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Hvala gospod̄i Marini Kavur i gospodinu Marku Humu iz Ureda za poslijediplomski studij što

su uvijek bili iznimno ljubazni i susretljivi te uvijek spremni pomoći i olakšati sve procedure
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Sažetak

Kozmičkim zrakama naziva se sveukupni tok visokoenergetskih čestica koji dolazi iz svemira i

dopire do Zemlje. Galaktičke kozmičke zrake (eng. Galactic Cosmic Rays, GCR) potječu iz-

van Sunčevog sustava i imaju najveće energije. Tok GCR-a moduliran je Sunčevom aktivnošću

tako da pojačana Sunčeva aktivnost štiti Zemlju od GCR-a. Promatramo sporadične promjene

toka GCR uzrokovane koroninim izbačajima (tzv. Forbusheva smanjenja) koje obično traju oko

tjedan dana i imaju nagli nastanak i postupni oporavak. Najveća opažena Forbusheva smanjena,

vezana uz koronine izbačaje s udarnim valom, odvijaju se u dva koraka. Prvi korak smanjenja

posljedica je udarnog vala i trubulentnog magnetskog polja iza njega, a drugi korak nastaje zbog

magnetske strukture koroninog izbačaja. Udarni val i turbulentno područje iza njega znatno se

razlikuju po dimenzijama, ali i fizikalnim mehanizmima koji uzrokuju smanjenje toka čestica

pa je važno razdvojiti njihov utjecaj i proučavati ih zasebno. Ovdje se detaljno razmatraju pro-

cesi koji se javljaju pri prolasku visoko-energetskih čestica kroz udarni val, te je predstavljen

model temeljen na jednočestičnom pristupu koji je opravdan s obzirom na mali broj zastupljenih

čestica. Udarni val modeliran je strukturom unutar koje se magnetsko polje linearno mijenja.

Numerički izračunate putanje čestica pokazuju širok spektar ponašanja čestica ovisno o svoj-

stvima udarnog vala (jakost magnetskog polja, kut izmed̄u silnica magnetskog polja i normale

udarnog vala te debljina udarnog vala) i karakteristika same čestice (energija čestice i upadni

kut). Rezultati pokazuju da se čestice viših energija teže reflektiraju. S druge strane udarni

valovi veće debljine i te oni s jačim magnetkim poljem lakše reflektiraju čestice. Osim udarnog

vala, smanjenje toka GCR uzrokuje i sama magnetska struktura CME-a. U nastavku je proši-

ren analitički difuzijsko-ekspanzijski model Forbushevog smanjenja, ForbMod, tako da u obzir

uzima čestice energija u rasponu od 50 MeV do 100 GeV. Na temelju izmjerenih Forbushevih

smanjenja i difuzijsko-ekspanzijskog modela odred̄en je aksijalni magnetski tok u blizini Sunca

za nekoliko dogad̄aja u periodu od travnja 2010. do svibnja 2014. godine.

Ključne riječi: galaktičke kozmičke zrake, Forbusheva smanjenja, magnetohidrodinamički

udarni valovi, koronini izbačaji, usukano magnetsko uže
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Abstract

Galactic cosmic rays (GCR) consist of high-energy particles that originate far outside solar

system and reach the Earth. Studies show that for every decrease in GCR intensity there is an

increase in interplanetary magnetic field (IMF). Interplanetary magnetic field can be increased

due to different phenomena in solar atmosphere, such as coronal mass ejections (CMEs) –

phenomena driven by the energy released from magnetic field. Furthermore, for every increase

in IMF there is a decrease in GCR intensity. Such a short-term depression in the GCR count

is called Forbush decrease (FDs) and it is named after the American physicist Scott E. Forbush

who discovered it in 1937. Forbush decreases can be observed by particle detectors several days

after the CME. Forbush decreases caused by fast coronal mass ejections (CMEs) often show a

two-step decrease where the first step is attributed to the shock/sheath region, while the second

step is attributed to the closed magnetic structure. Since the difference in size of shock and

sheath region is significant, and since there are observed effects that can be related to shocks

and not necessarily to the sheath region we expect that the physical mechanisms governing the

interaction with GCRs in these two regions are different. We therefore aim to analyse interaction

of GCRs with heliospheric shocks only.

First we study the role of two physical mechanisms that could directly affect the galactic

cosmic ray (GCR) count rate in the shock-sheath region ahead of the CME. These are the mag-

netic mirror effect at the shock front and the magnetic field compression behind the shock. The

effects of the mentioned two mechanisms for the shock-related phase of the FD are quantified

by employing a simplified magnetic configuration that includes an oblique magnetohydrodyna-

mical (MHD) fast-mode shock. Using the jump relations at the shock we determine the fraction

of GCR particles that are mirrored at the shock, as well as the increase of the unit-area flux of

the transmitted particles due to the compression of the magnetic field in the downstream region.

A combination of these two effects results in a decrease of the GCR count rate. The calculated

FD amplitudes attain values up to 45 %, which is much larger than are the observed amplitu-

des. This confirms that the magnetic mirror approximation is not a valid one which is already

indicated by the fact that the shock thickness is much smaller than the gyro-radius of the GCR

particle (proton).

In the next step we approximate the shock by a structure where the magnetic field linearly

changes with position within this structure. We assume protons of different energy, different

pitch angle and different incoming direction and also vary the shock parameters such as the

magnetic field strength and orientation, as well as the shock thickness. We solve the set of three

differential equations to obtain proton trajectories for different initial speed components, i.e.

different initial conditions. The results are in an agreement with observations and demonstrate

that protons with higher energies are less likely to be reflected. Also, thicker shocks and shocks
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with stronger field reflect protons more efficiently.

In the second part of this research we focus on the magnetic structure of the CME. We use

the observationally obtained FD amplitude to determine the flux rope (FR) expansion parame-

ters. We use the diffusion-expansion model, ForbMod (Dumbović et al., 2018). This model is

based on the assumption that the FR is a long expanding cylinder and GCR particles enter the

FR via perpendicular diffusion. In the original model it is assumed that all particles have the

same energy, i.e. rigidity of 1 GV which corresponds to the most common energy in energy

spectrum. Parameters of expansion can be analytically expressed according to Eq. (1) in Rodari

et al. (2018). We compare the values obtained by this simple model with the values obtained

numerically from the same model adjusted to include particles with energies ranging from 50

MeV to 100 GeV. In that case expansion parameters can not be expressed analytically and have

to be calculated numerically. The values obtained both ways are then used to determine axial

magnetic flux near the Sun. These values of magnetic flux are compared to the values obta-

ined using Eq. (6) in Scolini et al., (2020). They use an independent method based on the

connection between CME kinematics and magnetic reconnection during and immediately after

the eruption. Results indicate that ForbMod model is not applicable for the events where the

expansion speed is small or even negative. For these events, magnetic fluxes were several orders

of magnitude larger than expected. The smallest discrepancies in results are found in the events

where the power-law index of magnetic flux expansion are large.

Keywords: Galactic Gosmic Rays, Forbush Decreases, Magnetohydrodynamical Shock

Waves, Coronal Mass Ejections, Flux Rope
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Popis kratica

ACR Anomalous Cosmic Rays anomalne kozmičke zrake

AU Astronomical Unit astronomska jedinica
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DOY Day Of Year dan u godini
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ICME Interplanetary Coronal Mass Ejection med̄uplanetarni koronin izbačaj

IMF Interplanetary Magnetic Field med̄uplanetarno magnetsko polje

ISS International Space Station Med̄unarodna svemirska postaja

MHD Magnetohydrodynamics magnetohidrodinamika

MIR Merged Interaction Regions spojena područja interakcije

SCR Solar Cosmic Rays solarne kozmičke zrake

SEP Solar Energetic Particles Sunčeve energetske čestice

SIR Stream Interaction Region područje interakcije tokova

SOHO Solar and Heliospheric Observatory Solarni i heliosferni opservatorij
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šupljinu (cavity) i svijetlu jezgru (core). Preuzeto iz Colaninno, 2012. . . . . . 11

1.8. Shematski prikaz 3D strukture ICME-a i udarnog vala s pripadnim magnetskim

poljem i plazmom. Preuzeto iz Zurbuchen i Richardson, 2006. . . . . . . . . . 12
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točki, tanje linije sa strelicama predstavljaju magnetsko polje, a deblja strelica
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vraćen iz područja iza udarnog vala (plava puna linija). Oba protona imaju istu
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pretpostavku da sve čestice imaju rigiditet oko 1 GV prema (Rodari i dr., 2018.)
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i prosječna unutar magnetskog užeta). U zadnjem stupcu nalaze se vrijednosti

odred̄ene izrazom iz Scolini i dr., 2020. Sve vrijednosti izražene su u jedinicama

1021 Mx. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

xvi



Poglavlje 1

Uvod

1.1 Kozmičke zrake

Kozmičkim zrakama (eng. Cosmic Rays, CR) naziva se sveukupni tok visokoenergetskih čestica

koji dolazi iz svemira i dopire do Zemlje. Naziv potječe iz vremena kad se smatralo da su to

γ-zrake, ali danas znamo da su kozmičke zrake većinom nabijene čestice, dok samo mali dio

otpada na γ-zrake i neutrine (Carlson i Profumo, 2014.). Na kvadratni metar u jednoj sekundi

u Zemljinu atmosferu upada oko 1000 čestica kozmičkih zraka. To su ionizirane jezgre: oko

90% su protoni, 9% alfa čestice, a ostalo su teže jezgre (uključujući i jezgre željeza ili čak i

jezgre teže od njih). Većina kozmičkih zraka je relativistička: energije su im reda veličine mase

mirovanja ili nešto veće i gibaju se brznim bliskom brzini svjetlosti. Vrlo mali dio njih ima

ultrarelativističke energije koje dosežu 1020 eV, tj. oko 20 J (Gaisser i dr., 2016.).

Pitanje postanka kozmičkih zraka nije u potpunosti razriješeno. Zna se da većina njih po-

tječe daleko izvan Sunčevog sustava, ali unutar naše galaktike. Mali dio čestica koji potječe

sa Sunca povezan je sa silovitim dogad̄ajima koji se tamo odvijaju i zbog toga jako varira u

vremenu. Ostatak kozmičkih zraka pokazuje antikorelaciju sa Sunčevom aktivnošću te mu je

u blizini Sunca smanjen tok u periodu kada je Sunčev vjetar najintenzivniji. Larmorov polu-

mjer kozmičkih zraka najviših energija u karakterističnim galaktičkim magnetskim poljima veći

je od dimenzija od naše galaktike. Takve kozmičke zrake najvjerojatnije su izvangalaktičkog

podrijetla. Dakle, kozmičke zrake mogu nastati u različitim izvorima: Suncu ili drugim zvijez-

dama, ali i u objektima kao što su supernove ili njihovi ostaci, neutronske zvijezde, crne rupe,

aktivne galaktičke jezgre ili radio galaktike.

1.1.1 Podjela kozmičkih zraka

Razlikujemo primarne i sekundarne CR. Primarne CR sastoje se od originalnih čestica koje je

emitirao izvor, a sekundarne od čestica koje su nastale u interakciji primarnih s materijom. Pro-

dukti tih sudara često imaju dovoljnu energiju za daljnju interakciju pa dolazi do kaskade sudara

1



Uvod

i niza novih čestica koji nazivamo atmosferskim pljuskom (slika 1.1). Atmosferski pljusak se

sastoji od elektromagnetske, mionske i hadronske komponente.

PRIMARNA KOZMIČKA ZRAKA

nuklearna 
interakcija  

s molekulom 
zraka

hadronska  
kaskada

mionska komponenta,  
neutrini

hadronska  
komponenta

elektromagnetska  
komponenta

Čerenkovljevo  
i fluorescentno  

zračenje  

Slika 1.1: Atmosferski pljusak

Ovisno o izvoru, kozmičke zrake dijelimo na galaktičke (eng. Galactic Cosmic Rays, GCR),

solarne (eng. Solar Cosmic Rays, SCR) i anomalne (eng. Anomalous Comic Rays, ACR). GCR

potječu izvan Sunčevog sustava i imaju najveće energije, sve do 1021 eV (Halzen, 2007.). Tok

GCR-a moduliran je Sunčevom aktivnošću tako da pojačana Sunčeva aktivnost štiti Zemlju od

GCR-a. Kada GCR ulaze u Sunčev sustav moraju savladati tok Sunčevog vjetra (ionizirana

plazma brzine oko 500 km/s) suprotnog smjera. Vjetar ometa i usporava nadolazeće GCR,

smanjuje im energiju te onima najniže energije onemogućava da dod̄u do Zemlje. Taj učinak

poznat je kao Sunčeva modulacija toka kozmičkih zraka i odražava 11-godišnji ciklus aktivnosti

Sunca. Intenzitet galaktičkih kozmičkih zraka na Zemlji je u antikorelaciji s razinom Sunčeve

aktivnosti. Dakle, kada je aktivnost Sunca visoka i postoji puno Sunčevih pjega, GCR intenzitet

na Zemlji je nizak i obrnuto. Med̄utim, čak i za vrijeme mirnih perioda, postoji značajno po-

tiskivanje GCR-a. Za točno predvid̄anje gustoće energija kozmičkih zraka u med̄uzvjezdanom

mediju koji nije pod utjecajem Sunca, treba uzeti u obzir i modulaciju za vrijeme razdoblja

smanjene aktivnosti Sunca (Moraal, 2013.).

Solarne kozmičke zrake potječu uglavnom od Sunčevih bljeskova i koroninih izbačaja (eng.

Coronal Mass Ejection, CME) te udarnih valova u med̄uplanetarnom mediju. Energije im ti-

pično iznose oko nekoliko stotina MeV-a po nukleonu. Jaki Sunčevi bljeskovi mogu nekoliko

puta povećati tok CR-a kroz period od par dana zbog povećanog toka SCR-a. Anomalne koz-
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mičke zrake imaju najmanje energije i potječu iz med̄uzvjezdanog prostora iza heliopauze.

1.1.2 Intenzitet i sastav GCR-a

Integralni intenzitet I(> E) CR-a definiran je kao broj čestica energije veće od iznosa E koje

prolaze kroz jedinčnu površinu u jediničnom vremenu i po jediničnom prostornom kutu ([I] =

cm−2s−1sr−1). Integralni intenzitet povezan je s intenzitetom I(E) izrazom

I(> E) =
∫

∞

E
dE ′I(E ′). (1.1)

Općenito, na intenzitet I utječe položaj i orijentacija detektora (Kachelriess, 2008.).

Na slici 1.2 prikazan je diferencijalni energetski spektar odnosno tok kozmičkih zraka na

pojedinim energijama. Treba naglasiti da se radi o logaritamskom prikazu: ravna linija poka-

zuje da je broj čestica kozmičkih zraka neke energije proporcionalan energiji na neku potenciju.

Zbog toga spektar na energijama većim od nekoliko GeV-a možemo definirati polinomnim iz-

razom

I(E)∼ 1.8E−α cm−2 s−1 sr−1 GeV−1, (1.2)

gdje je α spektralni indeks. Spektar možemo podijeliti na četiri područja. Čestice energija

manjih od 10 GeV su pod utjecajem Sunčeve modulacije pa spektar može lokalno odstupati od

gornjeg izraza. Za čestice energija od 10 GeV do 1 PeV diferencijalni spektralni indeks iznosi

≈ 2.7. Od 10 PeV do 1 EeV spektar postaje strmiji, a α iznosi ≈ 3.1. Iznad 10 EeV spektar

se ponovno izravnava s α ≈ 2.6 i zatim završava na oko 1020 eV (Gaisser i dr., 2016.). Čestice

kozmičkih zraka energija većih od 1019 eV dolaze do Zemlje brojnošću od jedne čestice po

kilometru kvadratnom po stoljeću. Zbog toga postoji vrlo malo podataka o česticama najviših

enegija i njihovo podrijetlo još uvijek nije poznato. Područja na kojim se mijenja vrijednost

spektralnog indeksa nazivaju se koljeno (na oko 3 PeV) i gležanj (oko 3 EeV). Na energijama

od oko 3 PeV Larmorov polumjer čestica postaje veći od debljine udarnog vala pa su meha-

nizmi ubrzavanja u udarnim valovima supernova manje učinkoviti na tim energijama. Time se

objašnjava postojanje koljena. Pojava gležnja se ponekada povezuje s česticama izvangalaktič-

kog podrijetla, nastalim u npr. središtima aktivnih galaktičkih jezgri, u jakim radio galaktikama

ili kozmičkim strunama. Budući da energetski spektar nije eksponencijalan, CR su proizve-

dene u netermalnim procesima što ih razlikuje od svih ostalih izvora zračenja (npr. zvijezde ili

supernove).

Slika 1.3 prikazuje pojedinačne intenzitete I(E) za najbitnije elemente u sastavu CR-a. Sve

kozmičke zrake su potpuno ionizirane jer snažni procesi ubrzavaju nabijene čestice i uklanjanju

elektrone iz atoma ostavljajući izolirane jezgre i elektrone. Najprije uočavamo da glavnu kom-

ponentu CR-a čine protoni, zatim oko 10% jezgre helija, a ostalo (oko 1%) su male primjese

težih elemenata. Možemo uočiti i da postoje male razlike u spektralnim indeksima za pojedine

3
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Slika 1.2: Spektar kozmičkih zraka dobiven iz nekoliko opažanja. Na slici su prikazana 3 područja
različitih spektralnih indeksa te "koljeno" na 3 · 1015 eV i "gležanj" na 3 · 1018 eV. Preuzeto s http:

//www.physics.utah.edu/~whanlon/spectrum.html, originalno objavljeno u Swordy, 2001.

elemenate: relativan doprinos teških elemenata se povećava s energijom. Da bi se mogla mje-

riti prisutnost rijetkih elemenata, potrebni su detektori velikih dimenzija. Općenito pouzdanija

mjerenja zahtijevaju veće instrumente, no cijena svemirskih instrumenata jako raste s njihovom

veličinom odnosno masom. Detektori na Zemlji mogu imati znatno veću površinu i osjetljivost,

ali ne mogu mjeriti kemijski sastav kozmičkih zraka zbog utjecaja Zemljine atmosfere.

Na slici 1.4 uspored̄ujemo relativnu brojnost elemenata izmjerenu u kozmičkim zrakama s

brojnošću tih elemenata u Sunčevom sustavu. Obje krivulje pokazuju parno-neparni učinak, tj.

da su jezgre s parnim brojem protona i neutrona brojnije. Glavna razlika izmed̄u njih je u tome

da su elementi Li, Be, B (Z=3-5) i Sc, Ti, V, Cr, Mn (Z=21-25) znatno brojniji (za nekoliko

4
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Slika 1.3: Intenzitet kozmičkih zraka za različite elemente. Preuzeto iz Yao i dr., 2006.

redova veličine) u kozmičkim zrakama nego u Sunčevom sustavu. To objašnjavamo učinkom

prostiranja: elementi iz grupe Li, B, Be nastaju kao sekundarne čestice u interakcijama CR-

a u Galaktici. S druge strane, ti elementi gotovo ne postoje kao konačni produkti zvjezdane

nukleosinteze. Takod̄er, uočavamo da je brojnosti jezgri sa Z>1 u odnosu na brojnost protona

veća u kozmičkim zrakama nego u materiji Sunčevog sustava. To bi moglo biti zbog toga što je

vodik relativno teško ionizirati da bi uopće započeo proces ubrzavanja. Drugi mogući uzrok je

razlika u sastavu izvora.
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Slika 1.4: Usporedba brojnosti elemenata izmjerene u kozmičkim zrakama i brojnosti izmerene u Sun-

čevom sustavu. Preuzeto iz Gaisser i dr., 2016.

1.1.3 Gibanje kozmičkih zraka u galaktici

Kozmičke zrake za vrijeme svog života prelaze udaljenosti i 1000 puta veće od debljine diska

naše galaktike. Količina materije kroz koju čestice prolaze smanjuje se s porastom njihove

energije što ukazuje na to da čestice CR viših energija provode manje vremena u galaktici nego

čestice nižih energija. Takod̄er ukazuje na to da su CR ubrzane na samom početku propaga-

cije. Da se čestice ubrzavaju za vrijeme propagacije imali bismo konstantan omjer sekundarnih

i primarnih kozmičkih zraka. Unatoč tome, ubrzavanje i prijenos čestica su blisko povezani,

posebno u teoriji ubrzavanja na udarnim valovima nastalih na supernovama. U tom slučaju,

difuzivno raspršenje čestica na nepravilnostima magnetskog polja ima ključnu ulogu i u ubrza-

vanju i u propagaciji. Štoviše, budući da se ubrzavanje dodgad̄a dok se ostaci supernove šire u

med̄uzvjezdani medij, ne postoji stroga podjela izmed̄u ubrzavanja i širenja.

Galaktičko magnetsko polje iznosi oko 3 μG i približno je paralelno s lokalnom spiralom, ali

uz velike fluktuacije. Magnetsko polje je zamrznuto u ioniziranom dijelu plina. Ionizirani plin

i magnetsko polje zajedno čine MHD fluid kroz koji se šire valovi karakterističnom Alfvéno-

vom brzinom vA. Gustoća energije u galaktičkom magnetskom polju (∼ 0.4 · 10−12 erg/cm3)

usporediva je s onom kozmičkih zraka (∼ 0.8 ·10−12 erg/cm3) i usko su povezane. Tok kozmič-

kih zraka može stvoriti Alfvénove valove koji onda mogu biti izvor raspršenja kozmičkih zraka

6
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(Gaisser i dr., 2016.).

Slika (1.5) prikazuje kako se nabijena čestica giba u magnetskom polju. Dijagram (a) po-

kazuje helikoidno gibanje čestice u konstantnom, jednolikom magnetskom polju. Dijagram (b)

ilustrira helikoidnu trajektoriju koja pokazuje drift u nejednolikom polju. Ostatak prikazuje

kako na čestice djeluju nepravilnosti magnetskog polja. U (c) čestica manje energije s Larmo-

rovim polumjerom znatno manjim od veličine nepravilnosti najprije prati poremećaj, ali zatim

driftom prelazi na susjednu silnicu. Na česticu visoke energije s Larmorovim polumjerom puno

većim od nepravilnosti nepravilnost nema zamjetan učinak (d). Kada je rigiditet čestice takav

da je Larmorov polumjer usporediv s veličinom nepravilnosti onda utjecaj ovisi o fazi oscila-

cije u trenutku nailaska na nepravilnost (e,f,g). Općenito čestica može biti “raspršena” prema

naprijed (e), unatrag (f), ili zatočena (uz povećanje energije) (g). U slučaju rezonancije čestica

se može raspršiti i na drugoj silnici (h).
Cosmic-Ray Modulation Equations 301

Fig. 1 Charged particle motion in a magnetic field. (a) In a uniform magnetic field the particle has a spiral
orbit with a gyroradius rg = P/Bc. (b) When the field is non-uniform the particle drifts away from a field
line due to the gradient and curvature of the field. (c) When a particle meets a kink in the field that has a scale
length ! rg , all particles will progress through the kink (but they may drift to adjacent field lines while doing
so). (d) Likewise, if rg ! scale size of the kink, all particles will pass through it without being affected much.
(e, f, g) When rg ≈ scale size of the kink, it depends on the gyrophase of the motion when the particles starts
to feel the kink whether it will go through the kink (e), be reflected back (f), or effectively get stuck in the
kink (g). This process is called pitch-angle scattering along the field. (h) When particles meet such a kink,
there is also a scattering in phase angle, which leads to scattering across the field lines, but such that κ⊥ $ κ‖

a circle with radius rg = mv/(qB) = p/(qB). This implies that the gyroradius depends on
two particle properties, namely its momentum and charge. For this reason we introduce the
concept of rigidity, defined as P = p/q . Then rg = P/B , which says that the gyroradius
depends on only one particle property and on the field strength.

The SI-units of rigidity are kg m s−1 C−1 or J s m−1 C−1, and this is cumbersome to use.
It can be translated into the much more useful unit of Volt (V) by noting from (1) that pc
has the same units as E. Thus, if one rather defines rigidity as P = pc/q , it has dimensions
of energy per unit charge, or potential. If energy (and pc) is expressed in eV, and charge in
terms of the number Z of elementary charges, i.e. q = Ze where e = 1.602 × 10−19 C, then
P has units of Volt (V). Thus, the formal definition of rigidity is

P ≡ pc/(Ze),

with the gyroradius given by rg = P/Bc.
Putting this into (1) gives the relationship P = (A/Ze)2√T (T + 2E0) between the rigid-

ity of a particle and the kinetic energy per nucleon of that particle. Bearing in mind that
m = m0/

√
1 − β2, one gets the universal relationship

P = pc/(Ze) = (A/Ze)
√

T (T + 2E0) = (A/Ze)β(T + E0), (3)

Slika 1.5: Gibanje nabijene čestice u magnetskom polju: (a) u homogenom magnetskom polju; (b) u ne-
homogenom magnetskom polju; (c) u magnetskom polju u kojem postoji nepravilnost dimenzija znatno
većih od Larmorovog polumjera čestice; (d) u magnetskom polju u kojem postoji nepravilnost dimenzija
znatno manjih od Larmorovog polumjera čestice; (e, f, g) u magnetskom polju u kojem postoji nepra-
vilnost čije dimenzije odgovaraju Larmorovom polumjeru čestice ishod ovisi o fazi čestice u trenutku
nailaska na nepravilnost može proći kroz nju (e), reflektirati se (f) ili ostati zatočena (g); (h) uslijed ne-
pravilnosti u magnetskom polju može doći do raspršenja na silnicama magnetskog polja. Preuzeto iz
Moraal, 2013.
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1.2 Sunce

Sunce je jedna od stotina milijardi zvijezda koje tvore našu galaktiku. Zbog blizine Zemlji, ono

je jedina zvijezda koju možemo detaljno proučavati. Rezultati tih proučavanja od neprocjenjive

su važnosti ne samo radi razumijevanja planeta u Sunčevom sustavu, već i zbog ovisnosti na-

šeg društva o tehnologiji, radio signalima i komunikacijama koji su osjetljivi na poremećaje

koji dolaze sa Sunca (npr. Sunčeve energetske čestice, eng. Solar Energetic Particles, SEP

ili koronini izbačaji, eng. Coronal Mass Ejection, CME). Sunce je izvor svih dogad̄aja koji

mogu interagirati sa Zemljinom magnetosferom i tehnološkim instrumentima koje koristimo u

svakodnevnom životu (Feynman i Gabriel, 2000.).

Energija oslobod̄ena na Suncu nastaje u jezgri, termonuklearnom fuzijom vodika u helij.

Sunčeva jezgra (shematski prikaz Sunca dan je na slici 1.6) područje je visoke temperature, oko

15.6 ·106 K i prostire se do oko 25% polumjera Sunca. Energija se iz jezgre u više slojeve Sunca

prenosi zračenjem sve dok temperaturni gradijent ne naraste dovoljno da uzrokuje nestabilnost.

Zbog ovakvog prijenosa energije dio Sunca od 25% do 70% njegovog polumjera naziva se

zona zračenja. Temperature u zoni zračenja iznose od 7 ·106 K u unutrašnjosti do 2 ·106 K na

vanjskom dijelu. Slijedi konvektivna zona gdje se energija prenosi miješanjem (konvekcijom)

sve do fotosfere koja predstavlja površinu Sunca. Konvektivna zona je zadnji sloj unutrašnjeg

dijela Sunca. To je optički gusto područje i njegova efektivna temperatura iznosi oko 5800 K

(Stix, 2002.).

Sunčeva atmosfera sastoji se od fotosfere, kromosfere, prijelaznog područja i korone. Ve-

ćina vidljive svjetlosti koju opažamo potječe iz fotosfere. Debljina fotosfere iznosi nekoliko

stotina kilometara a temperatura se mijenja od 6600 K na dnu do 4300 K na vrhu. U fotosferi

opažamo pojave kao što su Sunčeve pjege, fakule, granule i supergranule. Iznad fotosfere nalazi

se kromosfera debljine oko 2500 km. Temperatura u kromosferi raste od 4300 K do 10000 K.

Slijedi vrlo tanko prijelazno područje u kojem dolazi do naglog porasta temperature od 105 K do

106 K (Stix, 2002.). Najgornji sloj Sunčeve atmosfere naziva se korona i predstavlja ogromno

područje male gustoće (1015 čestica po m3) i vrlo visoke temperature (reda veličine 106 K) koje

se prostire u med̄uplanetarni prostor. Ovaj kontinuirani tok plazme i u njemu zamrznutog mag-

netskog polja tvori Sunčev vjetar koji se širi radijalno od Sunca (Parker, 1960.). Kada bismo

željeli pratiti dio plazme sa Sunca, morali bismo uzeti u obzir diferencijalnu rotaciju Sunca te

radijalno gibanje plazme Sunčevog vjetra čime bismo dobili Parkerov spiralu.

Za Sunčev vjetar karakteristične su gustoća i temperatura koje se smanjuju udaljavanjem od

Sunca. Možemo ga podijeliti na spori i brzi Sunčev vjetar. Prvi potječe iz zatvorenih magnetskih

područja i ima karakterističnu brzinu od oko 300 km/s za vrijeme niske Sunčeve aktivnosti te

dostiže oko 500 km/s u periodu maksimalne Sunčeve aktivnosti. Brzi solarni vjetar potječe

iz područja otvorenog magnetskog polja na površini Sunca (koronine šupljine) i može dostići
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Slika 1.6: Prikaz struktura Sunca. Preuzeto s https://www.earthmagazine.org/article/

here-comes-solar-maximum-what-we-know-and-dont-know-about-solar-storms-and-their-hazards

brzine od oko 800 km/s (St. Cyr i dr., 2000.; Howard i dr., 1985., Hudson i dr., 2006.).

Sunčevu koronu povezujemo i s fenomenima najviših energija kao što su prominencije ili

filamenti, bljeskovi te koronini izbačaji. Sunčevo magnetsko polje odgovorno je za sve ener-

getske dogad̄aje. Može se grubo aproksimirati magnetskom dipolarnom strukturom koja ima

11-godišnji ciklus aktivnosti koji se očituje u promjeni broja Sunčevih pjega. Za vrijeme mak-

simalne aktivnosti moguće je detektirati velik broj Sunčevih pjega na njegovoj površini, dok za

vrijeme minimalne aktivnosti pjega gotovo i nema.

1.2.1 Koronini izbačaji

Magnetska struktura Sunčeve atmosfere sastoji se od otvorenih i zatvorenih silnica magnetskog

polja. Te dvije vrste magnetskih struktura povezane su s dvije vrste fenomena koje opažamo.

Koronine šupljine, tj. područja otvorenih magnetskih silnica, izvori su heliosferskih tokova ve-

like brzine i relativno male gustoće (Krieger i dr., 1973.; Gosling i Pizzo, 1999.) koji kasnije

mogu tvoriti tzv. korotirajuća područja interakcije (eng. Corotating Interaction Region, CIR).

CME-i potječu iz područja zatvorenih silnica magnetskog polja, obično iz aktivnih područja ili

područja filamenata. Aktivna područja su strukture u Sunčevoj atmosferi s pojačanim i struktu-

riranim magnetskim poljem te pojačanom aktivnošću u odnosu na okolinu. Filamenti se sastoje

od hladnije i gušće plazme koju u toplijoj i rjed̄oj Sunčevoj atmosferi zadržava magnetsko polje

te se ona čini tamnijom od okolnog medija.
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CME je eruptivni proces najveće energije u Sunčevoj atmosferi. Pokreće ga energija oslo-

bod̄ena iz koroninog magnetskog polja (Vourlidas i dr., 2000.; Subramanian i Vourlidas, 2007.).

Erupcije stvaraju masivne oblake plazme sa “zamrznutim” magnetskim poljem koji se udalja-

vaju od Sunca i prostiru u heliosferu brzinom od 100 do 2000 km/s. Proces koji pokreće nasta-

nak CME-a i koji ubrzava masu od oko 1013 kg do brzina od nekoliko stotina km/s mora uključi-

vati učinkovit prijenos energije u kratkom vremenskom razdoblju. Teoretski modeli predvid̄aju

da mora postojati interakcija izmed̄u eruptirajućeg i okolnog polja, najvjerojatnije u obliku mag-

netske rekonekcije odnosno preustroja topologije magnetskog polja (Webb i Howard, 2012.).

CME-i se mogu opažati izravno u vidljivom dijelu spektra korištenjem koronagrafa koji daju

sliku Sunčeve korone. To su posebni teleskopi koji zaklanjaju svijetlu Sunčevu fotosferu (imi-

tirajući potpunu pomrčinu) i detektiraju fotosfersku svjetlost raspršenu koroninim elektronima.

Budući da je Sunčev disk zaklonjen, opažanja CME-a koronagrafom ne pružaju informacije

o području izvora CME-a na disku što bi omogućilo odred̄ivanje smjera CME-a. Slika 1.7

prikazuje klasični izgled CME-a u koronagrafu. CME je obično predočen kao struktura od 3

dijela: svijetli vodeći rub iza kojeg slijedi tamnija šupljina te iza nje svijetla jezgra (filament)

(Illing i Hundhausen, 1985.). Vodeći rub interpretiramo kao komprimirani materijal Sunčevog

vjetra koji je posljedica eruptirajućeg magnetskog polja. Tamnoj šupljini obično pridružujemo

magnetsko uže (eng. flux rope, FR) - cilindričnu plazmenu strukturu s magnetskim poljem na-

motanim oko središnje osi. Zaostajući svijetli filament je hladnija plazma (Howard, 2014.).

U stvarnosti CME-i imaju složeniji oblik i samo oko 30% CME-a pokazuje sve 3 navedene

strukture (Webb i Hundhausen, 1987.). Osim opažanja u vidljivom dijelu spektra, moguća je

analiza u röntgenskom ili u ekstremno-ultraljubičastom spektralnom području. Takva analiza

daje uvid u početne procese izbačaja u niskoj koroni koji su inače zaklonjeni okultacijskim

diskom koronagrafa, te daje uvid u trodimenzionalnu kinematiku izbačaja.

Kada CME eruptira na Suncu na njega djeluju 3 sile: Lorentzova sila, gravitacijska sila i

magnetohidrodinamički (MHD) otpor (Vršnak, 2006.; Chen, 1996.). Nakon što CME dostigne

udaljenosti veću od 15R⊙, MHD otpor Sunčevog vjetra postaje dominantan (Cargill, 2004.; Vr-

šnak i dr., 2009.). Propagaciju CME-a u med̄uplanetarnom prostoru, stoga dobro reproduciramo

modelom MHD otpora (Vršnak i dr., 2013.; Žic i dr., 2015.).

CME nakon odlaska sa Sunca nazivamo med̄uplanetarnim koroninim izbačajem (eng. In-

terplanetary Coronal Mass Ejection, ICME; npr. Gopalswamy, 2006.; Forsyth i dr., 2006.).

Nakon napuštanja Sunca CME-ovi se, zbog neravnoteže tlaka, šire u med̄uplanetarni prostor

pri čemu slabi magnetsko polje, te interagiraju s tokom okolnog Sunčevog vjetra (Cargill i dr.,

1996.). Svojstva okolnog Sunčevog vjetra imaju ključnu ulogu u prostiranju ICME-a. Ako se

vodeća fronta giba brže od okolnog Sunčevog vjetra, ICME će sažeti i odbiti plazmu na koju

nailazi te stvoriti, tzv. sheath područje. Interakacija ICME-a i Sunčevog vjetra u med̄uplane-

tarnom prostoru može usporiti brze ICME-e ili ubrzati spore (Rollett i dr., 2014.; Savani i dr.,

10



Uvod

Slika 1.7: Prikaz trodijelne strukture CME-a. Uključuje vodeći rub (leading edge), tamnu šupljinu
(cavity) i svijetlu jezgru (core). Preuzeto iz Colaninno, 2012.

2010.; Temmer i dr., 2011.). Osim interakcija sa Sunčevim vjetrom često se uočavaju med̄u-

sobne interakcije ICME-a (Temmer i dr., 2014.) posebice kada se njihov broj poveća s 0.3 po

danu za vrijeme Sunčevog minimuma na 4-5 po danu za vrijeme Sunčevog maksimuma (Webb i

Howard, 1994.; St. Cyr i dr., 1999.; Schwenn i dr., 2006.; Webb i Howard, 2012.). Tada je teško

uočiti izravnu vezu izmed̄u CME-a i ICME-a, pogotovo kada se nekoliko uzastopnih CME-a

spoji u jedan složeni ICME.

In situ mjerenja koja se koriste za identifikaciju ICME-a obično pokazuju promjene para-

metara Sunčevog vjetra i med̄uplanetarnog polja (eng. interplanetary magnetic field, IMF),

med̄utim granice CME-a nisu jednoznačno definirane. Dio autora u definiciju uključuje cijeli

poremećaj: udarni val, sheath područje i izbačaj (Rouillard, 2011.). Udarni val je diskontinuitet

koji se stvara na vodećem rubu CME-a kada je CME brži od okolnog Sunčevog vjetra mag-

netosonične brzine (Reiner i dr., 2007.). Udarni val može ubrzati energetske čestice sa Sunca.

Iza njega slijedi turbulentno i vruće sheath područje koje odgovara vodećem rubu i za koje je

karakteristična velika gustoća plazme i jako magnetsko polje. Na kraju dolazi sam izbačaj kojeg

neki autori samog označavaju kao ICME (Richardson i Cane, 2010.). Izbačaj može imati sva ili

samo neka od sljedećih obilježja: pojačano magnetsko polje, rotacija magnetskog polja, male

fluktuacije magnetskog polja, niska temperatura protona, mala gustoću protona, nizak plazmeni

parametar beta (omjer magnetskog i kinematičkog tlaka), monotoni pad brzine, povećan omjer

α-čestica i protona (Zurbuchen i Richardson, 2006.; Rouillard, 2011.). Na slici 1.8 je shematski

prikazana 3D struktura ICME-a te pripadnog magnetskog polja i plazme ICME-a.
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Slika 1.8: Shematski prikaz 3D strukture ICME-a i udarnog vala s pripadnim magnetskim poljem i
plazmom. Preuzeto iz Zurbuchen i Richardson, 2006.

Budući da se rijetko istovremeno opažaju sva navedena obilježja (Richardson i Cane, 2010.),

teško je dati preciznu definiciju CME-a opaženih koronagrafima u vidljivom dijelu spektra te

ICME-a opaženih u in situ mjerenjima. Zbog toga se i poremećaji Sunčevog vjetra koji poka-

zuju samo neke od očekivanih obilježja u literaturi označavaju kao ICME-i (Rouillard, 2011.).

Rotirajuće magnetsko polje u središtu jezgre CME-a nazivamo magnetskim oblakom (Burlaga

i dr., 1990.; Lynch i dr., 2003.). Magnetskim oblacima pridružena je glatka rotacija magnet-

skog polja te povećanje magnitude magnetskog polja uz male varijacije polja. Karakterizira ih

plazmeni parametar β < 1 što znači da je magnetski tlak veći od termalnog. Drugim riječima,

magnetsko polje odred̄uje ukupnu strukturu izbačaja. Ovisno o trajektoriji letjelice kroz ICME

bit će uočena različita područja. Ako letjelica prod̄e kroz bočni dio, uočit će se samo obilježja

udarnog vala. Ako CME ne stvori udarni val, bit će opažena samo obilježja izbačaja. Identifika-

cija ICME-a dodatno je otežana zbog već spomenute moguće med̄usobne interakcije 2 CME-a

ili zbog interakcije s CIR-om.

Dolaskom ICME-a do Zemlje, može interagirati sa Zemljinom magnetosferom što može

uzrokovati geomagnetsku oluju. Uslijed geomagnetske oluje može doći i do štetnih posljedica

u satelitskoj komunikaciji. S druge strane, ICME-i mogu djelovati kao štit protiv GCR-a, čes-

tica koje potječu iz supernova ili neutronskih zvijezda. Mjerenje toka GCR-a može pomoći

u identifikaciji ICME-a. Pokazano je (Cliver i dr., 2003.) da je Zemlja za vrijeme minimuma

Sunčeve aktivnosti oko 10% vremena pod utjecajem ICME-a, a za vrijeme maksimuma 30 -

40% vremena.
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1.2.2 Područja interakcije tokova

Nailaskom brzog Sunčevog vjetra koji potječe iz koroninih šupljina na sporiji Sunčev vjetar

u med̄uplanetarnom prostoru nastaje tzv. strujna ploha (eng. stream interface). Karakterirzi-

rana je naglim padom gustoće i porastom temperature te malim povećanjem brzine (Burlaga,

1974.; Crooker i dr., 1999.). Interakcija tokova Sunčevog vjetra na strujnoj plohi uzrokuje s

jedne i druge strane savijanje i sažimanje magnetskog polja "zamrznutog" u plazmi. Dio med̄u-

planetarnog prostora koji je pod utjecajem te interakcije naziva se područje interakcije tokova

(eng. Stream Interaction Region, SIR, slika 1.9). SIR-evi se obično pojavljuju za vrijeme niske

Sunčeve aktivnosti. Budući da su koronine šupljine iz kojih potječe Sunčev vjetar dugoživuće

strukture, SIR obično postoji kroz nekoliko rotacija Sunca što rezultira korotirajućim područjem

interakcije (Gosling i Pizzo, 1999.). CIR-evi, kao i ICME-ovi, mogu stvarati udarne valove i

ubrzavati čestice. Osim toga, mogu na Zemlji izazvati slične učinke kao CME-a, ali obično

manjeg intenziteta. Zbog toga ih je važno razlučiti u in situ mjerenjima. Med̄utim, ove dvije

vrste poremećaja Sunčevog vjetra često su povezane, tj. često ICME prethodi ili slijedi CIR što

otežava zasebnu identifikaciju (Belov i dr., 2001.). Na slici 1.10 prikazani su parametri Sunče-

vog vjetra i magnetskog polja za CIR i CME. Na geomagnetsku aktivnost za vrijeme Sunčevog

minimuma najviše utječu CIR-evi (Tsurutani i dr., 2006.).The Heliospheric Magnetic Field 15

Figure 7: A sketch of a stream interaction region. Left: Looking down on the ecliptic plane. Magnetic
field lines within fast (slow) wind, shown in red (blue), become aligned with the stream interface by the
reverse (forward) wave. Right: a view from Earth. The magnetic axis, M, and therefore the wind speed
belts, are inclined to the rotation axis, R. The point in the heliosphere at which fast wind is able to catch
up to the slow wind ahead of it is the stream interface (SI), which forms a spiral front in the heliosphere,
shown as the black-outlined curved surface. In the frame of reference of the SI, both fast and slow wind
flow toward the SI. Fast (slow) wind, shown by the red (blue) arrow, is slowed (accelerated) and deflected
along the SI in the direction counter to (along) solar rotation. Right panel adapted from Pizzo (1991).

solar wind and sunward (in the plasma rest frame) into the fast wind. Figure 8 shows a CIR
observed by Ulysses at 5.1 AU, just below to the ecliptic plane. The forward and reverse waves,
shown as blue and red vertical lines, respectively, have steepened into shock fronts, which typically
occurs at heliocentric distances larger than 2 AU (Smith and Wolfe, 1976). Within the interaction
region, bounded by the red and blue lines, the magnetic field intensity and plasma density are
enhanced by compression. Figure 7, based on the model of Pizzo (1991), shows how inclination of
the stream interface means solar wind flow is systematically deflected along the SI, with fast (slow)
solar wind deflected in the direction counter to (along) the solar rotation direction and poleward
(equatorward) with respect to the heliographic equator. The poleward and equatorward deflections
being confirmed observationally from Ulysses data by Gosling et al. (1993b).

As the HMF is frozen to the solar wind flow, it should be dragged in the same sense as the
deflected flow within an interaction region. Clack et al. (2000) found that this expected large
scale correlation between the flow and the magnetic field was hard to extract from the general
variability of the magnetic field direction. However, due to the compression of the HMF within
the interaction region, the varying magnetic field is forced to lie in a plane approximately parallel
to the SI. As a consequence of the relationship between the HCS and the coronal streamer belt,
the HCS is located at the centre of the slow solar wind band near the Sun. Indeed, the HCS is
often observed to be embedded within SIRs and CIRs (Gosling and Pizzo, 1999). As the forward
wave/shock propagates into the slow solar wind ahead of a CIR it can eventually overtake the HCS
boundary, making it more likely for the HCS to be embedded within a CIR with increasing distance
from the Sun (Thomas and Smith, 1981). In Figure 8, the location of the HCS is shown by the
green dashed line. Behind the compressed interaction region, at the trailing end of the high-speed
stream the fast solar wind runs away from the slow solar wind behind it, creating a rarefaction
region in which the magnetic field intensity and plasma density are reduced, and the solar wind
speed monotonically declines. Behind the SI and within the rarefaction region it is often noticed

Living Reviews in Solar Physics
http://www.livingreviews.org/lrsp-2013-5

Slika 1.9: Skica područja interakcije tokova. Lijevo je dan pogled na ravninu ekliptike, tj. sa Sunčevog
sjevernog pola. Desno je pogled sa Zemlje. Plavom bojom je označen tok sporog Sunčevog vjetra, a
crvenom tok brzog vjetra. Strujna ploha označena je crnom bojom. Preuzeto iz Owens i Forsyth, 2013.

Područja interakcije evoluiraju udaljavenjem od Sunca. Pojavljuju se već u unutarnjoj heli-

osferi, a na 1 AU imaju prepoznatljivu strukturu povećane su gustoće i povišenog tlaka plazme.

Izolirana područja interakcije mogu se povećavati udaljavanjem od Sunca. Susjedna područja

mogu srasti u veća područja pojačanog magnetskog polja, zvana spojena područja interakcije

(eng. merged interaction region, MIR).
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doy

(a)

doy

(b)

Slika 1.10: Usporedba parametara Sunčevog vjetra i magnetskog polja za CIR i CME dobivenih Wind
letjelicom. Graf a) prikazuje parametre za CIR koji se dogodio 5.2.2000. Graf b) prikazuje parametre
za ICME zabilježen 5.4.2010. koji odgovara CME-u od 3.4.2010. Prikazani parametri su redom: jakost
magnetskog polja, fluktuacije magnetskog polja, brzina Sunčevog vjetra, gustoća protona, temperatura
protona (crvenom bojom označena je polovina očekivane vrijednosti temperature) te plazmeni parametar
beta.

1.3 Promjena toka kozmičkih zraka

Općenito, tok kozmičkog zračenja nije konstantan, već je vremenski promjenjiv. Promjene se

mogu dogad̄ati periodično ili mogu biti sporadične, a uzrok im može biti zemaljskog ili vanze-

maljskog porijekla. Periodične promjene toka zemaljskog porijekla su sezonske ili diurnalne,

kao posljedica promjena u strukutri atmosferske izmed̄u zime i ljeta te dana i noći. Ova pojava

je značajnija za mionsku komponentu, a manje izražena za neutronsku. Sporadičnim promje-

nama toka zemaljskog porijekla odgovara porast toka kozmičkih zraka za vrijeme geomagnet-

ske oluje. Vanzemaljski efekti imaju znatno veći utjecaj na tok kozmičkih zraka. Takod̄er ih

možemo podijeliti na periodične i sporadične. Periodična modulacija može odgovarati ciklusu

Sunčevih pjega (11 godina), rotaciji Sunca (27 dana) ili izmjeni dana i noći. Sporadični dogad̄aji

na Suncu uzrokuju značajnije promjene toka CR, tzv. GLE dogad̄aje (eng. Ground Level En-

hancements), Forbusheva smanjenja ili smanjanja uzrokovana magnetskim oblacima. Pregled

promjena toka kozmičkih zraka dan je u tablici 1.1. Sunčevi bljeskovi mogu znatno pojačati
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tok CR-a, dok poremećaji u Sunčevom vjetru mogu uzrokovati smanjenja i do 30%. CIR-evi

uzrokuju smanjenje toka CR-a simetričnog profila i manje amplitude (Richardson, 2004.).

Tablica 1.1: Modulacija toka kozmičkih zraka

Zemaljskog porijekla Vanzemaljskog porijekla

vrsta amplituda vrsta amplituda

periodične

sezonske <1% 11-godišnja do 30%

diurnalne <1% 27-dnevna <2%

diurnalne nekoliko %

sporadične

porast za vrijeme

magnetskih oluja
do 10%

GLE 1-300%

Forbushevo smanjenje do 30%

porast prije FD-a <2%

1.3.1 Forbushevo smanjenje

Smanjenja toka CR-a koja obično traju oko tjedan dana prvi su uočili Forbush (1937.) te Hess

i Demmelmair (1937.). Kao što smo prethodno naveli, smanjenja mogu biti sporadična ili

periodična. Periodični (eng. recurrent, Lockwood, 1971.) imaju postupan nastanak, simetričan

profil i povezani su s CIR-evima (Iucci i dr., 1979., slika 1.11a). Imaju manje amplitude (0,5-

2%) i zamjetniji su za slabije Sunčeve aktivnosti, kada je smanjen broj CME-a (Čalogović

i dr., 2009.). Sporadična smanjenja uzrokuju ICME-i. Nastaju iznenadno, dostižu maksimum

smanjenja unutar jednog dana i imaju postupan oporavak (slika 1.11b). Vremenski profil nije

simetričan, a neposredno prije samog smanjenja često se može uočiti mali porast toka CR-a do

2%. Do porasta dolazi zbog zrcaljenja čestica na udarnom valu koji je nastao ispred ICME-a.

Općenito se mogu značajno razlikovati po amplitudi i obliku što je obično posljedica načina na

koji detektor prolazi ICME. Kao što ćemo, ovisno o putanji detektora, dobiti drugačija in situ

obilježja ICME-a, tako će se razlikovati i amplitde FD-a (Cane, 2000.; Blanco i dr., 2013., slika

1.12). U slučaju prolaska kroz isključivo sam izbačaj, trajanje smanjenja ogranično je trajanjem

samog izbačaja. S druge strane, utjecaj udarnog vala traje danima nakon njegovog prolaska što

uzrokuje spori oporavak.

Silnice magnetskog polja ispred fronte udarnog vala rjed̄e su nego iza fronte pa očekujemo

da će se javiti efekt magnetskog zrcala te sažimanje na udranom valu. Magnetsko zrcalo se

javlja kada nabijene čestice pri prelasku iz područja slabijeg u područje jačeg polja budu od-

bijene. Do sažimanja na udarnom valu dolazi zbog toga što su magnetske silnice zamrznute u
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Slika 1.11: Usporedba Forbushevih smanjenja uzrokovanih CIR-em i CME-om. Dogad̄aji koji su uzro-
kovali ova smanjenja odgovaraju dogad̄ajima sa slike 1.10. Uočavamo postupno i simetrično smanjenje
uzrokovano CIR-em (graf a)) te iznenadni pad i asimetrični profil smanjenja uzrokovanog CME-om (graf
b)).

plazmi, a magnetski tok mora biti očuvan pa je gustoća čestica iza valne fronte veća od gustoće

čestica ispred valne fronte. Slijedi da ova dva efekta imaju suprotan učinak na tok kozmičkog

zračenja: magnetsko zrcalo ga smanjuje, a kompresija povećava. Općenito je modulacija koz-

mičkog zračenja opisana Fokker-Planckovom transportnom jednadžbom (Parker, 1965.) koja

uključuje četiri doprinosa: difuziju zbog fluktuacije magnetskih polja, drift uzrokovan nehomo-

genostima magnetskog polja, konvekciju Sunčevim vjetrom te gubitak energije zbog ekspanzije

magnetskog polja. Isti mehanizmi opisuju i Forbushevo smanjenje.

Najveća opažena Forbusheva smanjena, vezana uz CME s udarnim valom, odvijaju se u dva

“koraka”: prvo smanjenje nastaje u području turbulentnog magnetskog polja koje nastaje iza

udarnog vala, a drugo smanjenje nastaje u samom izbačaju zbog zatvorenih silnica. Pri tome su

amplitude smjanjena u dva područja približno jednaka (Richardson i Cane, 2010.; Cane, 2000.).

Forbusheva smanjenja mogu se mjeriti u med̄uplanetarnom prostoru te detektorima smještenim

na Zemlji. Budući da se najčešće radi o vrlo malim iznosima (svega nekoliko posto), potrebna su

dovoljno precizna mjerenja, odnosno mjerenja koja će detektirati velik broj čestica. Neutronski

monitori smješteni na Zemlji, detektiraju oko 104 čestica po satu i imaju dovoljnu osjetljivost.

Med̄utim, oni ne mogu detektirati primarne GCR, a svojstva čestica koje detektiraju ovise o

lokaciji ured̄aja. Konkretno, čestice lakše ulaze u Zemljinu atmosferu na polovima nego na

ekvatoru.

Poremećaj Sunčevog vjetra dakle predstavlja štit od kozmičkog zračenja, med̄utim mehani-

zam kojim se sprječava prodor nije u potpunosti razjašnjen. Dosadašnjim istraživanjima otkri-

veno je da Forbushevo smanjenje može ovisiti o smjeru erupcije (Barnden, 1973.; Cane i dr.,

1996.), o jakosti magnetskog polja i brzine poremećaja (Belov i dr., 2001.; Chilingarian i Bos-

tanjyan, 2010.) te o širini CME-a (Kumar i Badruddin, 2014.; Belov i dr., 2014.) i njegovoj

masi (Belov i dr., 2014.). Vrijeme oporavka ovisi o trajanju prolaska poremećaja (Badruddin

i dr., 1986.), a prema novijim istraživanjima, ovisi i o polaritetu Sunčevog magnetskog polja
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Figure 4. The large-scale structure of a fast ejecta and associated shock. The upstream solar wind
is draped around the ejecta and heated and compressed at the front of the ejecta. Two paths through
the ensemble are indicated with differing resultant cosmic ray profiles. The time of shock passage is
indicated by a vertical line marked S and the start and end times of ejecta passage are marked T1 and
T2. Only if the ejecta is intercepted is a two-step decrease be observed.

only. The majority (>80%) of short-term decreases greater than 4% are of the two
step (shock plus ejecta) type (Cane et al., 1996). Only very energetic CMEs create
shocks which are strong enough on their flanks to cause significant cosmic ray
decreases for observers who detect the shocks beyond the azimuthal extent of the
‘driver’ CMEs (it i.e. shock-only decreases). In such cases the shocks also generate
major solar energetic particle increases with profiles characteristic of events origi-
nating far from central meridian (Cane et al., 1988). The energetic particles allow
one to be sure that the cosmic ray decrease was caused by a CME-driven shock
intercepted on its flank and not by a co-rotating stream.
These two types of decreases are rather similar in appearance which is not

unexpected since the local solar wind conditions are similar. However corotating
streams do not produce detectable particle enhancements above ∼20 MeV amu−1

at 1 AU. In contrast, energetic CMEs are well-associated with solar energetic

Slika 1.12: Struktura brzog izbačaja s pripadnim udarnim valom i profili toka kozmičkih zraka dobiveni
detektorima koji prolaze različitim putanjama kroz CME.

(Singh i Badruddin, 2006.) te o graničnom rigiditetu (polumjeru zakrivljenosti putanje čestice

u magnetskom polju) (Jämsén i dr., 2007.).

1.4 Motivacija i cilj istraživanja

Do izgradnje akceleratora kozmičke zrake i njihove interakcije bile su glavni izvor informa-

cija za fiziku elementranih čestica. Kozmičke zrake najviših energija (ultrarelativističke) imaju

energije daleko veće od energija koje je moguće proizvesti u najmodernijim ubrzivačima pa su i

dalje vrijedan izvor informacija za fiziku elementarnih čestica. Med̄utim, kozmičke zrake danas

predstavljaju jedan od glavnih izvora informacija u astrofizici. Istraživanja CR su potaknula ne-

koliko teorijskih ispitivanja: teoriju supernova i magnetohidrodinamiku te druge teorije fizike

plazme. Kozmičke zrake predstavljaju i izdašan izvor neutrina (Candia, 2005.).

ICME-i u interakciji sa Zemljinom magnetosferom uzrokuju geomagnetske oluje koje mogu

dovesti do štetnih posljedica na ljudsku tehnologiju. Zbog toga ih je važno što ranije predvidjeti.

Mjerenje toka GCR-a može pomoći u identifikaciji ICME-a. Dumbović i dr., 2019. su pokazali

inhibirano širenje magnetske strukture CME-a na temelju obilježja FD-a na Marsu, a Freiherr

von Forstner i dr., 2020. su povezali različita svojstva FD-a na Zemlji i Marsu s mogućim razvo-
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jem ICME sheatha. Dakle, postoje značajni pokazatelji da FD-i odražavaju razvojna svojstva

ICME-a. S druge strane, ICME-i mogu djelovati kao štit protiv visokoenergetskih čestica koje

dolaze iz svemira i koje mogu imati negativan utjecaj na elektroničke ured̄aje na satelitima.

Cilj ovog istraživanja je analizirati utjecaj med̄uplanetarnog udarnog vala na visokoenerget-

ske čestice galaktičkog kozmičkog zračenja. Važno je napomenuti da se tipičan FD sastoji od

doprinosa koji dolazi od udarnog vala, doprinosa koji dolazi od područja turbulentnog mag-

netskog polja i doprinosa koji dolazi od izbačaja. Da bi se bilo koji od tih doprinosa gledao

zasebno, potrebno je razumjeti i odvojiti ostale doprinose. Stoga, da bismo razumjeli učinak

udarnog vala, analiziramo i djelovanje same magnetske strukture, koja stvara taj udarni val, na

tok čestica. U drugom poglavlju razmatramo može li se udarni val modelirati magnetskim zr-

calom pri čemu uzimamo u obzir i sažimanje na udarnom valu. U trećem poglavlju predstavit

ćemo model u kojem se magnetsko polje linearno mijenja unutar kosog 2D MHD udarnog vala

brzog moda te analizirati njegov utjecaj na putanju testne čestice uz različite parametre udarnog

vala i čestice. U četvrtom poglavlju opisat ćemo ForbMod model koji povezuje obilježja mag-

netske strukture ICME-a (polumjer magnetskog užeta i jakost magnetskog polja unutar njega) te

amplitudu FD-a. Koristeći predstavljeni model i opažene amplitude FD-a odredit ćemo aksijalni

magnetski tok u blizini Sunca. U zadnjem poglavlju navodimo zaključke istraživanja.
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Poglavlje 2

Modeliranje udarnog vala magnetskim
zrcalom

Brzi ICME-i, koji ispred sebe stvaraju udarni val, uzrokuju FD-e velikih amplituda, ponekad i

preko 10 %, a u ekstremnim slučajevima i do 30 %. Smanjenje GCR-a u takvim slučajevima se

najčešće odvija u 2 koraka (slika 2.1). Prvi korak se obično pripisuje udarnom valu i turbulent-

nom području iza njega, a drugi korak se pripisuje zatvorenoj magnetskoj strukturi, tj. izbačaju

(Cane, 2000.). Najveći FD-i uzrokovani su CME-ovima s udarnim valom, med̄utim, opažanja

pokazuju da su amplitude prvog i drugog koraka usporedive, tj. jednako doprinose ukupnoj FD

amplitudi (Richardson i Cane, 2011.). To pokazuje da su i udarni val s njegovom pozadinom

(eng. sheath) područjem i magnetska struktura jednako bitni za nastanak FD-a. Većina posto-

jećih modela FD tretira kao jedinstveni dogad̄aj kod kojeg smanjenje nastaje zbog raspršenja

povezanog s turbulencijama u području udarnog vala i sheatha (Le Roux i Potgieter, 1991.;

Wawrzynczak i Alania, 2010.) ili zbog karakteristika udarnog vala (Parker, 1961.; Quenby i dr.,

2008.; Krymsky i dr., 2009.). Još su Cane, 1993. i Wibberenz i dr., 1998. istaknuli da je važno

razlučiti utjecaj tih područja od utjecaja samog izbačaja jer su fizikalno bitno drugačiji. Plazma

unutar izbačaja izolirana je od okoline, dok se sheath područje sastoji od plazme Sunčevog vje-

tra. Modeli koji razmatraju utjecaj magnetske strukture odvajaju utjecaj ta dva područja (npr.

Cane i dr., 1995.; Munakata i dr., 2006.; Subramanian i dr., 2009.; Dumbović i dr., 2018.).

Med̄utim, postoje indikacije da bi za potpuno razumijevanje FD-a trebalo razdvojiti i utjecaj

udarnog vala i sheath područja.

Med̄uplanetarni udarni val na udaljenosti 1 AU od Sunca definiramo kao diskontinuitet čija

debljina iznosi otprilike 103 km (Pinter, 1980.). To je znatno manje od Larmorovog polumjera

primarne čestice GCR (Larmorov polumjer protona energije 1 GeV u polju od 10 nT iznosi

otprilike 106 km). Sheath područje na toj udaljenosti je znatno veće, tipično oko 107 km (prema

Russell i Mulligan, 2002.), dakle po veličini blisko Larmorovom polumjeru 1 GeV protona.

Zbog toga očekujemo da su mehanizmi koji odred̄uju njihovu interakciju s GCR-om potpuno
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doy

Slika 2.1: Primjer Forbushevog smanjenja s dva koraka. Smanjenje je opaženo 5.4.2010. i uzrokovano
je CME-om opaženim 3.4.2010.

drugačiji. FD s 2 koraka često pokazuju malo povećanje broja GCR-a neposredno prije nego

nastupi smanjenje. Uzrok tome moglo bi biti zrcaljenje čestica na udarnom valu. Vrlo jaki

udarni valovi često su povezani sa serijom smanjenja i povećanja intenziteta GCR-a nekoliko

sati prije samog FD-a (Belov i dr., 1995.; Papailiou i dr., 2012.; Lingri i dr., 2019.). Uzevši

u obzir i povećanja toka, možemo reći da je Forbushevo smanjenje zapravo Forbushev učinak

(Belov, 2009.). Faza oporavka FD traje dugo nakon prolaska ICME-a, često se opisuje ekspo-

nencijalnom funkcijom (Lockwood i dr., 1986.) i može se dobro objasniti tzv. “učinkom sjene”

udarnog vala. U tom modelu, udarni val udaljavanjem od opažača stvara sve manju sjenu (Loc-

kwood i dr., 1986.; Dumbović i dr., 2011., detaljnije objašnjeno u poglavlju 3.4). Ova opažanja

su vjerojatno povezana s globalnom geometrijom med̄uplanetarnog udarnog vala, a ne sa sheath

područjem iza njega.

Na temelju tih razmatranja zaključujemo da bi područje udarnog vala trebalo razdvojiti od

sheath područja pri analizi FD-a te da je potrebno analizirati interakciju GCR-a s heliosferskim

udarnim valovima. Ograničavamo razmatranje na protone visokih energija (1 GeV) iz kojih

obično nastaju sekundarni neutroni detektirani neutronskim monitorima na Zemlji.

Kao najjednostavnija mogućnost, nameće se modeliranje udarnog vala magnetskim zrca-

lom. Ostvarit ćemo taj model te usporediti dobivene amplitude FD-a s amplitudama dobivenim

opažanjima. Pritom treba uzeti u obzir i učinak sažimanja na udarnom valu koji se javlja zbog

smanjenja površine segmenta okomitog na magnetsko polje, čime se povećava tok GCR-a po

jediničnoj površini. Kvantificiramo učinke spomenuta 2 mehanizma na prvi korak FD-a (vezan

uz udarni val) uvod̄enjem pojednostavljene magnetske konfiguracije koja uključuje kosi MHD
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udarni val brzog moda. Korištenjem relacija skoka odred̄ujemo udio GCR čestica koje se zrcale

na udarnom valu te povećanje toka čestica koja su prošle kroz udarni val do kojeg dolazi zbog

sažimanja magnetskog polja u području iza udarnog vala. Kombinacija ova dva učinka rezultira

smanjenjem ukupnog toka GCR čestica.

2.1 Konfiguracija magnetskog polja

U ovom koraku, proučavamo promjenu GCR toka uzrokovanu kosim udarnim valom pri čemu

magnetsko polje sadrži komponente paralelne i okomite na frontu udarnog vala. Na slici 2.2a je

skiciran udarni val tako da orijentacija magnetskog polja ispred udarnog vala otprilike odgovara

magnetskom polju na udaljenosti 1 AU te odražava segment Parkerove spirale (za Sunčev vjetar

brzine ≈ 400 km s−1 polje na 1 AU je odmaknuto otprilike za 45∘ od radijalnog smjera). Na

slici 2.2b prikazana je pojednostavljena situacija sa slike 2.2a, koja će se koristiti prilikom

modeliranja.

Na slici 2.3 prikazan je segment udarnog vala s karakterističnim nagibom θ1 s obzirom na

magnetsko polje (Priest, 2000.). Koordinatni sustav je postavljen tako da se giba s frontom

udarnog vala (Priest, 2000.) brzinom za koju vrijedi

v1y = v1x
B1y

B1x
, (2.1)

gdje su vx i vy komponente brzine plazme okomite i paralelne na frontu udarnog vala, a Bx

i By komponente magnetskog polja u odgovarajućim smjerovima. Varijable ispred udarnog

vala ozačene su indeksom 1, a iza udarnog vala indeksom 2 (slike 2.2 i 2.3). Gustoća plazme

označena je s ρ a tlak s p.

U ovako postavljenom sustavu MHD Rankine–Hugoniot relacije skoka glase:

ρ1v1x = ρ2v2x

v2y

v1y
=

v2
1 − v2

A1
v2

1 −Xv2
A1

B2x/B1x = 1

B2y

B1y
=

(v2
1 − v2

A1)X
v2

1 −Xv2
A1

p2

p1
= X +

(γ −1)Xv2
1

2c2
s1

(
1−

v2
2

v2
1

)
,

(2.2)

gdje je γ politropni indeks, a cs1 je brzina zvuka ispred udarnog vala (za detalje vidjeti
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poglavlje 5. u Priest, 2000.). Omjer sažimanja plazme X ≡ ρ2/ρ1 je rješenje jednadžbe (Priest,

2000.): (
v2

1 −Xv2
A1
)2{Xc2

s1 +
1
2v2

1 cos2 θ1 [X (γ −1)− (γ +1)]
}
+ 1

2v2
A1v2

1×

×sin2
θ1X

{
[γ +X (2− γ)]v2

1 −Xv2
A1 [(γ +1)−X (γ −1)]

}
= 0 ,

(2.3)

gdje vA1 označava Alfvénovu brzinu ispred udarnog vala, a θ1 nagib magnetskog polja na nor-

malu fronte udarnog vala (slika 2.3).

a)

b)

B₂

B₂  r₂

B₁

n

n

v₁

v₁

q₁

q₁

B₁  r₁

B₁

B₁  r₁

B1x

B1y

1

2

s/
c

3

Slika 2.2: a) Skica udarnog vala uzrokovanog CME-om; b) Pojednostavljena konfiguracija modela pri-
kazanog pod a). Fronta udarnog vala prikazana je debljom crnom linijom, isprekidana strelica predstavlja
normalu udarnog vala u odabranoj točki, tanje linije sa strelicama predstavljaju magnetsko polje, a deblja
strelica smjer širenja udarnog vala. Veličine ispred udarnog vala označene su indeksom 1, a iza njega
indeksom 2. U a) su za područje ispred udarnog vala prikazane komponente magnetskog polja paralelne
i okomite na njegovu normalu (B1x i B1y). Trajektorija letjelice u sustavu mirovanja udarnog vala kada
letjelica nailazi čeono na udarni val prikazana je točka-crtica linijom; različite faze prolaska letjelice u
području iza udarnog vala označene su s 1, 2 i 3.

Iz skupa jednadžbi skoka definiranih izrazima (2.2) te jednadžbe (2.3) možemo izraziti

omjer magnetskih polja:

B2

B1
=

√√√√cos2 θ1 +

(
X sinθ1(M2

A1 − cos2 θ1)

M2
A1 −X cos2 θ1

)2

, (2.4)
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ρ1, p1
θ1

Β1

v1

ρ2, p2
v2

Β2
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(downstream)

AHEAD 

(upstream)

Slika 2.3: Notatcija za kosi udarni val u sustavu mirovanja udarnog vala gdje je brzina odabrana tako da
je brzina plazme v paralelna magnetskom polju B (za detalje vidjeti Priest, 2000., poglavlje 5).

gdje je MA1 Alfvénov Machov broj, MA1 =
v1x
vA1

, a X ≡ ρ2/ρ1 je rješenje jednadžbe:

(
M2

A
cos2 θ1

−X
)2{

γ

2β1X + 1
2M2

A [X (γ −1)− (γ +1)]
}
+ 1

2
M2

A
cos2 θ1

×

×sin2
θ1X

{
[γ +X (2− γ)]

M2
A

cos2 θ1
−X [(γ +1)−X (γ −1)]

}
= 0,

(2.5)

što je samo drugačiji oblik jednadžbe (2.3). Budući da razmatramo samo protone, politropni

indeks iznosi γ = 5/3. S obzirom na fizičko stanje heliosfere, za omjer plazmenog i magnetskog

tlaka u području ispred udarnog vala β1 ≡ 2µ p1
B2

1
≡ 2c2

s1
γv2

A1
, gdje je µ magnetska permeabilnost,

uzimamo da je nula.

2.2 Magnetsko zrcalo i učinak sažimanja

Proučimo sada kako kombinacija učinka magnetskog zrcala na fronti udarnog vala te sažimanje

magnetskog polja u području iza udarnog vala utječu na tok GCR. Prvi učinak uzima u ob-

zir refleksiju čestica velikog kuta uspona (eng. pitch angle) na fronti zbog povećanja jakosti

magnetskog polja s B1 na B2 čime ono djeluje kao magnetsko zrcalo (slika 2.4a). Taj učinak

smanjuje tok GCR čestica u elementu plazme iza udarnog vala. Učinak sažimanja smanjuje

površinu segmenta okomitog na magnetsko polje, povećavajući time tok GCR-a po jediničnoj

površini (slika 2.4a).

Kut uspona čestice ϑ definiran je kao:

tanϑ =
v⊥
v‖

, (2.6)
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gdje su v⊥ i v‖ komponente brzine čestice okomite i paralelne na silnice magnetskog polja. Ako

čestica ima kut uspona veći od kritičnog kuta uspona α0, ona se reflektira se na zrcalu, tj. ne

može prijeći iza udarnog vala. Čestice s kutom uspona manjim od kritičnog prelaze frontu i

doprinose samo toku u području iza udarnog vala. U “standardnom slučaju” koji pretpostavlja

cilindričnu geometriju i očuvanje magnetskog momenta, kritični kut odred̄en je omjerom jakosti

magnetskog polja ispred i iza udarnog vala

α0 = arcsin
√

B1

B2
, (2.7)

(poglavlje 3 u Bellan, 2006.), gdje je omjer B1/B2 odred̄en jednadžbama (2.4) i (2.5).

Iako je situacija na fronti udarnog vala složenija nego u slučaju "standardnog" magnetskog

zrcala gdje se magnetsko polje mijenja postupno, u nastavku koristimo jednadžbu (2.7) kao

aproksimaciju nultog reda. Bez prisutnosti cilindrične geometrije, usporavanje čestice ovisi o

smjeru gibanja u odnosu na magnetsko polje. Zbog nagle promjene magnetskog polja, uspo-

ravanje traje kraće od jednog perioda rotacije (giracije) čestice. Zbog toga utjecaj zrcala na

udarnom valu može biti slabiji nego u slučaju standardnog magnetskog zrcala, tj. kritični kut

uspona bi mogao biti veći od iznosa danog jednadžbom (2.7).

Slika 2.4: a) Refleksija čestice na magnetskom zrcalu (crne i sive krivulje sa strelicom prikazuju trajek-
torije dolazeće i reflektirane čestice); b) Povećanje jediničnog toka čestica zbog sažimanja u području
iza udarnog vala.

Da bismo dobili broj čestica koje nisu reflektirane magnetskim zrcalom na fronti udarnog

vala, pretpostavit ćemo izotropnu raspodjelu čestica te integrirati preko prostornog kuta dΩ:
s

sinϑdϑdϕ , gdje integriramo preko 0 ≤ ϑ ≤ α0 i 0 ≤ ϕ ≤ 2π (slika 2.5). Budući da α0 ne

ovisi o ϕ , vrijedi
∫

dϕ = 2π . Dobiveni rezultat dijelimo s integralom preko cijele polu-sfere,

0 ≤ ϑ ≤ π/2, 0 ≤ ϕ ≤ 2π , te odred̄ujemo udio čestica koje prelaze frontu udarnog vala:

km = 1− cosα0 . (2.8)

Na slici 2.6a prikazana je ovisnost omjera polja B2/B1 o kutu θ1 za različite vrijednosti plaz-
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Slika 2.5: Skica prostornih kutova čestica koje su reflektirane magnetskim zrcalom na fronti udarnog
vala (sjenčana površina): čestice koje dolaze iz proizvoljnog azimutalnog smjera ϕ reflektiraju se ako im
je kut uspona ϑ ≥ ϑ0.

menog omjera sažimanja X , dok je na slici 2.6b dana ovisnost o X za različite vrijednosti θ1.

Budući da je omjer B2/B1 uvijek manji od 4 (vidjeti poglavlje 5. u Priest, 2000.), parametar

km mora biti veći od ≈ 0.13, a iznosi približno 1 u slučaju vrlo slabog udarnog vala kada je B2 ≈
B1. Ovisnost km o kutu θ1 prikazana je na slici 2.6c za različite vrijednosti omjera plazmenog

sažimanja X , dok je na slici 2.6d prikazan kao funkcija od X za različite vrijednosti θ1.

Magnetski tok očuvan je duž magnetske cijevi (eng. flux-tube) pa vrijedi

B1A1 = B2A2 , (2.9)

gdje A1 i A2 predstavljaju poprečni presjek elementa plazme u magnetskoj cijevi ispred i iza

udarnog vala (slika 2.4b). Budući da broj GCR čestica koje prolaze kroz površinu A1 mora biti

jednak broju čestica koje prolaze kroz površinu A2 (zanemarujemo raspršenje), jednadžba (2.9)

definira koliko se tok čestica kroz jediničnu površinu poveća zbog sažimanja magnetskog polja

na udarnom valu.

Kombiniranjem učinka sažimanja i učinka magnetskog zrcala dobivamo

Φ2

Φ1
= km

B2

B1
, (2.10)

gdje su Φ1 i Φ2 tokovi GCR-a kroz jediničnu površinu ispred i iza udarnog vala. Slike 2.6a-2.6d

pružaju uvid u to koliko sažimanje povećava tok, a koliko ga magnetsko zrcalo smanjuje.

Treba uočiti da uz primijenjene aproksimacije ni jedan učinak ne ovisi o energiji čestice.

Ukupni učinak definiran jednadžbom 2.10 je prikazan na slikama 2.6e i 2.6f. Analizom grafova

na slikama 2.6e i 2.6f uočavamo da model predvid̄a najveće FD amplitude za kvazi-okomiti dio
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Slika 2.6: Ovisnost omjera magnetskih polja iza i ispred udarnog vala, B2/B1, o: a) kutu nagiba θ1, b)
omjeru sažimanja X = ρ2/ρ1; Ovisnost parametra magnetskog zrcala km o: c) kutu nagiba θ1, d) omjeru
sažimanja X ; Ovisnost omjera jediničnih tokova iza i ispred udarnog vala o: e) kutu nagiba θ1, f) omjeru
sažimanja X .
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udarnog vala velike jakosti X . Konkretno, za θ1 ≈ 90∘ i X ≈ 4 dobivamo Φ2/Φ1 ≈ 0.53, tj.

najveće amplitude FD-a iznose oko A ≡ 1−Φ2/Φ1 = 47 %. U slučaju kvazi-longitudinalnog

udarnog vala situacija je složenija. U tom slučaju najveće amplitude su u rasponu 2 . X . 3,

ali manje nego za kvazi-okomite udarne valove. Za θ1 ≈ 0∘, najniža vrijednost Φ2/Φ1 ≈ 0.62,

koja odgovara FD amplitudi od A = 38 %, nad̄ena je za X ≈ 2.5.

2.3 Razmatranja vrijednosti amplitude FD-a

S porastom kuta nagiba, θ1, rastu i parametar magnetskog zrcala km i omjer polja B2/B1, tj. po-

većava se i utjecaj magnetskog zrcala i učinak sažimanja. Med̄utim, tok u području iza udarnog

vala Φ2 uvijek je manji od toka ispred udarnog vala Φ1 jer je promjena parametra km veća od

promjene omjera polja B2/B1.

Ukupno gledano, omjer Φ2/Φ1 smanjuje se povećanjem θ1, što odgovara porastu FD am-

plitude A = 1−Φ2/Φ1. Varijacije A(θ1) su veće za veći X , posebno za kutove nagiba manje od

približno 45∘ (Slika 2.6e). Iznad te vrijednosti omjer Φ2/Φ1 postaje gotovo konstantan, tj. ne

ovisi značajno o vrijednosti θ1.

Omjer Φ2/Φ1 se znatno smanjuje, tj. FD amplituda A znatno raste, s povećanjem omjera

sažimanja X do vrijednosti od X ≈ 2. Za kvazi-okomiti udarni val (θ1 & 60∘), A se nastavlja

povećavati i za veće X , ali sporije. Za kvazi-longitudinalni udarni val (θ1 . 30∘), za X &

2.5, omjer Φ2/Φ1 postaje približno konstantan ili se čak povećava (tj. A se smanjuje) ako je

θ1 . 15∘. To je uzrokovano ponašanjem omjera B2/B1, koji se počinje smanjivati za velike

vrijednosti X . Kada X → 1 (a s time i Alfvénov Machov broj MA1 → 1 ), neovisno o kutu

nagiba θ1, oba učinka su zanemariva, tj. Φ2/Φ1 → 1 i A → 0.

Iz gornjeg razmatranja proizlazi da se najveće amplitude očekuju za kvazi-okomiti udarni

val (θ ≈ 90∘), gdje je za najjače udarne valove (X . 4) FD amplituda A = 1−Φ2/Φ1 . 1−
0.53 = 47%. Za slabije udarne valove za koje je X . 1.5, amplituda bi bila ispod 35 %. U

slučaju kvazi-longitudinalnog vala, najveća amplituda se očekuje za udarne valove s X ≈ 2 – 3,

i tada iznosis A ≈ 40%.

Dakle, najveće FD amplitude dobivene ovim modelom značajno su veće od opaženih. Osim

spomenutih mehanizama obuhvaćenih modelom postoje i drugi, npr. raspršenje ili difuzija te

ubrzanje čestice na udarnom valu, koji takod̄er imaju utjecaj na ukupnu amplitudu, a ovdje nisu

uzeti u obzir. Med̄utim, učinak magnetskog zrcala definiran jednadžbom (2.8) daje samo kva-

litativne procjene jer je prava situacija na fronti udarnog vala puno složenija od “standardnog”

prikaza magnetskog zrcala koji se temelji na očuvanju magnetskog momenta u cilindričnoj ge-

ometriji. Budući da je fronta udarnog vala znatno tanja od Larmorovog polumjera GCR čestice,

očuvanje magnetskog momenta je narušeno. Zbog toga, te zbog činjenice da model daje ampli-

tude koje su višestruko veće od opaženih, možemo zaključiti da ne možemo modelirati utjecaj
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udarnog vala na tok GCR čestica magnetskim zrcalom.
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Poglavlje 3

Interakcija GCR-a s udarnim valom

Budući da se magnetsko zrcalo pokazalo kao neprihvatljiv model, analizirat ćemo interakciju

udarnog vala i GCR čestica u ovisnosti o ključnim svojstvima udarnog vala (debljina udarnog

vala, jakost polja ispred udarnog vala B1, omjer jakosti polja iza i ispred udarvnog vala B2/B1 te

kut nagiba tanθ = B1y/B1x) te svojstvima čestica (energija, komponente početne brzine). Ovo

istraživanje objavljeno je u recenziranom časopisu Solar Physics, a ovdje prenosimo sadržaj

članka Kirin i dr., 2020.

Koristimo testnu česticu, konkretno proton od 1 GeV. Pretpostavljamo da je struktura udar-

nog vala laminarna i glatka jer najveće fluktuacije mogu biti otprilike njegove veličine što je

znatno manje od tipičnog Larmorovog polumjera GCR čestice pa one neće imati utjecaj na čes-

ticu. Ovakav pristup primjeren je samo za protone visokih energija koji interagiraju s udarnim

valovima opaženim na 1 AU. Ne može se primijeniti na razmatranja Sunčevih energetskih čes-

tica (SEP) koje zahtijevaju drugačiji način modeliranja (Desai i Giacalone, 2016.). Za izgrad-

nju potpunog modela potrebno je provesti integraciju po svim smjerovima za protone različitih

energija što je izvan opsega ovog rada.

3.1 Model

Opaženo je da med̄uplanetarni udarni valovi povezani s ICME-ima nalikuju MHD udarnim

valovima brzog moda jer je magnetsko polje iza vala jače od magnetskog polja ispred vala

(Kilpua i dr., 2017.). Stoga promatramo 2D MHD udarni val brzog moda u interakciji s GCR

protonima. Magnetsko polje vala definiramo tako da sadrži komponente paralelne i okomite na

frontu udarnog vala (slika 3.1). Pri modeliranju ponašanja protona visokih energija vodimo se

pretpostavkama koje navodimo u nastavku.

∙ Debljina vala znatno je manja od Larmorovog polumjera protona pa ne možemo primije-

niti standardnu aproksimaciju magnetskog zrcala. Ponašanje protona će zbog toga ovisiti

ne samo o omjeru jakosti polja ispred i iza udarnog vala ili kutu nagiba, već i o debljini
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(a)

(b)

Slika 3.1: a) Shematski prikaz ICME-a koji ispred sebe stvara udarni val; b) Uvećano područje udarnog
vala: promjena konfiguracije magnetskog polja unutar kosog MHD udarnog vala brzog moda. Magnet-
sko polje u području ispred udarnog vala (x < 0) je slabije od magnetskog polja iza udarnog vala (x > d).
Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.

udarnog vala što kod magnetskog zrcala nije slučaj.

∙ Pretpostavljamo da je tok GCR čestica izotropan pa testna čestica može imati proizvoljan

smjer u odnosu na frontu udarnog vala.

∙ Smjer čestice u odnosu na frontu udarnog vala ne ovisi samo o kutu nagiba već i o nje-

noj energiji te azimutalnom kutu φ (slika 3.2). Dakle, ovisi o kutu upada u odnosu na

magnetsko polje i površinu vala.

∙ Budući da sam kut nagiba ne definira smjer dolazeće čestice, za opis trajektorije protona

koristit ćemo, radi jednostavnosti, Kartezijev koordinatni sustav.

Koordinatni sustav posatavljamo tako da je x-os paralelna normali udarnog vala, a y-os

okomita na nju. Prema zakonu očuvanja magnetskog toka x-komponenta magnetskog polja se

ne mijenja. Uzimamo da je z-komponenta magnetskog polja nula. y-komponenta se mijenja od
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Slika 3.2: Azimutalni kut φ . Čestice različitih azimutalnih kutova imaju različite vrijednosti komponenti
brzine u trenutku ulaska u udarni val pa se zbog toga različito ponašaju unutar njega. Preuzeto iz Kirin
i dr., 2020.

vrijednosti B1y ispred udarnog vala na vrijednost B2y iza udarnog vala. Budući da je magnetsko

polje iza MHD udarnog vala jače nego ispred njega, a x-komponenta ostaje nepromijenjena,

mora vrijediti B2y > B1y. Pretpostavljamo najjednostavniji slučaj gdje se y-komponenta unutar

udarnog vala mijenja linearno

By(x) = B1y +(B2y −B1y)
x
d
. (3.1)

Ovdje By(x) predstavlja y-komponentu magnetskog polja unutar udarnog vala, d je njegova

debljina, a x je udaljenost od prednjeg ruba udarnog vala, pri čemu mora vrijediti By(0) = B1y i

By(d) = B2y

Radi jednostavnosti modela pretpostavljamo da je magnetsko polje ispred i iza udarnog vala

homogeno i protoni se gibaju po helikoidnoj putanji duž silnica polja. Med̄utim, polje unutar

vala nije homogeno pa putanja protona više nije helikoidna. S druge strane, brzina protona se

ne mijenja jer stacionarno magnetsko polje ne može promijeniti energiju protona.

Jednadžba gibanja

F = ma = qv×B (3.2)

napisana po komponentama daje

ax =− q
m

vzB1y −
q
m

vz
∆By

d
x, (3.3)

ay =
q
m

vzBx, (3.4)
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az =
q
m

vxB1y −
q
m

vyBx +
q
m

vx
∆By

d
x, (3.5)

gdje je ∆By = B2y−B1y, m = m0 · γ , a γ =
√

1
1−( v

c )
2 je Lorentzov faktor za proton brzine v i c je

brzina svjetlosti.

Da bismo dobili trajektorije protona numerički rješavamo gornje jednadžbe, korištenjem

programskog paketa MATLAB. Prilikom odred̄ivanja trajektorija mijenjamo vrijednosti kom-

ponenata početne brzine (početna vrijednost se odnosi na vrijednost u trenutku kada se čestica

nalazi na prednjem rubu udarnog vala), tj. v0x, v0y i v0z, energiju protona te parametre udarnog

vala (njegovu debljinu, jakost polja ispred vala, B1, omjer polja iza i ispred udarnog vala B2/B1,

te kut nagiba tanθ = B1y/B1x). Korištena numerička metoda je stabilna i ne unosi numeričko

povećanje energije. Naglašavamo da numeričko povećanje energije ne bi utjecalo na dobivene

rezultate jer je to učinak koji se javlja sa svakom rotacijom čestice, a u simulacijama je Larmo-

rov polumjer znatno veći od debljine udarnog vala. Početni uvjeti definirani su komponentama

početne brzine. Budući da proton odred̄ene energije ima odred̄enu ukupnu brzinu, dvije kom-

ponente brzine odred̄uju treću. Zbog toga u nastavku definiramo samo energiju protona i dvije

od tri komponente brzine, a treću možemo jednostavno izračunati. Odabiremo komponente v0x

i v0z jer se u slučaju povratka protona prema prednjem rubu udarnog vala v0x mora smanjivati

te poprimiti negativne vrijednosti, a akceleracija u x-smjeru eksplicitno ovisi samo o v0z, ali ne

i o v0y. Trajektorije za dane parametre udarnog vala daju nam uvid u njegov utjecaj na protone

različitih energija, kutova nagiba i upadnih smjerova. Na svim slikama, udaljenost u x-smjeru je

skalirana na debljinu vala d, tako da je njegova debljina uvijek 1, a udaljenost iznosa npr. 10 u

x-smjeru predstavlja duljinu 10d. Negativne vrijednosti x predstavljaju područje ispred udarnog

vala, tj. udaljenost od njegovog ruba na x = 0.

3.2 Testni primjeri za proton

Ispred udarnog vala proton se giba po helikoidnoj putanji duž silnica homogenog magnetskog

polja. Nakon ulaska u udarni val polje više nije homogeno pa se putanja protona počinje mije-

njati. Iako je debljina udarnog vala vrlo mala u usporedbi s polumjerom helikoide, udarni val

može imati značajan utjecaj na putanju protona. Utjecaj udarnog vala je očit ako pogledamo

trajektorije protona prije i poslije (slika 3.3) njihove interakcije. Vidimo da ovisno o početnim

uvjetima, odnosno parametrima udarnog vala, proton može biti reflektiran ispred udarnog vala,

u područje iz kojeg je došao, ili može prijeći iza udarnog vala, ali s bitno drugačijim polumje-

rom helikoide po kojoj se nastavlja gibati. Iako se iza udarnog vala nalazi turbulentno područje

u kojem magnetsko polje nije homogeno, ovdje nam je bitan isključivo učinak udarnog vala

pa u tu svrhu polje iza vala definiramo kao homogeno. Promjenu putanje najjednostavnije je
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pokazati na primjeru longitudinalnog udarnog vala kod kojeg je polje ispred njega paralelno s

normalom, tj. komponenta By je nula. U tom slučaju ispred udarnog vala ne postoji ubrzanje

u x-smjeru i x-komponenta brzine se ne mijenja, vx = konst., (slika 3.4). Promjena započinje

unutar samog udarnog vala. Proton može biti reflektiran, pri čemu se vx najprije smanjuje, a

zatim poprima negativne vrijednosti ili može prijeći u područje iza udarnog vala. Reflektirani

proton se udaljava od vala i, budući da je polje homogeno i paralaleno s normalom, više se

nikad ne može vratiti. U slučaju prolaska iza udarnog vala, gdje silnice polja više nisu para-

lelne s normalom (By više nije nula) proton može uslijed gibanja po helikoidi ponovno ući u

udarni val i nakon toga se ponovno vratiti ispred vala (slika 3.5, plava linija). Napominjemo da

ubrzavanje u x-smjeru ne znači povećanje energije jer se istovremeno usporava u y-smjeru, a

pretpostavljamo da ne postoji električno polje. Takod̄er je moguće i da proton nastavni gibanje

iza udarnog vala bez da se vrati u udarni val ili ispred njega (slika 3.4, crvena isprekidana linija).

Parametri protona i polja u ovim primjerima odabrani su proizvoljno kako bi rezultati što jasnije

predočili moguće situacije. Vrijednosti parametara dane su u opisima slika.

(a) (b)

Slika 3.3: Učinak longitudinalnog udarnog vala na gibanje protona energije 1 GeV. Početna brzina
iznosi v0 = 0.875c i u oba slučaja vrijedi v0z =−250 000 km s−1 =−0.834c. Parametri udarnog vala su:
B1 = 5 nT, B2/B1 = 1.5, d = 10 000 km; a) Proton prolazi kroz udarni val i nastavlja gibanje iza njega s
manjim Larmorovim polumjerom jer se nalazi u jačem magnetskom polju. x-komponenta početne brzine
je: v0x = 40 000 km s−1 = 0.133c a kut nagiba ϑ = 81.25∘; b) Proton se reflektira unutar udarnog vala i
vraća se u područje ispred njega. x-komponenta početne brzine iznosi: v0x = 10 000 km s−1 = 0.033c a
kut nagiba je ϑ = 87.84∘. Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.

U općenitom slučaju kosog udarnog vala imamo slične, ali malo složenije scenarije. U

svakom od njih proton nailazi na udarni val što znači da ima pozitivnu vrijednost x-komponente

brzine, v0x > 0, (negativna vrijednost bi značila da se udaljava od udarnog vala, a budući da je

brzina protona veća od brzine vala, u tom slučaju nikada ne bi došlo do interakcije). Moguća su

tri scenarija:

∙ x-komponenta brzine protona se smanjuje i postaje negativna te je proton reflektiran u

područje ispred udarnog vala. Nakon refleksije proton se nastavlja udaljavati od vala i
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nikad ne dolazi do područja iza vala.

∙ Proton je prošao udarni val, i nastavlja helikoidno gibanje u području iza vala. Ova i

prethodna mogućnost su istovjetne onima kod longitudinalnog vala.

∙ Zadnja mogućnost je nešto složenija. Proton je najprije ili reflektiran u područje ispred

udarnog vala ili je prošao iza njega. Nakon bilo koje od te dvije opcije proton, zbog he-

likoidnog gibanja, može ponovno ući u udarni val i izaći na bilo koju stranu te ponavljati

cijeli proces nekoliko puta (slika 3.6). To ponašanje je moguće sve dok se proton ne udalji

od udarnog vala na udaljenost veću ili jednaku Larmorovom radijusu.

(a) (b)

Slika 3.4: a) Gibanje dva protona različitih vrijednosti komponente početne brzine v0z u x-smjeru. Is-
prekidana crvena linija predstavlja proton koji je prošao kroz udarni val (v0z = −250 000 km s−1 =
−0.834c), a plava puna linija reflektirani proton koji se vratio u područje ispred udarnog vala (v0z =
250 000 km s−1 = 0.834c). b) Promjena x-komponente brzine, vx, za protone sa slike a). Početna vri-
jednost brzine u x-smjeru, v0x, je ista u oba slučaja, tj. v0x = 15 000 km s−1 = 0.050c pa je kut nagiba
ϑ = 86.72∘. Budući da se radi o longitudinalnom udarnom valu, x-komponenta brzine je konstanta u
području ispred udarnog vala. Parametri udarnog vala su: B1 = 5 nT, B2/B1 = 1.5, d = 10 000 km.
Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.

Neovisno o tome hoće li proton na kraju završiti ispred ili iza udarnog vala, bitno je napo-

menuti da kad jednom ud̄e u područje iza vala, može biti detektiran kao čestica koja je prošla

kroz udarni val, tj. doprinosi broju čestica u tom području. Pri tome će protoni prodrijeti do

različitih dubina u području iza udarnog vala što će rezultirati sa sve manjim brojem protona na

većoj udaljenosti od udarnog vala. Iz toga slijedi da je Forbushevo smanjenje najmanje uz sam

udarni val, a njegov iznos je odred̄en česticama koje su reflektirane na udarnom valu i nikada

ne dod̄u iza njega. Najveći iznos amplitude FD-a odred̄en je česticama koje prod̄u u područje

iza udarnog vala i nikad se ne vrate u područje ispred njega.
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(a) (b)

Slika 3.5: Usporedba a) trajektorija i b) x-komponenti brzine, vx, za proton reflektiran unutar samog
longitudinalnog udarnog vala (crvena isprekidana linija) i za proton vraćen iz područja iza udarnog vala
(plava puna linija). Oba protona imaju istu početnu vrijednost vx, v0x = 40 000 km s−1 = 0.133c i kut
nagiba ϑ = 81.25∘, ali proton koji je reflektiran unutar udarnog vala ima veću početnu vrijednost vz, tj.
v0z = 259 000 km s−1 = 0.864c, a proton vraćen iz područja iza udarnog vala ima v0z = 220 000 km s−1 =
0.734c. Parametri udarnog vala su: B1 = 5 nT, B2/B1 = 4, d = 10 000 km. Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.

Slika 3.6: Trajektorije protona energije 1 GeV nakon reflektiranja unutar udarnog vala s prame-
trima B2/B1 = 4, B1 = 5 nT, kutom nagiba θ = 45∘ i debljine d = 10 000 km. Oba protona
(v0x = 20 000 km s−1 = 0.067c) su reflektirana unutar udarnog vala i vraćena u područje ispred njega.
Nakon toga oba ponovno ulaze u udarni val i ovog puta uspijevaju proći u područje iza njega. Jedan
proton nastavlja gibanje u tom području (plava linija, v0z = 150 000 km s−1 = 0.500c, ϑ = 50.81∘),
a drugi se ponovno vraća u područje ispred udarnog vala gdje nastavlja svoje gibanje (crvena linija,
v0z = 220 000 km s−1 = 0.734c, ϑ = 64.20∘). Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.
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3.3 Analiza parametarskog prostora

Istražit ćemo kako udarni val sa zadanim parametrima (debljina udarnog vala d, magnetsko

polje ispred njega B1, kut nagiba θ i omjer polja iza i ispred vala B2/B1) utječu na ponašanje

protona. Uzet ćemo u obzir protone različitih energija što znači da će imati različite brzine u tre-

nutku nailaska na udarni val. Za referentnu točku uzimamo proton energije 1 GeV, B1 = 5 nT i

omjer polja B2/B1 = 4 što je gornja granica za okomiti udarni val. Uobičajen raspon vrijednosti

za debljinu udarnog vala iznosi izmed̄u 40 km i 120 000 km (Pinter, 1980.). Uzet ćemo da je

debljina udarnog vala d = 1 000 km što je približno vrijednost dana u Tablici 3 u Pinter(1980.).

Veća debljina udarnog vala daje čestici više vremena da se reflektira, tj. više vremena da vx

padne na nulu što rezultira većim brojem reflektiranih čestica. Ovo je bitna razlika u odnosu na

magnetsko zrcalo gdje uvjet zrcaljenja ne ovisi o debljini samog magnetskog zrcala. No kao što

smo već naglasili, ne koristimo model magnetskog zrcala jer je debljina udarnog vala manja od

Larmorovog polumjera protona.

Slika 3.7 prikazuje promjenu x-komponente brzine protona unutar udarnog vala za različite

početne uvjete. Na slici 3.7a mijenjamo početne vrijednosti vx dok početna vrijednost vz ostaje

ista. Za proton energije 1 GeV i početnu vrijednost v0z = 260 000 km s−1 = 0.867c, iznos

v0x mora biti manji od približno 17 000 km s−1 = 0.057c (što je više nego 10 puta manje od

v0z) da bi se proton mogao reflektirati. S druge strane, ako zadržimo konstantnu početnu vri-

jednost v0x = 10 000 km s−1 = 0.033c i mijenjamo početnu vrijednost vz (Slika 3.7b), vidimo

da početna vrijednost v0z mora biti veća od 100 000 km s−1 = 0.333c da bi se proton reflekti-

rao. Da bi se proton reflektirao neovisno o početnoj vrijednosti v0x, v0z mora iznositi najmanje

261 918 km s−1 = 0.874c, što znači 99.80% ukupne brzine protona energije 1 GeV.

Slika 3.8 pokazuje da je situacija za longitudinalni udarni val kvalitativno ista i kvantitativno

vrlo slična. Ukupno polje je isto kao u prethodnom primjeru, ali se kut nagiba udarnog vala

razlikuje, a zbog toga i komponente polja. Kao što se može vidjeti na grafovima, u polju sa

slabijom y-komponentom (npr. longitudinalni udarni val) vx će se uspjeti smanjiti na nulu za

nešto veće vrijednosti v0z. To je u skladu s jednadžbom (3.3) gdje jače polje B1y rezultira većom

akceleracijom ax. Do istog bismo zaključka došli promatranjem utjecaja kvazi-okomitog vala.

U sljedećem koraku odred̄ujemo kritične vrijednosti v0x i v0z za koje se proton reflektira na

rubu udarnog vala (x ≈ d). Za sve v0x manje, ili v0z veće od tih kritičnih vrijednosti, proton

će se reflektirati unutar udarnog vala. To nam daje raspon vrijednosti unutar kojih možemo

integrirati da bismo dobili postotak reflektiranih protona. Budući da je ukupna brzina protona

konstantna, vrijednost v0y odred̄ena je odabirom v0x i v0z. Med̄utim, predznak v0z ima važnu

ulogu, pogotovo pri malim v0x i v0z kada je v0y velik. Negativna i velika vrijednost v0y daje

veliku i pozitivnu vrijednost az koja naglo povećava v0z što pak smanjuje v0x. To je prikazano u

tablici 3.1 gdje su za odred̄eni v0x, dane kritične vrijednosti v0z za pozitivne i negative vrijednosti
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Slika 3.7: Promjena x-komponente brzine protona unutar kosog udarnog vala (B1 = 5.0 nT, B2/B1 = 4
i θ = 45∘). Mijenjamo početne uvjete za proton energije 1 GeV i udarni val debljine 1 000 km; a) pri-
kazuje promjenu vx s udaljenošću od ruba udarnog vala za različite početne vrijednosti vx i konstantnu
početnu vrijednost vz, konkretno v0z = 260 000 km s−1 = 0.867c; b) prikazuje promjenu vx s udaljenošću
od ruba udarnog vala za različite početne vrijednosti vz i konstantnu početnu vrijednost vx, konkretno
v0x = 10 000 km s−1 = 0.033c. Kada vx padne na nulu unutar udarnog vala, tj. za x < 1, nastavit će
se smanjivati, odnosno bit će sve negativnija što znači da je proton reflektiran i giba se u −x-smjeru.
Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.
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Slika 3.8: Promjena x-komponente brzine protona unutar longitudinalnog udarnog vala za proton ener-
gije 1 GeV i udarni val debljine 1 000 km (B1 = 5 nT and B2/B1 = 4). Preuzeto iz Kirin i dr., 2020.

v0y. Ako je v0x veći od približno 16 800 km s−1 = 0.056c proton se neće reflektirati bez obzira

na vrijednost v0z. Za v0x koji su blizu toj vrijednosti, kritična vrijednost v0z je približno ista za

pozitivne i negativne v0y. Med̄iutim, za male v0x kritične vrijednosti v0z se značajno razlikuju

za pozitivne i negativne v0y.

Za protone energije 1 GeV, v0x = 16 800 km s−1 = 0.056c je najveća vrijednost x-komponente

početne brzine koja omogućava refleksiju protona. U tom slučaju, v0z mora iznositi barem
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Tablica 3.1: Kritične vrijednosti v0z za različite v0x za pozitivne (drugi red) i negativne (treći red) v0y.
Vrijednosti su dane u km s−1. Parametri polja su B1 = 5.0 nT, B2/B1 = 4, θ = 45∘ i d = 1 000 km.

v0x 1 000 2 000 4 000 8 000 12 000 16 000 16 800

v0z(v0y > 0) 19 100 22 400 24 200 63 000 135 400 237 900 261 900

v0z(v0y < 0) 0 0 6 900 55 000 130 800 236 000 261 500

Tablica 3.2: Kritične vrijednosti v0z za različite v0x i protone različitih energija. Parametri polja su
B1 = 5.0 nT, B2/B1 = 4, θ = 45∘ i d = 1 000 km.

E [GeV] v0x [km s−1] v0z [km s−1] v0z/v0

1 16 800 261 800 0.9974

10 7 550 298 400 0.9983

100 2 490 299 500 0.9983

261 900 km s−1 = 0.874c. Ako povećamo energiju protona na 10 GeV, dobivamo da najveća

vrijednost v0x iznosi 7 550 km s−1 = 0.025c. Za još veće energije, npr. 100 GeV, najveća vrijed-

nost v0x uz koju je moguća refleksija je još manja i iznosi 2 480 km s−1 = 0.008c. Istovremeno,

početna vrijednost v0z u odnosu na v0 ostaje gotovo ista (tablica 3.2). To pokazuje da će sve

manji postotak čestica biti reflektiran s povećanjem energije, tj. Forbushevo smanjenje će biti

jače za čestice nižih energija. To je u skladu s opažanjima koja pokazuju da postoji ovisnost

amplitude FD-a o rigiditetu (npr. Lockwood, 1971.; Cane, 2000.).

Smanjivanje omjera polja B2/B1 rezultira slabijim magnetskim poljem iza udarnog vala, B2,

ali i slabijim magnetskim poljem unutar njega. To bi trebalo uzrokovati manji FD u skladu s

opažanjima prema kojima je FD amplituda veća u slučaju jačih polja (e.g. Belov i dr., 2001.;

Dumbović i dr., 2011., 2012.; Richardson i Cane, 2011.). Ako pogledamo najveće moguće

početne vrijednosti vx (tablica 3.3) vidimo da su zaista manje nego u prethodnim slučajevima,

dok odgovarajući v0z ostaje gotovo isti.

Sličan, ali jači učinak nastaje kada smanjimo vrijednost magnetskog polja ispred udarnog

vala, B1. Ako mu postavimo vrijednost na B1 = 2.5 nT i B2/B1 = 4, što daje istu vrijednost B2

Tablica 3.3: Kritične vrijednosti v0z za različite v0x i protone različitih energija. Parametri polja su
B1 = 5.0 nT, B2/B1 = 2, θ = 45∘ i d = 1 000 km.

E [GeV] v0x [km s−1] v0z [km s−1] v0z/v0

1 12 500 261 300 0.9956

10 5 600 298 700 0.9993

100 1 855 299 500 0.9983
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Tablica 3.4: Kritične vrijednosti v0z za različite v0x i protone različitih energija. Parametri polja su
B1 = 2.5 nT, B2/B1 = 4, θ = 45∘ and d = 1 000 km.

E [GeV] v0x [km s−1] v0z [km s−1] v0z/v0

1 11 800 261 900 0.9979

10 5 340 298 600 0.9990

100 1 760 299 300 0.9977

Tablica 3.5: Kritične vrijednosti v0z za različite v0x i protone različitih energija. Parametri polja su
B1 = 5.0 nT, B2/B1 = 4, θ = 45∘ and d = 10 000 km.

E [GeV] v0x [km s−1] v0z [km s−1] v0z/v0

1 52 800 256 600 0.9976

10 23 800 296 400 0.9916

100 780 294 000 0.9800

kao u prethodnim slučajevima, dobit ćemo još manju maksimalnu vrijednost v0x (tablica 3.4).

U ovom slučaju je manja vrijednost komponente B1y pa je i manja x-komponenta akceleracije u

jednadžbi (3.3) te je potrebno više vremena da vx postane nula.

Konačno, Tablica 3.5 dokazuje početnu tvrdnju: za deblje udarne valove, tj. za veće vrijed-

nosti d u jednadžbi (3.3), dopuštene su veće vrijednosti v0x jer, iako je deceleracija ax manja,

čestica ima više vremena za refleksiju.

3.4 Učinak sjene udarnog vala

Forbusheva smanjenja imaju postupan oporavak koji traje nekoliko dana. Postoje jake indika-

cije da je produljena faza oporavka posljedica udaljavanja udarnog vala od opažača. Širenjem

u med̄uplanetarnom prostoru, udarni val reflektira čestice koje nailaze na njegovu frontu što

ostavlja dojam "bacanja sjene" na opažača. Njegovim udaljavanjem, sjena postaje sve manja

što znači da je utjecaj sve slabiji. To rezultira oporavakom broja čestica GCR koji odgovara

eksponencijalnoj funkciji (Lockwood i dr., 1986., Dumbović i dr., 2011.). Iako je faza opo-

ravka u više studija uspješno modelirana eksponencijalnom funkcijom (Penna i Quillen, 2005.;

Jämsén i dr., 2007.;Usoskin i dr., 2008.; Zhao i Zhang, 2016.; Munini i dr., 2018.), nije uvijek

primjenjiva (Dumbović i dr., 2011.). To može biti zbog neke druge med̄uplanetarne strukture

ili zbog definicije faze oporavka. Faza oporavka počinje u minimumu smanjenja, tj. u središtu

magnetske strukture. Zbog toga je prvi dio faze oporavka odred̄en interakcijom s magnetskim

izbačajem dok eksponencijalna faza oporavka, povezana s udaljavanjem udarnog vala, započi-

nje nakon prolaska samog izbačaja. Uzevši u obzir navedeno, amplitudu broja GCR čestica,
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A(r), u ovoj fazi oporavka možemo izraziti kao modificiranu eksponencijalnu funkciju

A(r) = A0(r)e−
r−r0

λ , (3.6)

gdje je r radijalna udaljenost, r0 udaljenost na kojoj započinje oporavak, A0(r) je funkcija koja

odred̄uje amplitudu oporavka, a λ je konstanta. Postoji radijalni gradijent GCR-a koji iznosi

oko 3% (Webber i Lockwood, 1999.; Gieseler i Heber, 2016.; Lawrence i dr., 2016.). U Dum-

bović i dr. (2018.) pokazano je da je taj gradijent premali da bi imao utjecaj na FD uzrokovan

usukanom magnetskom cijevi. Iako u slučaju oporavka može imati značajniji utjecaj, radi jed-

nostavnosti ćemo uzeti da je gustoća čestica GCR konstantna. A0(r) ne može biti konstanta jer

A(r) mora zadovoljavati rubni uvjet A(rend) = 0, što znači da se broj GCR čestica mora pot-

puno oporaviti na nekoj udaljenosti rend. Transformacija jednadžbe 3.6 u vremensku domenu

moguća je uz zamjenu r → vshockt (pretpostavljamo da je brzina udarnog vala konstantna) što

daje relaciju

A(t) = A0(t)e−
t−t0

τ , A0(t) = A′+(t − t0)/τ, (3.7)

gdje je A(t) relativna amplituda broja GCR čestica i najveća vrijednosti joj je jednaka ampli-

tudi FD-a uzrokovanoj turbulentnim područjem iza udarnog vala, A′, A0(t) je funkcija koja

odred̄uje amplitudu oporavka, t0 označava vrijeme početka oporavka, a τ je karakteristično vri-

jeme oporavka definirano konstantom λ , tj. τ = λ/v. Funkcija A0(t) odabrana je proizvoljno

kao najjednostavniji oblik koji zadovoljava uvjete početnog i konačnog stanja (A(t0) = A′ i

A(tend) = 0). Karakteristično vrijeme oporavka, τ , može se tretirati kao slobodni parametar, ali

treba biti povezan s brzinom i prostornim opsegom udarnog vala.
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Poglavlje 4

Interakcija galaktičkih kozmičkih zraka s
magnetskom strukturom ICME-a

Budući da se ICME sastoji od udarnog vala i turbulentnog područja iza njega te magnetske

strukture, svaki od tih dijelova utjecat će na tok kozmičkih zraka i zajedno stvoriti Forbushevo

smanjenje. Prva faza FD-a započinje dolaskom udarnog vala i ograničena je na područje tur-

bulentnog magnetskog polja iza udarnog vala. Amplituda smanjenja u tom području dostiže

maksimum na njegovom kraju. Smanjenje je posljedica djelovanja turbulentnog magnetskog

polja i može se modelirati propagirajućom difuzivnom barijerom (Wibberenz i dr., 1997.; Wib-

berenz i dr., 1998.). Druga faza FD-a odgovara magnetskoj strukturi CME-a i osim drugog

koraka FD-a, uključuje i prvi dio oporavka. Prostorno je ograničena na područje CME magnet-

ske strukture. Treća i zadnja faza obuhvaća eksponencijalni oporavak povezan sa smanjenjem

utjecaja sjene udarnog vala i započinje na kraju CME magnetske strukture.

Budući da je ovako opisana promjena amplitude dana u prostoru, potrebno ju je transfor-

mirati u vremensku domenu. U tu svrhu koristimo profil brzine. Brzina se linearno smanjuje

zbog ekspanzije što rezultira asimetrijom vremenski ovisnog FD-a. Asimetrija donekle izgla-

d̄uje prijelaze izmed̄u opisanih područja. Zbog toga FD često djeluje kao jedinstveni fenomen,

pogotovo jer postoji i niz drugih aspekata koji mogu utjecati na izmjereni GCR tok (vremenska

rezolucija, raspon energija, vanjski utjecaji ili čak karakteristike strukture - brži ICME-i stvaraju

veću asimetriju).

U ovom poglavlju koristit ćemo analitički difuzijsko-ekspanzijski model Forbushevog sma-

njenja, ForbMod, koji se temelji na okomitoj difuziji čestica u magnetsko uže (Dumbović i dr.,

2018.). Model je objavljen u recenziranom časopisu The Astrophysical Journal, a ovdje preno-

simo dijelove članka Dumbović i dr., 2018. Prilagodba modela na ovisnost o energiji objavljena

je u časopisu Solar Physics te ovdje prenosimo dijelove članka Dumbović i dr., 2020. Proširit

ćemo model uključivanjem čestica svih energija te na temelju FD amplituda dobivenih opaža-

njima odrediti parametre širenja CME magnetske strukture. Iz dobivenih parametara odredit
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(a) (b)

Slika 4.1: a) Skica magnetskog užeta: zatvorena magnetska struktura lokalno cilindričnog oblika, uko-
rjenjena u Suncu i bez čestica GCR; b) Skica difuzijsko-ekspanzijskog modela nakon vremena t: mag-
netsko uže se širi zadržavajući stalan oblik. Čestice ulaze okomitom difuzijom. Slika Sunca prilagod̄ena
je iz daljinskih EUV i koronagrafskih opažanja SOHO-a. Preuzeto iz Dumbović i dr., 2018.

ćemo aksijalni magnetski tok pored Sunca i usporediti ga s magnetskim tokom dobivenim raz-

ličitim metodama, slično kao Scolini i dr., 2020.

4.1 Difuzijsko-ekspanzijski model

U difuzijsko-ekspanzijskom modelu magnetsko uže je zatvorena magnetska struktura ukorje-

njena u Suncu. Cilindričnog je oblika (u ostatku rada aproksimiramo ga dugačkim cilindrom)

i u početnom trenutku ne sadrži čestice GCR (slika 4.1a). Magnetsko uže giba se konstantnom

brzinom u med̄uplanetarnom prostoru i pritom se širi što znači da mu je polumjer funkcija vre-

mena. Širi se zadržavajući stalan oblik i pritom se polako puni česticama koje ulaze isključivo

okomitom difuzijom (Cane i dr., 1995., slika 4.1b).

Pretpostavka konstantne brzine nije u potpunosti točna jer je pokazano da CME brži od

okolnog Sunčevog vjetra usporavaju, a sporiji ubrzavaju (npr. Sheeley i dr., 1999.; Gopal-

swamy i dr., 2000.) što se pripisuje magnetohidrodinamičkom otporu (npr. Vršnak i dr., 2013.;

Hess i Zhang, 2014.; Sachdeva i dr., 2015.). Med̄utim, budući da akceleracija ovisi o razlici iz-

med̄u brzina CME-a i Sunčevog vjetra, za velik skup CME-a (posebice sporijih) aproksimacija

konstantom brzinom je zadovoljavajuća. Oblik magnetskog užeta takod̄er se može promijeniti

prilikom širenja (npr. Cargill i dr., 1994.; Liu i dr., 2006.), med̄utim, to je kinematički učinak pa

je pretpostavka konstantnog oblika vezana za pretpostavku konstante brzine. Pretpostavka da

se magnetsko uže puni česticama isključivo okomitom difuzijom valjana je kada je Larmorov
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polumjer čestica GCR puno manji od polumjera magnetskog užeta (Subramanian i dr., 2009.).

Drugi mogući mehanizmi punjenja su drift i giracija čestica, med̄utim, istraživanja pokazuju da

na taj način čestice mogu doći samo u područja blizu rubova magnetskog užeta, a zatim ubrzo

izlaze van (Krittinatham i Ruffolo, 2009.; Kubo i Shimazu, 2010.).

Pretpostavit ćemo, takod̄er, da je gustoća GCR u med̄uplanetarnom prostoru konstantna iako

je pokazano da postoji radijalni gradijent GCR-a od oko 3%/AU (npr. Webber i Lockwood,

1999.; Gieseler i Heber, 2016.; Lawrence i dr., 2016.). Med̄utim, radi jednostavnosti, uzimamo

da iznos od 3% prilikom evolucije magnetskog užeta do udaljenosti 1 AU neće imati značajniji

utjecaj na brzinu kojom će se puniti česticama.

Da bismo dobili gustoću čestica u magnetskom užetu, koristimo pristup iz Crank (1975.)

gdje je za magnetsko uže cilindričnog oblika koje se ne širi, već ima konstantan polumjer,

definirana radijalna difuzijska jednadžba Crank (1975.)

∂U
∂ t

=
1
r

(
∂

∂ r

(
rD

∂

∂ r
U
))

, (4.1)

pri čemu U ≡ U(r,P, t) predstavlja gustoću faznog prostora GCR, D je koeficijent okomite di-

fuzije, t je vrijeme, a r radijalna udaljenost od središta FR-a koja se ne mijenja u vremenu.

Koeficijent difuzije D ne ovisi o radijalnoj udaljenosti r, ali ovisi o rigiditetu čestice P i o ja-

kosti magnetskog polja B (Potgieter, 2013.). Ova jednadžba može se riješiti metodom separacije

varijabli. U difuzijsko-ekspanzijskom modelu, ForbMod, magnetsko polje se mijenja udaljava-

njem od Sunca, tj. mijenja se u vremenu (Démoulin i dr., 2008.) pa i koeficijent difuzije mora

biti funkcija vremena. Budući da zbog širenja i r postaje funkcija vremena, radijalna i vremen-

ska ovisnost više nisu nezavisne. Da bismo riješili gornju jednadžbu zamijenit ćemo radijalnu

udaljenost r s normaliziranom radijalnom udaljenosti r̂. Jednadžba (4.1) tada postaje

∂U
∂ t

=
D(t)
a(t)2

1
r̂

(
∂

∂ r̂

(
r̂

∂

∂ r̂
U
))

, (4.2)

gdje je D(t) vremenski ovisan koeficijent difuzije i a(t) vremenski ovisan polumjer magnet-

skog užeta. Normalizirana radijalna udaljenost r̂ definirana je kao omjer radijalne udaljenosti i

polumjera magnetskog užeta, r̂ = r(t)/a(t). Pretpostavljamo da se magnetsko uže širi tako da

zadržava stalan oblik (tzv. self-similarly). U tom slučaju normalizirana radijalna udaljenost je

konstanta u vremenu pa možemo koristiti metodu separacije varijabli za rješavanje gornje jed-

nadžbe. Rješenje vremenski ovisnog dijela dano je izrazom (npr. Crank, 1975.; Butkov, 1968.)

T (t) = e
−λ 2 ∫ D(t)

a(t)2
dt
, (4.3)

gdje je λ konstanta odred̄ena početnim i rubnim uvjetima. Jednadžba za radijalni dio može se
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napisati u obliku

r̂2R(r̂)′′+ r̂R(r̂)′+λ
2r̂2R(r̂) = 0 , (4.4)

a rješenje je Besselova funkcija nultog reda. Rješenje se općenito može zapisati kao linearna

kombinacija Besselovih i Neumannovih funkcija, J0(λ r̂) i N0(λ r̂). Med̄utim, rješenje mora biti

konačno u centru magnetskog užeta, tj. R(λ r̂) mora biti konačno u r̂ = 0 pa je J0(λ r̂) jedino

prihvatljivo (rješenje N0(λ r̂) nije konačno u r̂ = 0). Stoga je opće rješenje jednadžbe 4.2

U(r̂, t) =CJ0(λ r̂)e
−λ 2 ∫ D(t)

a(t)2
dt
, (4.5)

gdje su C i λ konstante odred̄ene početnim i rubnim uvjetima koji se mogu napisati u obliku

U(r̂, t) =

0, 0 < r̂ < 1, t = 0

U0, r̂ = 1, t ≥ 0
(4.6)

gdje je U0 gustoća faznog prostora GCR na površini magentskog užeta. S ovim početnim i rub-

nim uvjetima rješenje jednadžbe za gustoću čestica odred̄enog rigiditeta P unutar magnetskog

užeta glasi (analogno jednadžbi 5.22 u Crank, 1975.)

U(r̂, t) =U0

(
1−2

∞

∑
n=1

J0(λnr̂)
λnJ1(λn)

e
−λ 2

n
∫ D(t)

a(t)2
dt
)
, (4.7)

gdje su J0 i J1 Besselove funkcije (prve vrste) reda 0 i 1, a λn su pozitivni korijeni izraza

J0(λn) = 0 (λn =αn, αn su pozitivni korijeni J0), navedeni u tablici Besselovih funkcija. Budući

da Besselove funkcije J0 imaju oscilatorni karakter, a eksponencijalna funkcija brzo opada s α2
n ,

možemo uzeti samo prvi član reda u izrazu (4.7)i aproksimirati rješenje s

U(r̂, t) =U0

(
1−C

2
α1

J0(α1r̂)
J1(α1)

e
−α2

1
∫ D(t)

a(t)2
dt
)
, (4.8)

gdje smo konstantu C uveli da bi aproksimativno rješenje zadovoljilo uvjet U(r̂, t) = 0 u r̂ = 0

i t = 0. Konačno rješenje dano je izrazom

U(r̂, t) =U0

(
1− J0(α1r̂)e−α2

1 f (t)

)
, (4.9)

gdje je α1 = 2.4048 (prvi pozitivni korijen od J0), a f (t) je funkcija koja ovisi o koeficijentu

difuzije čestica u magnetsko uže te o polumjeru magnetskog užeta

f (t) =
∫ D(t)

a2(t)
dt. (4.10)
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Interakcija galaktičkih kozmičkih zraka s magnetskom strukturom ICME-a

Iz toga slijedi da je relativna amplituda smanjenja gustoće GCR za čestice odred̄enog rigiditeta

A(r̂, t,P) =
U(r̂, t)−U0

U0
=−J0(α1r̂)e−α2

1 f (t). (4.11)

Za preciznu kvantitativnu analizu model mora sadržavati i ovisnost o energiji. To je nužno

jer postoje odred̄ena ograničenja prilikom detekcije FD-a, ali i dodatne modulacije npr. pla-

netarnim magnetskim poljima, atmosferom ili samim detektorom. FD amplituda obično iz-

nosi svega nekoliko posto pa je potreban velik statistički uzorak da bismo ju mogli izmjeriti.

Njega je lako ostvariti instrumentima koji broje čestice iz svih smjerova, neovisno o njihovim

energijama, npr. neutronskim monitorima smještenim na Zemlji ili brojačima na svemirskim

letjelicama.

Detektori koji detektiraju samo čestice odred̄ene energije (ili čestice čija je energija unutar

nekog uskog intervala) obično mogu izbrojati manje dogad̄aja (imaju manji count rate) pa im je

potrebno smanjiti vremensku rezoluciju da bi se mogao uočiti učinak od svega nekoliko posto

promjene. U detektorima koji broje i čestice niskih energija učinak je često prikriven povećanim

tokom energetskih čestica sa Sunca koje takod̄er imaju niske energije.

FD se obično mjeri instrumentima koji broje čestice odred̄ene vrste na svim energijama

iznad neke granične energije ili iznad graničnog rigiditeta (energija i rigiditet povezani su izra-

zom P(E) =
√

E(E +2m0)). Zbog toga svaka kvantitativna usporedba modeliranog i opaženog

FD-a mora uzeti u obzir ovisnost o energiji. Ovisnost o energiji uvodimo kroz koeficijent di-

fuzije koji je funkcija rigiditeta i vremena. Može se pokazati da ovisnost o energiji ne utječe

na radijalnu ovisnost u ForbModu jer se koeficijent difuzije javlja samo u vremenski ovisnom

dijelu.

Izraz 4.11 daje amplitudu smanjenja gustoće GCR za čestice odred̄enog rigiditeta odnosno

odred̄ene energije. Da bismo dobili amplitudu koja u obzir uzima čestice svih rigiditeta, po-

trebno je provesti integraciju po svim rigiditetima. Tu amplitudu onda možemo usporediti s

amplitudom dobivenom iz mjerenja. S obzirom na to da detektori obično bilježe čestice iznad

nekog graničnog rigiditeta Pgr, ukupnu amplitudu možemo definirati izrazom

A(r̂, t) =
∫

P>Pgr

χ(P) ·A(P)dP , χ(P) =
U0(P)
U0,TOT

, (4.12)

gdje je χ(P) doprinos čestica odred̄enog rigiditeta ukupnom smanjenju.

Za svaki detektor, broj detektiranih GCR čestica, C, ovisi o intenzitetu čestica, tj. GCR

spektru te o funkciji doprinosa detektora (Sullivan, 1971.; Clem i Dorman, 2000.)

C =
∫

J(E) ·Y (E)dE, (4.13)

gdje je J(E) spektralni intenzitet GCR (plava crtkana linija na slici 4.2), a Y (E) funkcija koja
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Slika 4.2: GCR spektralni intenzitet dobiven korištenjem ’force-field’ aproksimacije (SPECTRUM) te

udio čestica odred̄ene energije u ukupnom spektru, ξ (E), izračunat iz jednadžbe (4.14) za savršeni de-

tektor (PERFECT) i SOHO/EPHIN (EPHIN). Preuzeto iz Dumbović i dr., 2020.

opisuje odziv detektora, ali i bilo koji drugi utjecaj, npr. utjecaj atmosfere. Radi jednostavnosti

proučavamo samo jednu vrstu čestica, protone. Budući da je GCR spektar izražen kao funkcija

energije ekvivalentan GCR spektru izraženom kao funkcija rigiditeta, jednadžbu 4.12 možemo

zapisati u obliku

A(r̂, t) =
∫

E>Egr

ξ (E) ·A(E)dE , ξ (E) =
J(E) ·Y (E)∫

E>Egr
J(E) ·Y (E)dE

(4.14)

gdje je ξ (E) doprinos čestica odred̄ene energije ukupnom smanjenju.

Spektralni intenzitet GCR-a dobivamo iz tzv. ’force-field’ aproksimacije. Ova aproksima-

cija obično opisuje modulaciju GCR spektra u periodu smanjene aktivnosti Sunca, med̄utim,

Usoskin i dr. (2015.) su pokazali da se može koristiti i za spektar GCR-a za vrijeme FD-a. Svi

mehanizmi modulacije objedinjeni su u jednom parametru koji nazivamo modulacijski poten-

cijal, Φ. Modulacijski potencijal mijenja lokalni med̄uzvjezdani spektar JLMS i daje vremenski

ovisan diferencijalni energetski spektar GCR koji opažamo pored Zemlje

J(E,Φ) = JLMS(E +Φ)
(E)(E +2m0)

(E +Φ)(E +Φ+2m0)
, (4.15)

JLMS(E) =
1.9 ·104 ·P(E)−2.78

1+0.4866 ·P(E)−2.51
, (4.16)

gdje pretpostavljamo da su sve čestice porotoni, E je njihova kinetička energija, m0 masa mi-

rovanja, a P(E) rigiditet. Vremenska ovisnost uvedena je preko modulacijskog potencijala, Φ,

koji je funkcija vremena i može se dobiti empirijski, mjerenjima GCR (Usoskin i dr., 2011.;
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Slika 4.3: GEANT 4 Monte Carlo simulacije funkcije odziva detektora F SOHO/EPHIN instrumenta

(crne točke) i funkcija dobivena prilagodbom podacima (crtkana linija). Preuzeto iz Dumbović i dr.,

2020.

Usoskin i dr., 2017.). Med̄utim, 2017. godine Gieseler i dr. su pokazali da jedan parametar

ovisan o rigiditetu nije dovoljan za definiciju GCR intenziteta kod Zemlje. Zbog toga koristimo

njihov modificirani pristup prema kojem je

Φ(P) =

⎧⎨
⎩

ΦUSO11−ΦPP
PUSO11−PPP

· (P−PPP)+ΦPP,P < PUSO11

ΦUSO11,P ≥ PUSO11

(4.17)

gdje je PUSO11 modulacijski potencijal koji su Usoskin i dr. (2011.) dobili empirijski iz mjere-

nja neutronskih monitora, ΦPP je modulacijski potencijal definiran u Gieseler i dr. (2017.), a

PUSO11 = 13.83±4.39 GV i PPP = 1.28±0.01 GV su odgovarajući srednji rigiditeti.

U ovom radu koristit ćemo mjerenja dobivena instrumentom Electron Proton Helium Ins-

trument (EPHIN, Müller-Mellin i dr., 1995.) na letjelici Solar and Heliospheric Observatory

(SOHO). Blanco i dr. su 2013. pokazali da tipični rigiditet GCR čestica čiji polumjer giracije

odgovara veličini magnetskih užeta detektiranih letjelicom Helios iznosi oko 100 GV dok sred-

nje energije čestica detektiranih EPHIN-om iznose oko 1 GV (Kühl i dr., 2015.). Prema tome,

čestice koje detektira EPHIN imaju takve energije da je zadovoljen uvjet za difuziju. Da bismo

dobili analitički oblik odzivne funkcije detektora F instrumenta EPHIN, koristimo GEANT 4

Monte Carlo simulacije instrumenta koje su proveli Kühl i dr. (2015.). Slika 4.3 prikazuje

točke dobivene simulacijom i funkciju dobivenu prilagodbom podacima koja je aproksimirana

izrazom

Y (E) = 6.4ln3(E)−0.42ln2(E)+36.8ln(E)+288.8. (4.18)

Savršeni detektor jednako detektira čestice svih energija pa je spektralni intenzitet detektira-
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nih GCR skalirana verzija ukupnog spektralnog intenziteta GCR-a (crna linija na slici 4.2).

SOHO/EPHIN ima bolji odziv na čestice visokih energija (crvena crtkana linija na slici 4.2). U

oba slučaja, glavni doprinos dolazi od uskog pojasa energija (za više detalja pogledati Dumbo-

vić i dr., 2020.).

4.2 Evolucija magnetskog užeta

Omjer r(t)/a(t) je vremenski konstantan kada se magnetsko uže širi na način da je u svakom

trenutku skalirana verzija početnog oblika. Tada vremensku ovisnost polumjera možemo izra-

ziti s

a(t) = a0

(
R(t)
R0

)na

, (4.19)

gdje je R(t) udaljenost od Sunca u trenutku t, R0 je početna udaljenost od Sunca, a0 je početni

polumjer magnetskog užeta (na udaljenosti R0), a na je eksponent, indeks ekspanzije polumjera

koji je opažanjima ograničen na raspon vrijednosti 0.45 < na < 1.14 (Bothmer i Schwenn,

1998.; Leitner i dr., 2007.; Démoulin i dr., 2008.; Gulisano i dr., 2012.).

Magnetsko polje unutar ICME-a mijenja se po sličnom zakonu

B(t) = B0

(
R(t)
R0

)−nB

, (4.20)

gdje je B(t) vrijednost središnjeg magnetskog polja CME-a pored Zemlje, B0 je početna vrijed-

nost središnjega magnetskog polja (na udaljenosti R0 od Sunca), a nB je indeks koji je opaža-

njima ograničen na raspon vrijednosti 0.88 < nB < 1.89 (Gulisano i dr., 2012.).

Koeficijent difuzije obrnuto je proporcionalan magnetskom polju D ∼ 1/B pa, koristeći

izraz za vremensku ovisnost magnetskg polja (4.20), možemo napisati ekvivalentan izraz za

promjenu koeficijenta difuzije s vremenom

D(t) = D0

(
R(t)
R0

)nB

. (4.21)

Ako pretpostavimo da se magnetsko uže giba konstantnom bzinom, v = R(t)/t, koristeći

jednadžbe (4.19)i (4.21), možemo preoblikovati izraz 4.10 za funkciju f (t)

f (t) =
D0

a2
0
·
( v

R0

)x
·
∫

txdt , (4.22)

gdje je D0 iznos koeficijenta difuzije u početnom trenutku (na udaljenosti R0 od Sunca), a
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x = nB −2na. Nakon integriranja dobivamo

f (t) =
D(t)
a2(t)

· t
(x+1)

. (4.23)

Budući da je koeficijent difuzije vremenski ovisan, njegova vrijednost će se mijenjati s heli-

ografskom udaljenošću. Iznos koeficijenta difuzije za čestice rigiditeta P na udaljenosti 1 AU

odred̄ujemo iz empirijskog izraza danog u Potgieter (2013.)

DZ = 0.02 ·K||,0 ·β
Bn

Bm

(
P
P0

)a

(

P
P0

)c
+
(

Pk
P0

)c

1+
(

Pk
P0

)c

(
b−a

c )

, (4.24)

gdje je K||,0 konstanta u jedinicama 1022 cm2 s−1, a ostatak jednadžbe napisan tako da je ko-

eficijent DZ takod̄er izražen u cm2 s−1. Pri tome je P0 = 1 GV, a Bn = 1 nT. Rigiditet čestica P

izražen je u GV, Bm je med̄uplanetarno magnetsko polje u nT, a K||,0, a, b, c i Pk su parameteri

dobiveni empirijski iz opažanja spektra GCR korištenjem instrumenata kao što su Payload for

Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei Astrophysics (PAMELA, Adriani i dr., 2011.)

na ruskom satelitu Resurs-DK1 (Potgieter i dr., 2014.) ili Alpha Magnetic Spectrometer (AMS-

02, Aguilar i dr., 2013.) eksperiment na Med̄unarodnoj svemirskoj postaja (International Space

Station, ISS, Corti i dr., 2019.). Razumno je pretpostaviti da se koeficijent okomite difuzije

mijenja periodički u vremenu (tj. sa Sunčevom aktivnošću) zbog promjena jakosti, orijentacije

i kompleksnosti med̄uplanetarnog magnetskog polja. Ove promjene blisko su povezane s vre-

menski promjenjivim brzinama i gustoćama Sunčevog vjetra što se odražava u promjenama pa-

rametara gornje jednadžbe. Navedene studije provedene su u različitim vremenskim periodima

pa se parametri koje su dobili Potgieter i dr. (2014.) odnose na razdoblje 2006.-2009. godine

što odgovara periodu minimuma Sunčeve aktivnosti. Corti i dr. (2019.) odredili su parametre

za razdoblje 2011.-2017. godine što odgovara periodu nakon maksimalne Sunčeve aktivnosti.

Na slici 4.4 prikazan koeficijent difuzije pored Zemlje, DZ , dobiven kombinacijom Potgieter

(2013.) i Corti i dr. (2019.) za magnetsko polje jakosti B = 5 nT i rigiditeta P = 1 GV. Iz grafa

proizlazi da se DZ mijenja periodički u gruboj antikorelaciji sa Sunčevom aktivnošću i da se

dvije empirijske formule, koje odgovaraju različitim vremenskim periodima, mogu kombini-

rati.

Odnos izmed̄u indeksa nB i na odred̄uje vrstu ekspanzije magnetskog užeta s obzirom na

aksijalni magnetski tok. Aksijalni magnetski tok dan je izrazom Φ= Bφ S gdje je je Bφ aksijalno

magnetsko polje odred̄eno magnetskim poljem u središtu magnetskog užeta (Lundquist, 1951.),

a S je površina poprečnog presjeka magnetskog užeta. Ako je poprečni presjek kružnog oblika,

vrijedit će Φ ∼ Bφ a2. Budući da se udaljavanjem od Sunca jakost magnetskog polja smanjuje,

a polumjer povećava, da bi aksijalni magnetski tok bio očuvan mora vrijediti nB = 2na odnosno
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godina

Slika 4.4: Koeficijent okomite difuzije pored Zemlje dobiven na temelju Potgieter i dr. (2014.) za raz-

doblje 2006.–2009. godine i Corti i dr. (2019.) za razdoblje 2011.–2016. godine (ekstrapolirano do

2010.) za magnetsko polje jakosti B = 5 nT i rigiditet P = 1 GV. Preuzeto iz Dumbović i dr., 2020.

x = nB − 2na = 0. Med̄utim, opažanju su pokazala da ne vrijedi uvijek nB = 2na (Gulisano

i dr., 2012.) što znači da aksijalni magnetski tok ne mora uvijek biti očuvan. Ovisno o odnosu

izmed̄u indeksa nB i na, tj. o vrijednosti varijable x postoje 3 slučaja:

• x = 0 i aksijalni magnetski tok je očuvan (slika 4.5a)

• x > 0, tj. nB > 2na što znači da se jakost magnetskog polja opada brže nego što raste

poprečni presjek magnetskog užeta i aksijalni magnetski tok se smanjuje (slika 4.5b)

• x < 0, tj. nB < 2na što znači da poprečni presjek magnetskog užeta raste brže nego što se

jakost magnetskog polja smanjuje pa aksijalni magnetski tok raste (slika 4.5c).

Smanjenje aksijalnog magnetskog toka potvrd̄eno je opažanjima Dasso i dr. (2007.) i Ruffenach

i dr. (2015.), a porast opažanjima Manchester i dr. (2014.).

Aksijalni magnetski tok za magnetsko uže kružnog presjeka na udaljenosti R0 od Sunca dan

je izrazom

Φ0 = B0a2
0π, (4.25)

gdje su B0 i a0 jakost magnetskog polja i polumjer magnetskog užeta na toj udaljenosti. Koris-

teći izraze 4.19 i 4.20, aksijalni magnetski tok možemo izraziti preko vrijednosti polja i polu-

mjera magnetskog užeta pored Zemlje

Φ0 = B(tt)a2(tt)
(

R(tt)
R0

)x

π (4.26)

gdje je tt vrijeme potrebno da magnetsko uže dod̄e od R0 do Zemlje (eng. transit time), a

R(tt) = 1 AU.
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(a) (b) (c)

Slika 4.5: Skica tri različite vrste širenja magnetskog užeta: a) relativni porast poprečnog presjeka

magnetskog užeta odgovara smanjenju jakosti središnjeg magnetskog polja (magnetski tok je očuvan);

b) porast poprečnog presjeka magnetskog užeta je sporiji od smanjenja jakosti središnjeg magnetskog

polja (magnetski tok se smanjuje); c) porast poprečnog presjeka magnetskog užeta je brži od smanjenja

jakosti središnjeg magnetskog polja (magnetski tok raste). Magnetsko uže prikazano je silnicama polja

u poloidalnom smjeru. Žuti križići označavaju mjesto rekonekcije (interakciju s magnetskim poljem u

okolnoj plazmi). Preuzeto iz Dumbović i dr., 2018.

4.3 Odred̄ivanje parametara magnetskog užeta

Analiziramo devet dogad̄aja u periodu od travnja 2010. godine do svibnja 2014. godine. Do-

gad̄aji su navedeni u tablici 4.1. Prvi stupac označava vrijeme prvog opažanja CME-a, a drugi

stupac vrijeme kada je provedena rekonstrukcija 3D strukture CME-a koristeći Graduated Cyl-

lindrical Shell model (GCS, vidjeti Dodatak A). U sljedeća dva stupca tablice navedeni su po-

daci dobiveni GCS rekonstrukcijom: udaljenost magnetskog užeta od Sunca te njegov polumjer

u trenutku rekonstrukcije. U zadnjem stupcu nalazi se polumjer magnetskog užeta u trenutku

kada se CME nalazi pored Zemlje. Ovaj podatak odred̄en je iz trajanja prolaska detektora kroz

magnetsko uže te prosječne brzine magnetskom užeta u tom periodu

a(t) =
vavg · tdet

2
, (4.27)

gdje je vavg prosječna brzina magnetskog užeta dobivena kao (vlead + vtrail)/2 (vrijednosti br-

zina vlead i vtrail dani u tablici 4.2), a tdet vrijeme prolaska magnetskog užeta kroz detektor,
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Tablica 4.1: Popis CME-ova čija su vremena prvog opažanja navedena u prvom stupcu. U drugom
stupcu navedena su vremena GCS rekonstrukcije, zatim udaljenost od Sunca i polumjer magnetskog
užeta u trenutku GCS rekonstrukcije te u zadnjem stupcu polumjer magnetskog užeta kada se nalazi
pored Zemlje.

Vrijeme opažanja CME-a Vrijeme GCS rekonstrukcije R0 [R⊙] a0 [R⊙] a [R⊙]

2010-04-03 10:33 2010-04-03 12:24 15,6 3,1 57,4

2013-07-09 15:12 2013-07-09 21:30 20,0 3,6 27,3

2014-05-25 10:00 2014-05-25 20:39 18,2 3,5 36,9

2014-02-12 6:00 2014-02-12 9:54 17,0 4,0 14,7

2010-06-16 14:54 2010-06-16 21:08 14,0 2,9 12,3

2010-12-23 5:00 2010-12-23 12:08 13,4 4,2 10,9

2011-01-30 12:36 2011-01-30 20:08 17,0 3,5 9,4

2011-03-25 14:36 2011-03-25 16:39 11,9 2.2 18,96

2013-06-02 20:00 2013-06-02 21:39 10,0 1.9 24,31

tdet = FRend − FRstart (vrijednosti FRend i FRstart dani su u tablici 4.2). Odabrani su oni

dogad̄aji za koje je moguće odrediti granice CME-a i zasebno magnetskog užeta na temelju

detektiranog smanjenja broja čestica kozmičkih zraka. Kao što je već istaknuto u uvodnom

dijelu, u području magnetskog užeta očekujemo pojačano magnetsko polje, smanjenje fluktu-

acija, linearno opadanje brzine Sunčevog vjetra, smanjenje gustoće i temperature protona te

nizak plazmeni parametar β . Slika 4.6b kvalitativno opisuje vrijednost navedenih parametara u

pojedinim područjima CME-a označenim na slici 4.6a. Na slici 4.7 dan je primjer odred̄ivanja

parametra za jedan od razmatranih dogad̄aja. Prikazani podaci za magnetsko polje i Sunčev vje-

tar imaju rezuluciju od jednog sata i preuzeti su iz OMNI baze (https://omniweb.gsfc.nasa.gov;

King i Papitashvili, 2005.), a podaci za CR takod̄er imaju rezoluciju od 1 sata i dobiveni su F

detektorom instrumenta EPHIN koji bilježi vodikove i helijeve jezgre energija iznad 53 MeV

(Müller-Mellin i dr., 1995.). Crtkanim pravokutnicima označena su područja magnetskog užeta.

Početak i kraj magnetskog užeta za svaki dogad̄aj navedni su u tablici 4.2 kao FRstart i FRend

kao redni broj dana u godini (eng. day of year, doy) i odgovaraju crtkanim vertikalnim strani-

cama pravokutnika na slici 4.7. U prvom stupcu tablice navedena su vremena koja odgovaraju

dolasku ICME-a do Zemlje. U preostalim stupcima nalaze se podaci odred̄eni iz grafova. To su:

brzina vodećeg ruba (eng. leading edge) magnetskog užeta, vlead; brzina stražnjeg ruba (eng.

trailing edge) magnetskog užeta, vtrail; najveća vrijednost magnetskog polja unutar magnetskog

užeta, Bmax; prosječna vrijednost magnetskog polja unutar magnetskog užeta, Bavg; amplituda

Forbushevog smanjenja normirana na gustoću čestica na samom rubu magnetskog užeta; vri-

jeme proteklo od GCS rekonstrukcije do dolaska ICME-a do Zemlje izraženo u satima.
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Slika 4.6: a) Shematski prikaz ICME-a s označenim pripadajućim strukturama: crtkana linija predstavlja

udarni val, zelenom bojom označeno je područje turbulentnog magnetskog polja iza udarnog vala te

crvenom bojom magnetsko uže. b) kvalitativno su prikazane vrijednosti magnetskog polja i parametara

Sunčevog vjetra za odgovarajuće dijelove ICME-a sa slike a). Preuzeto iz Dumbović i dr., 2020.

Tablica 4.2: Za dogad̄aje iz tablice 4.1 navedeno je vrijeme opažanja odgovarajućeg ICME-a kod Zemlje

(prvi stupac) te vrijeme proteklo od GCS rekonstrukcije do dolaska do Zemlje (zadnji stupac). U drugom

i trećem stupcu navedeni su početak i kraj magnetskog užeta odred̄eni iz Forbushevog smanjenja (kao na

slici 4.7), u četvrtom i petom stupcu nalaze se brzine plazme magnetskog užeta na njegovom prednjem

i stražnjem kraju, zatim najveća i prosječna vrijednost magnetskog polja unutar magnetskog užeta te u

predzadnjem stupcu amplituda Forbushevog smanjenja.

Dolazak ICME-a
FRstart

[doy]

FRend

[doy]

vlead

[km/s]

vtrail

[km/s]

Bmax

[nT]

Bavg

[nT]
CR [%]

tt

[h]

2010-04-05 7:55 95,4 96,8 750 570 18,4 9,1 8,9 43,5

2013-07-12 16:43 194,1 195,1 480 400 16,3 13,4 4,9 67,2

2014-05-30 12:00 150,5 152,3 350 310 11,4 9,3 3,1 111,3

2014-02-15 12:46 46,9 47,5 420 370 16,5 13,9 1,8 74,9

2010-06-20 20:00 172,3 172,7 390 370 7,5 6,5 1,9 94,9

2010-12-28 3:00 362,1 362,6 340 360 13,2 8,8 2,7 110,9

2011-02-04 13:00 35,4 35,8 380 420 15,3 11,2 1,3 112,9

2011-03-29 15:12 89,1 90 370 340 13,45 12,76 2,8 95,5

2013-06-06 2:09 157,6 158,5 460 410 13,39 11,57 4,8 76,5
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Interakcija galaktičkih kozmičkih zraka s magnetskom strukturom ICME-a

doy

(a)

doy

(b)

Slika 4.7: Prikaz vrijednosti magnetskog polja (a) i parametara Sunčevog vjetra (b) za ICME koji je
pored Zemlje opažen 3.4.2010. U zadnjem redu nalazi se i prikaz broja čestica kozmičkih zraka detek-
tiran F-detektorom EPHIN-a. Na temelju smanjenja njihovog broja (Forbushevo smanjenje) odred̄eni
su rubovi magnetskog užeta koji su označeni crtkanim linijama. Crvena linija na prikazu temperature
predstavlja polovicu očekivane temperature plazme.
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4.4 Odred̄ivanje aksijalnog magnetskog toka

Iz vrijednosti navedenih u tablici 4.2 možemo odrediti vrijednost parametra x potrebnog za izra-

čun aksijalnog magnetskog toka prema izrazu 4.26. Za odred̄ivanje parametra x koristimo izraze

4.14 i 4.23 u središtu magnetskog užeta gdje je A(0, t) = −CR. Budući da u obzir uzimamo

čestice svih energija, ne možemo napisati analitički izraz za parametar x već ga odred̄ujemo

numerički koristeći programski paket MATLAB i njegovu ugrad̄enu funkciju solve pri čemu

integraciju iz izraza 4.14 zamjenjujemo sumom. Jednadžba iz koje odred̄ujemo x tada glasi

CR = ∑
E

ξ (E)exp
(
−α

2
1

D(E, t)
a2(t)

t
x+1

)
(4.28)

gdje je t vrijeme potrebno da ICME dod̄e do Zemlje i dano u zadnjem stupcu tablice 4.2. Da

bismo dobili prethodni izraz, koristili smo svojstvo da je Besselova funkcija u ishodištu jednaka

nuli pa je za česticu odred̄enog rigiditeta ili energije

A(0, t) =−J0(0)e−α2
1 f (t) =−e−α2

1 f (t). (4.29)

Ovako dobivene vrijednosti parametra x usporedit ćemo s vrijednostima koje se mogu dobiti

analitički prema izrazu (1) u Rodari i dr. (2018.)

x =−1−
α2

1
ln |CR|

D(t)
a2(t)

t. (4.30)

Ovaj izraz dobiven je iz istog modela, ali uz pretpostavku da sve čestice imaju istu energiju

(rigiditet) koja odgovara najzastupljenijoj energiji u spektru kozmičkih zraka i iznosi oko 0.43

GeV što odgovara rigiditetu od 1 GV.

Vrijednosti parametra x za dogad̄aje iz tablica 4.1 i 4.2 prikazani su u tablici 4.3. Dobivene

vrijednosti ovise o koeficijentu difuzije, DZ , koji ovisi o magnetskom polju pa su u tablici dane

vrijednosti x za dvije vrijednosti magnetskog polja: najveću, Bmax, i prosječnu, Bavg, vrijednost

unutar magnetskog užeta. U tablici 4.3 takod̄er je navedena brzina širenja magnetskog užeta,

izražena u km s−1 te indeks širenja polumjera magnetskog užeta na. Indeks na odred̄en je prema

izrazu (4.19) gdje su za početni polumjer, a0, početnu udaljenost od Sunca, R0, i polumjer mag-

netskog užeta pored Zemlje, a(t), uzete vrijednosti navedene u tablici 4.1, a R(t) iznosi 1 AU.

Iz rezultata je vidljivo da uzimanjem u obzir raspona energija čestica dobivamo veće vrijednosti

parametra x nego u slučaju da sve čestice imaju istu energiju. U oba slučaja za veću vrijed-

nost magnetskog polja (manji koeficijent difuzije) dobivamo manje vrijednosti parametra x. Za

raspon energija su uzete energije od 50 MeV do 100 GeV s korakom od 10 MeV. Slika 4.8 pri-

kazuje konvergenciju dobivenih vrijednosti sa smanjenjem koraka, pri čemu je x-os prikazana u

logaritamskom mjerilu. Iz grafa je vidljivo da se dodatnim smanjivanjem koraka ispod 10 MeV
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Tablica 4.3: Brzina širenja magnetskog užeta (u km s−1), indeks širenja polumjera, na, te vrijednosti
parametra x za dogad̄aje iz tablica 4.1 i 4.2 izračunata analitički uz pretpostavku da sve čestice imaju
rigiditet oko 1 GV prema (Rodari i dr., 2018.) te numerički uzimajući u obzir raspon energija od 50 MeV
do 100 GeV.

x(B = Bmax) x(B = Bavg)

vexp na Rodari i dr., 2018. (4.28) Rodari i dr., 2018. ( 4.28)

2010-04-05 90 1.10 -0.63 -0.39 -0.27 0.22

2013-07-12 40 0.85 0.23 1.58 0.50 2.16

2014-05-30 20 0.95 0.25 1.33 0.54 1.88

2014-02-15 25 0.51 2.18 4.44 2.76 5.43

2010-06-20 10 0.53 25.25 29.92 29.04 34.52

2010-12-28 -10 0.34 23.15 30.45 35.32 46.30

2011-02-04 -20 0.39 22.39 25.42 31.12 35.28

2011-03-29 15 0.74 5.78 8.40 6.16 8.91

2013-06-06 25 0.83 1.14 3.53 1.48 4.24

dobivene vrijednosti više ne mijenjaju.

Prije samog izračuna magnetskog toka pokazat ćemo koliko odstupanje od procijenjenog

polumjera magnetskog užeta pored Zemlje (izraz 4.27) utječe na vrijednosti parametra x, a onda

i na sam magnetski tok. Naime, vrijednost polumjera ovisi o vrijednosti brzine magnetskog

užeta i njegovog trajanja što su veličine odred̄ene izborom granica magnetskog užeta. Uzimamo

da se vrijednost polumjera može razlikovati do ±20% od procijenjene vrijednosti. Za dogad̄aje

kod kojih magnetsko uže prolazi kroz detektor oko 24 sata to znači pogrešku od oko 2.5 sata

na svakom rubu. Ako tome dodamo i pogrešku pri odred̄ivanju brzine, koja takod̄er ovisi o

izboru granica, ±20% predstavlja konzervativnu procjenu pogreške. Promjena parametra x s

promjenom polumjera za prva četiri dogad̄aja iz prethodnih tablica prikazana je na slikama 4.9.

Slika 4.9a prikazuje vrijednosti dobivene prema Rodari i dr. (2018.) gdje se pretpostavlja da sve

čestice imaju isti rigiditet (1 GV). Slika 4.9b prikazuje vrijednosti dobivene uz pretpostavku da

čestice imaju energije od 50MeV do 100 GeV. Na sredini x-osi (∆a = 0) dane su vrijednosti

parametra x za polumjer odred̄en izrazom (4.27), na lijevoj strani se polumjer smanjuje do

80% početne vrijednosti, a na desnoj strani raste do 120% početne vrijednosti. Kvalitativno

su grafovi vrlo slični: porastom polumjera magnetskog užeta, parametar x se smanjuje, a veće

vrijednosti magnetskog polja daju manji x. Vrijednosti parametra x dobivene prema Rodari i dr.

(2018.) uvijek su manje od onih dobivenih prema izrazu (4.28).

S obzirom na to da su vrijednosti indeksa na i nB, koji odred̄uju vrijednost parametra x,

opažanjima ograničene na raspone 0.45 < na < 1.14 i 0.88 < nB < 1.89, očekujemo da bi za x
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Slika 4.8: Prikaz konvergencije parametra x sa smanjivanjem koraka energije ∆E. x-os prikazana je u
logaritamskom mjerilu. Vrijednosti su dane za prva četiri dogad̄aja iz tablica 4.1 i 4.2. Za svaki dogad̄aj
je za vrijednost magnetskog polja uzeta najveća i prosječna vrijednost polja unutar magnetskog užeta.

trebalo vrijediti −1.4 < x < 0.99. Prošireni model koji u obzir uzima sve energije čestica daje

veće vrijednosti parametra x. Za prvi dogad̄aj (označen plavom linijom na slici 4.9b) koji ima

najveću brzinu širenja i najveći indeks širenja, na, za sve vrijednosti polumjera a(t) dobivamo

parametar x unutar očekivanih vrijednosti. Za sljedeća dva dogad̄aja, prošireni model daje re-

zultate unutar očekivanih vrijednosti uz veće vrijednosti polumjera a(t). Za četvrti dogad̄aj (oz-

načen ružičastom linijom) koji ima znatno manju brzinu i indeks širenja rezultati u oba slučaja

(i za sve vrijednosti polumjera) premašuju očekivane vrijednosti. Rezultati za preostale doga-

d̄aje iz tablice 4.1 i 4.2 imaju još veća, nefizikalna odstupanja od očekivanih vrijednosti koja

se ne mogu objasniti greškama u mjerenju i stoga ukazuju na neprimjenjivost modela. Njihovu

ovisnost o polumjeru stoga ne prikazujemo. Razlog tome može se objasniti kontradiktornim

mjerenjem indeksa na i brizne širenja magnetskog užeta, vexp, koja je za svaki dogad̄aj nave-

dena u tablici 4.3. Indeks na > 0 ukazuje na postojanje ekspanzije dok s druge strane vexp < 0

ili blizak nuli pokazuje da nema ekspanzije pa za takve dogad̄aje model nije primjenjiv.

Dobivene vrijednosti parametra x uvrštavamo u izraz 4.26 da bismo odredili aksijalni mag-

netski tok u blizini Sunca. Koristimo vrijednosti dobivene za najveće i prosječno magnetsko

polje unutar magnetskog užeta. Rezultati su navedeni u tablici 4.4. U tablici su navedene i vri-

jednosti toka dobivenog neovisnom metodom koja se bazira na vezi kinematike/brzine CME-a i

magnetskog prespajanja pri i neposredno nakon erupcije prema izrazu (6) u Scolini i dr., 2020.

Sve vrijednosti toka izražene su u jedinicama 1021 Mx. Dogad̄aji za koje je brzina širenja ne-

gativna ili vrlo blizu nule ne zadovoljavaju početne postavke modela i za takve dogad̄aje ne

navodimo magnetski tok dobiven iz modela ForbMod. Za dogad̄aj s najvećom brzinom širenja
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(a)

(b)

Slika 4.9: Prikaz promjene parametra x s vrijednostima polumjera magnetskog užeta. Slika a) prikazuje
vrijednosti dobivene prema Rodari i dr. (2018.) gdje se pretpostavlja da sve čestice imaju isti rigiditet
(1 GV). Slika b) prikazuje vrijednosti dobivene uz pretpostavku da čestice imaju energije od 50MeV do
100 GeV. Na x-osi dane su vrijednosti polumjera u rasponu od 80% do 120% izračunate vrijednosti. Na
y-osi nalaze vrijednosti parametra x za dogad̄aje navedene u tablici 4.3 za dvije vrijednosti magnetskog
polja: najveću i prosječnu unutar magnetskog užeta.
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Tablica 4.4: Aksijalni magnetski tok za dogad̄aje iz tablice 4.1. Aksijalni magnetski tok dobiven mo-
delom ForbMod dan je za dvije vrijednosti magnetskog polja (najveća i prosječna unutar magnetskog
užeta). U zadnjem stupcu nalaze se vrijednosti odred̄ene izrazom iz Scolini i dr., 2020. Sve vrijednosti
izražene su u jedinicama 1021 Mx.

Rodari i dr., 2018. ( 4.28) Scolini i dr., 2020.

Dolazak ICME-a (B = Bmax) (B = Bavg) (B = Bmax) (B = Bavg)

2010-04-05 7:55 1.74 2.27 3,3 8,3 4,5

2013-07-12 16:43 3.18 5.00 80,8 262 2,2

2014-05-30 12:00 4.34 7.23 65,3 205,2 1,1

2014-02-15 12:46 138.95 511.99 4605 4,8·105 3,7

2010-06-20 20:00 / / / / 0,6

2010-12-28 3:00 / / / / 0,8

2011-02-04 13:00 / / / / 0,2

2011-03-29 15:12 / / / / 0,2

2013-06-06 2:09 40.26 97.89 6,4·105 5,0·105 0,6

(i najvećim indeksom širenja na) svi dobiveni tokovi su istog reda veličine. Smanjenjem brzine

širenja, tok dobiven modelom ForbMod raste i za nekoliko redova veličine. Med̄utim, kako je

prikazano na slici 4.10, taj tok će se mijenjati za nekoliko redova veličine i uslijed promjene

polumjera magnetskog užeta. Porast izračunate vrijednosti polumjera za 20 % može smanjiti

tok i do 10 puta.
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Slika 4.10: Promjena aksijalnog magnetskog toka s vrijednostima polumjera magnetskog užeta. Na x-
osi dane su vrijednosti polumjera u rasponu od 80% do 120% izračunate vrijednosti. Na y-osi nalazi
se logaritam omjera toka uz a(t) + ∆a i toka uz početno odred̄eni a(t). Grafovi su nacrtani za prva
tri dogad̄aja navedene u tablici 4.3 za dvije vrijednosti magnetskog polja: najveću i prosječnu unutar
magnetskog užeta.

60



Poglavlje 5

Zaključak

U radu smo proučavali utjecaj udarnog vala, kojeg ispred sebe stvara brzi CME, na smanjenja

toka galaktičkih kozmičkih zraka (Forbusheva smanjenja). Najprije smo modelirali udarni val

magnetskim zrcalom, uzimajući pritom u obzir i sažimanje magnetskog polja na udarnom valu.

Dobivene amplitude znatno su veće od izmjerenih. To potvrd̄uje pretpostavku da magnetsko

zrcalo nije dobra aproksimacija udarnog vala jer je fronta udarnog vala znatno manja od po-

lumjera rotacije čestice GCR-a. Zbog toga u ovom slučaju ne postoji očuvanje magnetskog

momenta koje bi kod magnetskog zrcala trebalo biti zadovoljeno.

Budući da magnetsko zrcalo nije neprihvatljiv model, u sljedećem koraku analizirali smo

interakciju udarnog vala i GCR čestica u ovisnosti o ključnim svojstvima udarnog vala (deb-

ljina udarnog vala, jakost polja ispred udarnog vala B1, omjer jakosti polja iza i ispred udarvnog

vala B2/B1 te kut nagiba tanθ = B1y/B1x) te svojstvima čestica (energija, komponente početne

brzine). Predstavili smo model u kojem se magnetsko polje linearno mijenja unutar kosog 2D

MHD udarnog vala brzog moda te pomoću modela odredili hoće li se proton odred̄ene ener-

gije reflektirati na udarnom valu. Mijenjali smo početne uvjete i numerički rješavali skup od

tri diferencijalne jednadžbe (po jednu za svaku komponentu brzine). Cilj je bio pronaći po-

četne uvjete za koje se proton reflektira na samom rubu udarnog vala (trenutak prije nego bi

prošao kroz udarni val u područje turbulentnog magnetskog polja iza njega). Odgovarajuće po-

četne vrijednosti vx i vz nazivamo kritičnim vrijednostima. Sve v0x manje od kritične vrijednosti

v0x i sve v0z veće od kritične vrijednosti v0z takod̄er će omogućiti reflektiranje protona na tom

udarnom valu. Odred̄ivanje kritičnih vrijednosti važan je korak za izračun amplitude Forbu-

shevog smanjenja za protone odred̄enih energija. Budući da "pogad̄amo" početne uvjete koji

daju traženi ishod, kritične vrijednosti brzina su približne. Njihova točnost je unutar 100 km

s−1 što je manje od 0.04% brzine protona pa je nesigurnost premala da bi utjecala na krajnji

ishod. Rezultati ukazuja da se protoni viših energija manje reflektiraju. Deblji udarni valovi, te

oni kod kojih je y-komponenta magnetskog polja veća, reflektiraju više protona. Ovi rezultati

omogućuju proračun amplitude Forbushevog smanjenja za različite konfiguracije polja i čestice
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različitih energija.

Smanjenja toka GCR uzrokovana CME-om obično imaju i drugi korak koji je posljedica

magnetske strukture CME-a. U drugom dijelu rada, pomoću amplitude Forbushevog smanjenja

dobivene opažanjima, odred̄ujemo parametre širenja magnetskog užeta, koristeći difuzijsko-

ekspanzijski model, ForbMod. Ovaj model se temelji na pretpostavci da je magnetsko uže

dugački cilindar koji se širi i pritom puni česticama galaktičkih kozmičkih zraka okomitom di-

fuzijom. U proširenom modelu pretpostavljamo da čestice imaju raspon energija od 50 MeV

do 100 GeV s pripadnim vjerojatnosima posjedovanja odred̄enih energija. Iz vrijednosti dobi-

venih iz jednostavnog i proširenog modela odred̄ujemo aksijalni magnetski tok u blizini Sunca.

Magnetski tok dobiven iz amplituda Forbushevog smanjenja uspored̄ujemo s vrijednostima do-

bivenima prema neovisnoj metodi koja koristi 3D brzinu CME-a u koroni . Rezultati pokazuju

da ForbMod model nije primjenjiv za dogad̄aje kod kojih je brzina širenja magnetskog užeta

mala ili čak negativna (što pokazuje da zapravo ne postoji širenje). Kod takvih dogad̄aja do-

biveni magnetski tokovi bili su nekoliko redova veličine veći od očekivanih. Najmanje razlike

izmed̄u rezultata dviju metoda nalazimo za dogadjaje sa velikim faktorima ekspanzije.
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Dodatak A: GCS rekonstrukcija

Da bismo odredili parametre CME-a koristimo Graduated Cylindrical Shell (GCS) model. To

je geometrijski model koji su razvili Thernisien i dr. (2006.) te Thernisien i dr. (2009.). On omo-

gućava analizu 3D morofologije, položaja i kinematike CME-a korištenjem daljinskih opažanja

u bijeloj svjetlosti. U modelu je magnetsko uže CME-a predočeno cjevastom strukturom koja

čini glavni dio tijela i koja je spojena na dva konusa koji čine “noge” CME-a. Ovaj oblik pod-

sjeća na šuplji kroasan. Ishodište magnetskog užeta je fiksirano u središtu Sunca. Geometrija

empirijskog modela magnetskog užeta prikazana je na slici 1a, a na slici 1b dan je simulirani

prikaz CME-a u bijeloj svjetlosti dobiven iz modela. Crtkana linija predstavlja os modela, a

puna linija vanjski rub ljuske. Pretpostavka je da magnetsko uže ekspandira na način da je u

svakom trenutku skalirana verzija početne strukture (self similarly, Chen i dr., 2000., Cremades

i Bothmer, 2004.). U tom slučaju CME se može opisati sa samo tri parametra: omjer κ = sinδ

(parametar vezan uz promjenjivi polumjer poprečnog presjeka duž osi kroasana), gdje je δ po-

lukut konusa; zatim polukut α koji predstavlja kut izmed̄u osi noge i vertikalne osi modela;

visina fronte CME-a h = OH. Parametri koji definiraju položaj i orijentaciju CME-a su dužina

φ , i širina θ područja izvora te kut nagiba γ u odnosu na Sunčev ekvator (slika 2).

Rekonstrukcija magnetskog užeta provodi se vizualnom usporedbom koronagrafskih slika

CME-a dobivenih s različitih gledišta i modeliranog magnetskog užeta. Namještamo 3 para-

metara položaja i 3 geometrijska parametra modela dok se ne postigne najbolje poklapanja sa

šupljinom magnetskog užeta.
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Dodatak A: GCS rekonstrukcija

(a) (b)

Slika 1: a) Prikaz GCS modela s prednje strane; b) Simulirani prikaz Thomsonovog raspršenja u bijeloj
svjetlosti GCS modelom. Preuzeto iz Thernisien i dr. (2006.).

Slika 2: Položaj GCS modela u 3D prostoru, prikaz područja izvora i odgovarajućih parametara: dužine
φ , i širine θ i kuta nagiba γ . Preuzeto iz Thernisien (2011.).
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[39] Dumbović, M., Heber, B., Vršnak, B., Temmer, M., Kirin, A.: 2018., An Analytical

Diffusion-Expansion Model for Forbush Decreases Caused by Flux Ropes. Astrophys.

J. 860, 71. DOI. ADS.
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Životopis

Anamarija Kirin rod̄ena je 1988. godine u Karlovcu gdje je završila osnovnu i srednju školu.

Nakon završetka srednje škole 2007. godine ostvaruje pravo izravnog upisa na Fakultet elek-

trotehnike i računarstva Sveučilišta u Zagrebu gdje je 2012. godine diplomirala. Iste godine

upisuje poslijediplomski studij fizike na Prirodoslovno-matematičkom fakultetu Sveučilišta u

Zagrebu. U akademskoj godini 2012./2013. kao stipendist FER-a održava vježbe iz kolegija

iz područja fizike. 2015. godine zapošljava se na Veleučilištu u Karlovcu gdje danas radi kao

predavač. Objavila je 6 znanstvenih publikacija u med̄unarodnim časopisima indeksiranim u

„Current Contents“. Sudjelovala je na osam med̄unarodnih konferencija i škola. Područje istra-

živanja usmjereno je na utjecaj koroninih izbačaja na tok galaktičkih kozmičkih zraka.
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