009; Taktakishvili
et al., 2009; Falkenberg et al., 2010).

U procjepu izmedu osnovnih metoda nalaze se kinematicke (magneto)hidrodinamicke
analiticke metode. U sebi sadrze hipotezu da nakon odredene heliocentri¢ne udaljenosti
meduplanetarni izbacaj podpada pod utjecaj okolnog Suncevog vjetra (Vrsnak, 2001b;
Vrsnak i Gopalswamy, 2002; Cargill, 2004; Owens i Cargill, 2004; Vr$nak i Zic, 2007;
Borgazzi et al., 2009; Lara i Borgazzi, 2009; Vrsnak et al., 2010; Temmer et al., 2011,
2012). Hipoteza proizlazi iz opazacke ¢injenice da se izbacaji brzi od Suncevog vjetra u
meduplanetarnom prostoru usporavaju, a sporiji ubrzavaju (Gopalswamy et al., 2001b;
Vrsnak et al., 2004b; Yashiro et al., 2004; Manoharan, 2006; Webb et al., 2009). Na slici
5.10 prikazane su srednje vrijednosti ubrzanja a izbacaja mjerenih LASCO (Large Angle
and Spectrometric Coronograph, (Brueckner et al., 1995)) u ovisnosti o njihovim srednjim
vrijednostima brzina u projekciji na ravninu neba. LASCO koronograf obuhvaca heliocen-
tricne udaljenosti od 2 — 30r,. Uzorak se sastoji od 3091 izbacaja mjerenih u periodu
od sijecnja 1997. g. do lipnja 1996. g. (Vrsnak et al., 2009). Uocljiva je antikorelacija
izmedu ubrzanja i brzine izbacaja, odnosno vidi se da brzi izbacaji bivaju usporeni, dok
spori ubrzani. Pravci prilagodeni metodom najmanjih kvadrata podacima sijeku apscisu
na otprilike v ~ 400km/s, Sto je prosjecna brzina Suncevog vjetra. Zanimljivo je da svi
spori izbac¢aji ubrzavaju (odnosno uvijek im je a > 0). S druge strane, neki od brzih
nastavljaju ubrzavati, iako bi se ocekivalo da budu zakoceni i po¢nu usporavati. Oc¢ito na
njih jos uvijek djeluje Lorentzova sila.

Tranzitno vrijeme 7 definira se kao vrijeme koje je potrebno da vodeéi luk izbacaja
zapazen u koronagrafu preraste u meduplanetarni i zabiljezi se in situ mjerenjima, npr. na
1 AU. Ponekad je tesko procijeniti da li je izbacaj prerastao u identi¢ni meduplanetarni,

tj. da postoji direktna veza medu njima. Jedan od jednostavnijih modela je model
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Slika 5.10.: (a) antikorelacija ubrzanja i brzine izbac¢aja mjerena LASCO koronagrafom;
(b) antikorelacije za izbacaje malih (sivi O) i velikih masa (crni x). Ispisane su jed-
nadzbe pravaca na osnovu njihove prilagodbe podacima metodom najmanjih kvadrata,
te koeficijenti korelacije C' (Vrsnak et al., 2009).

konstantnog ubrzanja izbacaja u meduplanetarnom prostoru (Gopalswamy et al., 2000) i
bio je ve¢ spomenut u poglavlju 3.3.1. U sljede¢im poglavljima ponovit ¢e se i usporediti

s ostalim modelima.

5.2.1. Linearni i kvadrati¢ni magnetohidrodinamicki oblik otpora

Medudjelovanje Suncevog vjetra i izbacaja je takvo da Suncev vjetar koci ili tjera koronin
izbacaj. Najjednostavniji empiricki model gibanja prikazan je u Gopalswamy et al. (2000).
U modelu se u grubom priblizenju pretpostavlja da efektivno ubrzanje izbacaja a ostaje
konstantno tijekom cjelokupnog njegovog gibanja od Sunca do Zemlje (1 AU). Srednja
vrijednost ubrzanja dobiva se iz opazanja:

~ v(1AU) — v

a=———"— (5.43)
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

pri ¢emu je v(1 AU) brzina izbacaja na udaljenosti od Sunca do Zemlje, vy je pocetna
brzina, a 7 je tranzitno vrijeme. Tranzitno vrijeme racuna se rjeSavanjem jednadzbe za
jednoliko ubrzano gibanje izbacaja uz poznavanje udaljenosti koju izbacaj prevali. U ovom

konkretnom slucaju ona je jednaka udaljenosti od Sunca do Zemlje, s(7) = 1 AU:
L,
s(T) = voT + J0T = 1AU. (5.44)

1i tran-

Model ne moze opisati gibanje sporih izbacaja, pocetnih brzina vy < 500 km s~
zitnih vremena oko 4.2 dana. Gopalswamy et al. (2001b) doraduju i unaprjeduju model
statistickom obradom empirijskog uzorka od nekoliko karakteristi¢nih koroninih izbacaja.
Slijedi da je najlakse promijeniti uvjet konstantnosti ubrzanja po cijelom putu, te se pret-
postavlja da je ubrzanje a konstantno samo do neke specificne udaljenosti. Udaljenost
na kojoj ubrzanje prestaje odreduje se statistickom analizom uzorka i pokazalo se da ne
ovisi 0 pocetnoj brzini izbacaja iz uzorka. Gopalswamy et al. (2001b) izracunavaju uda-
ljenost prestanka akceleracijske faze i dobivaju iznos D = 0.76 AU, $to znaci da je ukupno
tranzitno vrijeme zbroj vremena konstantne akceleracijske faze do 0.76 AU i vremena

balistickog gibanja® izbacaja do 1 AU. Ukupno tranzitno vrijeme iznosi:

—vg+ /3 +2aD  1AU - D
- + NETETE (5.45)
vg + 2a

Koronin izbacaj je pod utjecajem vise sila tijekom svog putovanja do Zemlje. U pocetnoj

T =

akceleracijskoj fazi najjace djeluje Lorentzova sila i gravitacija, dok kasnije, na veéim
udaljenostima, ve¢ od nekoliko Suncevih polumjera, i ovisno o razlici brzina izbacaja i
Suncevog vjetra, najveéi utjecaj preuzima sila otpora Sunceva vjetra. Medudjelovanje
izmedu izbacaja i Suncevog vjetra je slozen proces, sastoji se od npr. stvaranja udarnih
valova, turbulencije, disipacije i izmjenu energije magnetohidrodinamickim valovima i sl.
Takvi slozeni procesi mogu se parametrizirati i uobli¢iti u jednostavniji analiticki oblik.
Priblizni oblik ubrzanja ili usporenja parametrizira se na vise nacina, pa tako modeli
mogu imati razlicite oblike. Vrsnak i Gopalswamy (2002) uzimaju jednadzbu gibanja
meduplanetarnog koroninog izbacaja s obzirom na normaliziranu heliocentriénu udaljenost
R =r/rg (re je Suncev polumjer) u ovom obliku:
dR?

S aR™? (v —w). (5.46)

Pretpostavljaju da je brzina Suncevog vjetra dana prema Sheeley et al. (1997) modelu

3gibanja konstantnom brzinom
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5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

(jednadzba (5.26)):

w(R) = wo\/l — exp (—R 2;12'8) (5.47)

U jednadzbi (5.26) za brzinu Suncevog vjetra bolje je odgovarala vrijednost wy = 400 km /s
(nego Sto ona u izvornom modelu iznosi wy = 288.3km/s). Podesena je prema dodatnim
in situ mjerenjima na 1 AU. Iznosi parametara o = 2 x 1073571 i 8 = 1.5 odredeni su
iz statistickog uzorka i najbolje su podesili kinematicke krivulje podacima. Numerickom
integracijom, od nize korone (R = 10) do 1 AU, dobivaju ovisnost v(R), a time i tranzitno
vrijeme 7.

Tappin (2006) predlaze tzv. ,model ralice“ u kojem meduplanetarni izbac¢aj nakuplja
i gura ispred sebe materijal sporog Suncevog vijetra. Zasniva se na oc¢uvanju koli¢ine

gibanja. Kinematika izbacaja dobiva se rjeSavanjem dvije vezane diferencijalne jednadzbe:

d?r 1 dM

@ - Tama VT (5.48)
M

ddt = Qo(v—w). (5.49)

U njima se nalaze v i w, brzine izbacaja i Suncevog vjetra; M masa izbacaja; ) heli-
ocentri¢ni prostorni kut izbacaja; o = dm/dQdr = pr? masa Suncevog vjetra unutar
prostornog kuta d? i radijalnog pomaka dr, pri ¢emu je p gustoca vjetra. Funkcionalna
ovisnost heliosferske gustoce p o heliocentri¢noj udaljenosti moze se preuzeti iz razlic¢itih
modela gustoce, npr. Leblanc et al. (1998), Sheeley et al. (1997), Vrsnak et al. (2004a) i

sl. i tako upotpuniti sve potrebne jednadzbe modela.

5.2.2. Model magnetohidrodinamic¢kog otpora u opc¢enitom obliku

Cargill et al. (1996) medudjelovanje Suncevog vjetra i izbacaja opcenitije zapisuju u obliku

sile ,otpora“ koja djeluje na izbacaj u meduplanetarnom prostoru:

1
Fy= ichp (v—w)v—w|. (5.50)

U njoj se nalazi ¢4 tzv. ,bezdimenzionalni koeficijent otpora®“, A efektivni poprecni presjek
izbacaja, p gustoéa medija u kojem se izbacaj giba i razlika brzina (v — w) izbacaja i
Suncevog vjetra. Takav oblik sile ,otpora“ koriste mnogi autori (Chen, 1989; Chen i
Garren, 1993; Cargill et al., 2000; Cargill i Schmidt, 2002; Vrsnak i Gopalswamy, 2002;
Vrsnak et al., 2004b, 2009, 2010).

Numerickim prora¢unom Cargill et al. (1996), toc¢nije, rjesavanjem magnetohidrodi-

namickih jednadzbi u 2.5 dimenzije ($to je zapravo dvodimenzionalni slucaj gdje su sve
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plazmene vrijednosti uzduz treée koordinatne osi, npr. z-smjera, nepromijenjene), poka-
zuje da magnetsko uze ubrzano u mediju odredene gustoce mijenja svoj pocetni oblik.
Poprec¢ni kruzni presjek takve usukane strukture poprima elipsasti oblik. Izobli¢enje do-
lazi iz medudjelovanja s okolnom plazmom, npr. u koroni. Na ¢eonom dijelu magnetskog
uzeta nakuplja se komprimirana plazma, dok na suprotnoj strani plazma je razrijedena.
Vremenom se nehomogenost plazmene gustoce ujednacava magnetohidrodinamickim va-
lovima, na nacin da se perturbacije u ,zamrznutoj“ plazmi Sire i udaljavaju od uzeta.
Plazmeni poremecaji mogu ulaziti i u magnetsko uze, pa se ono ne treba smatrati po-
sebnim ili individualnim plazmenim entitetom. Ipak, uze ne mijenja i zadrzava svoju
magnetsku strukturu (osim u slucaju intenzivnog i efikasnog prespajanja magnetskih sil-
nica).

Na osnovu slike 5.10 i jednadzbe (5.50) ubrzanje izbacaja nastalo djelovanjem MHD

,otpora®“ moze se napisati u jednostavnijem obliku:

ag=—v v —w)|lv—uwl, (5.51)
gdje je definirana veli¢ina:
_ o p (5.52)
/y - Cd M: .

i koja je obrnuto proporcionalna masi izbacaja M. Bezdimenzionalni koeficijent otpora
otprilike iznosi ¢ &~ 1 (Cargill, 2004). Gustoca okolne plazme u jednadzbi (npr. gustoca
Suncevog vjetra) p(r) = m,n(r) ovisi o modelu koji se koristi (n(r) je ¢esticna gustoca, a
m, je masa protona). U modelu sile MHD otpora uzimat ¢e se prilagoden Leblanc, Dulk,
Bougeret (LDB) model gustoce iz poglavlja 5.1.4.3. Efektivni popre¢ni presjek izbacaja
A(r) odreduje se iz geometrijskog modela kojim se izbacaj reprezentira, npr. model stosca.
Obje vrijednosti v(r) i A(r) ovisne su o heliocentri¢noj udaljenosti . U opcéenitom slucaju
parametar 7(r) moze se nazvati npr. ,funkcijom otpora“, jer odreduje jakost djelovanja

sile ,otpora“ s obzirom na karakteristike izbacaja i medija u kojem se izbacaj giba.

5.2.2.1. Prilagodba Leblanc, Dulk, Bougeret (LDB) modela gustoée

meduplanetarnog prostora

Za model MHD otpora potrebna je odgovarajuca relacija cesti¢ne gustoce okolnog medija
u kojem se izbacaj giba. Sukladno tome, pretpostavlja se da volumna cesti¢na gustoca
protona u plazmi korone i Suncevog vjetra (i elektrona, zbog potpune ioniziranosti vodi-
kove plazme) slijedi relaciju Leblanc-Dulk-Bougeret (nadalje LDB) modela (Leblanc et al.,
1998):
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n(R) = kiR + ke R + ks R (5.53)

R = r/rg predstavlja relativnu udaljenost s obzirom na polumjer Sunca, 7. Na velikim
udaljenostima moze se zanemariti zadnji ¢lan izraza, pa gustoca na Zemljinoj udaljenosti
od 1 AU (ili R = 215) iznosi ng = n(215) = 7.14cm 3. Izraz se moze redimenzioniranjem
koeficijenta k; i k2 (u cm™) podesiti prema mjerenim (in situ) gustoéama na 1 AU,

odnosno pretvoriti u pogodniji oblik:

/ /
n(R) = non(R) = nyg <212 + Zi) ; (5.54)
Promijenjeni bezdimenzionalni koeficijenti iznose: k) = ki/7.14cm™3 = 4.62 x 10* i
Ky = ko/7.14cm™3 = 5.74 x 10°. Znadi, bezdimenzionalna i normalizirana funkcija 7(R)
gustode daje na udaljenosti od 1 AU (tj. R = 215) vrijednost: n(215) = 1. Mnozeéi je s in
situ mjerenom gusto¢om ng [cm 3] dobivamo funkciju gustoée podeSenu prema opazackim
vrijednostima. Domena funkcije u LDB modelu ogranic¢ena je na podrucje 1.8 < R < 215,
medutim kako se na velikim udaljenostima od Sunca n(R) sporo mijenja, izraz se moze
slobodno upotrebljavati i za udaljenosti R > 215 (slika 5.11).

5.2.2.2. Brzina Suncevog vjetra s obzirom na LDB-model gustoce

Ovisnost brzine Suncevog vjetra o udaljenosti od Sunca izvodi se upotrebom zakona
sacuvanja mase i LDB modela gustoce. Brzina Sunéevoj vjetra (u blizini Zemlje), w,
mjeri se in situ i jedina nam je informacija s najmanjom nepouzdanoséu. Pretpostavlja
se da Suncev vjetar kontinuirano odnosi masu sa Sunca. Zakon sa¢uvanja mase nalaze da
tok mase sa Sunca mora biti sacuvan. Sacuvanje toka opisuje jednadzba kontinuiteta:

(69,;) +V-(pw) =0 (5.55)
gdje je p masena gustoca, w je brzina Suncevog vjetra. Iz jednadzbe kontinuiteta izvodi
se ovisnost brzine Suncevog vjetra o heliocentri¢noj udaljenosti, w(r). Ako se pretpostavi
da najveéi doprinos masenoj gustoé¢i daju protoni i zanemare mase elektrona*, masena
gustola moze se napisati samo upotrebom mase protona, m,, i Cesticne gustoce, n(r):
p(r) = myn(r). Uz upotrebu izotropnog priblizenja, pri kojem brzina vjetra ne ovisi o

smjeru strujanja, ve¢ samo o heliocentriénoj udaljenosti, jednadzba kontinuiteta postaje:

on(r)
ot

+ V- [n(r)w(r)] = 0. (5.56)

4jer je omjer masa protona i elektron velik, m,/m, ~ 1836
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Volumnom integracijom jednadzbe unutar sfere s heliocentricnim polumjerom r dobiva

2 [, n(r)dV
ON(r) _
5t —i—/S(V)n(T)W(r)da =0 (5.58)
ON(r) 5 B
5 +4rrin(r)w(r) = 0 (5.59)

pri ¢emu je N(r) = [, n(r)dV ukupan broj Cestica unutar sfere i sacuvan je u vremenu,
tj. ON/Ot = konst. Upotrebnom izotropnog priblizenja brzina se zapisuje u obliku:
w(r) = w(r)f. U stacionarnom sluc¢aju vjetar je kontinuiran i brzina se vremenski ne
mijenja, Ow /0t = 0. Jednadzba kontinuiteta uz sve navedene pretpostavke mora vrijediti
za bilo koju heliocentriénu udaljenosti r, kao i za beskonac¢nu r — oo, stoga je:

rn(r’) w(r’) w

ERT o c . 2 /
w(r) = T}ggo o o R n(r)rlgréor n(r'). (5.60)

Izraz se podesava prema opazackim podacima, prema kojima brzina Suncevog vjetra pos-
taje konstantna na velikim udaljenostima (w, := lim,_,o, w(r) = konst.) i vrijednost joj
je priblizno jednaka onoj mjerenoj u Zemljinoj okolini na 1 AU: w(1 AU) ~ w.. Nadalje,
uvrstavanjem izraza za elektronsku gustocu (5.54) (i pretpostavke potpune ioniziranosti
vodikove plazme, n = n, ~ n.), te sredivanjem, dobiva se konacan izraz za brzinu Sunce-

vog vjetra:

e/l ]_1. (5.61)

(r/re)?

Zanimljivo je primijetiti (slika 5.11) da zbog ocuvanja toka mase, brzina Suncevog

w(r) = w, [1 +

vjetra w je mala na malim heliocentricnim udaljenostima, dok je gustoca n velika. Na
malim udaljenostima dovoljna je mala brzina strujanja i velika gustoca vjetra kako bi tok
ostao konstantan. Obrnuto, porastom udaljenosti, gusto¢a n se smanjuje, pa ocuvanje
toka nalaze porast brzine vjetra w. Funkcija ,otpora“ naglo se priblizava asimptotskoj

vrijednosti ., veé¢ pri udaljenostima priblizno veéim od R Z 20.

5.2.2.3. Jednadzba gibanja za gibanje izbac¢aja u meduplanetarnom prostoru

Ukupna dinamika izbacaja u meduplanetarnom prostoru je odredena Lorentzovom silom,

gravitacijom i magnetohidrodinamickim otporom, pa se ukupno ubrzanje moze napisati
u obliku:
a=ar—g+ag (5.62)
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5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

100 5 =10
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Slika 5.11.: Logaritamska ovisnost omjera gustoée n/ng (s obzirom na gustoéu ng pri
1 AU), te omjera brzine Suncevog vjetra w/w. i omjera funkcije ,,otpora® /7., o loga-
ritamskoj udaljenosti R izrazene u Sunc¢evim polumjerima, r. Asimptotske vrijednosti
brzine Suncevog vjetra i funkcije ,,otpora“ oznacene su redom s w, i 7.

gdje se ar,, g i ag odnose na ubrzanja nastalih djelovanjem navedenih sila.

U meduplanetarnom prostoru iznad heliocentri¢nih udaljenosti » 2 20r, dominantna
je samo sila magnetohidrodinamickog ,,otpora“, proizasla iz medudjelovanja izbacaja sa

Suncevim vjetrom. U tom podrucju jednadzba gibanja izbacaja je oblika:

(1) = =) (1) = w()] () = w(r)]. (563)

Sila je to veca sto su gustoca medija, p i efektivni poprecni presjek A veéi. Efektivni
poprecni presjek u stozastom modelu izbacaja (engl. ,cone model*) (Fisher i Munro,

1984) rac¢una se iz njegove kutne Sirine © (u radijanima) i heliocentri¢ne udaljenost r

(slika 4.25):
A= <1“C;)> . (5.64)

Nasuprot tome sila bi trebala biti manja Sto je izbacaj ,inertniji“, odnosno ako mu je
masa M veca. Iz svega navedenog slijedi da za: masu izbacaja M, njegovu kutnu sirinu

© i in situ vrijednost Cesticne gustoce ng, definira se parametar v koji glasi:

A(r)p(r)  mr?(§)?mpn(r) o

2~
i i = o non(r). (5.65)
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

U gustoé¢i meduplanetarnog prostora, p(r) = m,n(r), nalazi se samo masa protona m,,,
zanemarene su relativno male mase elektrona u odnosu na protonske i ostale ¢estice zbog
njihove relativno slabe zastupljenosti (Aschwanden, 2004, tablica 1.2).

U racunu je zgodno prijeéi u sustav jedinica koje su usuglasene sa opazackim jedinicama.
Opazacke vrijednosti najcesce su izrazene tako da: heliocentri¢na udaljenost je u Suncevim
polumjerima rg), brzina u km/s, ubrzanje u m/s?, kutna Sirina izbacaja © u stupnjevima,

3

parametar v u km™!, Cestina gustoéa u cm™ i masena gustoéa u gem 3. U takvom

sustavu jedinica nalazimo:

Ry = T (0 Y (R n()

4 M\ 180°
™ m e\ 9 ks,
= T (180°> Tl (k/”LR?
LK, 12.42
= e <1+ 2};1>=%(1+ i ) (5.66)

gdje je R = r/rg relativna udaljenost i m, je masa protona. Uvedena je supstitucija:
™m 0\’ .
=1t (iste) ook 00

koja predstavlja asimptotsku vrijednost funkcije «(R) na velikim udaljenostima i kons-

tantna je za zadane vrijednosti M, © i ng:

lim v(R) = li 14 Ko/l ) _ (5.68)
Roee Y T REETe R ) '

Prosje¢ne mase izbacaja se kreéu oko M ~ 10'° g, prosjeéni kutevi © su oko 60°, dok
prosjec¢na gustocéa heliosfere na 1 AU iznosi g = 7.14 cm 3. Iz toga proizlazi da prosjecna

vrijednost 7, iznosi:

i Bm, [ 0\,
= Tr (180") "okt =
T 1.673 x 1072 g < 60°
4 1005 g 180°

x7.14ecm34.621 x 10* =
= 2300x 1077 km_l, (5.69)

2
) (6.955 x 10° km)? x

i znadi da se vrijednosti od =, priblizno kreéu oko 10~"km~!. Pogodnije je izraziti v, u
jedinicama 10~7 km™1:

Ye=T x10""km . (5.70)
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5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

i definirati novi bezdimenzionalni parametar I". Bezdimenzionalni parametar I' je prik-
ladniji od 7., jer se u njega mogu ugraditi eventualni dodatni ,nepoznati“ parametri i
time bolje podesiti model opazackim podacima (npr. nadodati koeficijent otpora ¢, i sl.)
(Cargill, 2004).

5.2.2.4. Minimizacija kvadratnog odstupanja

Prilagodba kinematicke krivulje opazackim podacima, npr. sa STEREO satelita, moze se
pojednostaviti automatizacijom rjesavanja diferencijalne jednadzbe (5.63). Automatiza-
cija se provodi minimizacijom kvadratnog odstupanja (tj. metodom najmanjih kvadrata)
opazackih podataka u odnosu na kinematicku krivulju izracunatu s bilo kojim nepoznatim
ulaznim parametrom: I', w., Ry, vy, ili s bilo kojom njihovom kombinacijom. Kinematicka

krivulja se izrac¢unava iz diferencijalne jednadzbe (5.63) zapisane u primjerenijem obliku:

= —(R) [v(R) — w(R)] [v(R) — w(R)| re. (5.71)

Diferencijalnu jednadzbu je moguée jedino numericki rijesiti samo ako znamo cijeli skup
parametara I', w., Ry, vy (parametar I', asimptotsku brzinu Suncevog vjetra, w,., pocetni
polozaj izbacaja Ry = ro/7e i njegovu pocetnu brzinu vy na tom polozaju). Rjesavanjem se
dobiva funkcionalna ovisnost brzine izbacaja v(R) u nekom prethodno zadanom podrucju
vrijednosti R € (Ruin, Rmaz)-

Medutim, pretpostavimo da mjerenjima dobivamo diskretan skup vrijednosti polozaja
i brzina izbacaja: {(Ro,vo), (R1,v1), ..., (rn,vn)}. Preformuliramo diferencijalnu jed-
nadzbu tako da je brzina ovisna o pocetnim ulaznim parametrima u viticastoj zagradi,

v({T, w,, Ro, v}, R). Kvadratno odstupanje od nekog i-tog mjernog podatka iznosi:
EZ<F, We, Ro, 'Uo) = [’Ui — U({F, We, Ro, ’Uo}, Rl)]2

i ovisno je o nepoznatim pocetnim vrijednostima {T", w., Ry, vo}. Ukupna greska s obzirom
na sve podatke je zbroj pojedinac¢nih:
N N
E(Fa We, R07 UO) = ZE1<Fa We, R07 UO) = Z [U’i - U({Fa We, R07 UO}a Rl)]2 . (572)
i=1 i=1
Variranjem nepoznatih parametara (bilo kojeg od I, w,, Ry, vy ili njihove kombinacije) i
numerickim trazenjem minimuma funkcije ukupne greske E(T', w,, Ry, vy) nalazimo nepoz-
nate parametre koji najbolje odgovaraju diskretnim mjerenim podacima {(R,v;)}. Cim
smo odredili ulazne parametre, lako pronalazimo sve ostale kinematicke krivulje, npr.

ovisnosti R(t), v(t), v(R), itd., kao i tranzitne veli¢ine: tranzitno vrijeme 7, tranzitnu
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

brzinu v,, ubrzanje a.,, i sl.

Primjeri odredivanja ulaznih parametara opc¢enitog modela MHD otpora minimizaci-
jom kvadratnog odstupanja s obzirom na eksperimentalne podatke dobivene STEREO-A
i B satelitima u podrucju koje pokrivaju COR 1, 2 i HI prikazani su na slici 5.12. Dobiveni
skupovi vrijednosti ulaznih parametara {I", w. [km/s], Ry [re], vo [km/s]} ispisani su u le-
gendama svake podslike. Na podslici (a) STEREO A podacima na dan 13. veljace 2011. g.
odgovaraju parametri {3.191955, 399.969645, 2.356, 526.694}, dok STEREO B podatke
najbolje opisuje kinematicka krivulja modelirana parametrima: {2.161688, 314.035535,
1.996, 755.088}. (b) Sljedeéeg dana, 14. veljace 2011. g., koroninom izbacaju zapaZenom
STEREO A satelitom najbolje odgovara krivulja modelirana parametrima {131203.9445,
529.684522, 2.045, 92.391}. Ulazni parametri {152815.5133, 494.549846, 1.626, 33.103}
u MHD modelu otpora dobiveni metodom najmanjeg kvadrata opisuju kinematiku istog
izbacaja promatranog iz drugog kuta sa STEREO B satelitom. Zanimljivo je Sto izmedu
heliocentri¢nih udaljenosti R ~ 20 do ~ 70 dolazi do povecanja brzine izbacaja na oba
skupa podataka dobivenih STEREO-A i B satelitima. Neocekivano povecanje brzine iz-
bacaja najvjerojatnije se pojavljuje zbog njegovog medudjelovanja s kasnijim vrlo brzim
izbacajem koji ga dostize i poveéava mu brzinu. U (c¢) podslici iscrtani su opazacki po-
daci koroninog izbacaj tijekom aktivnosti Sunca na dan 15. veljace 2011. g. Metodom
najmanjih kvadrata model MHD otpora se prilagodio podacima dobivenim istovremenim
promatranjima sa STEREO A i B satelita. Tako STEREO A podacima najbolje odgo-
vara krivulja s ulaznim parametrima {2.506356, 517.07983, 2.752, 1350.94}, a STEREO
B podacima krivulja s parametrima: {1.425088, 427.517033, 2.109, 1492.507}.

5.2.3. Provjera opcenitog modela otpora

U ovome poglavlju ispitat ¢e se kako kinematika izbacaja ovisi o pocetnim parametrima
izbacaja: pocetnoj brzini vy, masi M i kutnoj Sirini ©, te gustoéi okoline nyg na 1 AU
i asimptotskoj brzini Suncevog vjetra, w.. Pocetni polozaj izbaCaja postavit ¢e se na
udaljenosti 7o = 207y, nakon koje Lorentzova sila postaje zanemariva, pa na izbacaj
djeluje samo sila MHD otpora. Opceniti model MHD otpora pokazat ¢e kako tranzitno
vrijeme i brzina na udaljenosti 1 AU ovise o promjeni ulaznih parametara i da li se dobivaju
smisleni fizikalni rezultati. Prema raspravi u Cargill (2004), koeficijent otpora iznosit ¢e
cq = 1. Bitno je naglasiti da prema izrazima (5.66), (5.67) i (5.70) ulazni parametri mogu
se svesti na tri osnovna: I', vy i w,.. Ipak, model ¢e se provjeriti sa skupom parametara
{vo, M, ©,np,w.}, bolje prilagodenim opazackim podacima. Istovremeno, treba imati na
umu da medusobni omjeri M, © i ng mogu davati istu vrijednost za I". Gustoca Suncevog

vietra na Zemljinoj udaljenosti prema LDB-modelu uvijek ée iznositi ng = 7.14 cm 3.
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Slika 5.12.: Primjeri odredivanja ulaznih parametara opcenitog modela MHD ot-
pora minimizacijom kvadratnog odstupanja s obzirom na eksperimentalne po-
datke dobivene STEREO-A i B satelitima. Vrijednosti ulaznih parametara
{T', w,. [km/s], Ry [re], vo [km/s]} dani su u legendama svake podslike.
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

5.2.3.1. Kinematika

Na slikama 5.13a i b prikazane su brzine meduplanetarnih koroninih izbacaja kao funkcije
vremena i polozaja za nekoliko osnovnih kombinacija (v, M). Izra¢un se provodio samo
do udaljenosti 1 AU, pa tako oc¢itavanjem apscise kraja v(t)-krivulje dobivamo tranzitno
vrijeme 7, a ordinate tranzitnu brzinu v, (slika 5.13a). Pocetne brzine prikazanih izbacaja
na heliocentri¢noj udaljenosti Ry = ry/re = 20 (ili u pocetnom trenutku ¢, = 0) iznose
vo = 200km/s i vg = 1000km/s. Asimptotska brzina Suncevog vjetra, iznosa w. =
400 km/s, nije se mijenjala, a kutna Sirina svih prikazanih izbacaja bila je © = 1rad.
Iscrtane su krivulje brzina za tri razli¢ita izbacaja. Puna linija odnosi se na izbacaj s
pocetnom brzinom od vy = 1000km/s, a crtkana na izbacaj s vy = 200km/s. Oba
izbacaja imaju masu od M = 102 kg, dok toc¢kana krivulja predstavlja putanju izbacaja
s pocetnom brzinom vy = 1000km/s i masom M = 4 x 10?kg. Naravno, vidi se iz
relacije (5.67) da izbacaj pocetne brzine vy = 1000 km/s, kutne Sirine © = 1rad i mase
M = 4 x 10"%kg je identican onom s istom pocetnom brzinom vy = 1000km/s, ali s
manjom Sirinom © = 0.5 rad i manjom masom M = 102 kg. Vodoravna linija na 400 km /s
oznacava asimptotsku brzinu Suncevog vjetra na velikim udaljenostima. Brzina izbacaja
se naglo priblizava asimptotskoj vrijednosti w, ve¢ i pri malim udaljenostima (R Z 50)
od Sunca.

Na slici 5.13c iscrtana su ubrzanja izbacaja kao funkcije udaljenosti za iste ulazne para-
metre koji su se koristili u slikama 5.13a i b. Izbacaj s pofetnom brzinom vy = 200 km /s
ubrzava, a onaj s 1000 km/s usporava. Takvo ponasanje odgovara koronagrafskim opa-
zanjima (Vrsnak et al., 2004b). Modelom izracunata ubrzanja u okolini R ~ 20 takoder
odgovaraju tipénim opazenim vrijednostima. S druge strane, usporedba krivulja ubrzanja
izbacaja s istim pocetnim brzinama vy = 1000 km/s, ali s razli¢itim masama, pokazuje da
masivniji slabije usporavaju ili ubrzavaju. Izbacaji manjih masa veéinu svog tranzitnog
vremena putuju prakticki brzinom Suncevog vjetra. Isti rezultat bi se dobio za izbacaje
iste mase, ali ve¢ih kutnih Sirina ©. U gus¢em mediju (vece gustoée ng) izbacaj se lakse
podvrgne utjecaju Suncevog vjetra. Znaci, najkraca tranzitna vremena postizu pocetno
brzi, masivni i relativno uski izbacaji, pogotovo ako se kre¢u u brzom i rijetkom Suncevom
vjetru. Upravo izra¢unati primjeri potpuno odgovaraju empiric¢ki odredenim znacajkama
izbacaja (Vr$nak i Zic, 2007).

5.2.3.2. Tranzitna vremena i brzine na 1 AU

U prijasnjem poglavlju 5.2.3.1 ilustrirano je kako kinematika izbacaja u meduplanetar-
nom prostoru ovisi o vy, M, ©, ng i w.. Ovdje ¢e se obratiti paznja na na proucavanje

osjetljivosti tranzitnog vremena, 7 i brzine, v, na 1 AU o parametrima modela, kao $to su
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Slika 5.13.: Kinematika izbacaja izrac¢unata s brzinom Sunéevog vjetra od w. = 400 km /s
(asimptotska siva linija): (a) brzina kao funkcija vremena; (b) brzina kao funkcija
udaljenosti; (¢) ubrzanje kao funkcija udaljenosti. Crtkana linija opisuje izbacaj s
vo = 200km/s i M = 10'?kg, puna linija s vg = 1000km/s i M = 10" kg, dok tockana
linija odnosi se na izbacaj s vy = 1000km/s i M = 4 x 10" kg.
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Slika 5.14.: (a) Tranzitno vrijeme 7 izba-  Slika 5.15.: (a) Tranzitno vrijeme 7 iz-

caja prikazano je kao funkcija pocetne bacaja prikazano je kao funkcija brzine
brzine izbacaja vy za kutnu Sirinu izba- Suncevog vjetra w, za kutnu Sirinu izba-
¢aja od © = 1rad, masu M = 102kg, ¢aja od © = 1rad, masu M = 102 kg,
te za razliCite brzine Suncevog vjetra w, te za razli¢ite pocetne brzine izbacaja vy
(u km/s, ispisane uz linije); (b) brzina (u km/s, ispisane uz linije); (b) brzina
izbacaja na 1 AU (tranzitna brzina) v, izbacaja na 1 AU (tranzitna brzina) v,
za iste ulazne parametre. za iste ulazne parametre.

pocetna brzina izbacaja vy, kutna Sirina © i asimptotska brzina Suncevog vjetra w.. Na
slici 5.14 se vide krivulje ovisnosti tranzitnog vremena 7(vg) i brzine v,(vg) o pocetnoj v
brzini izbacaja izracunate, za razli¢ite asimptotske brzine Suncevog vijetra w,, ali s istim
kutnim Sirinama © = 1rad i masama M = 10'2kg izbacaja. Rezultat se ne bi promije-
nio uvrdtavanjem npr. © = 2rad i M = 4 x 10%kg (ili © = 2rad i Cetiri puta manju
gustoéu ng Suncevog vjetra na 1 AU). Uglavnom, jednak rezultat dobiva se za bilo koju
kombinaciju vrijednosti parametara M, © i ngy koji daju isti I'. Pokraj svake krivulje na-
lazi se pripadajuca vrijednost asimptotske brzine Suncevog vjetra w.. Krivulja tranzitnog
vremena 7(vy) gotovo da se ne mijenja poveéanjem brzine vy, dok povecanje w,. paralelno
je spusta prema nizim vrijednostima. Obrnuta je situacija s tranzitnim brzinama v, (vy),
povecanje iznosa w, paralelno podize krivulje na veée vrijednosti. Oc¢ekivano su tranzitna
vremena veca za male brzine Suncevog vjetra, jer vjetar preuzima glavnu ulogu i odnosi
izbac¢aj sa sobom. Sto je Sun¢evom vjetru brzina manja, to ¢ée i izbacaj duze putovati do

Zemlje. Zakljucno, za navedeni skup parametara tranzitno vrijeme 7 vise ovisi o brzini
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Suncevog vjetra, w,., nego o pocetnoj brzini izbacaja, vy.

Na slici 5.15 je prikazano ponasanje tranzitnog vremena 7(w,.) i brzine v,(w,.) s pro-
mjenom asimptotske vrijednosti brzine Suncevog vjetra w,., za razli¢ite pocetne brzine
izbacaja vg. Pokraj svake krivulje nalazi se ispisana vrijednost vy. Iz nagiba krivulja
nedvojbeno se vidi da su tranzitna vremena i brzine izbacaja, s ve¢im iznosom parametra
I' x ©ng/M, osjetljivije na promjenu brzine Suncevog vjetra w.. Kako su krivulje za
razli¢ite vrijednosti vy grupirane i bliske jedna drugoj, to povlaci da su tranzitne vrijed-
nosti priblizno su neovisne o promjeni brzine vy. Pocetna brzina vy postaje bitna tek kod
vrlo masivnih izbacaja (ili kod uskih koji se gibaju u plazmi niske gustoce). Slika 5.16
upravo prikazuje kako se tranzitna vremena 7(vg) i brzine v, (vg), ovisna o vy, mijenjaju
s promjenom kutne Sirine izbacaja. U svim izracunima na slici asimptotska brzina Sun-
Cevog vijetra drzala se konstantom na w,. = 400 km/s. Tranzitno vrijeme izbacaja kojemu
je pocetna brzina jednaka asimptotskoj brzini Sunéevog vjetra iznosi 7(vy = w.) ~ 100 h.
Sve krivulje priblizno se sijeku u toj tocki, sto znaci da je sila MHD otpora vrlo mala
ili i8Cezava za izbacaje bilo kojih karakteristika. Iz jednadZzbe otpora (5.63) se vidi da
kada nema razlike izmedu brzine izbacaja i Suncevog vjetra, sila MHD otpora iSc¢ezava.
Izbac¢aji se gibaju brzinama koje priblizno slijede brzinu Suncevoj vjetra w(R). Medu-
tim, bilo kojim odmakom pocetne brzine izbacaja vy od brzine Suncevog vijetra na R,
w(Ry = 20), gibanje izbacaja postaje osjetljivo na njihovu kutnu Sirinu ©. O¢igledno su
tranzitna vremena i brzine uskih izbacaja osjetljivija na pocetne brzine vy, nego sto su

kod Sirokih.

Sazeti zakljucci sa slika 5.14 — 5.16 prikazani su u slici 5.17. Iscrtana je ovisnost tran-
zitnih vremena i brzina o kutnoj Sirini izbacaja ©. Brzina Suncevog vjetra fiksirana je na
w. = 400 km/s, a krivulje se razlikuju prema pocetnim brzinama izbacaja vo. Uocljivo je
da se krivulje stapaju kada kutne Sirine izbacaja postanu velike, Sto znaci da tranzitna
vremena i brzine vrlo Sirokih izbacaja (ili ekvivalentno, manjih masa) ne ovise o njiho-
vim pocetnim brzinama vy. Pocetna brzina vy postaje bitna samo kod uskih i masivnih
izbacaja (ili opéenito onih s manjom vrijednosti parametra I).

Jak utjecaj Suncevog vjetra na tranzitna vremena objasnjava i tzv. ,Briicknerovo 80-
satno pravilo“, tj. grubu procjenu dolaska izbacaja do Zemlje koja se svodi na vrijeme
potrebno da Suncev vjetar, prosjecne brzine od 400 km/s, prevali 1 AU (Brueckner et al.,
1998). Slika 5.15 pokazuje da u odredenim uvjetima ,prosjean izbacaj (kojem je po-
¢etna brzina izmedu vy = 300 — 500km/s, Yashiro et al. (2004)) dolazi do Zemlje u
prosjeku za 60 do 100 sati. Rezultati pokazuju da najkrace tranzitno vrijeme (7 < 1dan,
Gopalswamy et al. (2005)) mogu posti¢i samo masivni izbacaji s velikim pocetnim brzi-
nama, vg > 2000km/s, i koji se gibaju u brzom Suncevom vjetru. Ostali izbacaji mogu

imati kratko tranzitno vrijeme samo ako Lorentzova sila ima produljeno djelovanje, sve
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Slika 5.16.: (a) Tranzitno vrijeme 7 izba-  Slika 5.17.: (a) Tranzitno vrijeme 7 izba-

caja prikazano je kao funkcija pocetne caja prikazano je kao funkcija kutne Si-
brzine izbacaja vy za brzinu Suncevog rine © izbacaja, uzimajuéi brzinu Sunce-
vietra w. = 400km/s, masu izbacaja vog vjetra w, = 400 km /s, masu izbacaja
M = 102 kg, te za razlicite vrijednosti M = 10 kg, te razlicite pocetne brzine
kutne Sirine izbacaja © (u rad, ispisanim izbacaja vy (u km/s, ispisane uz linije);
uz linije); (b) brzina izbacaja na 1 AU (b) brzina izbacaja na 1 AU (tranzitna
(tranzitna brzina) v, za iste ulazne pa- brzina) v, za iste ulazne parametre.

rametre. Isti rezultat bi se dobio za fik-

snu Sirinu © = 1rad i mase u rasponu
M =6.25 x 10'° do 1.6 x 103 kg.

do velikih heliocentri¢nih udaljenosti. Lorentzova sila tjera izbacaje suprotstavljajuci se
otporu okolnog medija visoke gusto¢e. Na malim heliocentricnim udaljenostima MHD
otpor je najsnazniji i Lorentzova sila mora ponistiti ili nadjacati otpor kako bi pokrenula
izbacaj.

Radi lakseg usporedivanja s opazackim podacima, masa izbacaja moze se napisati u
obliku M = pcueV/, te tako parametar (r) (iz izraza (5.65)) izraziti pomocu volumena,
V', te gustoce izbacaja pcye 1 medija u kojem se giba p. Slijedi da parametar v je
priblizno proporcionalan gusto¢i medija i obrnuto proporcionalan gustoéi izbacaja (tj.
v X p/pcme)- 1z toga proizlazi da masivni ili uski izbacaji (na koje djeluje slabiji otpor)
predstavljaju izbacaje veé¢ih gusto¢a u odnosu na gusto¢u okolnog Suncevog vjetra u kojem

se krecu.
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5.2.3.3. Usporedba opéenitog modela s izbacajem na dan 25. srpnja 2004.

Usporedit ¢e se model opéenitog MHD otpora s pojedina¢nim ,halo“ izbacajem, opa-
zenim na dan 25. srpnja 2004. g. (pojavio se u vidnom polju LASCO koronagrafa u
14:54 UT). Dogadaj je detaljnije proucen tijekom europskog FP-7 projekta SOTERIA
(Solar-Terrestrial Investigations and Archives, http://soteria-space.eu). U tom tre-
nutku korona je bila relativno mirna, morfologija relativno jednostavna i povoljna za

opazanje izbacaja. Podrobniji opis dogadaja moze se naéi u Yousef et al. (2005a,b).

Koronin izbacaj uz pojavu bljeska izlazi iz aktivnog podrucja NOAA 10652 na heli-
ografskim koordinatama NO8W33. Izbacaj u vidnom polju LASCO koronagrafa zadrzava
priblizno konstantnu brzinu v = 1330 km/s. Prilikom opazanja kinematike izbacaja, vri-
jeme se Cesto izrazava u danima u godini ili skraéeno DOY (dolazi iz engl. Day Of Year).
Na heliocentri¢nu udaljenost od R = 20 izbacaj dolazi u 17:28 UT ili u DOY = 207.72.
In situ mjerenja ACE (engl. Advenced Composition Explorer) i Wind satelita pokazuju
da ¢eoni udarni val stize na 1 AU u DOY = 208.94, odnosno da tranzitno vrijeme iz-
nosi 1.2 dana (ili 28.8 h). Mjerenjem promjena magnetskog polja nalazi se da vodeéi luk
meduplanetarnog izbacaja nalije¢e na Zemlju u DOY = 209.09 + 0.02. Znaci, tranzitno
vrijeme (potrebno izbacaju da prevali put od R = 20 do 215) iznosi 7 = 1.36 dana ili
32.6 sati. Izmjerena tranzitna brzina izbacaja (definirana kao maksimalna brzina unutar

pridoslog magnetskog oblaka) je v, = 1000 + 20 km/s.

Prilikom rjesavanja diferencijalne jednadzbe gibanja potrebno je poznavati masu i kutnu
sirinu izbacaja, te asimptotsku brzinu Suncevog vjetra (na velikim heliocentri¢nim udalje-
nostima) i gustoéu medija na 1 AU. Izbacaj svojim gibanjem perturbira gustoéu korone,
pa time i intenzitet Thomsonovog rasprSenja svjetlosti na elektronima, Sto zapaza kao
promjena kontrasta u koronagrafskim snimkama. Iz promjena kontrasta koronagrafskih
snimki moze se procijeniti masa izbacaja (Vourlidas et al., 2000). Mase odredene tim pos-
tupkom biljeze se u LASCO katalog: http://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/ (Yashiro

et al., 2004), pa masa izbacaja ovog razmatranja u katalogu iznosi M = 1.1 x 103 kg.

Kutna Sirina ,halo® izbacaja odreduje se iz pretpostavke stozaste geometrije, prema
metodi Xie et al. (2004), pomoc¢u koje se nalazi © = 150° = 2.6rad. Promatranjem i
mjerenjem koroninog zatamnjenja nakon erupcije okvirno se provjerava ili ustanovljuje
donja granica vrijednosti kutne Sirine izbacaja. Dodatno, Sirinu mozemo odrediti iz veli-
¢ine izvora, uz pretpostavku da on predstavlja pocetnu dimenziju ,halo“ izbacaja. Takve
procjene daju minimalnu vrijednost Sirine izbacaja, i za izbacaj u nasem razmatranju ona
je priblizno jednaka ili veéa od © 2 63° = 1.1rad.

Prije samog dolaska izbacaja do Zemlje, in situ instrumenti (u vremenu od DOY =

108 do 109) su mjerili veliku brzinu Suncevog vjetra, w. = 600 — 650km/s, i gustoéu
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ny = 2 — 2.5cm 3. Postavlja se pitanje kojim nac¢inom je nastao tako brz Suncev vjetar?
Sigurno nije nastao zbog otvorene koronine supljine, jer se one tada nisu opazile. Vektor
magnetskog polja na in situ polozaju kontinuirano je mijenjao smjer tijekom tog perioda
mjerenja, Sto je naznaka i karakteristika nailaska ,magnetskog oblaka“. Oc¢cito je visoka
brzina plazme bila rezultat prolaska slabog izbacaja koji je prethodio ovome od naseg
interesa. Da bi se odredila prava vrijednost brzine kontinuiranog Suncevog strujanja,
potrebno je bilo izmjeriti vrijednosti brzine i gustoce Suncevog vjetra nakon (za DOY >
110) sto izbacaj prosao in situ polozaj. Naknadno izmjerena brzina iznosila je w, =
650 — 700 km/s, a gustoca ng = 0.5 — 1em™3. Dodatni problem se pojavio $to se poslije
prolaska izbacaja otvorila ekvatorijalna koronina Supljina (opazena na Sunc¢evom disku),
pa su izmjerene vrijednosti brzine i gustoce vjetra bile vec¢e od pravih u trenutku prolaska
izbacaja. Jedino Sto se moglo uciniti jest procijeniti ili uzeti minimalnu vrijednost za
asimptotsku brzinu Suncevog vjetra: w,. = 650km/s. Zakljucno, utvrdene su ove ulazne

vrijednosti potrebne modeliranje kinematike izbacaja:
e vy = 1330km/s,
e Ry =20,
e ©=1.1—-2.6rad,
e M =1.1x 103kg,
o w.=650km/s,
e ng=0.5—-25cm™3.

Sazetak usporedbe numericki izracunatih tranzitnih vremena 7 i brzina v,, te mjerenih
T, 1 v, na 1 AU prikazan je u tablici 5.2. Tranzitna vremena i brzine, iz prva dva
stupca tablice, izracunati su za razli¢ite kombinacije ulaznih parametara © i ng. Od 3.
do 5. stupca nalaze se redom: izracunato tranzitno vrijeme 7, razlika izmedu izmjerene
vrijednosti i izra¢unate At = 7, — 7, te relativna razlika Ar/7,. U 6. do 8. stupcu
imamo: izra¢unatu tranzitnu brzinu v, razliku Av, = v, —v, i relativna razliku Av, /v,,.
Negativna vrijednost razlike tranzitnog vremena (A7 < 0) znaéi da ,modelirani* izbacaj
kasni s obzirom na opazeni.

Iz tablice vidimo da ,modelirani izbacaj dolazi do Zemlje za 20 do 42 sata, Sto pred-
stavlja interval od 13 sati. Tranzitne ,modelirane® brzine kre¢u se izmedu v, = 1260 do
770km/s. Najmanje odstupanje izra¢unatih i mjerenih vrijednosti (A7 = 0) dobivamo za,

kutnu Sirinu © = 2.6rad i gustoéu Suncéevog vjetra na 1 AU, ng = 0.5cm™3

vrijednost kutne Sirine © = 1.1rad i najveéu gustoée vijetra ng = 2.5cm=3.

, 1 za najnizu
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Tablica 5.2.: Usporedba izracunatih tranzitnih vremena 7 i brzina v, na 1 AU s opazenim
Ty 1 Vro.

S ng T AT AT/T, | v Av,  Av /v,
rad ecm™@ | h h % | km/s km/s %o
26 2.5 42.4 -9.8 -30 765 235 23

26 1.5 342 -1.6 -5 973 27 3

1.8 2.5 372 -46 -14 871 129 13
26 0.5 32.7 -0.1 0 1041 -41 -4
1.8 1.5 385 -59  -18 838 162 16
1.1 25 324 0.2 0 1056 -56 -6
1.8 0.5 30.6 2.0 6 1161 -161 -16
1.1 1.5 309 1.7 5 1145 -145 -14

1.1 0.5 29.3 3.3 10 1258 -258 -26

S druge strane, najve¢e odstupanje od A7 = —9.8h dobiva se za granicne vrijednosti
© = 2.6rad i ng = 2.5cm~3. Ostale kombinacije parametara © i ny daju odstupanja A7
samo unutar nekoliko sati. Znaci, pretpostavivsi da vrsimo prognosticki izracun u realnom
vremenu, grani¢na odstupanja tranzitnog vremena kretala bi se od A7 =~ 3.5h do A7 ~

—10h s pripadajué¢im odstupanjima brzina od Av, ~ 240km/s do Av, ~ —260km/s.

5.2.3.4. Usporedba opéenitog modela s numerickim ENLIL modelom

Prikazani model magnetohidrodinamickog (MHD) otpora racuna samo kinematiku ko-
roninog izbacaja, ali ne i kinematiku c¢eonog udarnog vala izbacaja. Pozeljno je mo-
del usporediti s potpuno numerickim heliosferskim MHD ENLIL modelom koji simu-
lira i racuna stanje Suncevog vjetra u heliosferi na osnovu fotosferskih magnetograma
(http://ccmc.gsfc.nasa.gov/models/Code_description.pdf, (Odstrcil i Pizzo, 2002;
Odstreil et al., 2004)). Simulacija se vrsi na zahtjev korisnika na internetskoj adresi:
http://ccmc.gsfc.nasa.gov/ i pristup je slobodan zahvaljujuéi zajednici CCMC (Com-
munity Coordinated Modeling Center) sa sjedistem u NASA Goddard Space Fligh Center-
u. U posebnoj modifikaciji ENLIL programa koronin izbacaj je predstavljen stozastim po-
remecajem gustoce, brzine i temperature pozadinskog Suncevog vjetra, ali bez definirane
magnetske strukture. Iako je takva reprezentacija koroninog izbacaja manjkava, moze
posluziti u simulaciji gibanja udarnog vala i u kombinaciji s nasim modelom usporedo
dobivamo informacije o gibanju koroninog izbacaja i ¢eonog udarnog vala kojeg potice
izbacaj.

Na slici 5.18 je rezultat ENLIL simulacije (tanka linija) preklopljena na in situ mjerenja
dobivenih s misije ACE (engl. Advanced Composition Explorer). Za ENLIL simulaciju

koristeni su sljede¢i ulazni podaci (definirani na udaljenosti 21.5rgod sredista Sunca):

157


http://ccmc.gsfc.nasa.gov/models/Code_description.pdf
http://ccmc.gsfc.nasa.gov/

5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

Velocity
1000
o :
£ 500 §
I ] 1 ] | |
207 208 209 21 211 212 213 214 215 216
Density (N)
w 20
E 10+ " sw, =650;
- 4§ e ; w =50:
o ‘“‘h'l kit U £ . . I I i M W gens=>0;
207 208 209 210 211 212 213 214 215 216 | SWigmp=0-8;
3 cld,,,=1330;
< 10° 1 Temperature Cldyens=10;
1% cldtemp=10,
v 1 elong=1;
05 \ shape=2
’ L e sit] || | T Y e Sttt ot e, J
207 208 209 210 211 212 213 214 215 216
3 Magnetic field
2 :
<10 3
0 1 1 : t I 1 I T I |
207 208 209 210 211 212 213 214 215 216
Day of year

Slika 5.18.: Usporedba numerickog ENLIL modela (tanka linija) s ACE in situ mje-
Vidljivo je jako strujanje Suncevog vjetra nakon DQOY > 210. Uspravna
puna i iscrtkana linija odreduju dolazak udarnog vala i vodeceg luka meduplanetarnog
koroninog izbacaja.

renjima.

datum pocetka gibanja perturbacije: 2004-07-25,
vrijeme pocetka gibanja perturbacije: 17:49 UT,
polarni kut (kolatituda): 111° (0° = sjever, 180° = jug),

azimutalni kut (longituda): 205° (90° = istok, 180° = prema Zemlji, 270° = zapad

kada se gleda sa Zemlje),
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polumjer stosca (ili kutna polusirina): 75°,
pocetna brzina perturbacije: vy = 1330km/s,
brzina Suncevog vjetra; w = 650 km/s,
gustoéa Suncéevog vietra: n, = 50cm 3,

temperatura Suncevog vjetra: T,, = 0.8 MK,
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« omjer gustoéa izbacaja i Suncevog vjetra: noyg/ne = 10,
» omjer temperatura izbacaja i Suncevog vietra: Toyp/ T, = 10.

Udarni val je odreden kao najveéi gradijent brzine izracunate ENLIL modelom, pa je
tako dan dolaska udarnog vala bio DOY = 208.91, sto je za 1 sat ranije nego Sto se
on stvarno opazio. Znaci, ako je ENLIL model zapoceo racunati gibanje perturbacije
Suncevog vjetra na dan DOY = 207.73, ispada da tranzitno vrijeme izracunatog udarnog
vala iznosi 7, = 1.18dan = 28.4h. Maksimalna brzina toka perturbiranog Suncevog
vjetra je 942 km/s.

5.2.3.5. Rasprava

Iz navedenoga, modelom je pokazano da tranzitno vrijeme meduplanetarnog koroninog
izbacaja mase ponajvise ovisi upravo o ulaznim parametrima modela: njegovoj pocetnoj
brzini, masi, Sirini, ali takoder i o brzini Sunc¢evog vjetra i gustoci. Ipak, postoje dva bitna
grani¢na slucaja i bitne poveznice medu parametrima. U prvom slucaju izbacaj ima malu
masu i velike je kutne Sirine (ujedno i male gustoée). Njegovo tranzitno vrijeme regulirano
je brzinom Suncevog vjetra, jer se izbacaj ve¢ na malim heliocentricnim udaljenostima
prilagodava Suncevom vjetru. S druge strane, izbac¢aj moze biti uzak i masivan (tj. velike
gustoce) i njegovo tranzitno vrijeme najvise ¢e ovisiti o njegovoj pocetnoj brzini. Najkrace
opazeno tranzitno vrijeme, 7 < 1dan, izbac¢aj moze posti¢i jedino ako mu je pocetna
brzina vy > 2000 km/s, te ako se giba u brzom Sunéevom vjetru niske gustoce.

U ,,svemirskoj“ prognostici potrebno je u realnom vremenu odrediti pocetne ulazne pa-
rametre modela i na vrijeme prognozirati dolazak izbacaja do Zemlje i nastanak popratnih
pojava. U sluc¢aju modela MHD otpora ulazni parametri direktno se dobivaju iz pracenja
pocetne propagacijske faze izbacaja u koronagrafu. Iz koronagrafskih LASCO podataka
procjenjuje se masa (Vourlidas et al., 2000) i brzina, te kutna Sirina izbacaja (Xie et al.,
2004). Neperturbiranu brzinu i gustoéu Suncevog vjetra dobivamo in situ mjerenjima.
Naravno, svi navedeni parametri optere¢eni se odredenom nepouzdanoscu, te ¢e tako i
izracunate tranzitne vrijednosti imati odredenu nepouzdanost. U pokazanim primjerima
nepouzdanost tranzitnih vremena kretala se oko nekoliko sati.

Potrebno je spomenuti da glavna pretpostavka modela oslanja se na vremensku staci-
onarnost Suncevog vjetra, Sto ne odgovara stvarnosti. Heliosfera je dinamicko okruzenje
ovisno o Suncevoj aktivnosti, orijentaciji Sunc¢evog magnetskog polja i koroninih Supljina,
ucestalosti pojava koroninih izbacaja i sl. Cak kad bi se izbac¢aji i gibali u stacionarnoj
koroni, ona bi deformirala njihov pocetni oblik. Brz Suncev vjetar na polovima odnosio
bi rubne dijelove izbacaja, dok bi se centralni dio gibao u sporom i gustom ekvatorijalnom

podrudju.
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Medutim, na prilike na Zemlji utjecu samo oni koronini izbacaji koji se gibaju usporedo
ili u blizini ekliptike. Takvi izbacaji uglavnom se gibaju i u Sunc¢evom ekvatorijalnom
podrudju (ili u podruc¢ju malih heliografskih Sirina) gdje struji spor Suncev vjetar, pa se
njihovo gibanje moze odrediti modelom. Polarni dijelovi odneseni brzim vjetrom jednos-
tavno nas niti ne zanimaju, jer oni ionako nisu usmjereni prema Zemlji. Otezavajucu
okolnost stvaraju eventualne i naglo nastale ekvatorijalne koronine Supljine koje ubrza-
vaju plazmu i stvaraju lokalno brz Suncev vjetar. Stanje heliosfere i nepovoljan utjecaj
ekvatorijalnih koroninih Supljina donekle je moguce procijeniti na temelju in situ mjerenja
u trenutku erupcije i usuglasavanjem s modelima koji simuliraju ukupno stanje Suncevog

vjetra.

5.2.4. Model s konstantnom vrijednosti parametra ~ i konstantnom

brzinom Suncevog vjetra

Opéenito se jednadzba (5.73) rjeSava numericki (Vr$nak i Zic, 2007), ali s obzirom na
ponasanje gustoc¢e okolnog Suncevog vjetra, ispada da nakon r > 50rg funkcija y(r) i
brzina Sunéevog vjetra w(r) vrlo brzo se priblizavaju asimptotskim vrijednostima ~. i
w, (slika 5.11). Kinematiku izbacaja opisuje diferencijalna jednadzba (5.63), koja se za

konstantne vrijednosti funkcija v(r) = v, i w(r) = w,. pojednostavljuje u:

8(t) = =y [0() — w] () — w,] (5.73)

Diferencijalna jednadzba moze se analiticki rijesiti, ali je potrebno je razluciti dva slucaja,

kada je:

o brzina izbacaja v(t) > w,, uvijek veéa od konstantne brzine Suncevog vjetra we,

opada i na velikim udaljenostima priblizava se w.,
« izbacaj spor (v(t) < w,), ubrzava ga Suncev vjetar, brzina mu raste i da bi na
velikim udaljenostima asimptotski dosegnuo brzinu Suncevog vjetra w..
5.2.4.1. Koceni izbacaj, v(t) > w,

Za izbacaje Cija brzina uvijek je veca od brzine Suncevog vjetra, v(t) > w,, jednadzba
(5.73) ima oblik:
o(t) = =7, (v(t) — we)? (5.74)

i rjeSava se na nacin:
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dv
oy e

uz uvodenje supstitucije: s = v — w,, iz Cega slijedi da je ds = dv. Integracijom slijedi:

ds
? - _70t + C1,
1
—— = =t + ¢,
s
1
v — W, = :
f}/ct -G
Opcenito rjesenje je:
1
v(t) = — + w,.
’Vct -G

Uvrstavanjem pocetnih uvjeta vy := v(0) slijedi:

Vg = —— + W,
(&1

iz ¢ega se dobiva konstanta:
1

Vo — We

i njenim uvrstavanjem u opéenito rjesenje (5.75) slijedi konacno:

_ Vo — We
- 1 +’}/c(’00 —wc)t

v(t)

+ we.

Diferencijalna jednadzba za polozaj u navedenom slucaju ima oblik:

T(t) = e (T(t) - wc)2

a rjeSavanje se zapravo svodi na integraciju brzine (5.76) u vremenu:

r(t) = /v(t)dt:/<1+;}j(;)qﬁcwc)t +wc> dt =

dt
A L dt.
(vo w)/1+7c(v0—wc)t+/w

(5.75)

(5.76)

(5.77)

Supstitucijom s := 14.(vo —w,)t (iz ¢ega proizlazi: ds = v.(vy —w.)dt, dt = ds/[ye(vo—
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w,)]) integral se rijesi i dobiva opéenito rjeSenje:

1 [ds
rt) = — | —+wit+c=
Ve S
1
= —1In[l+ v.(vo — we)t] + wet + co. (5.78)
Ye

Uvrstavanjem pocetnog uvjeta dobiva se konstanta cs:

1
ro:=71(0)=—Inl+cy=co
Ve

i time konacno rjesenje:

1
7(t) = —In[1 +7.(vo — we)t] + wet + 7o, (5.79)

Ye

5.2.4.2. Gonjeni izbacaj, v(t) < w,

U obrnutom slucaju, kada je brzina izbacaja uvijek manja od brzine Suncevog vjetra,

v(t) < w,, oplenita diferencijalna jednadzba (5.73) postaje:

o(t) = = (v(t) —we) [v(t) —we| =
= = (v(t) — we) (we — v(t)) =
= 7 (v(t) — wc)2 (5.80)

i na slican nacin se rjesava kao i u prethodnom slucaju, to¢nije konstanta ~. samo promijeni

predznak u rjesenju za brzinu:

Vo — We

t) = - 5.81
U<> 1_7C(U0_wc)t+w ( )
Takoder je tako i kod rjesenja za polozaj:
1
r(t) = ——In[l — 7ye(vo — we)t] + wet + ro. (5.82)

Ve

Zakljuéno, jednadzba (5.73) se moze rjesavati u oba slucaja slucaja: kada je v(t) > w.
(za 0 <t < 7) pri kojem je desna strana diferencijalne jednadzbe negativnog predznaka
(usporavanje), dok je u slucaju v(t) < w, (tijekom 0 < ¢t < 7) pozitivnog predznaka
(ubrzavanje). U rjeSenjima Ce brzina v(t) uvijek biti manja (ili veca, ovisno da li izbaca]
ubrzava ili usporava) tijekom cijelog vremena t < 7, gdje 7 predstavlja tranzitno vrijeme,
tj. vrijeme kada izbacaj doseze tranzitni polozaj, npr. 1 AU (udaljenost do Zemlje).

Zmnadi, predznak ispred koeficijenta 7. govori o kakvom se rezimu gibanja radi.
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Slika 5.19.: Primjeri kinematike meduplanetarnih koroninih izbacaja izracunati pomocu
modela MHD otpora s konstantnim ~. Pocetna heliocentri¢na udaljenost iznosi 20 Sun-
¢evih polumjera (Ry = 20). (a) ovisnost heliocentri¢ne udaljenosti o vremenu; (b) ovis-
nost brzine izbacaja o vremenu; (c) ovisnost brzine izbac¢aja o udaljenosti; (d) ovisnost
ubrzanja izbacaja o udaljenosti. Brzine u legendama vg i w, su izrazene u km/s, dok
parametar otpora iznosi v, = I' x 107" km ™.

5.2.4.3. Primjeri

Na slici 5.19 prikazano je nekoliko primjera kinematike meduplanetarnih izbacaja mase

modeliranih pomo¢u modela MHD otpora s konstantnom funkcijom otpora v(r) = 7. =
konst. i konstantnom brzinom Suncevog vjetra w(r) = w, = konst. Kinematicke krivulje
dobivene su analitickim rjesavanjem jednadzbi (5.76), (5.79), (5.81) i (5.82). Brzi izbacaji
u ovom primjeru imaju pocetnu brzinu vy = 1000 km/s i razlic¢ite vrijednosti parametra I'
(prikazani su punom linijom). Pocetna brzina sporih meduplanetarnih izbacaja (ispreki-
dane linije) iznosi vg = 200 km/s. Obje vrste izbacaja se gibaju u sporom (w, = 400 km/s)
i brzom (w,. = 600km/s, sive linije) Sunc¢evom vjetru. Podslika 5.19a prikazuje promjene
heliocentri¢ne udaljenosti (R = r/rg) izbacaja u vremenu. Izbacaj dolazi do Zemlje
(R = 215) u trenutku kada krivulje doti¢u gornji rub podslike 5.19a. Ovisnost brzine
izbacaja o vremenu vidi se iz podslike 5.19b. ZavrSeci kinematickih krivulja predstavljaju
dolazak izbacaja do Zemlje. Apscisa zavrsetka odreduje tranzitno vrijeme, a ordinata
tranzitnu brzinu. Podslika 5.19c opisuje ovisnost brzina o radijalnim udaljenostima izba-

¢aja. Tranzitne brzine (na R = 215) dobivamo iz sjecista krivulja s desnim rubom slike.
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Konacno, podslika 5.19d prikazuje promjenu ubrzanja izbacaja, a, s pove¢anjem radijalne
udaljenosti R.

Iz podslika 5.19b i ¢ je uocljiva asimptotska prilagodba brzina izbacaja brzini Suncevog
vjetra (lim; o v(t) = w.). Prilagodba je izrazenija za vece vrijednosti parametra I" koje
posredno opisuju gibanje izbacaja manjih masa u gustom Suncevom vjetru. Tranzitna
vremena su uglavnom izmedu ~ 40h i ~ 110h, ali s konvergencijom prema ~ 80 h.
Povec¢ana zastupljenost tranzitnih brzina oko vrijednosti od 80h je u suglasnosti s tzv.
,Briickerovim 80-satnim pravilom® (Brueckner et al., 1998).

Zanimljivo je primijetiti da spor izbacaj, male pocetne brzine (vy < w,), koji se giba u
brzom Sunc¢evom vjetru, ima krace tranzitno vrijeme od onoga koje mu je pocetna brzina
bila puno veéa (vy > w,) i nastavlja se gibati u sporom Suncevom vjetru, iako oba imaju
istu vrijednost parametra I'. Nadalje, vrlo brzi izbacaji s malom vrijednosti parametra
I' u brzom Sunc¢evom vjetru imaju najkraca tranzitna vremena. To su masivni izbacaji
male kutne Sirine, te se gibaju u brzom Suncevom vjetru niske gustoce.

Podslika 5.19d otkriva da se ubrzanje (ili usporenje) izbac¢aja najintenzivnije dogada pri
malim heliocentricnim udaljenostima (unutar R ~ 20 — 40). Izracunata ubrzanja (ili us-
porenja) su u suglasnosti s opazackim, mjerenim podacima dobivenim SoHO/LASCO-C3
koronagrafom (Vrsnak, 2001b; Vrsnak i Gopalswamy, 2002). Srednja vrijednost izracuna-
tih ubrzanja je unutar +2m/s* za raspon udaljenosti R = 20 — 215. Usporenje seze do
minimalnih —10m/s? za velike vrijednosti parametra I'. Navedene vrijednosti odgovaraju
opazenima, npr. Gopalswamy et al. (2000), Gopalswamy et al. (2001b), Michatek et al.
(2004).

Prikazanim primjerima pokazali smo kako se model MHD otpora ponasa s obzirom na
pocetne uvjete, uvjete okoline u kojoj se giba i sl. Medutim, model ima odredena fizikalna
ogranicenja. U modelu se meduplanetarni izbacaj giba i Siri u izotropnom okruzenju koje
struji konstantnom brzinom. Okolna gustoé¢a opada ~ 1/r? i zajedno s pretpostavkom
konstantnosti mase izbacaja mora biti i parametar ,otpora® konstantan. Takva pretpos-
tavka je jedino to¢na ako je i bezdimenzionalni koeficijent otpora ¢4 konstantan. Medutim,
pokazuje se da koeficijent otpora ¢y moze ovisiti o radijalnoj udaljenosti (Cargill, 2004).
Ipak, promjene nisu velike i kre¢u unutar prvog reda veli¢ine, te tako male promjene ko-
eficijenta ¢; dovode samo do manjih nepouzdanosti u prognostici tranzitnog vremena i
tranzitne brzine.

U nekim sluéajevima Lorentzova sila moze imati ,produljeno” djelovanje, tako da na
velikim udaljenostima jos uvijek tjera izbacaj (akceleracijska faza izbacCaja detaljnije je
objasnjena u poglavlju 4). Produljeno djelovanje Lorentzove sile o¢ito ¢e narusiti pouz-
danost prognoziranih tranzitnih vrijednosti (npr. tranzitno vrijeme, brzinu i sl.) izbacaja

dobivenih MHD modelom. Problem se moze zaobiéi preciznijim mjerenjima kinematike,
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npr. STEREO (engl. Solar TErrestrial RElations Observatory) opazanjima i postavlja-
njem pocetnog polozaja ry na vecu udaljenost, sukladno opazanjima.

Sljede¢i nedostatak je sto su izbacaji dosta ucestali tijekom maksimuma ciklusa Sun-
¢eve aktivnosti (prosjecno ih se pojavljuje nekoliko na dan), dok model opisuje izoliranu
kinematiku izbacaja. U stvarnosti se ¢esto dogadaju medudjelovanja izmedu vise izba-
caja. Brzi izbacaj moze potisnuti svog sporog prethodnika pri ¢emu sam biva zakocen i

to mnogo efikasnije nego li samim Suncevim vjetrom.

5.2.5. Statisticki pristup i provjera modela s () = konst. i
w(r) = konst.

Veéina ulaznih parametara modela odreduje se opazanjima izbacaja. Za model su potrebni
pocetni polozaj ro i pocetna brzina vy = v(rg) izbacaja koji se odreduju iz uvjeta da
vrijednosti funkcije y(rg) i brzine Suncevog vjetra w(rg) postanu bliske asimptotskim
vrijednostima 7. i w.. Redovito je to na ~ 20r i u pribliZenju se uzima da su y(r) = . =
konst.iw(r) = w, = konst. Izmjerene vrijednosti vg i 7y ovise o nepovoljnim projekcijskim
efektima (Burkepile et al., 2004; Michalek et al., 2004; Schwenn et al., 2005; Vr$nak et al.,
2007) i metodama koje se koriste u njihovom odredivanju. Statisticka analiza (objasnit
¢e se u ovom poglavlju) najbolje odreduje vrijednosti navedenih parametara. Statisticki
utvrdeni parametri malo odstupaju od izmjerenih direktnim koronagrafskim opazanjima
u projekciji na ravninu neba i dovoljno su dobri za model MHD otpora.

Ostale ulazne vrijednosti modela, kao Sto su parametar I' i brzina Suncevog vjetra
w,, moraju se procijeniti ili izracunati raznim numerickim metodama (npr. numerickom
minimizacijom kvadrata ukupne greske, poglavlje 5.2.2.4). Vrijednosti parametra I' i
brzine Suncevog vjetra w,., dobivene numerickom minimizacijom kvadrata ukupne greske,
postaju sve preciznija kako u vremenu pratimo izbacaj i nadopunjavamo skup {(r;,v;)}

uredenih parova polozaja i brzina.

5.2.5.1. RjeSivost kinematicke diferencijalne jednadzbe

Fizikalnost rjeSenja. Ponekad se, zbog nedostatnih koronografskih mjerenja, tocnije
nedostatka izmjerenih pocetnih polozaja i brzine izbacaja, postavlja pitanje u kojem ras-
ponu vrijednosti mozemo ocekivati smisleno rjesenje za tranzitno vrijeme 7 i brzinu v,.
Iz tog razloga razmotrit ¢emo i ocijeniti kako tranzitno vrijeme ovisi o razli¢itim pocet-
nim vrijednostima ry, vy. Ispitat ¢e se i raspon pravovaljanih in situ mjerenih vrijednosti
tranzitne brzine izbacaja v,, dok su poznati ili zadani ostali parametri.

Cesto medu parametrima vezanim za izbacaj (1o, vo, 77, v;), nedostaje brzina Sunéevog

vjetra w,. Tek poznavanjem svih veli¢ina (rg, vg, Ve, w.) potrebnih modelu moguce je
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izracunati i opisati kinematiku izbacaja u meduplanetarnom prostoru i odrediti njegovo
tranzitno vrijeme 7.

Sljedeée rasprave o valjanosti tranzitnih vremena 7, pocetnih brzina vy izbacaja ili
prilikom odredivanja brzine Suncevog vjetra w,., vrijede samo u situacijama ,fizikalnog
ponasanja‘“ kinematickih krivulja izbacaja. Fizikalno postoje dvije moguénosti s obzirom

na suodnos brzina izbacaja i Suncevog vjetra:

1. Usporavanje izbacaja. U tom slucaju je: 0 < w. < v, < vg. To znaci da izbacaj
zapocCinje svoje gibanje heliosferom s pocetnom brzinom vy vecom od Suncevog
vjetra w. i Suncev vjetar ga kontinuirano usporava do in situ tranzitne brzine v, .
Ako je 7. > 0, tranzitna brzina izbacaja ¢e uvijek biti veéa od brzine Suncevog

vjetra (v, > w,), odnosno tek u lim;_,, v(t) = w,.

2. Ubrzavanje izbacaja. Izbacaj krece s malom brzinom vy < w. i Suncev vjetar ga
kontinuirano ubrzava do tranzitne brzine v,. Tranzitna brzina v, se asimptotski

priblizava brzini Suncevog vjetra w.. U ovome slucaju vrijedi 0 < vy < v, < w,.

Raspon tranzitnog vremena 7. U situacijama kada je lakse mjeriti i odrediti pocetne i
in situ polozaje (rg, r;), te brzine izbacaja (vg, v,), kao i in situ brzinu Suncevog vjetra w,
na 1 AU, nego karakteristike izbac¢aja (masu, M, kutnu Sirinu © isl.) Sto tvore parametar
Y., postoje dvije krajnje moguénosti za procjenu tranzitnog vremena 7: kada v, — oo
ili 7. — 0. U slucaju pri kojem v, — o0, izbacaj putuje npr. u ,mediju” izrazito velike
gustoce i, uvjetno receno odmah, poprima kinamaticke karakteristike medija, odnosno
skoro trenutno poprima brzinu Suncevog vjetra, w.. U drugom slucaju, kada . — 0,
Suncev vjetar uopce nema utjecaj na izbacaj i on se giba bez ikakvog usporavanja ili
ubrzavanja (v ~ konst.).

Nadalje, izbacaj moze biti brzi ili sporiji od Suncevog vjetra w.: vy > w, ili vy < w,.
Odredivanje raspona tranzitnih vremena, 7, je najbolje objasniti na konkretnom primjeru.
Za pocetak, pretpostavimo da je pocetna brzina izbacaja veca od brzine Suncevog vjetra
(vo > w,). Izbacaj ¢e najprije stiéi (7 je minimalno), ako zadrzi svoju veliku pocetnu
brzinu vy (kao da se giba neovisno o Suncevom vjetru i nista ga ne usporava, v, — 0).
Tada je minimalno tranzitno vrijeme: 7., = (r- — ro)/vo, pri kojem je r, ,tranzitni
polozaj“, npr. heliocentri¢na udaljenost do Zemlje. Obratno, izbacaj najduze putuje do
r- (7 je maksimalno) kada se odmah ,stopi“ sa Suncevim vjetrom i koji ga onda nosi
svojom sporijom brzinom w, (sila otpora je jaka, 7. — 00). Pri tome je tranzitno vrijeme
maksimalno: 7,4, = (r; — 19)/we.

Druga mogucnost je da pocetna brzina izbacaja bude manja od brzine Sunéevog vjetra,

vy < w,. Izbacaj je sporiji od Suncevog vjetra i dobivamo obratnu situaciju. Minimalno
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tranzitno vrijeme ¢e iznositi: T, = (rr — 19)/w. (za jaku ,asimilaciju* v, — c0), a
maksimalno: Ty, = (7 — 79)/vo (za neovisno gibanje v, — 0).

Oba slucaja se mogu sazeti u jedinstven izraz za minimalnu vrijednost tranzitnog vre-
mena Ty

r-—7To

max(vg, v,)
U izrazu je upotrijebljena nejednakost (ili priblizna jednakost), jer bi tocnije bilo uzeti
brzinu Suncevog vjetra, w,., umjesto ,tranzitne brzine“, v,, jer se u nekim slucajevima
vrijednost w,. teze mjeri ili se ne nalazi u katalozima opazenih izbacaja. Jedino sto mozemo
uciniti jest pretpostaviti da izbacaj nastoji dosec¢i asimptotsku brzinu w, tzv. procesom
yasimilacije“. Dodatno, pretpostavljamo da je udaljenost r, dovoljno velika da bi pri
njoj brzina izbacaja bila priblizno izjednacena sa brzinom Suncevog vjetra, v, ~ w.. U
stvarnosti, ona ¢e uvijek biti manja i vrlo bliska (v, $ w.) za spore (vy < w.), a veca i
priblizno jednaka (v, g w.), za brze izbacaje (vy > w,).

Slicnim razmisljanjem mozemo procijeniti maksimalnu vrijednost ili gornju granica
tranzitnog vremena, T4,

T —To

Trmaz 5 m. (5.84)
Raspon pocetnih brzina izbacaja, vy. Brzina vy je dosta nepouzdani parametar (ovisi
o metodama mjerenja u kojima se koriste razlic¢ite pretpostavke i sl.) i pitanje je kako
usuglasiti neko mjerenje s rjeSenjem kinematicke diferencijalne jednadzbe. Brzina vy mora
biti unutar ,intervala rjesivosti“ jednadzbe. Izmjereni pocetni polozaj ro ima manju
nepouzdanost, stoga se uzima da je dobro definiran. Opcenito, direktna in situ mjerenja
daju manje nepouzdanosti, pa su tako 7 i v, ,bolje” zadani od 7y i vy, mjerenih na
daljinu. Slicnim nac¢inom razmisljanja, kojim se odredivao 7-interval valjanosti, moze se
procijeniti donja i gornja granica valjanosti pocetne brzine vy. Minimalna pocetna brzina,
koju izbacaj mora imati da bi kinematicka jednadzba bila rjesiva, dobiva se uzimanjem

manje vrijednosti od ove dvije: prosjecne v = (r, —r9)/7 i direktno mjerene v, odnosno:
V) i = Min (0, v7) . (5.85)

Isto tako gornja granica za pocetnu brzinu koju izbacaj mora imati da zadovolji kine-
maticku diferencijalnu jednadzbu je:

:= max (0, v;) . (5.86)

/
UO,maz

Treba naglasiti da je nepoznata prava minimalna pocetna brzina nesto manja (v min <

~

, : - . oo , .
V0, min)» @ Maksimalna je nesto veca od gore procijenjene (Vo maz & Vo mas)- Uzrok tomu je

~
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Sto je tranzitna brzina v, nesto veca (ili manja) od brzine w,, ovisno da li je izbacaj brzi
ili sporiji od Suncevog vjetra.

Zmnaci, kinematicka diferencijalna jednadzba se moze rijeSiti ako mjerimo pocetni polo-
zaj izbacaja rg, njegovo tranzitno vrijeme 7 i tranzitnu brzinu v,, a nedovoljno poznata

y . L : , ,
pocetna brzina mora se nalaziti unutar intervala (v i, V6 maz)-

Ipak, postoji izostavljeno podrucje u kojem takoder rjesenja postoje, medutim tesko
je odrediti vrijednost vy unutar tog podrucja. Izostavljeno podrucje se nalazi unutar
intervala od vg,min do v i, 1 0d V) ap dO Vo maz (interval (Vo min, U(/),min> U(Ué}max, V0. maz) )-

Moze se postaviti pitanje, zasto se uzima prosjecna brzina v u odredivanju intervala
valjanosti za vy? Pretpostavimo da je izbacaj brzi od Suncevog vjetra (vy > w.), tada
slijedi da za bilo koju vrijednost v, > 0, brzina v(t) stalno ¢e opadati, dok ¢e se prosjecna
brzina uvijek nalaziti izmedu vy i w, (ukratko, vg > v > w).

Obrnuto, za spori izbacaj (vy < w.) ¢e biti vg < v < w,. Stoga ako se postavi interval
u kojem se nalazi pocetna brzina vg € (V) yin, Vo.mae) jednadzba (5.73) ¢e sigurno imati

rjeSenje za unaprijed poznate i nedvosmislene vrijednosti rg, 7, v,.

Odredivanje brzine Suncevog vjetra, w.. U slucaju da ne znamo ili ne mozemo odrediti
brzinu Sunc¢evog vjetra w,. koja je potrebna za rjesavanje diferencijalne jednadzbe (5.73),

analiza o postojanju rjesenja moze se olaksati definiranjem sljedec¢ih funkcija:

Vo — Ur

- 5.87
7= o — wo) (v, — wo)r (5.87)

1
F(w.) = —In[l(w.)] +wr +19—717 = (5.88)
= { (vr = we) (uo — we) In [[(w.)] + wc} T+7re—"1s (5.89)

Vo — Uf
gdje je definiran logaritmand:

uwg) = 14 Loz 0r) (o — o) (5.90)

(vr — we) (vo +we)

Funkcije F(w,) i l(w,) proizlaze iz rjesavanja jednadzbi (5.76) i (5.79) u tranzitnom tre-
nutku (r, = r(7), v, = v(7)), tocnije rjesavanjem (5.76) po parametru 7. i njegovom
supstitucijom u (5.79). Logaritmand (5.90) je posebno izvucen radi lakse provjere do-

mene funkcije F(w,).

Izracunavanje brzine Suncevog vjetra w, se svodi na trazenje nul-tocke od jednadzbe
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F(w,.):
F(w,) = 0. (5.91)

U prvom koraku mora se provjeriti je li logaritmand I(w.) uvijek pozitivan, tj. {(w.) >
0, da bi logaritam In[l(w.)] bio definiran. Prilikom usporavanja izbacaja to je uvijek
ispunjeno, jer je uvijek 0 < w. < v, < vg9. Kod wubrzanja vrijedi 0 < vy < v, < w,
stoga uvjet da logaritmand (5.90) bude pozitivan viSe nije trivijalno zadovoljen kao u
prethodnom slucaju. Znaci, potrebno je odrediti kriticnu vrijednost w iznad koje brzina
Suncevog vjetra daje pozitivan predznak logaritmandu, preciznije treba vrijediti: {(w} <
w.) > 0.

Ukratko, ako jednadzba (5.91) nema nul-tocke, to jedino moze znaciti da su pocetne
vrijednosti rg, vg i tranzitne 7, v,, loSe zadane ili su mjerenja opterecena velikom ne-
pouzdanoséu. Dodatno, rjesenje jednadzbe (5.91) moze biti visestruko, pa se numericko

trazenje brzine w, dijeli na dvije kategorije:

1. prilikom wusporavanja izbacaja uvijek je 0 < w, < v, < vy, te se trazenje vrijed-
nosti w, provodi numerickim rjesavanjem jednadzbe (5.91) od vrijednosti v, prema
manjim brzinama, odnosno brzina Suncevog vjetra w, uvijek mora biti manja od
tranzitne brzine izbacaja v,:

We < Uy

2. kod wbrzavanja izbacaja uvijek vrijedi 0 < vy < v, < w,, trazenje w. se svodi
na numericko rjesavanje jednadzbe (5.91) od kriticne vrijednosti (koja se dobiva
rjeSavanjem nejednakosti [(w.) > 0) prema veéim vrijednostima, odnosno mora

vrijediti:

wh =, — v+ \/203 — 2ugv; + 2 < w,.

Numerickim nailaskom do nul-tocke odredujemo vrijednost brzine Suncevog vjetra

We.
Na kraju imamo sve potrebne veli¢ine koje uvrstavamo u izraz (5.87), tj.:

Vo — Ur

Te = (Uo — wc) (UT - wc)T’ (592)

pa mozemo odrediti potpunu kinematiku izbacaja u meduplanetarnom prostoru i pripadne

tranzitne vrijednosti (7, v, 1 sl.).

5.2.5.2. Statisticka provjera

Za ilustraciju kako vrijednosti I' i w. utjecu na krajnji rezultat, promotrimo izbacaj s

pocetnom brzinom vy = 1000 km /s i pocetnim polozajem na ro = 20rg (jedan o primjera
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Slika 5.20.: Distribucija vrijednosti (a) brzine Suncevog vjetra w. i (b) parametra T’
(7. = ' x 107"km™') dobivenih uvrstavanjem opaZackih podataka u izraze (5.91) i
(5.87).

sa slike 5.19). Ako suI' = 11 w. = 500km/s, model daje tranzitno vrijeme 7 = 61h
i tranzitnu brzinu v, = 542km/s. Za istu vrijednost w,, ali s ' = 0.5 1 I" = 2, dobiva
se redom 7 = 55h s v, = 584km/si 7 = 66h s v, = 520km/s. Znadi, nepouzdanost
tranzitnog vremena je 67 &~ £5h, a tranzitne brzine dv, ~ £30km/s.

S druge strane, ako ne mijenjamo I' = 1, a uvrstimo w, = 400km/s i w, = 600km/s,
tranzitne vrijednosti postaju redom 7 = 74h s v; = 435km/si7 =52h s v, = 647km/s.
Ispada da je nepouzdanost tranzitnog vremena 67 =~ +10h, a brzine v, ~ £100km/s.

Ovim primjerima smo ilustrirali smo koliko je bitno provjeriti postoji li koronina Supljina
u okolini nastanka izbacaja, odgovorna za brzo strujanje plazme Suncevog vjetra. Brza
plazma iz koronine Supljine brze odnosi izbacaj, nego li okolni sporiji Suncev vjetar, iako
se na 1 AU ne zapaza drasticno povecanje brzine w..

Slika 5.20 prikazuje raspodjelu izracunatih vrijednosti brzine Suncevog vjetra w, i pa-

rametra otpora I' dobivenu uvrstavanjem podataka iz opazackog uzorka Schwenn et al.
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(2005) i Manoharan (2006) u jednadzbe (5.91) i (5.87). Za odredene izbacaje iz skupa
podataka nije se mogla odrediti brzina Suncevog vjetra, w., jer logaritmand (5.90) nije
bio pozitivan s obzirom na opazene vrijednosti vy i v,. Aritmeticke sredine distribu-
cija iznose I' = (1 £ 0.6) i w. = (470 + 190) km/s, a medijani su Me ({T'}) = 0.8 i
Me ({w.}) = 410km/s. Iako je raspodjela parametra I' asimetri¢na i nagnuta prema
manjim vrijednostima, nije nadena nikakva korelacija izmedu I' i w.. Nagnutost ras-
podjele je posljedica sastava uzorka: usporedbom masa izbacaja preuzetih iz LASCO
kataloga: http://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/, (Yashiro et al., 2004), nadeno je da
prosje¢na masa uzorka gotovo je za red veli¢ine ve¢a od srednje vrijednosti masa izbacaja
iz LASCO kataloga. Veca vrijednost prosje¢ne mase uzorka objasnjava asimetri¢nost i
nagnutost distribucije prema manjim vrijednostima I, iz razloga Sto ve¢a masa smanjuje

vrijednost parametra I' (vidi se iz jednadzbi 5.67 i 5.70).

Sljedeci korak je opazacke podatke tranzitnih vremena 7, i brzina v,, iz Schwenn et al.
(2005) uzorka usporediti s ,,modeliranim“ 7 i v, vrijednostima. Prilikom izra¢una para-
metar [' nalazio se unutar intervala (0.2,2), a brzina Suncevog vjetra bila je ograni¢ena
izmedu w, = 300 i 700 km/s. Odredena je razlika AT = 7, — 7 izmedu opazackih i izracu-
natih tranzitnih vremena i napravljena raspodjela u ovisnosti o parametru I', za razlic¢ite
brzinama Suncevog vjetra w,.. Cilj je prona¢i kombinaciju parametra I' i w, kada srednje
odstupanje iznosi A7 = 0h. Rezultati su sazeti u slici 5.22.

Npr. na podslici 5.21a krivulja oznacena s w, = 700km/s, dobivena je izra¢unom
medijana razlika tranzitnih vremena Me ({A7}) za vrijednosti w, = 700km/s, Ry = R i
vo = v i u rasponu I' € (0.2,2). Srednje vrijednosti polozaja i brzine (R, ) izracunate
su iz koronagrafskih mjerenja. Podslike 5.22a, b i ¢ na lijevoj strani prikazuju kako se
ponasaju medijan, aritmeticka sredina i standardna devijacija skupa {A7} promjenom
vrijednosti parametra I'. Krivulje u podslikama razlikuju se prema vrijednostima brzina
Suncevog vjetra w,, ispisanih pokraj svake krivulje. Poc¢etne vrijednosti polozaja i brzine
(Ro = R, vy = v) izbacaja su iste za svaku krivulju.

Na desnoj strani slike (u podslikama 5.21d, e i f) iscrtane su krivulje istim postupkom
kao sto su i s lijeve strane, samo se za Ry i vy uvrstavaju posljednje opazene vrijednosti
(Ry,vn) polozaja i brzine izbacaja u vidnom polju LASCO koronagrafa.

Vidi se da krivulja medijana ili aritmeticke sredine za zadanu brzinu Suncevog vjetra w,
sijeCe apscisu (na poslikama 5.21a, b, d i ) na nekoj vrijednosti parametra I'. Vrijednost
parametra I pri kojoj je Me ({A7}) = 0h raspolavlja raspodjelu razlike opaZenih i izra-
¢unatih tranzitnih vremena, AT = 7, — 7, na dva jednaka dijela, te ¢e polovica izbacaja
u uzorku imati 7, < 7, a druga polovica 7, > 7. Sjeciste kada je AT = 0h odreduje
prosjecnu vrijednost I' za koju je opazacko i izracunato tranzitno vrijeme jednako, tj.

To=T.
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Slika 5.21.: Analiza razlike A7 = 7, — 7, opazenog tranzitnog vremena 7, i izracunatog
7. Na lijevim slikama (a), (b) i (¢) su koristene srednje vrijednosti heliocentri¢ne
udaljenosti i brzine izbacaja (Ry,vo) = (R,?) koje se opazaju u LASCO koronagrafu.
Desne slike (d), (e) i (f) uzimaju zadnje opazene vrijednosti (Ro,v9) = (Ry,vn) u
vidnom polju LASCO koronagrafa. (a) i (d) prikazuju medijan, (b) i (e) aritmeticku
sredinu, a (c) i (f) standardnu devijaciju. Vrijednosti brzine Sun¢evog vjetra w./km/s]
zapisani su pokraj krivulja.

172



5.2. Model magnetohidrodinamickog otpora

INBY
>
=2

A
V

0%
-36 -30 -24 -18 -12 -6 0 6 12 18 24 30 36 42 48 54 60
At [h]

100% b) _—

90%
80% -

—
70%
60% /
50%
40% ~
30%
20% | s
10%-

0%

0 6 12 18 24 30 36 42 48 54
AT [h]

Slika 5.22.: (a) Distribucija razlike A7 = 7, — 7 opazenih 7, i izracunatih vrijednosti 7
tranzitnih vremena, za parametar I' = 1 (ili 7. = 107" km™!) i brzinu Sundevog vjetra
w, = 500km/s, te za pocetni polozaj i brzinu, Ry, vy. (b) Kumulativna distribucija
apsolutne razlike |A7]|.

/
—

Medutim, standardna devijacija povecava se kako je parametar I' manji, a postaje
otprilike konstantna (A7 &~ 16h) za vrijednosti veée od T' > 1. Za vrijednost ' = 1
optimalna brzina Suncevog vjetra se krece oko w, ~ 500 — 550km/s (jer je AT =~ Oh).
Povec¢anjem I', mora i w, rasti da bi odstupanje opazene od izraCunate vrijednosti bilo
zanemarivo, A7 ~ 0h . Rezultati za I' = 1 i w. = 500km/s u suglasnosti su sa slikom
5.20.

Raspodjela A7 za fiksirane vrijednosti I' = 1, w. = 500 km/s, te pocetni polozaj Ry =
Ry i brzinu vy = vy, prikazana je na slici 5.22. Lokalni ekstremi na desnoj strani
raspodjele na A7 = 30 i 54 h vjerojatno su nastali zbog krive identifikacije koroninog i
meduplanetarnog izbacaja. Raspodjela A7 ima maksimum za A7 = 0h sa standardnom
devijacijom od 16 h. Standardna devijacija pada na 15 h ako se iskljuce lose identificirani

izbacaji.
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Slika 5.22b prikazuje kumulativnu raspodjelu |A7| bez krivo identificiranih dogadaja.
Srednja vrijednost iznosi ~ 12h. Distribucija pokazuje da ~ 55% izbacaja ima |AT| <
12h, a vise od 85% ima |A7| < 1dan. Ako promotrimo samo izbacaje kojima ra¢unamo
tranzitno vrijeme s pocetnim poloZajem Ry > 15 ili ¢ak Ry > 20, prosjecni |A7| pada
ispod 12 h. Medutim, oblik raspodjele se ne mijenja bitno, osim Sto sada ~ 60% izbacaja
ima |A7| < 12h i ~ 90% ih ima |A7| < 1dan.

Statisticka analiza dodatno je provedena i upotrebom srednjih vrijednosti (R,7) iz
uzorka kojeg koristi Schwenn et al. (2005), te s uzorcima iz Manoharan (2006) i Zhang
et al. (2003), ali nije dala bitno razli¢it rezultat od onog prikazanog na slici 5.22.

Statisticka analiza parametra I pokazuje da se valjane vrijednosti kre¢u unutar intervala
I' € (0.2,2). Masivni izbacaji (koji u koronagrafu pokazuju intenzivan svijetli vodeéi luk
i jako izrazenu jezgru) bi trebali imati male vrijednosti parametra I', dok je izbacajima
malih gustoca (tj. difuznog vodeéeg luka u koronagrafu) parametar I" blize gornjoj granici
intervala.

Rezultati pokazuju da je optimalna brzina Suncevog vjetra u podrucju od 300 do
600 km/s. Statisticki se najbolja prognostika dobiva za brzine vjetra od w. = 500km/s.
Tijekom minimuma Sunceve aktivnosti Suncev vjetar je slabiji i bolje je uzimati vrijed-
nosti izmedu w,. = 300 — 400km/s. Ako se u istom trenutku slucajno pojavi ekvato-
rijalna koronina Supljina brzina, potrebno je povecati brzinu w. na vrijednost izmedu
500 — 600 km/s, te istovremeno smanjit vrijednost parametra I'; jer tada Suncev vjetra

ima i manju gustocu.

5.2.5.3. Kinematika pojedinacnih izbacaja

Moguénosti modela konstantnog v(r) = konst. i w(r) = konst. ispitane su statistickom
analizom i usporedbom s opazackim podacima. Na slici 5.23 prikazane su tri tipi¢ne indi-
vidualne kinematike meduplanetarnog koroninog izbacaja. Uz eksperimentalne podatke,
crvenom linijom iscrtane su krivulje dobivene modelom MHD otpora s konstantnim v i w.
Opazacke podatke izbacaja s prve dvije podslike (slika 5.23a i b) detaljnije su analizirali
Liu et al. (2010), a s trece (slika 5.23c¢) Temmer et al. (2011).

Meduplanetarni koronin izbacaj zapazen na dan 15. studenog 2007. g. s pocetnom
malom brzinom vy kontinuirano ubrzava do brzina 500 — 600 km/s. Model konstantnog
otpora i brzine Suncevog vjetra najbolje ocrtava opazacke podatke ako se u model uvrste
vrijednosti: T = 1.6 i w. = 600km/s, te pocetni polozaj Ry = 20 i brzina izbacaja
vo = 270km/s. Na Suncevom disku u okolini erupcije bile su opazene koronine Supljine
i razlog su poveéanja asimptotske brzine Suncevog vjetra w.. LASCO/SoHO katalog
klasificira izbacaj kao ,slab dogadaj“ sto znaci da je masa izbacaja mala, Sto povlaci da

je parametar I' velikog iznosa.
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(¢) Izbacaj na dan 1-2. lipnja 2008.

Slika 5.23.: Kinematika tri meduplanetarna izbacaja u heliosferi. Na lijevoj strani svake

slike prikazana je ovisnost vremenu, dok su s desne strane prikazane ovisnosti brzine o
heliocentri¢nim udaljenostima izrazenim u Suncevim polumjerima, R = r/r. Opazene
i mjerene vrijednosti su oznacene crnim krizi¢ima, a crvena linija prikazuje izracunatu
kinematicku krivulju prema modelu MHD otpora s konstantnim parametrom ~ i kons-
tantnom brzinom Suncevog vijetra w.

175



5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

Izbacaj na dan 12. prosinca 2008. g. vrlo naglo ubrzava do udaljenosti od R ~ 23
i postize relativno visoku brzinu od v &~ 740km/s. Nakon akceleracijske faze izbacaj
pocinje usporavati. Model dobro opisuje deceleraciju uz ove zadane parametre: I' = 2,
we. = 350km/s, Ry = 20 i vy = 620km/s. Prema LASCO/SoHO katalogu izbacaj je
svrstan takoder u ,slabe®, sto se podudara s visokom vrijednosti parametra I'. U okolini
erupcije nije bilo ekvatorijalnih koroninih Supljina, pa je asimptotska brzina Suncevog
vjetra, w., manja. Kako je spor Suncev vjetar guséi, u model se obavezno mora uvrstiti
veca vrijednost parametra I.

STEREO-B satelit je patio treéi izbacaj tijekom 1. — 2. lipnja 2008. g. (Temmer et al.,
2011). Iz prilozene slike 5.23c vidi se da model s ulaznim vrijednostima: I' = 2, w. =
440km/s, Ry = 22 i vy = 306 km/s vrlo dobro opisuje njegovu kinematiku. Istovremeno
u LASCO koronagrafu izbacaj nije bio izrazito zamjetljiv, Sto znaci da se gibao u gustom
mediju ili je bio male mase, stoga je u model bilo potrebno uvrstiti veliku vrijednost

parametara I'.

5.2.5.4. Internetsko EU-FP7 SOTERIA/COMESEP prognosticko sucelje

Velika prednost modela MHD otpora s konstantnim v(r) = konst. i w.(r) = konst.
nad ostalima sastoji se od velike brzine izracuna. U prognostici je pogodan za izracun
tranzitnih vrijednosti koroninih izbacaja u realnom vremenu. S tim ciljem osmisljeno
je prognosticko internetsko pomagalo, dostupno na adresi: http://oh.geof.unizg.hr/
CADBM/ cadbm. php.

Internetsko sucelje izradeno je na Opservatoriju Hvar u sklopu EU-FP7 SOTERIA
(SOlar-TERrestrial Investigations and Archives; http://www.soteria-space.eu) i CO-
MESEP (COronal Mass Ejections and Solar Energetic Particles; http://www.comesep.
eu) projekata.

Pocetna stranica s ulaznim podacima prikazana je na slici 5.24a. Prve dvije rubrike
sluze za unos datuma i vremena (UT) kada se u koronagrafu zamijeti izbacaj. Pocetna
heliocentri¢na udaljenost Ry (izraZzena u Suncevim polumjerima, R = 7/rg) se unosi
u treéu rubriku. Optimalno bi bilo da je pocetna udaljenost Ry > 20, jer nakon te
udaljenosti Lorentzova sila postaje zanemariva i izbacaj se iskljucivo giba pod utjecajem
MHD otpora Suncevog vjetra. U cetvrtoj rubrici potrebno je naznaciti pocetnu brzinu
koju izbacaj ima na pocetnoj udaljenosti vo(Rp). Ponudene standardne vrijednosti su
Ry =20 i vy = 1000 km /s.

U sljedeée dvije rubrike upisuju se vrijednosti za parametar I' (7, = I' x 107 "km™?) i
asimptotsku brzinu Suncevog vjetra w. [km/s]. Predefinirane standardne zadane vrijed-
nosti su I' = 11 w, = 500km/s. Statistickom analizom u poglavlju 5.2.5 objasnjeno je

da se vrijednost parametra I' uglavnom nalazi unutar intervala od 0.2 — 2, dok brzina
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Forecasting the Arrival of ICMEs at 1

=)
AU: : S
The Drag-Based Model o =

Full description about the calculation method you can find here.

CME take-off date: 2011 | [
CME take-off time: h min

R, - starting radial distance of CME (R,)
Vg - speed of CME at R, (km/s)

vy - drag parameter (10'7 km'1)
w - asymptotic solar wind speed (km/s) 500

Calculate Reset!

(a) Stranica namijenjena upisu ulaznih parametara.

Forecasting the Arrival of ICMEs at 1
A
The Drag-Based Model

c

Full description about the calculation method you can find here.

Output:
CME arrival date & time at 1AU: 2011-9-23 13h:5min

Travel time (1AU): 61.08 h
Transit distance in Rg: 214 Rg

Transit speed (at 215 Ry): 542 km/s

Input parameters:

CME take-off date & time: 2011-9-21 0h:0min
Ry=20 Ry, vq=1000 km/s, =1 x107 km'1, w=500 km/s

Calculated in 0.13 seconds.

CME start date:

i
[

:I [2011] @
CME start time: 00 'h|0 min
R, - starting radial distance of CME (Ry)

2]

Vg - speed of CME at R, (km/s) 000

= 2] [
o

- drag parameter (10'7 km'1)

w - asymptotic solar wind speed (km/s) 500

Calculate Reset!

(b) Izlazni rezultati modela.

Slika 5.24.: Internetska primjena modela MHD otpora nalazi se na adresi: http://oh.
geof .unizg.hr/CADBM/cadbm. php.
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5. Meduplanetarno gibanje koroninog izbacaja

w. = 300 — 600 km/s. Masivnim izbacajima (koji su u koronagrafu izrazito svijetli) upi-
suju se male vrijednosti I', a izbacajima niskih gustoéa (koronagrafsko blijedim) vrijednost
se krec¢e oko I' &~ 2. U slucaju da se izbacaj giba u sporom Suncevom vjetru, brzinu w,
je potrebno postaviti na vece vrijednosti npr. izmedu 300 — 400 km/s. Ako je prisutna
i ekvatorijalna koronina Supljina, brzinu w, treba povecati na, recimo, 500 — 600 km/s i
kombinirati s malom vrijednosti I', jer brz Suncev vjetar ima nisku gustoéu i smanjuje
parametar I'.

Nakon sto su sve ulazne vrijednosti pravilno upisane, pritiskom na ,Calculate® pojav-
ljuje se stranica s izlaznim rezultatima modela (slika 5.24b). Na njoj se nalazi prognozi-
rani dan i sat dolaska meduplanetarnog koroninog izbacaja na 1 AU. Takoder je prikazano
tranzitno vrijeme 7, odnosno vrijeme potrebno da izbacaj prevali udaljenost od R = Ry
do R =215 (1 AU) i tranzitna brzina v, koju izbacaj ima na 1 AU.

Potrebno je naglasiti da su izlazne vrijednosti izracunate na osnovu kinematike vodeceg
luka meduplanetarnog izbacaja. Ne govore nista o dolasku ¢eonog udarnog vala tjeranog
izbacajem. Model ne racuna orijentaciju i usmjerenje izbacaja, pa je tako moguce da rubni
dijelovi izbac¢aja nakon nekoliko sati zakasnjenja (¢ak i do 1 dan) dolaze do Zemlje. Sljedeci
korak je nadogradnja i poboljsanje modela kako bi se prognozirao i dolazak udarnog vala,

i/ili rubnih dijelova meduplanetarnog koroninog izbacaja.
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6. Zakljucak

Eruptivni procesi u Suncevoj atmosferi imaju veliki utjecaj na stanje heliosfere i Zemljina
svemirskog okolisa. Koronin izbacaj predstavlja eruptivnu promjenu globalnog magnet-
skog polja korone. U pocetnoj fazi dolazi do gubitka ravnoteze magnetskog ustrojstva
korone usidrenog u tromoj fotosferi. Stabilnost strukture ovisi o koli¢ini energije uskla-
distene u magnetskom polju, a erupciju pokrec¢e Lorentzova sila. Bitan cinitelj u razvoju
nestabilnosti predstavlja sacuvanje magnetskog toka i induktivni efekti. Lorentzova sila
slabi s udaljenoséu zbog induktivitetnih efekata i vode¢u ulogu preuzima magnetohidrodi-
namicki (MHD) otpor koji je posljedica nesudarnog medudjelovanja izbacaja s okolinom,
tj. izmjene koli¢ine gibanja i kineticke energije izmedu Suncevog vjetra i izbacaja MHD
valovima bez disipacijskih procesa.

Dosad se u vecini slucajeva pri proucavanju toroidalnih magnetskih nestabilnosti na
Suncu u modelima primjenjivao izraz za induktivitet vrlo tankih toroidalnih struja sto
odstupa od opazackih ¢injenica, te stoga se odredio induktivitet torusa proizvoljne debljine
numerickim integriranjem Biot-Savartove jednadzbe. Izracunala se ovisnost induktiviteta
o velikom radijusu torusa, te omjeru malog i velikog radijusa, za razliCite profile osne
struje. Induktivitet je takoder bitan u proucavanju nestabilnosti jer utjece na silu nastalu
zbog nejednakosti magnetskog tlaka na unutarnjem i vanjskom rubu torusa (engl. hoop-
force). Ova sila povezana je s magnetskom energijom sistema i izra¢unava se primjenom
principa virtualnog rada.

Ukupan induktivitet nekog ustrojstva izrazen je zbrojem tzv. unutarnjeg i vanjskog in-
duktiviteta, L = L; + L.. Unutarnji induktivitet, L;, se izracunava iz magnetske energije
sadrzane u poloidalnom magnetskom polju torusa. Vanjski tok, ®., je onaj kroz plohu na
ravnini u kojoj torus lezi i koju opisuje svojim unutarnjim rubom. Unutarnji poloidalni
tok, ®;, prolazi kroz prstenastu plohu unutar torusa, opasanu unutarnjim rubom i torus-
nom osi. Ispitano je kako on ovisi o razli¢itim gusto¢ama struje unutar torusa. Numericki
odreden induktivitet usporeden je s onim iz prijasnjih modela nestabilnosti magnetskih
cijevi na povrsini Sunca (odnosno za tanke toroidalne strukture, npr. Chen i Krall (2003))
i kako poboljsanje izraza za induktivitet utjece na formu akceleracijske faze izbacaja.

U visokoj koroni tlak plazme i vanjske sile, kao sto je npr. gravitacija, su zanemarive.

Magnetsko polje je zamrznuto i magnetski tokovi su sacuvani ®, = konst., ®; = konst.,
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kao i ukupni & = ®; + &, = konst. Unutarnji tok je proporcionalan umnosku struje i
velikog polumjera toroidalne strukture, ®; oc I Rr. Kako je unutarnji tok sacuvan slijedi:
I < R, teje L o 1/1I < Rr. Nadalje, kako vrijedi ®, = konst., a . = LI, proizlazi da
vanjski induktivitet mora biti proporcionalan s velikim polumjerom toroidalne strukture,
L. x Rp, ¢ime ukupni induktivitet postaje L = L. + L; o< Rp. U izrazu za vanjski
induktivitet, L., nalazi se ¢lan Ry In(Rr/rr), a kako je L. o< Rr, ¢lan In(Ry/ry) mora
biti konstantan. Ako je In(Rr/ry) = konst., tada je i n = r¢/ Ry = konst. To znadi da
se s povecanjem velikog polumjera torusa R, istovremeno povecava i mali polumjer r.
Bitno je naglasiti da opazanja meduplanetarnih koroninih izbacaja mase pokazuju da se

oni priblizno Sire na taj nacin (Bothmer i Schwenn, 1998, slika 14.).

Postavljena je hipoteza da su koronini izbacaji posljedica pojacanja struje u usuka-
nom toroidalnom magnetskom ustrojstvu i rekonekcijskih procesa, a cilj je bio utvrditi
uvjete za nastup nestabilnosti i procijeniti intenzitet akceleracijske faze. Pojacanje struje
posljedica je magnetokonvekcije u fotosferskim i podfotosferskim slojevima, gdje se ki-
neticka energija sadrzana u konvektivnim gibanjima pretvara procesom MHD dinama u
elektromagnetsku energiju koja se kao Poyntingov tok prenosi u koronu procesima kao
Sto su npr. izranjajué¢i magnetski tok®, posmicanje ili usukavanje polja“, ,povrsinskim

prespajanjem‘ itd.

Osnovni pristup rjesavanju postavljenih problema je analiticko rjesavanje pojednos-
tavljenih MHD jednadzbi. Analiticki pristup upotpunjuje se numerickim postupcima u
situacijama koje nadilaze moguénosti analitickog pristupa. U ispitivanju uvjeta za nastup
nestabilnosti i odredivanju karakteristika akceleracijske faze, istrazuje se samouravno-
tezeno ustrojstvo toroidalnog oblika, s nozistima ,usidrenim® u tromoj fotosferi, sto u
modelima opisujemo fiksnim rubnim uvjetom (Vrsnak et al., 1988; Chen, 1989; Titov i
Démoulin, 1999; Vrsnak, 2008). Ovo priblizenje, u kojem se slozena magnetska struk-
tura predstavlja elektricki vodljivim torusom znatne debljine, je u suglasnosti s opazenom
morfologijom izbacaja (Thernisien et al., 2006, 2009). Korona je visoko vodljiva, pa kons-
tantnost ukupnog magnetskog toka, ®, koju ta struktura zatvara s povrsinom Sunca, igra
znacajnu ulogu u stabilnosti prederuptivne toroidalne strukture (T6rok i Kliem, 2003; Vr-
snak, 2008). Razmatra se jednadzba gibanja u kojoj su zastupljene: sila gradijenta tlaka
poloidalne komponente magnetskog polja (,kink-efekt“), sila tenzije osne komponente
polja, sila zbog dijamagnetskog efekta povrsine Sunca (kroz koju ne prodire magnetsko
polje, pa se pri tome inducira tzv. ,zrcalna“ struja) i sila vezana s pozadinskim koroninim
poljem. Ponovo, kroz jednadzbu indukcije, bitan ¢initelj za evoluciju sustava predstav-
lja induktivitet prije opisanog toroidalnog ustrojstva. Zbog sacuvanja magnetskog toka
slijedi da osna struja obrnuto proporcionalna samom induktivitetu, a iz izraza za indukti-

vitet nalazimo da je omjer malog i velikog polumjera torusa konstantan. Pocetno ubrzanje
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ovisi o geometrijskim osobinama toroidalne strukture, njegovoj masi i omjeru osne i po-
loidalne komponente magnetskog polja (Vrsnak, 1990, 1992). Prolaskom kroz ograniceni
parametarski prostor modela, uspjeli su se reproducirati opazacki rezultati u vrlo ranoj
koja tece magnetskim uzem Iy i na dodatno induciranu struju Al. Pocetna ,uvijenost*
magnetskog polja X je bitna do reda veli¢cine 10, nakon ¢ega model postaje neosjetljiv
na promjene X,y. Obrnuto, mogucée je pocetnu konfiguraciju postaviti tako da se uvede
smanjenje mase izbacaja i promatra koliko je model osjetljiv na promjenu mase. Sma-
njenje mase ima isti ucinak kao i pojacanje pocetne struje I,. Sigurno je model ovisan i
o ,,globalnim® parametrima kao sto su jac¢ina pozadinskog polja korone By, brzini Sun-
cevog vjetra i sl. Medutim, bolje je ,, globalne® veli¢ine drzati fiksiranim jer se one slabo
ili sporo mijenjaju oko srednjih prosjec¢nih opazackih vrijednosti i usredotociti se na pro-
mjene ,lokalnih* parametara specifiécnih za svaki pojedini izbacaj, kao Sto su: geometrijski
parametri (p, 7, struja koja tece toroidalnim magnetskim uzem Iy, uvijenost magnetskog
polja Xg, masa M i dodatni magnetski pritok opisan vremenom trajanja (t; < t < t3) i
ja¢inom €y;.

Glavni pokreta¢ erupcije je Lorentzova sila koja visinom slabi zbog opadanja jakosti
struje, uzrokovanog induktivitetnim efektima koji se javljaju kao posljedica povecanja
veli¢ine ustrojstva. S vremenom, na velikim udaljenostima, glavnu ulogu preuzima , mag-
netohidrodinamicki“ otpor (Cargill et al., 1996; Cargill, 2004; Vrsnak et al., 2004b). Time
zapocinje ,propagacijska faza“ gdje najbitniji proces postaje medudjelovanje sa Suncevim
vjetrom. U toj fazi ¢esto se koristi izraz meduplanetarni koronin izbacaj (engl. skracenica
ICME). Razjasnjeni su detalji ovisnosti sile ,magnetohidrodinamickog otpora“ o relativnoj
brzini izbacaja i Suncevog vjetra, koja u nesudarnom okruzenju poprima kvadratic¢ni oblik.
Ubrzavanje ili usporavanje meduplanetarnog izbacaja, a(t), rezultat je sile otpora, i ovisno
je o relativnoj brzini izbacaja i Suncevog vjetra: a(r) = —y(r) [v(r) — w(r)] |v(r) — w(r)],
gdje je v(r) ,parametar otpora“, v(r) i w(r) su brzina vodeceg luka izbacaja, te brzina
Suncevog vijetra. Funkcija () ovisna je o svojstvima izbacaja, kao i svojstvima oko-
line, prvenstveno gusto¢e Suncevog vjetra. Brzina Sunéevog vjetra proizlazi iz jednadzbe
kontinuiteta, te ovisi o modelu gustoce koji se koristi. Brzina izbacaja asimptotski se pri-
blizava brzini Suncevog vjetra, w,., iz ¢ega proizlazi da brzi izbacaju usporavaju, a spori
ubrzavaju.

Tranzitno vrijeme 7 meduplanetarnog koroninog izbacaja mase (vrijeme potrebno da
dode npr. do 1 AU) ponajvise ovisi o sljede¢im parametrima: njegovoj pocetnoj brzini,
masi, Sirini, ali takoder i o brzini i gusto¢i Suncevog vijetra. Medutim, postoje bitna dva
grani¢na slucaja. U prvom slucaju izbacaj ima malu masu i vrlo je Sirok (ujedno je i male

gustoée). Njegovo tranzitno vrijeme prvenstveno je odredeno brzinom Suncevog vjetra,
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jer se izbacaj ve¢ na malim heliocentricnim udaljenostima prilagodava Suncevom vjetru.
S druge strane, izbacaj moze biti uzak i masivan (tj. velike gustoée). U tom slucaju
tranzitno vrijeme najvise ovisi o njegovoj pocetnoj brzini. Najkraca tranzitna vremena
7 < 1dan mogu postiéi jedino izbacaji s v > 2000 km /s, koji se gibaju u brzom Sunc¢evom
vjetru niske gustoce. Treba spomenuti da je glavna pretpostavka u modelu vremenska
stacionarnost Suncevog vjetra. Heliosfera je dinamicko okruzenje ovisno o Suncevoj ak-
tivnosti, orijentaciji Sunéevog magnetskog polja i koroninih Supljina, ucestalosti pojava
koroninih izbacaja i sl. Cak kad bi se izbacaji i gibali u stacionarnoj koroni, korona bi
deformirala njihov pocetni oblik. Brz Suncev vjetar na polovima bi odnosio rubne dije-
love izbacaja, dok bi se centralni dio gibao u sporom i gustom ekvatorijalnom podrucju.
Medutim, za prognozu utjecaja koroninih izbacaja na prilike na Zemlji bitni su samo oni
dijelovi koji se gibaju usporedo i u blizini eklipticke ravnine. Takvi izbacaji se gibaju u
ekvatorijalnom (ili u podruc¢ju malih heliografskih Sirina), tj. u sporom Suncevom vje-
tru, i njihova propagacija moze se odrediti modelom. Otezavajuc¢u okolnost predstavlja
povremeno pojavljivanje koroninih Supljina, $to su izvori brzog Sunceva vjetra, u ekvato-
rijalnom podrucju. Utjecaj ovih brzih strujanja moguce je procijeniti in situ mjerenjem u
vrijeme nastanka izbacaja i usuglasavanjem s modelima koji simuliraju stanje Suncevog

vjetra.

Rezultati temeljeni na predlozenom modelu usporedeni su s empirijskim rezultatima
baziranim na satelitskim mjerenjima (Zhang et al., 2003; Schwenn et al., 2005; Mano-
haran, 2006) uz upotrebu veéeg skupa podataka (Yashiro et al., 2004). Usporedbom su
pronadene optimalne vrijednosti za parametar v i asimptotsku brzinu Sunceva vjetra, w..
Uz statisticku analizu, model se testirao i na pojedina¢nim mjerenjima kinematike ICME-
a na cijelom putu od Sunca do Zemlje, na osnovu opazanja sa svemirske misije STEREO
(Liu et al., 2010; Temmer et al., 2011).

Statisticka analiza podataka dobivena primjenom modela s konstantnim ~(r) = . =
konst. i w(r) = w. = konst. na statistickom uzorku pokazala je da se optimalne vrijed-
nosti parametra I’ (7, = I'x 107" km™!) kre¢u izmedu 0.2 i 2. Male vrijednosti odgovaraju
masivnom izbacaju koji se giba u brzom Sunc¢evom vjetru male gustoce, dok velike vrijed-
nosti opisuju izbacaje malih gustoca u sporom Suncevom vjetru velike gustoce. Asimp-
totska brzina Suncevog vjetra w,. = 500 km/s najbolje reproducira kinematiku opazackih
podataka. Potrebno je istaknuti da su izlazne vrijednosti izracunate na osnovu kinema-
tike svijetlog luka meduplanetarnog izbacaja. Ne govore nista o dolasku ¢eonog udarnog
vala guranog tim izbacajem. Model takoder ne uzima u obzir orijentaciju i usmjerenje
izbacaja, pa je tako moguce da njegovi rubni dijelovi dosegnu Zemlju s kasnjenjem od
nekoliko sati, pa ¢ak i do 1 dan. Tipi¢ne nepouzdanosti u predvidanju vremena dolaska

meduplanetarnih izbacaja do Zemlje (1 AU) iznosi otprilike pola dana.
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Krajnji oblik modela objavljen prilagoden je javnoj primjeni putem interneta u sklopu
EU FP7-projekata SOTERIA i COMESEP, te za uporabu u medunarodnoj razmjeni po-
dataka Solar Alert i nalazi se na internetskoj adresi: http://oh.geof .unizg.hr/CADBM/
cadbm. php.
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A. Koordinatni sustavi

A.1. Heliografski sustavi

A.1.1. Inercijalni IHG koordinatni sustav

Polozaj u meduplanetarnom prostoru odreduje se u inercijalnom heliografskom koordinat-
nom sustavu (IHG sustavu). Definicija IHG sustava nije jednozna¢na, medutim prikladno
je odabrati sistem kao Sto je prikazan na slici A.la.

Ishodiste sustava se nalazi u srediStu Sunca, a jedini¢ni vektor ortogonalne baze Zigg
usporedan je s osi rotacije Sunca. Rotacija definira Suncevu ekvatorijalnu ravninu koja
je nagnuta s obzirom na ravninu ekliptike za 7°15’. SjeciSte ekvatorijalne i ravnine eklip-
tike odreduje pravac i na njega se smjesta vektor baze Zigg. Sjeciste eklipike i Sunceve
ekvatorijalne ravnine vremenom se sporo pomice, za 1/72° po godini, stoga se vektor
baze T1gg fiksira prema polozaju pravca sjecista ravnina na pocetku 1900. godine. Treci
ortogonalni vektor baze, ynq, odreduje se iz uvjeta ying = Zimg X Tma, tako da vektori

baze tvore ,desni“ ortogonalni koordinatni sustav. Vektor polozaja zapisuje se u obliku
(XIHGa Yina, ZIHG) ili:

r = X Zme + Yine Yme + Zmc Zmc- (A1)

A.1.2. Heliografski HG koordinatni sustav

Vektorske velicine u heliosferi, npr. magnetskog polja ili brzine, odreduju se u in situ
koordinatnom sustavu, na polozaju u kojem se veli¢ine mjere. Koordinatni sustav na
poloZaju mjerenja nije moguée jednoznacno odrediti. Cesto koristi ,heliografski (HG)
koordinatni sustav* kao Sto je prikazan na slici A.1b. Ishodiste takvog sustava se nalazi
na in situ polozaju, a jedini¢ni vektor Zyg je uvijek radijalno usmjeren od Sunca, dok je
yuc uvijek u smjeru revolucije npr. satelita, planeta ili sl. oko Sunca i okomit je na ZTyg
i Zigg. Tredi jedinicéni vektor u HG koordinatnom sustavu, Zpq, definiran je upravo tako

da ortogonalna trojka (Zuq, Jnc, Zuc) ¢ini desni koordinatni sustav, odnosno da vrijedi

Zue = Tug X Jue-
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INERTIAL HELIOGRAPHIC COORDINATES
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(a) Inercijalni heliografski (THG) sustav.
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(b) Heliografske koordinate.

Slika A.1.: Heliografski koordinatni sustav (Burlaga, 1995).
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A.2. Geocentri¢ni sustavi

U veéini se slucajeva vektor mjerene veli¢ine dobiva iz apsolutne vrijednosti (,,magni-
tude“) i usmjerenja. Apsolutna vrijednost vektora neovisna je o koordinatnom sustavu,
dok se orijentacija odreduje iz azimutalnog A i deklinacijskog ¢ kuta. Deklinacijski kut
0 definira se kao kut otklona vektora od rpgyng-ravnine, dok azimutalni A predstavlja
kut izmedu projekcije vektora na xrpgyng-ravninu i koordinatne xpg-osi . Kutovi i A
dobivaju se iz iznosa komponenata B,, By, B, i apsolutne vrijednosti B, vektora B (slika
A.1Db). Izrazi glase:

d = arcsin (%) , (A.2)
B
A = arctan <By) . (A.3)

U inercijalnom heliografskom (IHG) sustavu vektor polozaja odreduje se na isti nadin,

pomoc¢u njegove apsolutne vrijednosti, te kutova dig i Amg (Burlaga, 1995).

A.2. Geocentric¢ni sustavi

A.2.1. Geocentricno-solarni eklipticki sustav

Geocentricno-solarni eklipticki sustav (engl. Geocentric Solar Ecliptic system, skradeno
GSE, Russell (1971)) ima ishodiste u Zemljinom sredistu i z-os usmjerenu prema Suncu,
dok je y-os odabrana tako da lezi na ekliptickoj ravnini i usmjerena je prema zapadu
(suprotno od npr. planetarnog kretanja). Treca z-os koordinatnog sustava usporedna je s
ekliptickim polom. Sustav se koristi pri opisu putanja satelita, opazanju meduplanetarnih
magnetskih polja i brzine Suncevog vjetra. Longituda je definirana u zy-ravnini kao kut

otklona od z-osi, dok je latituda kut otklona od xy-ravnine prema z-osi.

A.2.2. Geocentri¢no-solarni ekvatorijani sustav

Geocentricno-solarnom ekvatorijalnom sustavu (engl. Geocentric Solar Equatorial sys-
tem, skra¢eno GSEQ, Russell (1971)) ishodiste se nalazi u Zemljinom sredistu, a z-os
je usmjerena prema Suncu. Razlikuje se od GSE sustava jer y-os GSEQ sustava lezi u
ekvatorijalnoj ravnini Sunca, a ne u ekliptickoj ravnini. Tada z-os nije nuzno usporedna s
rotacijskom osi Sunca, ali lezi u zz-ravnini GSEQ sustava i u smjeru je eklipticke polarne
osi.

NASA-in Ames istrazivacki centar (Ames) uglavnom koristi GSEQ sustav pri opisu
meduplanetarnog magnetskog polja, medutim nije prikladan pri opisu medudjelovanja

Suncevog magnetskog polja sa Zemljinim ve¢ je pogodniji geocentricno-solarni magneto-
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sferski sustav (GSM) sustav.

A.2.3. Geocentricno-solarni magnetosferski sustav

Ishodiste geocentri¢no-solarnom magnetosferskom sustavu (engl. Geocentric Solar Mag-
netospheric system, skra¢eno GSM, Russell (1971)) nalazi se u sredistu Zemlje, a x-os
usmjerena prema Suncu. U takvom sustavu Zemljin magnetski dipol nalazi se u xz-
ravnini, a y-os je uvijek okomita na tu ravninu. Smjer z-osi odreden je prema orijentaciji
Zemljinog magnetskog polja i uvijek je usmjerena prema sjevernom magnetskom polu.
Rotacijom GSE i GSEQ sustava oko x-osi dobiva se GSM sustav.

Sustav se koristi pri odredivanju Zemljine magnetopauze, mjerenju dosega udarnih va-
lova, prostiranja Zemljinog magnetskog repa, mjerenju brzine Suncevog vjetra i sl. U
GSE i GSEQ sustavima Zemljin magnetski dipol giba se u svim smjerovima, dok se u
GSM giba samo u zz-ravnini. Kut otklona Zemljinog sjevernog magnetskog pola od z-osi
GSM sustava je pozitivan ako je otklonjen u Sunc¢evom smjeru. Longituda GSM sustava
predstavlja kut otklona od z-osi u zy-ravnini, a latituda je definirana kao kutni otklon

od zy-ravnine prema z-osi.
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Zivotopis
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geomagnetske oluje i detektirati zracenje visokoenergetskih cestica Sunca, kao i onih koji

209


http://soteria-space.eu/
http://www.comesep.eu/

daju neadekvatnu prognozu. Istrazuje se struktura, Sirenje i evolucija koroninih izbacaja

radi unaprjedenja razumijevanja njihove 3D kinematike i meduplanetarne propagacije.
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