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Naslov master rada: Pracenje tokova plazme u fotosferi na osnovu spektropola-

rimetrijskih posmatranja visoke spektralne rezolucije

Rezime: Cilj ove teze je proveriti da li je primenom metode Furijeove linearne kore-
lacije (FLCT) za prac¢enje tokova plazme na razli¢ite talasne duzine moguée mapirati
horizontalne brzine plazme na razli¢itim visinama. U okviru ove teze FLCT je prime-
njen na MURaM simulaciju mirnog Sunca, ta¢nije na vremenski odvojene simulirane
mape intenziteta u kontinuumu (intenzitetograme) i magnetnog polja na povrsini
Sunca (magnetograme). Nakon toga, izvrSena je obrada podataka u vidu vremenskog
usrednjavanja i filtriranja horizontalnih brzina Gausijanom Sirine koja odgovara Si-
rini na polovini maksimuma (skra¢eno FWHM od eng. full-width-at-half-mazimum)
koji algoritam za pracenje koristi. Ova obrada omogucava smisleno poredenje iz-
vedenih brzina i originalnih brzina iz simulacije. Utvrdeno je da vrednost FWHM
jako utice na rezultat ove metode za pracenje tokova plazme, odnosno na intenzitet
i pravac horizonalnih brzina koje dobijamo FLCT metodom. Zakljuceno je da za
FWHM koji odgovara prostornim skalama granula postoji izuzetno dobra korelacija
izmedu horizontalnih brzina koje FLCT odreduje i horizontalnih brzina iz MURaM
simulacije, a da za vrednosti FWHM manje od 300 km FLCT nije preporucljivo
koristiti. Kona¢no, FLCT je primenjen na vremensku seriju simuliranih snimaka
na usko definisanim talasnim duzinama unutar spektralne linije neutralnog gvozda.
Hipoteza koju ovime proveravamo je da primena FLCT na talasne duzine unutar
spektralne linije daje uvid u raspodelu horizontalnih brzina po visini. Zakljuceno je
da se dobijeni rezultati zaista poklapaju sa brzinama u visim slojevima fotosfere, ali

je to poklapanje dosta slabije nego u sluc¢aju primene FLCT na kontinuum.

Kljuc¢ne reci: Sunce: fotosfera, granulacija, prac¢enje tokova plazme - FLCT
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Glava 1

Uvod

Sunce je zvezda najbliza Zemlji. U pitanju je zvezda spektralne klase G2V §to
znadi da je zuta zvezda glavnog niza koja fuzioniSe vodonik u helijum. Sastav po
masi ¢ine vodonik (73%), helijum (25%) i tezi elementi: kiseonik, ugljenik, neon i
gvozde (ukupno oko 2%) i ima masu Mg = 1,989 x 10%° kg. Radijus vidljivog diska
iznosi Re, = 6,96 x 10® m, dok je luminoznost L, = 3,84 x 10%® W. Pogto je Zemljina
putanja oko Sunca elipti¢na, rastojanje izmedu Sunca i Zemlje varira tokom godine,
a srednja vredost iznosi 1,496 x 10! m i predstavlja jednu astronomsku jedinicu
(AJ). Buduéi da je najbliza i najbolje proucena zvezda, zbog moguénosti merenja i
izraCunavanja sa velikom tac¢noséu, Sunceva masa, sjaj i radijus uzeti su za jedinice
u astrofizici! (Vukicevié-Karabin & Atanackovié 2010). Pored toga, na osnovu Sunca
je ustanovljen model stabilnih zvezda koji opisuje sta je izvor energije zvezda, koje
su jednacine strukture i na¢ine prenosa zracenja od jezgra do povrsine zvezde. Ovo
je jedan model koji u prvoj aproksimaciji vazi za sve zvezde glavnog niza. Ovaj
isti argument vazi i za zvezdane atmosfere posto je Sunce posluzilo za razumevanje
modeliranja procesa prostiranja zrac¢enja kroz zvezdanu atmosferu, te za detaljno

testiranje teorije zvezdanih spektara.

Zivot na Zemlji je uslovljen Suncem kao izvorom energije, a Sun¢evo magnetno
polje ima dominantan uticaj na heliosferu i meduplanetarni prostor u kom se nalazi
Zemlja, posebno kroz Suncev vetar, baklje i koronalne izbac¢aje mase. U odredenim
uslovima, ovi fenomeni u Suncevoj atmosferi mogu negativno uticati na vestacke

satelite, elektri¢nu mrezu i radio komunikaciju na Zemlji. Sunce je jedina zvezda za

1Vige o mernim jedinicama koje se koriste u astrofizici mozete pro¢itati ovde: https://www.
iau.org/public/themes/measuring/.
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koju je mogucée dobiti detaljnu raspodelu ja¢ine magnetnog polja po povrsini, a ne
samo srednju vrednost jacine magnetnog polja za celu zvezdu (Vukicevié-Karabin
& Atanackovié 2010). Magnetno polje Sunca nije konstantno, veé¢ se menja na razli-
¢itim vremenskim skalama od kojih je najznacanija periodi¢na promena Suncevog
globalnog magnetnog polja, poznata kao Suncev ciklus. Posmatracki je ustanovljeno
da se ciklus aktivnosti manifestuje kao 11-godisnja modulacija broja Suncevih pega
i magnetnog fluksa kroz Suncevu povrsinu. Razumevanje i predvidanje Suncevog
ciklusa, kao i objasnjenje zagrevanja korone (zasto je temperatura u koroni ~ 10°

K, a na povrsini Sunca ~ 5 x 103 K) su veliki otvoreni problemi fizike Sunca.

Zbog blizine, Sunce je jedina zvezda ¢iju povrSinu i atmosferu mozemo detaljno
proucavati. Tokom godina veliki broj teleskopa je posmatrao (i posmatra) Sunce,
kako sa Zemlje, tako i iz svemira. Neki teleskopi koji posmatraju Sunce sa povrsine
Zemlje su: Daniel K. Inouye Solar Telescope (DKIST) koji ima primarno ogleda-
lo 4,24 m, Swedish 1-m Solar Telescope (SST), GREGOR opremljen ogledalom
1,5 m. Oni su i danas operativni. Sto se tide svemirskih misija koje za cilj imaju
proucavanje Sunca, mogu se izdvojiti Hinode (poznat i kao Solar-B), misija Ja-
panske aeronauticke svemirske istrazivacke agencije (JAXA), Solar and Helopheric
Observatory (SOHO) i Solar Orbiter (SolO) zajednicke misije Evropske svemirske
agencije (ESA) i Americke svemirske agencije (NASA), kao i NASA-ina misija Solar
Dynamics Observatory (SDO). Glavne prednosti svemirskih misija su eliminisanje
negativnog uticaja Zemljine atmosfere na posmatranja i moguénost neprekidnog po-
smatranja tokom duzih vremenskih intervala. Snimak koji je SOHO napravio 2001.
godine posmatrajuéi grupu Suncevih pega je prikazan na Slici 1.1. Svi navedeni sa-
teliti su i dalje operativni. Moze se naglasiti da se za posmatranje Sunca koriste
i baloni (eng. balloon-borne) koji se lansiraju iznad Zemljine troposfere kako bi se
umanjila degradacija slike izazvana turbulencijom u Zemljinoj atmosferi. Upravo
takva balonska opservatorija, SUNRISE (Solanki et al. 2010), lansirana je po treci
put 10. jula 2024. godine sa ciljem daljeg istrazivanja magnetnog polja i termodi-
namicke strukture Sunceve atmosfere. Naucni ciljevi ove misije i velika vremenska
i spektralna rezolucija koju obezbeduju instrumenti na SUNRISE III (IIT oznacava

treci let) su motivacija za ovu tezu.

Teleskopi, bilo oni na Zemlji ili u svemiru, mogu direktno posmatrati samo at-
mosferu Sunca. Posmatranja atmosfere pruzaju dobro razumevanje procesa koji se

tu odvijaju, ali indirektno daju uvid i u Suncevu unutrasnjost, uslove i mehani-
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Slika 1.1: Na gornjim panelima je prikazano kretanje u periodu od 26. 3. 2001. do
4. 2. 2001. najveée grupe Suncevih pega tadasnjeg ciklusa. Na donjem panelu je
prikazana uvecana slika i poredenje veli¢ine pege i planete Zemlje. Izvor: SOHO
Gallery.

zme transporta energije koji tu postoje. U atmosferi se uoc¢avaju tri sloja: fotosfera,
hromosfera i korona. Sunc¢eva fotosfera (dalje u tekstu fotosfera?) je najdublji sloj
Sunceve atmosfere koji mozemo posmatrati, odnosno ,mesto” sa kojeg pristizu fo-
toni koje detektujemo koristeci teleskop. Atmosfera zvezde geometrijski se definise
kao region izmedu unutrasnjosti zvezde i meduzvezdanog prostora. Debljina fotosfe-
re iznosi svega nekoliko stotina kilometara, dok je efektivna temperatura priblizno

5800 K i najveéi deo vidljive svetlosti poti¢e odavde.

Fizicki parametri Sunca se ne mogu meriti direktno, veé¢ se zaklju¢uju na osnovu
posmatranja. Najjednostavniji primer koji to ilustruje jeste odredivanje radijalne
brzine, tj. brzine u pravcu vizure. Procena te brzine se vrsi na osnovu Doplerovog
pomaka koji trpe linije u spektru. Mereé¢i udaljenost centra posmatrane linije od
centra linije u stanju mirovanja se moze zakljuciti kojom brzinom se telo, u ovom
slucaju element plazme, kre¢e od ili ka posmatracu. Generalno, odredivanje vred-

nosti horizontalnih brzina (brzina u ravni neba), temperature i magnetnog polja

2Naziv poti¢e od grékih reéi photos &to znaéi svetlost i sphaira §to znagi sfera usled toga da se
dozivljava kao sfera ¢ija povrSina emituje svetlost.
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nije tako jednostavno. Dalje, za merenje temperature i magnetnog polja je potrebno
razumeti prenos zrac¢enja, tj. interakciju zracenja sa plazmom u Suncevoj atmosferi.
Upravo merenje brzina, temperature i magnetnog polja daje uvid u razli¢ite MHD
(skraceno od eng. magnetohydrodynamic procese koji se odvijaju u atmosferi, a ko-
ji su povezani sa razli¢itim eksplozivnim procesima, aktivnoséu Sunca i Suncéevim
ciklusom. Ovi procesi omoguéavaju razumevanje nastanka i evolucije magnetnog
polja Sunca, kao i razumevanje magnetnih elemenata i njihovu vezu sa ponasanjem

plazme.

Posebno mesto zauzima pracenje tokova plazme. Pod pracenjem tokova plazme
se misli na odredivanje brzine kretanja plazme u sve tri prostorne dimenzije. U
fotosferi, ovo kretanje je posledica interakcije izmedu magnetnog polja Sunca i kon-
vekcije. Pra¢enjem tokova plazme imamo uvid u transport energije i magnetnih
elemenata kroz Suncevu atmosferu. Naravno, mi ne mozemo direktno meriti brzinu
horizontalnog kretanja, veé¢ koristeci jac¢inu i polarizaciju magnetnog polja ili inten-
zitet zraCenja, zaklju¢ujemo vrednost horizontalnih brzina (x i y komponente), dok
Doplerov pomak koristimo za odredivanje vertikalne brzine (z komponenta). Kreta-
nje plazme u ravni neba se jedino moze zakljuciti na osnovu snimaka dovoljno dobre
vremenske rezolucije, tj. potrebno je uociti pomeraj elemenata na slici u vremenu.
Sto je veca prostorna rezolucija ovih snimaka to se promene brze desavaju na skali
piksela, tj. pikseli su manji zbog ¢ega se vide finiji detalji. Samim tim, potrebna je
veca vremenska rezolucija da bi se brzine u ravni neba precizno mapirale. Vremen-
ska rezolucija je odredena ekspozicijiom (koliko dugo se posmatra) i uzorkovanjem
(koliko ¢esto se snimaju slike). Zato je rezolucija od velike vaznosti - od nje zavisi

koliko se detaljno mogu videti promene i na kojim skalama.

Ideja ove teze je da se testiraju metode prac¢enja tokova plazme na podacima
visoke prostorne, vremenske i spektralne rezolucije, sa ciljem da se ispita primen-
ljivost ovih metoda na posmatranja nacinjena uz pomo¢ misije SUNRISE III. Za
testiranje tih metoda ¢ée biti potrebne simulirane, vremenski razlu¢ene, mape inten-
ziteta u kontinuumu i magnetnog polja, kao i simulirani spektri za svaku tacku na
razmatranoj povrsini i svaki vremenski trenutak. Metode prac¢enje tokova plazme
¢e proceniti horizontalne brzine u svakom pikselu, za svaki vremenski trenutak i na
svakoj talasnoj duzini. Ove brzine ée zatim biti uporedene sa originalnim brzinama
iz simulacije, ¢ime ¢e biti proverena preciznost mapiranja tokova plazme u sve tri

dimenzije.
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Sunceva fotosfera 1 formiranje linija

Ova teza se bavi pra¢enjem tokova u fotosferi. Spektralne linije koje ¢e posma-
trati TUMAG (Alvarez Herrero et al. 2022) instrument na SUNRISE I1I teleskopu
se formiraju u fotosferi. To su linija neutralnog gvozda (Fel) na 525.0 nm i lini-
ja neutralnog magnezijuma (Mg1) na 517.2 nm. TUMAG je tzv. filtergraf baziran
na Fabry-Perot konceptu (npr. Hecht 2012; Martinez Pillet et al. 2011). Prednost
ovih instrumenata je §to dobijamo sliku celog vidnog polja, na jednoj, usko defini-
sanoj, talasnoj duzini odjednom. Fina promena talasne duzine nam omogucava da

dobijemo spektar svake tacke u vidnom polju.

Za ovaj master rad je izabrana linija neutralnog gvozdja na 525 nm (dalje u
tekstu Fe1 5250). Ta spektralna linija je formirana u rezimu lokalne termodinamicke
ravnoteZe (LTR). LTR aproksimacija pretpostavlja da vaze ravnotezne raspodele
Cestica: Maksvelova po brzinama, Bolcmanova po stanjima ekscitacije i Sahina po
stanjima jonizacije. LTR aproksimacija je validna za fotosferu posto je sredina gusta

1 sudari su Cesti.

2.1 Fotosfera

Fotosfera je najdublji vidljiv sloj Sunceve atmosfere. Emituje najveéi deo zra-
Cenja i nalazi se iznad konvektivne zone. Moze se re¢i da je to povrSina koja deli
neprozra¢nu unutrasnjost Sunca od razredene prozacne atmosfere (buduéi da gusti-
na opada sa visinom). Debljina fotosfere iznosi oko 300 km i oStro ograni¢ava Suncev
disk (Vukic¢evi¢-Karabin & Atanackovié¢ 2010). Strukturalno, fotosfera se sastoji od

granula i intergranularnih regiona kao sto je prikazano na Slici 2.1. Granule su ¢elije
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vrele plazme koja iz konvektivne zone izbija na povrsinu brzinom od nekoliko km/s.
Nakon toga se plazma hladi usled emisije zracenja i kretanje postaje dominantno
horizontalno. Tako ohladena plazma se skuplja u intergranularnim trakama i posta-
je guscéa, odnosno teza od okolnog materijala zbog ¢ega pocinje da tone. Potonula
plazma se ponovo zagreva i ceo proces se ponavlja. Zivotni vek granule iznosi od
5 do 10 minuta (Vuki¢evié-Karabin & Atanackovié¢ 2010) i zavisi od veli¢ine same
granule - vece granule duZe zive (Bahng & Schwarzschild 1961). Pre¢nik granula je
od 1”7 do 2", prosecno oko 1.25"!. Granule skoro uniformno pokrivaju ceo Sundev
disk, izuzimajuéi delove koji zauzimaju pege, pore, i ostali magnetni elementi ¢ije je
prisustvo posledica Sunc¢eve magnetne aktivnosti i jakog magnetnog polja koje na

tim mestima prozima Suncevu povrsinu.

Centralni delovi granula nose vrelu plazmu §to ih ¢ini svetlijim od intergranular-
nog predela koji su hladniji i emituju manje zracenja. Delovi Sunca koji su prozeti
relativno slabim magnetnim poljem (ja¢ine ~ 10*G) nazivamo mirno Sunce (eng.
quiet-sun). Jac¢inu magnetnog polja odredujemo na osnovu posmatranja polarizacije
u spektralnim linijama. Mirno Sunce je okarakterisano slabim signalom polarizacije

i njim dominiraju granule i integranularni regioni (Rubio & Orozco Suérez 2019).

Kretanje fotosferske plazme odreduje strukturu magnetnog polja mirnog Sunca.
Spregnutost magnetnog polja i plazme je posledica zakona odrzanja magnetnog
fluksa koji vazi kada su zadovoljeni uslovi modela idealne MHD pri opisu plazme. Za
pojasnjenje prethodne recenice, potrebno je uvesti magnetni Rejnoldsov broj (eng.
magnetic Reynolds number). To je bezdimenziona veli¢ina koja predstavlja odnos

advekcije 1 difuzije magnetnog polja. DefiniSe se na sledec¢i nacin:

R, = %’ (2.1)

n

gde je u karakteristi¢na brzina, L karakteristicna duzina i n magnetna difuznost (Da-
vidson 2001). Rezim idealne MHD podrazumeva da vazi R,, > 1, §to je ispunjeno
za veliku karakteristicnu duzinu koju razmatramo, odnosno prostornu skalu granu-
lacije (L ~ 10° m). Uzimaju¢i u obzir definiciju magnetnog Rejnoldsovog broja,
za R, > 1 advekcija ima mnogo veéi uticaj od difuzije $to zna¢i da su elemen-
ti plazme spregnuti sa magnetnim poljem. Zbog toga, pracenje tokova plazme u
odredenoj meri omogucéava dobijanje raspodele magnetnog polja, dok poznavanje

raspodele magnetnog polja u fotosferi omogucéava procenu brzine kretanja plazme.

1Jedna luéna sekunda = 727 km za Sunce posto je 1" = 4.85 x 1076 rad. Kada se ta vrednost
pomnozi sa srednjom udaljeno$éu Sunca od Zemlje, 1 AJ, dobija se priblizno vrednost od 727 km.

6
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Slika 2.1: Granule i intergranularni regioni posmatrani na talasnoj duzini A = 789
nm. Svetli regioni su mesta izbijanja plazme iz konvektivnih ¢elija na povrsinu Sunca.
Tamni regioni predstavljaju mesto povratka ohladene plazme u konvektivnu zonu.
Zabelezio Daniel K. Inoyue solarni teleskop. Izvor: NSO/NSF/AURA.

Posledica zakona odrzanja magnetnog fluksa je Alfvenova teorema koja kaze da
su linije magnetnog polja ,zamrznute” u fluidu (plazmi) i da se kre¢u zajedno sa
fluidom (Alfvén 1942). Da li Alfvenova teorema vazi ili ne zavisi od vrednosti R,,
za razmatrani slu¢aj. U astrofizici R, ¢esto uzima veliku vrednost (zbog velikog
L) i obi¢no se moze smatrati da Alfenova teorema vazi. Onda se moze smatrati da
advektivno kretanje plazme ujedno uslovljava kretanje magnetnih linija, tj. svaka

magnetna linija prati kretanje elemenata plazme (Davidson 2001).

Na veé¢im prostornim skalama se uocavaju supergranularna kretanja koja su vid
fotosferskog kretanja plazmenih masa koja takode uti¢u na strukturu magnetnog
polja mirnog Sunca. Njihove dimenzije su oko 30000 km, a Zivotni vek im je oko 20
¢asova (Vukicevié-Karabin & Atanackovié 2010). Ivice supergranula se mogu videti

kao sjajna mreza koja pokriva Suncev disk u nekim spektralnim linijama. U centru
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supergranula plazma izbija vertikalno navise nakon ¢ega se krece horizontalno u svim
pravcima dok ne dostigne granice supergranula. Potom se hladi i iS¢ezava vertikalno
nanize. Brzina koju plazma ima prilikom izbijanja je oko 30 m/s, dok horizontalne
brzine dostizu 300 m/s (Rubio & Orozco Suérez 2019). Na Slici 2.2 je prikazana veza
supergranula sa visim slojevima Sunceve atmosfere, hromosferom i koronom. Vazno
je napomenuti da je uoc¢eno kretanje fotosferske plazme na prostornim skalama veéim
od granulacije, a manjim od supergranulacije (November et al. 1981). Konvektivno
kretanje na tim skalama se naziva mezogranulacija. Tipi¢na veli¢ina mezogranula je
izmedu 4000 km i 12000 km, dok je Zivotni vek oko 6 ¢asova (Gosi¢ 2015).

Dakle, mirno Sunce ¢ine magnetna polja jacine reda kG koja se nalaza na gra-
nicama supergranularnih ¢elija, tzv. fotosfersku mrezu (NE od eng. network) i unu-
trasnju mrezu (IN od eng. internetwork, jacine nekoliko stotina G) koji proZima
unutrasnjost supergranula (Gosi¢ 2015). NE magnetna polja nastaju kada se pod
uticajem horizontalnog kretanja plazme menja vrednost magnetnog fluksa iz unu-
trasnjosti supergranula ka ivicama supergranula (Orozco Suérez et al. 2012). Usled
toga se povecava magnetni fluks i nastaju NE elementi. NE elementi su koncentri-
sane i uglavnom diskretne oblasti povecanog magnetnog fluksa. Posto su spregnuti
sa supergranularnim tokovima, oni zZive nekoliko sati pre nego sto ih konvektivno
kretanje i interakcija sa drugim elementima rasprsi. IN polja su slaba i kratko Zzive,
oko 6 minuta (Gosi¢ 2015). Mogu se naé¢i u unutrasnjosti supergranula duz povrsine

Sunca.

Imajuéi u vidu koli¢inu zracenja koja stize iz fotosfere, kao i bogatstvo procesa
koji se odvijaju u tom sloju Sunceve atmosfere, ona predstavlja neprocenjivu la-
boratoriju za proucavanje fizike astrofizicke plazme. Posmatranja visoke prostorne i
vremenske rezolucije omogucavaju direktno proucavanje interakcije izmedu zracenja,
magnetnog polja i plazme. Kvantifikovanje fizickih uslova u fotosferi (temperatura,
brzina plazme, magnetno polje) nam omogucava da bolje razumemo tu spregu. Po-
Sto su ispunjeni uslovi vazenja radijativne magnetohidrodinamike, ovde je primenjen
model MHD koji omogucava procenu fizickih uslova u fotosferi. Sem dijagnostike
temperature i magnetnih polja, neophodan sastavni deo za razumevanje pomenute
interakcije je pracenje dinamike fotosferske plazme. Primer uticaja brzine plazme
na magnetno polje jeste nagomilavanje linija magnetnog polja, u intergranularnim

regionima usled opadanja plazmenog % ispod 1 (to znaci da je kineticka energija

2Plazmeno f3 je odnos gasnog plazmenog pritiska prema magnetnom pritisku.
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Slika 2.2: Supergranule sa spikulama. Izvor: Vukié¢evié-Karabin & Atanackovié
(2010).

manja od magnetne, dakle brzina kretanja plazme je manja). Prac¢enje tokova bitan
je indikator tac¢nosti teorijskih modela. Osim toga, na osnovu horizontalnih brzina u
fotosferi, moguée je kvantitativno odrediti elektri¢no polje i Pointingov fluks u ak-
tivnim regionima, mestima gde linije magnetnog polja izbijaju iz konvektivne zone
(eng. flux emergence region), ali i u mirnom Suncu (Tilipman et al. 2023). Na ve¢im
skalama, tokovi plazme su vazni za tzv. flux transport” koji igra esencijalnu ulogu
u transportu magnetnog polja ka Sunc¢evim polovima, pa samim tim i u Sun¢evom

ciklusu.

Fotosfera nije konstantan sloj, ve¢ ima strukturu po dubini/visini. Kombinacija
visoke spektralne rezolucije i potrebe za proucavanjem strukture fotosfere po dubini
izdvaja spektralne linije kao idealne kandidate za dijagnostiku. Upravo posmatrajuci
spektralne linije dobijamo uvid u vertikalnu strukturu fotosfere i spoznajemo njen
izgled na razli¢itim talasnim duzinama/frekvencijama na osnovu ¢ega zaklju¢ujemo
koji su procesi bitni na kojoj visini (razli¢ite talasne duzine u liniji nam daju uvid
u razlicite slojeve atmosfere). Uzimajuéi sve to u obzir, analiza spektralnih linija je

direktan nacin za ispitivanje fizickih parametara u fotosferi u sve tri dimenzije.
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2.2 Formiranje spektralnih linija

Spektar Sunca (kao i svake zvezde) se formira u interakciji zracenja i materi-
je. Procesi interakcije zracenja i materije podrazumevaju prelaz elektrona iz jednog
u drugi energetski nivo (stanje) u atomu (vezano-vezani prelazi), vezanog energet-
skog stanja i kontinuuma (slobodno-vezani ili vezano-slobodni prelazi) i izmedu dva

energetska nivoa u kontinuumu (slobodno-slobodni prelazi). Ti procesi su:

1. termalna apsorpcija/emisija: energija apsorbovanog fotona se pretvara u ter-
malnu energiju Cestica gasa i kaze se da je foton ,termalizovan”. Termalna
emisija je obrnuti proces kada se termalna energija gasa pretvara u energiju
zraCenja. Koli¢ina emitovane energije zavisi od temperature i koncentracije

gasa.

2. rasejanje: foton ostaje sacuvan, ali menja pravac prostiranja i neznatno energi-
ju, odnosno talasnu duzinu. Koli¢ina energije koja je re-emitovana zavisi samo
od intenziteta zrac¢enja. Rasejanje narusava lokalnu termodinamicku ravnote-

~

ZU.

Vezano-vezani prelazi formiraju spektralne linije, dok slobodno-vezani i slobodno-
slobodni prelazi formiraju kontinuum spektra. Teorijski izlazni spektar se nalazi

reSavanjem jednacine prenosa zracenja (JPZ, npr. Rutten 2003):

o500 R0+ in(e) (2.2)

gde je 0 ugao koji pravac prostiranja zracenja zaklapa sa z-osom koja je usmere-
na normalno u odnosu na plan-paralelne ravni kojima aproksimiramo atmosferu,
I\(z,0) specifican intenzitet zraCenja na visini z, x, koeficijent apsorpcije i j, ko-
eficijent emisije zracenja pri prolasku kroz datu sredinu. Koeficijent apsorpcije u
JPZ mnozi intenzitet zato $to predstavlja deo intenziteta za koji je isti umanjem
pri prolasku kroz sredinu, dok koeficijent emisije predstavlja doprinos intenzitetu
po jedinici duzine. Koeficijenti emisije i apsorpcije zavise od koncentracije ¢estica u
odgovaraju¢em energetskom nivou, tj. od naseljenosti nivoa izmedu kojih se prelazi
desavaju. Na razlic¢itim talasnim duzinama uocava se vedi ili manji doprinos razli¢itih
procesa koeficijentima emisije i apsorpcije. Odnos koeficijenta emisije i koeficijenta

apsorpcije se naziva funkcija izvora, Sy = jy/xx (Vukic¢evié-Karabin 1994). Ako vazi

10
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pretpostavka LTR, tada je funkcija izvora jednaka Plankovoj funkciji:

2hc? 1
S =By—¢ - 2.3
S G T (2.3)

gde je h Plankova konstanta, ¢ brzina svetlosti u vakuumu, £ Bolcmanova konstanta,

T temperatura i A talasna duzina.

Jednacina prenosa zracenja se moze zapisati u obliku koji se ¢esc¢e koristi ako se
podeli sa koeficijentom apsorpcije x, i ako se uvede smena p = cosf. Umesto po
jedinici duzine, JPZ ¢e biti definisana na osnovu promene veli¢ine koja se naziva
opticka dubina ili opticka debljina i koja se definise kao: 7)(z) = f; —xa(2)dz =
J.° xa(2)dz 1 imace sledeci oblik:

dlx(7,
. AT, 1)

b = Doen) =S, (2.4)

gde opticka dubina opisuje neprozracnost sredine za zracenje talasne duzine \. U
praksi numericka integracija JPZ po dubini za izabrani set talasnih duzina daje

izlazni spektar za dati pravac pu.

Motivacija za izdvajanje spektralnih linija kao fenomena koji je posebno zani-
mljiv deo spektra lezi u ¢injenici da one pokazuju kako intenzitet zavisi od fizickih
veli¢ina, ali i u tome da su jako osetljive na kretanje plazme (tj. na ¥). Osim to-
ga, spektralne linije su kvantni fenomen - osetljive su na magnetno polje B , §to se
ogleda kroz Zemanov efekat. Razlika izmedu kontinuuma i spektralnih linija je u

tome koliko brzo se menja neprozracnost sa talasnom duzinom, $to mozemo iskazati

(), ().

gde L oznacava liniju i bitno se menja na skalama AX ~ 1 pm, a C' kontinuum

slede¢om relacijom:

gde se promene neprozna¢nosti naziru na skalama AX = 1 — 10 nm. Dakle, unutar
linije postoji drasti¢na promena neprozrac¢nosti na malom intervalu talasnih duzina.
Buducdi da je neprozra¢nost povezana sa optickom dubinom po definiciji, spektralne
linije daju uvid u mnogo razli¢itih 7, sto zauzvrat daje uvid u veliki opseg visina
buduéi da je geometrijsko mesto kojem odgovara opticka dubina 7, razli¢ito za svaku
talasnu duzinu. Taj zaklju¢ak se moze izvesti iz Milne-Edingtonove aproksimacije

koja pretpostavlja da funkcija izvora raste sa optickom dubinom na sledeé¢i nacin:

S:&—i-b’/')\, (26)

11
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gde su a i b konstante za posmatrani pravac. Izlazni intenzitet u tom pravcu za

izabranu talasnu duzinu A je:
I,\:/ St)etdt =a+b=S(t\=1), (2.7)
0

pri ¢emu je za svaku talasnu duzinu A fizicka lokacija S(7, = 1) razli¢ita, te vidimo
fotosferu na razli¢itim visinama $to je ilustrovano na Slici 2.3. Fotoni koje vidimo
su, u srednjem, fotoni koji dolaze sa opticke dubine 7, = 1. Zbog vecée neprozrac-
nosti u centru linije fizicko mesto koje odgovara 7, = 1 se nalazi u visim slojevima
atmosfere. Posmatrajué¢i na talasnim duzinama oko centra videéemo vise slojeve
atmosfere. Ako posmatramo krila linije i idemo ka kontinuumu koji su prozrac¢niji,
fizicka lokacija koja odgovara 7, = 1 za te talasne duzine se nalazi u nizim slojevima,

te posmatrajuéi kontinuum stvarno vidimo dublje slojeve.

Slika 2.3: Sloj fotosfere posmatran na dve razlic¢ite talasne duzine za koje je S(7) = 1)
na geometrijski razli¢itim visinama.

Precizno modeliranje formiranja linija i povezivanje posmatranja na razli¢itim
talasnim duzinama u liniji sa visinama u Sunc¢evoj atmosferi zahteva izracunavanje
koeficijanata apsorpcije i emisije u liniji i reSavanje jednacine prenosa. Koeficijent

emisije za spektralne linije se definise kao:

he

L
= uAu VN
= Y4m

U, (2.8)

gde je m, naseljenost gornjeg nivoa prelaza, A, AjnStajnov koeficijent spontane

emisije, ¥, emisioni profil. Koeficijent apsorpcije spektralne linije je definisan na

12
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sledeéi nacin:

hc
4\
gde je m; naseljenost donjeg nivoa, B, AjnStajnov koeficijent za apsorpciju i @,

XX = m B, Dy, (2.9)

apsorpcioni profil. Generalno v, # ®,, ali za najveéi broj linija mozemo pretpo-
staviti da su ova dva profila jednaka (tzv. pretpostavka kompletne redistribucije po
talasnim duzinama). Takode oba ova profila su normirana, tj. vazi [ ¢ d\ = 11
[ ®\dX\ =1. Ay 1 By, zavise od strukture nivoa i predstavljaju verovatnoce da do-
de do spontane emisije, odnosno apsorpcije. Ajnstajnov koeficijent spontane emisije

1

ima, opseg vrednosti od 10° do 10° s~! za dozvoljene prelaze i zove se jo§ inverzno

radijativno vreme zivota posto ispunjava jednakost:

1
Ay = T (2.10)
pri ¢emu ? jeste srednje vreme Zivota koji ¢estice provode na pod uslovom da zrace.
Koeficijent apsorpcije ukljucuje apsorpciju fotona u prelazu sa nizeg na visi energet-
ski nivo, ali mora ukljuciti proces stimulisane emisije ili negativne apsorpcije tako

Sto se doda —n, B,; gde je B, koeficijent za stimulisanu emisiju:

he

L
Xx = (B = nuBu)

o, (2.11)

jer viSe fotona ,jizlazi” nego $to ,,ulazi” u sredinu u procesu stimulisane emisije. Svi

radijativni i sudarni procesi su prikazani na Slici 2.4.

Spektralne linije nisu stvarno linije, tj. nisu beskonac¢no uske, veé¢ imaju kona¢nu
prirodnu 8irinu i oblik usled konac¢ne Sirine energetskih nivoa po Hajzenebergovom
principu neodredenosti. Dakle, oblik spektralne linije je odreden emisionim i apsorp-
cionim profilom, koji nisu ¢ funkcije. Pored prirodne 8irine linije koja je pomenuta,
linije trpe doplerovsko Sirenje (koje ¢ine termalno Sirenje i u koje je ukljucena mi-
kroturbulentna brzina, posledica turbulentnog kretanja), sudarima ¢estica (Sirenje
pritiskom) i Sirenje spektralnih linija usled rotacije zvezde ili bilo kakvih kretanja

na velikim skalama.

Slika 2.5 dobijena na osnovu MURaM? simulacije mirnog Sunca vizualizuje ka-
ko posmatrajuci razlic¢ite talasne duzine vidimo razlic¢ite slojeve fotosfere, odnosno
fotosferu na razli¢itim visinama. Gledajuéi intenzitet zracenja u razli¢itim delovima
spektralne linije uoc¢ava se granulacija. Posebno je uocljivo posmatrajuéi intenzitet

kontinuuma. Kako se priblizavamo centru linije, tj. posmatramo intenzitet u krilu

3Vise u poglavlju 4.
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Slika 2.4: Radijativni i sudarni vezano-vezani prelazi: (A) radijativna ekscitacija,
(B) radijativna de-ekscitacija, (C) stimulisana emisija, (D) sudarna ekscitacija i (E)
sudarna de-ekscitacija. Kineticka energija K cestice koja trpi sudar se menja za
AK = hv = he/\ = E, — E;. Talasaste linije ozna¢avaju radijativne prelaze, pune
linije oznacavaju sudarne prelaze. Izvor: Vukadinovi¢ (2024).

spektralne linije, struktura koju vidimo se menja i intenzitet opada. U centru linije je
promena najveca. Struktura je gotovo neprepoznatljiva u odnosu na onu u kontinuu-
mu, intenzitet veoma slab. Uzrok tome je povecanje neprozracnosti, pa posmatrajuci
krilo i centar linije posmatramo vise slojeve gde je temperatura generalno manja.
Fotoni iz jezgra linije (za koje je neprozra¢nost velika) poticu iz visih slojeva atmo-
sfere, dok fotoni iz krila linije (gde je neprozracnost manja) stizu iz dubljih delova
atmosfere. Ne samo da su intenziteti razli¢iti, ve¢ i strukture xy ravni na razli¢itim
visinama izgledaju drugacije na razli¢itim talasnim duzinama iz prethodno navede-
nog razloga. Glavna premisa ove teze se zasniva upravo na ovom efektu i nas cilj ¢e
biti da ispitamo moguénost pracenja horizontalnih tokova na razli¢itim visinama na

osnovu posmatranja na razli¢itim talasnim duzinama u spektralnoj liniji Fe1 5250.

14
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Slika 2.5: U gornjem levom uglu je prikazan intenzitet zracenja u kontinuumu, u
gornjem desnom uglu je prikazan intenzitet zracenja u krilu linije, u donjem levom
uglu je prikazan intenzitet zracenja u centru linije, u donjem desnom uglu je prikazan
profil spektralne linije. Na x-osi je talasna duzina izrazena u nanometrima, na y-osi
normiran intenzitet. Zeleni krug odgovara kontinuumu, crveni krug odgovara krilu
linije i crni odgovara centru linije. Dobijeno na osnovu MURaM simulacije mirnog
Sunca.
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Glava 3

Pracenje tokova plazme

Pri uslovima vazenja odrzanja magnetnog fluksa, kretanje plazme i magnetne
linije su spregnuti, pa je prac¢enje tokova plazme krucijalno za razumevanje prirode
fotosfere i magnetizma Sunceve atmosfere. Konvekcija u vrhu konvektivne zone i u
fotosferi igra kljuénu ulogu u evoluciji i strukturi magnetnog polja (Yelles Chaouche
et al. 2014). Naravno, postoje i metode za pracenje kretanja plazme u hromosfe-
ri i koroni koje su prilagodene drugacijim fizickim uslovima koji tamo vladaju i

strukturama koje se detektuju.

Iako je krajnji cilj primena metoda prac¢enja tokova plazme na posmatranja, pre
toga se metode proveravaju tako Sto se primenjuju na sinteticka posmatranja do-
bijena na osnovu simulacija Sunc¢eve atmosfere. Pod sintetickim posmatranjima se
podrazumeva intenzitet zracenja izracunat iz datog 3D modela Sunceve atmosfere.
Takvim testiranjem metoda za preéenje se proverava njihova funkcionalnost, pona-
Sanje pri razli¢itim vrednostima seta parametra koje koriste, ali i moguénost pri-
mene na druge fizicke veli¢ine (npr. na magnetno polje). Polja horizontalnih brzina,
v, 1 v, dobijena koriste¢i neku metodu pracenja tokova na simuliranim podacima,
uporedena sa stvarnim vrednostima iz simulacije, ukazuju na to da li je i koliko
validno koristiti datu metodu za pracenje plazme. Sli¢no, poredenje vertikalne brzi-
ne v, zakljuc¢eno koristeéi Doplerov efekat, sa v, iz originalne simulacije, daje nam
mogucnost da procenimo tacnost i preciznost nase metode za odredivanje veli¢ina
koje se mogu direktno odrediti. U praksi, pracenje horizonalnih tokova plazme se
vrsi na vremenskoj seriji snimaka Sunceve povrSine ili na vremenskoj seriji mapa
relevantnih fizickih parametera (najcesce je u pitanju vertikalna komponenta mag-

netnog polja) koji su izvedeni iz posmatranja. Medutim, bilo da su u pitanju prava

16



GLAVA 3. PRACENJE TOKOVA PLAZME

posmatranja, bilo da su simulacije, preporucuje se prethodna obrada podataka bez

obzira §to formalno ne potpada pod proces pracenja tokova (DeForest et al. 2007).

Horizontalne brzine se izdvajaju u odnosu na vertikalnu po tome Sto tehnike
pracenja prate razlike izmedu susednih piksela u odredenom vremenskom intervalu
kako bi utvrdile da li postoji i kolika je relativna promena vrednosti izmedu pocetnog
i krajnjeg trenutka. Tehnike pracenja se u principu oslanjaju na pretpostavku da
sve promene sjaja nastaju usled kretanja plazme, a ne usled, na primer, zagrevanja
i hladenja plazme. Ne uracunavaju uticaj svih mogué¢ih procesa koji mogu dovesti
do promene sjaja izmedu slike u datom vremenskom intervalu, stoga nije moguce

dobiti potpuno poklapanje rekonstruisanih brzina sa posmatranim.

S druge strane, vertikalna komponenta brzine se obi¢no odreduje tako Sto se
proceni koliko se centar linije pomerio u odnosu na talasnu duzinu koja mu odgovara
u stanju mirovanja (Yelles Chaouche et al. 2014). Razlika je znacajna i ogleda se
u ¢injenici da je vertikalnu brzinu mogucée meriti zahvaljujuéi Doplerovom efektu,
dok je za horizontalne brzine neophodno koristiti druge veli¢ine i druge tehnike.
Tacnije, vertikalnu brzinu mozemo odrediti iz jednog snimka, dok je za odredivanje
horizontalne brzine plazme neophodno imati bar dva snimka u razli¢itim vremenskim
trenucima. Odredivanje vertikalnih brzina zahteva snimanje spektara, dok su za

pracenja tokova plazme u ravni neba dovoljni snimci na jednoj talasnoj duzini.

Tokom poslednjih 30 godina razvijen je veéi broj tehnika i algoritama ciji je
zadatak da izracunaju horizontalne brzine na osnovu vremenski razlu¢enih snima-
ka atmosfere Sunca. Ove tehnike se proveravaju na vestacki generisanim podaci-
ma, tako $to se rezultati porede sa brzinama iz simulacija. Simulacija podrazumeva
numericki generisani, vremenski zavisan model atmosfere Sunca koji je dobijen re-
savanjem MHD jednacina i pojednostavljene jednacine prenosa zracenja, za date
grani¢ne uslove koji odgovaraju stvarnoj Suncevoj atmosferi, koliko je to moguce.
Vestacki generisani (sinteticki) podaci su prostorno i vremenski zavisni spektri za
Zeljene spektralne linije, izracunati iz date simulacije odnosno raspodela intenzite-
ta I(z,y,t,A). Ovi intenziteti se izracunavaju koriséenjem jednacine stanja, iz koje
zatim izra¢unavamo populacije relevantnih atomskih nivoa, koeficijente apsorpci-
je 1 emisije i kona¢no resavamo jednacinu prenosa zrac¢enja. Simulacije su razlicite
u zavisnosti od toga koje pretpostavke ispunjavaju i koji grani¢ni uslovi vaze za

diferencijalne jednacine koje opisuju strukturu i zracenje fotosfere.

Primenom metoda za prac¢enje plazme na simulacije proveravaju se prednosti i
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mane svake od tih metoda, zakljucuje se na koji nacin treba prethodno obraditi po-
datke i procenjuje preciznost prac¢enja, dok se usput ocenjuje verodstojnost modela.
Shodno tome, koris¢enje metoda na simuliranim podacima je neophodan proces koji
obezbeduje sve bitne informacije i spremnost za primenu metoda na posmatranja

sa ciljem da se zakljuc¢i realno horizontalno kretanje plazme.

Pre nego $to opisemo metode za prac¢enje tokova plazme, uveséemo neke pojmove
koji se ¢esto vezuju za njih. Tradicionalno se uzastopne mape intenziteta kontinu-
uma u vremenu nazivaju intenzitetogrami. Uzastopne mape radijalne komponente
brzine se nazivaju Doplergrami, po tome $to se radijalna brzina odreduje na osnovu
Doplerovog pomaka. Uzastopne mape magnetnog polja (za sve tri komponente iako
se za pracenje koristi B,) se nazivaju magnetogrami. Ovi nazivi ¢e biti koriséeni

dalje u tekstu.

3.1 Metode za pracenje tokova plazme

Od kada je znacaj metoda za prac¢enje plazme postao ocigledan, njihov razvoj i
rad na unapredenju postojec¢ih postaju prioritet. Medu tehnikama koje su razvije-
ne sa ciljem da se odredi fotosfersko sopstveno kretanje algoritam koji ima veliku
upotrebu (Verma et al. 2013) jeste Local Correlation Tracking (LCT, November &
Simon 1988), kao i njegove brojne varijacije razvijene tokom poslednje dve decenije
za primenu u razli¢itim slu¢ajevima i implementirane u razli¢itim programskim jezi-
cima. Od interesa jeste metod Fourier Local Correlation Tracking (FLCT, Fisher &
Welsch 2008) jer ima vecu preciznost i brze radi od LCT. Prirodno je poc¢eti od LCT
i FLCT koji koriste uzastopne intezitetograme ili magnetograme da procene opticke
tokove u fotosferi, tj. polje brzina koje treba ,primeniti” na sliku da bi se ona slagala
sa slikom u slede¢em vremenskom trenutku (Tremblay et al. 2018) - slaganje ovde
znaci da polje brzina odgovara pomeraju plazme izmedu dva razmatrana trenutka

u vremenu.

LCT i FLCT daju najbolju procenu za pravac kretanja na skalama mezogra-
nula i supergranula (Tremblay et al. 2018). Vazno je znati da tokovi plazme ne
predstavljaju pravo horizontalno kretanje plazme (prati se promena sjaja piksela na
datoj mapi), ali je korelacija izmedu ova dva velika na skalama ve¢im od 2.5 Mm!
(Rieutord et al. 2001). LCT i FLCT karakteriSe ih mala zahtevnost kompjuterskog

!Megametar = 1 x 10°m
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vremena u odnosu na ostale metode. Posto je osnov LCT i FLCT isti, ocekuje se
da su rezultati veoma sli¢ni. Jos jedna metoda koja koristi snimke intenziteta jeste
Coherent Structure Tracking (CST), tehnika za pracenje granula koja daje dobre
procene amplituda tokova kada se primeni na skale supergranula (Tremblay et al.
2018).

Primeri metoda koje koriste Doplergrame i/ili magnetograme jesu Minimum
Energy Fit (MEF, Longcope 2004) i Differential Affine Velocity Estimator (DAVE,
Schuck 2006). One se baziraju na reSavanju vertiklane komponente jedna¢ine mag-
netne indukcije sa ciljem da se zakljuce mesta izviranja magnetnog polja u fotosferi
(Tremblay et al. 2018). MEF zahteva veoma dobro poklapanje fotosferskih tokova

sa evolucijom magnetnog polja koju predvida jednacina idealne magentne indukcije:

%—szX(UXé), (3.1)
gde je B vektor magnetne indukcije i ¥ vektor brzine, jer se od svih tokova bira
najmanja brzina da bi funkcional energije bio minimalan (Longcope 2004), te veoma
precizno procenjuje magnetnu energiju. DAVE resava jednac¢inu magnetne indukcije
ogranic¢enu afinim profilom brzine, ali ima potencijal da se koristi i za druge podatke
dobijene posmatranjem Sunca kod kojih se ovaj fizicki model moze primeniti (Schuck
2006). Utvrdeno je da DAVE ima vecu preciznost kada je re¢ o pravcima i intezitetu

brzina.

Sa razvojem tehnologije stiZe i razvoj novih tehnika ¢iji temelj predstavljaju ne-
uronske mreze. Takva je tehnika Deep Vel (Asensio Ramos et al. 2017). Deep Vel je
potpuno konvoluciona neuronska mreza koja se koristi za zaklju¢ivanje trenutnih
lokalnih horizontalnih brzina na skali jednog piksela, na tri opticke dubine koristeci
par intenzitetograma. Prednost je $to za razliku od LCT i FLCT, nije potrebno
vremenski i prostorno usrednjiti rezultat (dobijene brzine) za bolje poklapanje sa
posmatranjima ili simulacijom. Dobijene vrednosti brzina jako zavise od podataka
koji su koriS¢eni za treniranje mreze. Za generisanje vrednosti horizontalnih brzi-
na kretanja plazme za druge vrednosti rezolucije, za drugu poziciju na Sunc¢evom
disku i za drugi vremenski interval, potrebno je ponovo izvrSiti trening na tome

odgovaraju¢em setu podataka (Tremblay et al. 2018).
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3.2 LCT i FLCT

LCT je najstarija i najcesce koris¢ena metoda za pracenje tokova. Koncept LCT-
a se pripisuje radu November & Simon (1988) u kom oni definisu pomeranje slike za 9
piksela po prostornoj skali (jedan nulti i osam prema najblizem susednom pikselu) i
racunaju unakrsnu korelaciju za svaki pomeraj. Unakrsna korelacija je rezultat inte-
graljenja apodizovane? Gausove funkcije sa filtriranim slikama pre i posle pomeraja.
Da dobiju rezoluciju podpiksela koristili su bikvadratnu interpolaciju na distribuciji
unakrsnih korelacija (koju ¢ini devet tacaka) kako bi utvrdili koji se pomeraj poklapa
sa maksimalnom korelacijom. Mnozeci veli¢inom piksela i deljenjem sa vremenskim
intervalom At dobija se brzina (Welsch et al. 2004). Znajuéi pomeraj, skalu slike i
vremenski interval moguée je odrediti horizontalne brzine u svakom pikselu (Louis
et al. 2015). FWHM (8irina na polovini maksimuma) Gausovog prozora (tako ¢emo
dalje zvati prethodno opisanu Gausovu funkciju) mora biti priblizno iste veli¢ine

kao struktura na kojoj se vrsi pracenje.

Verma, Steffen i Denker (2013) su koristili simulirane mape kontinuuma generi-
sane koriste¢i CO°BOLD kod (Orozco Suarez et al. 2012) s ciljem da uporede tokove
plazme sa brzinama koje LCT racuna. Sli¢nu analizu su sproveli Yelles Chaouche,
Moreno-Insertis i Bonet (2014) koristeci sinteticke mape kontinuuma koje je STAG-
GER kod generisao (Beeck et al. 2012). Rezultat tih istrazivanja ukazuje da LCT ne
prati striktno horizontalno sopstveno kretanje plazme. Taj nedostatak je pripisan
prirodi granula ¢ije kretanje odgovara toku plazme na velikim skalama, za duzine
veée od 2,5 Mm i vremenske skale ve¢e od 30 minuta (Rieutord et al. 2001). LCT
prati fluktuaciju kontrasta izmedu dve slike Sto nije isto $to i kretanje plazme. Osim
toga, odreduje relativni pomeraj izmedu dve slike koje se razlikuju za At i to za
izabrani piksel. Rezultat onda odrazava pomeraje, a ne brzinu uprkos korisé¢enju

konstantnog faktora skaliranja za sve piksele u vidnom polju (Louis et al. 2015).

FLCT je nastao tako $to su Welsch i Fisher (2004) u algoritam koji je u osnovi
LCT uveli Furijeovu korelaciju - preveli su analizu u Furijeov prostor. Za svaki piksel

u nizu slika:

1. mnozi se svaki piksel slika koje treba da budu korelisane (slika 1 i slika 2)

Gausijanom Sirine o centriranom na taj piksel

20d eng. apodization function - u obradi signala i statistici to oznacava funkciju koja ima
vrednost nula van definisanog intervala i koristi se za ,zagladenje” ili uklanjanje diskontinuiteta.
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2. izdvajaju se rezultujuce slike 1 i 2 tako sto se iseku nebitni delovi slika, ¢ime

se smanjuje veli¢ina i znacajno smanjuje kompjutersko vreme

3. rac¢una se funkcija unakrsne korelacije izmedu dve isecene slike koristeci stan-

dardne tehnike brze Furijeove transformacije (FFT)

4. koristi se interpolacija kubne konvolucije da se nadu pomeraji x i y za koje
je funkcija unakrsne korelacije maksimalna za zadatu preciznost - u praksi se

koristi za preciznost uzima 0,1 ili 0,02 piskela

5. koriste se pomeraji x i y i At izmedu slika da se odredi intenzitet brzina

struktura koje su isprac¢ene ovim algoritmom (Welsch et al. 2004)

FLCT definiSe tezinski parametar Gausijana ¢ na jedinstven nacin, tako da je te-

—r?fo? gde je r udaljenost od piksela u kom @ treba biti procenjena.

—:c2/2-a2

zinski faktor e
Konvencionalno se Gausijan definise kao e , sa faktorom 2 u imeniocu. Po-
sledi¢no se umesto ¢ navodi FWHM prozora koji se koristi kako bi znacenje bilo
jednoznaé¢no, buduéi da se rezultat i preciznost FLCT-a obi¢no poredi sa drugim

metodama za pracenje tokova.

Welsch i Fisher su rutine za svoju metodu, FLCT, napisali u programskom je-
ziku Interactive Data Language (IDL). IDL je programski jezik koji je bio (i dalje
je) veoma popularan za grane nauke kao $to je astronomija koje Cesto zahtevaju
rad sa velikim obimom podataka, pogotovo predstavljenih i sacuvanih u formi slika
(npr. fits format). U meduvremenu su napisali biblioteku sa istom funkcionalnoséu
u programskom jeziku C zbog vece brzine kompajlera i rasprostranjenosti C-a. Sko-
ro je razvijen pyF LCT®. To je python ,omota¢” za FLCT i deo SunPy - python
softverski paket za pristup, uéitavanje i manipulisanje podacima vezanim za Sun-
ce u programoskom jeziku python, razvijen od strane grupe nau¢nika (uglavnom
astronoma i astrofizicara) koja za cilj ima da olaksa pristup i koris¢enje python-a
solarnim fizicarima. Oni su preveli originalnu ideju datu u Welsch et al. (2004) u
python okruzenje. Glavna odlika pomenutog paketa je funkcija koja je nazvana flct,
¢iji je zadatak da izvrsi Furijeovu linearnu korelaciju pozivaju¢i FLCT C biblioteku
programskog jezika C. Ta funkcija ima veéi broj parametara, od kojih su najbitiniji
flct(imagel, image2, At, As, o, thresh) gde:

3Dokumentaciju o paketu u python-u koji omoguéava primenu FLCT-a moZete pogledati na
linku: https://pyflct.readthedocs.io/en/latest/index.html
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1. imagel predstavlja prvu sliku u obliku niza

2. image?2 predstavlja drugu sliku u obliku niza; za At vremenski udaljenu od

prve
3. At vremenski interval izmedu ove dve slike izraZen u sekundama
4. As veli¢ina stranice jednog piksela koja se koristi za ra¢un brzine

5. o, podslike (slike ¢iji su nebitni delovi iseeni) su otezinjene ovom Sirinom o;

vrednost se ra¢una na osnovu formule o = FWH M /1.665/As

6. thresh, parametar koji odreduje da li ¢e se za odredeni piksel vr8iti racun. Ako
je srednja apsolutna vrednost izmedu dve slike manja od thresh vrednosti,

brzina u tom pikselu nece biti racunata

Funkcija flct kao rezultat vrac¢a trodimenzioni niz takav da prva dimenzija predsta-
vlja izra¢unate brzine v, za svaki piksel (bilo da je brzina 0 ili ima vrednost razli¢itu
od nule), druga dimenzija v, za svaki piksel, dok je tre¢e dimenzija niz maski koji
ima vrednost 1 za piksele na kojima je FLCT primenjen, odnosno 0 za one na kojima
FLCT nije primenjen. FLCT nece biti primenjen na piksel za koji je promena apso-
lutne vrednosti manja od vrednosti thresh izmedu dve izabrane slike. Parametar na
koji posebno treba obratiti paznju je o zato Sto implicitno odreduje skalu na kojoj
se pracenje tokova vrsi i koliko fine detalje mozemo videti. Takode, od vrednosti o
zavisi brzina izvrsavanja koda. Za male vrednosti o, npr. 3,75 koja odgovara FWHM
= 100 km, algoritam ¢e pratiti strukture mnogo manje od granula i rac¢un ¢e biti
brzo zavrSen, ali nije smisleno koristiti FLCT za tako male strukture. Za vrednosti
o koje odgovaraju FWHM oko 1000 km (skala duZine granula), npr. 35 §to odgova-
ra FWHM = 1200 km znatno manje detalja ¢e se videti i kompjutersko vreme ¢e
biti veliko, ali ¢emo pratiti granule. Parametar At skalira rezultat. Najjednostavniji
primer primene FLCT-a je prikazan na Slici 3.1, gde zuti kvadrat ima pomeraj po
x-0si 1 po y-osi Sto predstavljaju crne strelice u polju brzina. Crne tacke oznacavaju

da nije detektovana promena kontrasta izmedu dve slike.
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Prva slika Tok Druga slika
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Slika 3.1: Primena flct funkcije na dve bezdimenzione matrice. Zuti kvadrat je ele-
ment ¢iji se pomeraj posmatra. Levo: slika u pocetnom trenutku ¢y, centar: polje
toka brzina, desno: slika u trenutku ¢y + At.
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Glava 4

Rezultati

Potrebno je znati pouzdanost i ograni¢enja svake metode za analizu posma-
trackih podataka pre nego §to se primene. Generalno, sve dijagnosticke metode je
potrebno testirati na sluc¢ajevima gde je tac¢an odgovor poznat. Specificno, metode
za pracenje tokova se testiraju na raznim simulacijama Sunceve atmosfere (neki od
najvaznijih kodova za simulaciju su opisani u radovima Freytag et al. 2012; Beeck
et al. 2012; Przybylski et al. 2022). Tako se zakljuc¢uje koliko je neka metoda tac-
na i precizna, i kako treba planirati posmatranja da bi se iz istih izvuklo $to vise
kvantitativnih informacija. Poredenje rezultata dobijenih primenom na simulirana
posmatranja sa originalnim vrednostima brzine koje su date u simulaciji je najbolja

ocena prednosti i nedostataka te metode.

Ovde ¢e biti predstavljeni rezultati primene FLCT metode na MURaM simula-
ciju ¢iji opis sledi. Prvo ¢emo koristiti intenzitet kontinuuma izra¢unat iz simulacije
i z-komponentu magnetnog polja na optickoj dubini log7 = —1 kao veli¢ine nad
kojima ¢e biti izvrSen sam proces pracenja. Kako je ovo prvi put da se FLCT pri-
menjuje na MURaM simulacije mirnog Sunca, prvo ¢emo analizirati performance
FLCT metode za razlic¢ite vrednosti FWHM, kako bismo nasli optimalan nacin da
uporedimo rezultate sa originalnim brzinama iz simulacije. Ovi rezultati su predsta-

vljeni u sekciji 4.2.

Esencijalni deo pracenja tokova plazme su posmatranja Sunceve atmosfere sa
visokom vremenskom rezolucijom koja se obi¢no vrse na jednoj talasnoj duzini. Za-
hvaljujuc¢i novim misijama, kao §to je pomenuti teleskop SUNRISE III, podaci koje
¢e odlikovati visoka vremenska, prostorna i spektralna rezolucija ¢e postati dostupni.

Dostupnost tih podataka visoke rezolucije je motivacija za testiranje i unapredenje
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metoda pracenja tokova plazme ¢ija je verodostojnost potvrdena za manje rezolu-
cije i individualne talasne duzine. Sa tim ciljem, analira¢emo rezultate pra¢enja na
sintentickim spektrima, ta¢nije na vremenskim serijama slika na razli¢itim talasnim
duzinama u liniji neutralnog gvozda na 525 nm. Ovi rezultati su dati u sekciji 4.3.
Pre predstavljanja rezultata prac¢enja, detaljnije ¢emo opisati MURaM simulacije

koriséene za testiranje FLCT metode.

4.1 MURaM simulacije

MURaM (skraceno od eng. Maz-Planck-Institute for Aeronomy/University of
Chicago Radiative MHD) je numericki kod koji se uglavnom koristi za simulaciju
konvektivne zone i atmosfere Sunca i zvezda, sa ciljem razumevanja Sunceve ak-
tivnosti, dinamo procesa i razli¢itih eruptivnih dogadaja u atmosferi Sunca. To je
MHD kod, sto znaci da uzima u obzir kako magnetno polje i plazma interaguju,
u skladu sa jednac¢inama radijativne magnetohidrodinamike. Rezultati ovog koda
do sada mogu izvanredno reprodukovati posmatracke podatke, pre svega u fotosferi
(npr., Danilovic et al. 2008). MURaM je dizajniran tako da simulira tri spoljasnja
sloja Sunceve atmosfere - fotosferu, hromosferu i koronu. Izmedu ostalog, koristi se
i za proucavanje pega, baklji i Suncevog ciklusa. Metoda FLCT do sada nije bila

primenjena na MURaM simulacije.

Za aproksimaciju uslova na Suncu, sveobuhvatne simulacije magneto-konvekcije
u fotosferi i konvektivnoj zoni moraju urac¢unati proces prenosa zracenja kao glavni
pokretac¢ konvekcije i jako uticajan proces na temperatursku stratifikaciju, intenzi-
tet oblasti poja¢anog magnetnog polja, i delimi¢nu jonizaciju (odstupanja jonizacije
od Sahine raspodele, usled fotojonizacije i radijativne rekombinacije) koja jako uti-
¢e na efikasnost prenosa energije konvekcijom (Vogler et al. 2005). MURaM resava
jednacine radijativne MHD u tri prostorne dimenzije za inercijalni referentni sistem
sa konstantnim gravitacionim ubrzanjem koji koristi Dekartove koordinate (Vogler
et al. 2005). Rotacija Sunca nije ura¢unata buduéi da se Koriolisova sila moze za-

nemariti na tipi¢nim skalama duzine za granule od oko 1000 km. MURaM resava
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jednacine zapisane u slede¢em obliku (Rempel 2014):

dp ,
. 4.1
L= (o) (11)
opv o foa = 1o,
—_— == —~V.-|(BB—--IB
ot V- (o) + 47TV ( 2 (4.2)
oF N2
10 — % - [7(Bup + P)] + pi- G+ 1= (V x B)
ot 4T
f 1. (4.3)
+ - UAV <BB__ B2 +Q7’ada
47 2
a—é—Vx(Uxﬁ— V><§> (4.4)
at - 77 ) .

gde p, P, Ui B predstavljaju gustinu, pritisak, vektor brzine i vektor magnetne in-
dukcije, respektivno. Za gravitaciono ubrzanje je uzeta vrednost —2, 74 x 10* cm?s~ !,
dok je n magnetna difuznost. U jednacini (4.3), ¢lan @),.q predstavlja radijativnu to-
plotu, dok je energija Exyp = Ei +1/2pv%, gde je Ej,; unutranja energija. Imajudi
to u vidu, razmatrani model radijativne MHD podrazumeva konacan tenzor visko-
znosti, dok su u uopstenom Omovom zakonu zadrzani samo induktivni i rezistivni

¢lanovi.

MURaM simulaciju koja je koris¢ena karakterise domen veli¢ine 8, 192 x 24, 576 x
24,576 Mm? sa izotropnom mrezom proreda 16 km, gde je prva veli¢ina visina obla-
sti, a preostale dve horizontalne dimenzije (Rempel & Cheung 2014). Gornja granica
se nalazi na oko 2 Mm iznad donje granice fotosfere. U pitanju je simulacija mirnog
Sunca u duzini trajanja od lh sa vremenskim korakom od 0,2 s. Jedan sat ovde
oznacava fizicko vreme - Sta bismo sve uo¢ili kada bismo Sunce stvarno posmatrali
teleskopom sat vremena bez prestanka. Vremenski korak simulacije odreduje u kom
vremenskom intervalu se numericki resavaju MHD jednacine, odnosno koliko ¢esto
se vr8i integracija i rac¢unaju vrednosti fizickih parametara. Dijagnostika tempera-
ture, brzina i magnetnog polja na osnovu spektralnih linija i njihove polarizacije
omogucava da se ovi realisticni numericki modeli mogu direktno porediti sa posma-
tranjima. Ova simulacija je dobijena ljubaznos¢u Matthias Rempel-a (High Altitude
Observatory, USA).
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4.2 Pracenje na kontinuumu i na B,

Uzimajudi u obzir zivotni vek granula, intenzitetogrami i magnetogrami napra-
vljeni na osnovu simulacije su idealni za testiranje metode FLCT. Zivotni vek gra-
nula je znatno kra¢i od vremenskog trajanja simulacije, $to znac¢i da u potpunosti
mozemo da pokrijemo evoluciju individulanih granula. Prac¢enje izvrseno na kontinu-
umu i na vertikalnoj komponenti magnetnog polja B! podrazumeva poziv funkcije
flct tako da su prosledeni parametri nizovi sac¢injeni od slika kontinuuma intenziteta i
od B., respektivno. Pod slikom se misli na matricu numerickih vrednosti date velici-
ne (intenziteta, magnetnog polja, brzine, temperature itd.) u svakom pikselu po z-osi
i po y-osi. Te slike imaju 1536 piksela po x-osi i 1536 piksela po y-osi, Sto, uzimajuci
u obzir stranicu piksela jednaku 16 km, daje gore navedene dimenzije simulacije. Na
Slici 4.1 su prikazani vertikalna komponenta magnetnog polja B.,, vertikalna kom-
ponenta brzine v, (takode na log7 = —1), intenzitet u kontinuumu i temperatura,
u prvom razmatranom vremenskom trenutku simulacije. Odabrana je komponenta
B, zato $to spektropolarimetrijske metode za procenu magnetnog polja odreduju tu
komponentu mnogo preciznije nego horizontalne komponente magnetnog polja. Ovo
je posledica specifi¢nosti Zemanovog efekta koji dovodi do polarizacije u spektralnim
linijama. Dakle, za rezultate predstavljene u nastavku su koriséeni intenzitet u kon-
tinuumu (intenzitetogrami), i vertikalna komponenta magnetnog polja na optickoj
dubini log 7 = —1 (magnetogrami). Ove dve veli¢ine je relativno jednostavno dobiti
iz posmatranja, i ve¢ina javno dostupnih baza podataka ih sadrzi (npr. SDO/HMI
satelit; Scherrer et al. 2012).

Prac¢enje brzina na kontinuumu je izvrseno za interval od 30s i FWHM = {1200,
600, 300, 100} km. Efektivno je pracen svaki 150. korak u simulaciji. Pre nego $to
se izvrsi poredenje brzina koje je FLCT izra¢unao sa horizontalnim brzinama iz
MURaM simulacije, potrebno je izvrsiti prostorno i vremensko usrednjavanje. Kako
bi se pokazalo zasto je to neophodno uciniti uporedo ¢emo prikazati na Slici 4.2
izgled x-komponente polja brzine koje vra¢a FLCT i izgled x-komponente brzine
iz simulacije. Kao imagel i image2 u funkciji flct su koriséene prva i druga slika

vremenske serije?, dok je prvi vid prostornog usrednjavanja brzina iz simulacije racun

'Pod magnetnim poljem B, od sada pa nadalje podrazumevamo vrednost ja¢ine magnetnog
polja duZ z ose na fiksnoj optickoj dubini log 7 = —1. Ova optic¢ka dubina odgovara sloju atmosfere
u kom je veéina Cesto koriséenih linija najosetljivija. Treba imati u vidu da povrsina u kojoj je
log T=const ne odgovara ravni u x,y, z prostoru, zato Sto svaka 1D atmosfera u x,y ravni ima
drugaciju strukturu, pa je i relacija 7(z) drugacija.

2Pod vremenskom serijom se misli na sve ,usnimljene” slike tokom kompletnog trajanja simu-
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aritmeticke sredine vrednosti brzina v, u ovom slucaju za svake dve uzastopne slike

- prvu i drugu, drugu i trecu itd. Jasna sli¢nost nije uocljiva.

Vazno je napomenuti da mape intenziteta nose informaciju o dubini log7 = 0,
dok mape magnetnog polja odgovaraju dubini log7 = —1. Shodno tome, brzine
dobijene na osnovu metode FLCT, su poredene sa horizontalnim brzinama iz si-
mulacije na odgovaraju¢im dubinama. lako je, u principu, moguée ponoviti ovo
poredenje komponentom magnetnog polja B, na log7 = 0 (ili na bilo kojoj drugoj
optickoj dubini u fotosferi), odabrana su ova dva sloja, zato $to najblize odgovaraju

slojevima iz kojih dobijamo informacije na osnovu posmatranja fotosferskih linija i

kontinuuma.
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Slika 4.1: Gore levo: magnetno polje B,, gore desno: vertikalna brzina v,, dole levo:
intenzitet u kontinuumu (A = 500 nm), dole desno: temperatura. Dobijeno koristeci
pocetni trenutak ove jednocasovne MURaM simulacije mirnog Sunca.

Ako uvedemo vremensko usrednjavanje i jedne i druge v, tako $to izra¢unamo

lacije.
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njihove srednje vrednosti za 15 minuta simulacije (npr. prateéi Verma et al. 2013),
dobijamo bolje poklapanje, kao na Slici 4.3. Za dalje povecanje korelacije je ne-
ophodno prostorno filtrirati vremenski usrednjenu brzinu iz simulacije Gausijanom
sirine o koja odgovara FWHM koji je koriséen u FLCT. Na desnoj strani Slike 4.4 je
prikazana v, iz simulacije nakon konvolucije Gausijanom Sirine o = 35, §to odgovara
FWHM od 1200 km. Tada korelacija znatno raste i ve¢ vizuelnom inspekcijom je
moguce zakljuciti da se slike malo razlikuju, uglavnom u sitnim detaljima. [zdvojeni

su rezultati za FHWM = 1200 km zato Sto to odgovara granulama.

Na Slici 4.5 je prikazano poredenje izmedu vremenski usrednjene komponente
brzine v, dobijene na osnovu metode FLCT i vremenski usrednjene i prostorno
filtrirane komponente brzine v, iz simulacije, za razli¢ite vrednosti FWHM (prve
dve kolone). Treca kolona daje linearni fit izmedju ove dve velicine, sa ciljem da se
kvantifikuje slicnost izmedu njih. Prateéi gore navedeni primer, prostorno filtriranje

simuliranih brzina odgovara vrednosti FWHM koja je koris¢ena za FLCT.

Vx 1z simulacije

0.4 04

0.2 0.2

0.0 0.0

4.2 0.2

0.4 0.4

0 5 10 15 1] 0 10 15 N
x| M| x[Mm|

Slika 4.2: Levo: z-komponenta horizontalne brzine koju je izracunao FLCT; desno:
x-komponenta brzine iz simulacije (FWHM = 1200 km).

Pored vizuelne inspekcije, izvrSena je provera podudaranja brzina numerickim
putem, tacnije izracunat je Pirsonov koefcijent korelacije izmedu rezultujué¢ih hori-
zontalnih brzina FLCT-a i horizontalnih brzina iz simulacije. Pirsonov koeficijent

korelacije se ra¢una na osnovu sledeé¢e formule:
L YE-m)-m)
VE @ m? Y (g —m,)’

gde je r dati koeficijent korelacije, x prva veli¢ina i y druga veli¢ina od dve veli¢ine

, (4.5)

izmedu kojih trazimo korelaciju, dok su m, i m, srednje vrednosti te dve veli¢ine.
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Vremenski usrednjeno FLCT Vx Vremenski usrednjeno Vx iz simulacije
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Slika 4.3: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je
izracunao FLCT; desno: vremenski usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije

(FWHM = 1200 km).

Vremenski usrednjeno FLCT Vx Vx filtirirano Gausijanom 0= 35
W - 1
0.4 v 0.4
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15
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Slika 4.4: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je
izra¢unao FLCT; desno: vremenski usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije
filtrirana Gausijanom Sirine ¢ = 35 sto odgovara FWHM = 1200 km.

Vrednost Pirsonovog koeficijenta korelacije izmedu FLCT v, i v, iz simulacije iznosi
0,51, izmedu vremenski usrednjene FLCT v, i vremenski usrednjene v, iz simulacije
0,75 i kona¢no izmedu vremenski usrednjene FLCT v, i vremenski usrednjene i pro-
storno filtrirane v, iz simulacije iznosi 0,94. Direktno poredenje brzina bez ikakve
prethodne obrade nije validno zbog slabe korelacije. U Tabeli 4.1 su izlistane vredno-
sti Pirsonovih koeficijenata korelacije izmedu horizontalnih brzina koje je izra¢unao
FLCT i horizontalnih brzina iz simulacije, kao i vremenski usrednjenih horizontal-
nih brzina i kona¢no vremenski usrednjenih horizontalnih brzina koje su rezultat

FLCT i vremenski usrednjenih i prostorno filtrirane Gausijanom Sirine koje odgova-
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Vreemenski usradnjeno FLOT Vi E irs ancm Erine g =35 . Linearni fit za FWHM = 1200 km
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Slika 4.5: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je
izratunao FLCT za FWHM = {1200, 600, 300, 100} km; srednji deo: vremenski
usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije filtrirana Gausijanima odgovarajucih
Sirina o = {35,22.5,11.25,3.75}, desno: linearni fit izmedu polja brzina na levom i
srednjem delu slike.

ra datom FWHM horizontalnih brzina iz simulacije. Pirsonov koeficijent korelacije
izmedu v, je oznacCen sa r,,, dok je izmedu v, oznacen sa r,,. A oznacava sirove
(neobradene) podatke, B oznacava vremenski usrednjene podatke, C oznacava da
su FLCT brzine vremenski usrednjene i da su horizontalne brzine iz simulacije vre-

menski usrednjenje i potom konvoluirane Gausijanom Sirine koja odgovara FWHM
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koji je koriséen. Za manje vrednosti FWHM se vide finiji detalji jer je ,prozor” kroz
koji posmatramo manji. Slaba korelacija izmedu neobradenih brzina iz simulacije
i brzina koju je FLCT izra¢unao za FWHM od 100 km potvrduje da FLCT nije

reprezentativna metoda za primenu na malim skalama.
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Slika 4.6: Promena koeficijenta pravca linearnog fita izmedu v, komponente iz si-
mulacije i v, koju je FLCT izra¢unao za FWHM = {1200, 600, 300, 100} km za

intenzitet kontinuuma.

FWHM[km)| A B ¢

Tug Ty, Toy Ty, Toy Ty,
1200 051 051 075 074 094 093
600 056 055 081 081 094 093
300 051 051 083 083 090 0.90
100 019 022 078 078 080 080

Tabela 4.1: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na in-
tezitet kontinuuma. A - neobradeni podaci, B - vremenski usrednjeni podaci i C -
vremenski usrednjeni podaci i prostorno filtirana Gausijanom odgovarajuce Sirine
simulirana brzina (opis vaZi i za tabele koje slede).

Vazno je uociti da FLCT metoda potcenjuje vrednosti brzine, ali da je korela-
cija izmedu brzine dobijene FLCT metodom i originalne brzine iz simulacije dosta

dobra. Koeficijent pravca za linearni fit izmedu te dve veli¢ine kvantifikuje njihovu
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slicnost i omogucava nam da ,normiramo” relaciju izmedju brzina dobijenih FLCT
metodom i originalnih brzina iz simulacije. Na Slici 4.6 je prikazana promena koe-
ficijenta pravca za linearni fit izmedu vremenski usrednjene FLCT v, i vremenski
usrednjene i konvoluirane Gausijanom odgovarajuée Sirine. Sto je vrednost FWHM-a
koju FLCT koristi manja, to je intenzitet rekonstruisane brzine manji, tj. FLCT vise
potcenuje brzine, i to najvise na malim prostornim skalama (Welsch et al. 2012).
Dakle, stvarne brzine mogu biti ¢ak i nekoliko puta veée od onih koje zakljucuje
FLCT. Pretpostavlja se da je to zato $to tokovi na malim prostornim skalama ima-
ju tendenciju da budu konvergentni ili divergentni (intergranularni regioni ili centri
granula) i ne prenose koherentne strukture sa jednog na drugo mesto unutar prozora

FLCT-a.

Spektropolarimetrijska posmatranja podrazumevaju mapiranje magnetnog polja
kao veli¢ine od interesa - jacina i pravac magnetnog polja se odreduju na osnovu
posmatranja polarizacije u spektralnoj liniji. Zbog specifi¢nosti Zemanovog efek-
ta, najbolji izbor za primenu tehnika pracenja predstavlja vertikalna komponenta
magnetnog polja. Pracenje tokova plazme na vertikalnoj komponenti magnetnog
polja je izvrSeno na isti na¢in kao pracenje na kontinuumu. Rezultati tih analiza
prikazani su na Slikama 4.7 i 4.8 i u Tabeli 4.2. Zanimljivo je da u ovom slucaju,
najbolje poklapanje dobijamo za vrednosti FWHM od 300 km. Medutim, u ovom
slu¢aju najmanja vrednost FWHM-a (100 km) nije pogodan izbor za pracenje to-
kova plazme. Ovaj rezultat potvrduje da metoda FLCT nije validna za primenu na
najmanjim prostornim skalama posto FLCT prozor ne detektuje prenos elemenata
plazme u tom slucaju (tokovi na tim prostornim skalama nisu advektivni). Sa druge
strane, pracenje vertikalne komponente magnetnog polja daje jako dobro poklapa-
nje sa simulacijom za distance manje od skala granula (300 km), $to znaci da je
pracenje veli¢ine B, bolji izbor za primenu ovih metoda na posmatranja visoke re-
zolucije. Takode, pra¢enje magnetnog polja rezultuje ve¢im horizontalnim brzinama,
koje su, nazalost, i dalje dosta manje od onih iz simulacije. Naravno, nije iskljuceno,
da ¢e vremensko usrednjavanje u razli¢itim intervalima rezultovati nesto drugacijim

rezultatima.

Primena metode FLCT za pracenje tokova plazme na intenzitetu kontinuuma i na
vertikalnoj komponenti magnetnog polja MURaM simulacije je odlican nac¢in da se
proveri koliko dobro FLCT rekonstruise horizontalne brzine. Prethodno je utrvdeno

da male vrednosti FWHM-a znacajno uti¢u na moguénost FLCT-a da prati promenu
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Vreemenski usradnjeno FLOT Vi WV filtrirano Gausijanom Eirine g =35 X Linearni fit za FWHM = 1200 km
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Slika 4.7: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je
izratunao FLCT za FWHM = {1200, 600, 300, 100} km; srednji deo: vremenski
usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije filtrirana Gausijanima odgovarajucih
Sirina o = {35,22.5,11.25,3.75}, desno: linearni fit izmedu polja brzina na levom i
srednjem delu slike.

kontrasta sjaja izmedu piksela dve slike udaljene odvojene vremenskim intervalom
At (Welsch et al. 2012). Ovde je to utvrdeno za veée vremenske i prostorne rezolucije
od onih koje su bile dostupna Welsch-u. Glavni nedostatak metode jeste da Sto je
FHWM manji, to je intenzitet brzina koje dobijamo FLCT metodom manji. Znajuci

kombinaciju vrednosti vremenskog intervala i FWHM koja daje najvecu korelaciju
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Slika 4.8: Promena koeficijenta pravca linearnog fita izmedu v, komponente iz simu-
lacije i v, koju je FLCT izra¢unao za FWHM = {1200, 600, 300, 100} km za B,.

FWHM [km]

Vg Ty, Ty Ty, Ty Ty,
1200 045 044 063 062 086 0.85
600 0.62 059 078 0.68 0.8 09
300 059 04 0.89 089 093 0.93
100 033 042 0.11 0.12 011 0.12

Tabela 4.2: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na ver-
tikalnu komponentu magnetnog polja.

izmedu originalne brzine i brzine dobijene koriste¢i metode pracenja, ista ée biti

primenjena na viSe razli¢itih talasnih duzina spektralne linije Fe1 5250.

4.3 Pracenje na monohromatskim posmatranjima

u spektralnoj liniji

Zahvaljujuéi javno dostupnim simulacijama Sunceve atmosfere (Rempel 2014),

koris¢enjem koda Lightweaver (Osborne & Mili¢ 2021) izrac¢unati su izlazni spektri

zracenja spektralne linije Fe1 5250 i njihova polarizacija. Nad spektrima je izvrse-

na prostorna i spektralna konvolucija sa ciljem postizanja posmatrackih specifikacija
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teleskopa SUNRISE III i TUMAG spektropolarimetra. Na tako pripremljene podat-
ke, tj. monohromatske serije slika simulirane fotosfere, je onda primenjen FLCT za
procenu horizontalnih brzina u svakom pikselu, za svaki vremenski trenutak. Ovaj
proces je ponovljen za nekoliko razli¢itih talasnih duzina u liniji, sa ciljem da se
proveri moguénost prac¢enja horizontalnih tokova u razli¢itim slojevima fotosfere.
Premisa ovog testa je da je zracenje na razli¢itim talasnim duzinama formirano na
razli¢itim visinama, pa primena FLCT na razli¢itim talasnim duzinama omogucéava
pracenje plazme na razli¢itim visinama. Poredenje te procene sa brzinama iz simu-
lacije ¢e reéi koliko je FLCT pouzdana metoda za visoku rezoluciju, kojim talasnim
duzinama odgovaraju koje visine i kolika je moguénost mapiranja tokova plazme u

sve tri dimenzije.

Izabrane su tri razli¢ite talasne duzine (intenziteta) tako da jedna odgovara kon-
tinuumu, druga krilu i tre¢a centru spektralne linije Fe1 5250. Nakon toga je pri-
menjena metoda prac¢enja FLCT na intenzitetograme za izabrane talasne duzine.
Odabrana je vrednost FWHM-a od 600 km, a vremeski interval je 30 s u sva tri
slucaja. Izvrseno je vremensko usrednjavanje na isti nacin kao u sekciji 4.2, dok je
filtriranje Gausijanom izvrseno s tim da je koris¢eno dva puta manje o = 22.5/2.
Razlog zaSto je Sirina Gausijana podeljena sa 2 jeste da je pri ispitivanju metode
prac¢enja na spektralnu liniju uzet svaki drugi piksel sto efektivno poveéava veli¢inu
piksela za faktor dva. Druga bitna razlika u odnosu na sekciju 4.2 lezi u ¢injenici da
smo za originalne brzine koristili brzine iz simulacije za nekoliko vrednosti opticke
dubine, odnosno brzine koje odgovaraju razli¢itim slojevima fotosfere. Poredenje br-
zina koje je FLCT izrac¢unao za tri talasne duzine sa brzinama plazme na razli¢itim
optickim dubinama sa najveé¢im poklapanjem dato je na Slici 4.9. U Tabeli 4.3 su
date vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije izmedu FLCT brzina u kontinu-
umu, Tabeli 4.4 u krilu, i Tabeli 4.5 centru linije i brzina na razli¢itim opti¢kim

dubinama iz simulacije.

Sli¢no rezultatima iz prethodne sekcije, pracenje na talasnoj duzini u kontinu-
umu je dalo jako dobra poklapanja sa brzinama u dubokoj fotosferi (logT = 0).
Primena FLCT na talasnu duzinu u krilu linije daje vizuelno drugacije rezultate,
Sto, u prvoj aproksimaciji zaista znaci da ta talasna duzina ,yidi” kretanje plazme
na visim slojevima. Poredenje sa brzinama iz simulacije daje korelaciju na donjoj
granici prihvatljivosti (0.5). Razlog za to je najverovatnije prisustvo struktuirano-

sti na malim skalama koju FLCT nalazi, dok je raspodela vremenski usrednjene i
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W filtirirano Gansijanom ¢=11.25, loz T

Slika 4.9: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je izra-
¢unao FLCT za FWHM 600 km za kontinuum, krilo i centar linije; desno: vremenski
usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije filtrirana Gausijanom odgovarajuce
Sirine o = 11.25 za log T = {0, —1, —4}.

prostorno filtrirane brzine iz simulacije mnogo uniformnija (videti srednji red Slike

4.9). Ovaj efekat je jos uocljiviji pri analiziranju brzina u centru linije (donji red
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log 7 - T, To, T, T, Tv,
0 0.09 005 069 069 079 0.80
-1 015 0.13 060 059 073 0.71
-2 017 013 0.61 0.58 0.69 0.66
-3 013 008 046 039 050 043

-4 0.06 003 021 011 024 0.14

Tabela 4.3: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na ta-
lasnu duzinu kontinuuma spektralne linije Fe1 5250.

log 7

Vg Tvy Tve rvy Tvg Tvy

0 0.01 0.03 0.13 026 0.15 0.32
-1 0.02 0.06 0.11 023 0.14 0.29
-2 0.02 0.06 0.12 023 014 0.27
-3 0.02 0.03 0.09 0.16 0.10 0.18
-4 0.008 0.004 0.04 0.05 0.05 0.06

Tabela 4.4: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na krilo
spektralne linije Fe1 5250.

A B C
log T
Vg rvy Tvm Tvy TUI rvy
0 —0.001 0.0008 —-0.04 —-0.06 —0.01 —0.02
-1 —0.03 —0.01 -0.07r  —-0.07 —-0.03 —0.03
-2 —0.02 —0.0002 -0.06 —-0.07 —=0.02 —0.03
-3 0.01 0.03 0.01 —0.01 0.03 —0.002
-4 0.005 0.03 0.05 0.03 0.06 0.03

Tabela 4.5: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na cen-
tar spektralne linije Fe1 5250.

Slike 4.9), gde je brzina dobijena na osnovu FLCT struktuirana na jos sitnijim ska-
lama, dok je brzina iz simulacije jos uniformnija. Usled tolike razlike u prostornim
skalama, slaganje izmedu brzina dobijenih na osnovu FLCT i originalnih brzina iz
simulacije je nezadovoljavaju¢e na svim visinama. Ista analiza je izvrSena za vred-

nost Gausovog prozora od 300 km i rezultati su prikazani na Slici 4.11, a vrednosti
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koeficijenata korelacije date u Tabelama 4.6, 4.7 i 4.8.

Uticaj promene vertikalne brzine na spektralnu liniju

0.8

InImax

0.4

0.2

5.250 5.251 5.252 5.253 5.254
Alnm] le-7

Slika 4.10: Uticaj Doplerovog pomaka na spektralnu liniju. Na z-osi je prikazana
talasna duzina izrazena u nm, na y-osi normiran intenzitet.

Nase trenutno objasnjenje je da je u pitanju uticaj vertikalnih brzina na rezultate
iz FLCT-ja. Naime, FLCT detektuje promene sjaja i na osnovu njih procenjuje
horizontalne brzine. U kontinuumu je pretpostavka da se ta promena desila usled
advekcije. Na talasnim duzinama u spektralnoj liniji, pak, promena vertikalne brzine
moze da dovede do promene sjaja. To je ilustrovano na Slici 4.10. Tako se oblik
linije nije promenio izmedu trenutaka 1 i 2, vertikalna brzina jeste, Sto ¢e dovesti
do promene sjaja na toj talasnoj duzini. Ovaj selekcioni efekat bi mogao da se
ukloni tako $to bismo pratili intenzitet odredenog nivoa u spektralnoj liniji, umesto

specificne talasne duzine. Ovo je jedan od prvih pravaca za dalje istrazivanje.
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Slika 4.11: Levo: vremenski usrednjena z-komponenta horizontalne brzine koju je
izra¢unao FLCT za FWHM 300 km za kontinuum, krilo i centar linije; desno: vre-
menski usrednjena z-komponenta brzine iz simulacije filtrirana Gausijanom odgo-
varajuce 8irine o = 11.25 za log 7 = {0, —1, —4}.
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A B C
log 7
Vg Tvy Tvg; rvy Tvz Tvy
0 0.003  —0.01 020 049 022 0.54
-1 0.06 0.05 0.18 042 0.20 0.47
-2 0.06 0.05 0.18 042 0.19 0.44
-3 0.03 0.02 0.13 027 0.14 0.29
-4 0.01 —0.0002 0.06 0.08 0.07 0.09

Tabela 4.6: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na ta-
lasnu duzinu kontinuuma spektralne linije Fe1 5250.

log T

Vg rvy Tvg Tvy Tvg 7ﬁvy

0 0.02 0.02 047 042 0.52 047
-1 0.08 0.08 043 038 048 0.42
-2 0.08 0.07 044 038 048 0.40
-3 0.04 0.03 034 026 037 0.28
-4 0.02 0.005 0.15 0.08 0.17 0.09

Tabela 4.7: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na krilo
spektralne linije Fe1 5250.

A B C
log T
T, Ty, T, To, To, Ty,
0 -0.009  -0.0002 -0.04 -0.04 —-0.02 —0.02
-1 —0.02 —0.02 -0.06 —0.06 —0.04 —0.05
-2 —0.004 0.0006 -0.04 -0.05 —-0.03 —0.04
-3 0.03 0.03 0.03 0.01 0.04 0.01
-4 0.02 0.02 0.06 0.04 0.06 0.04

Tabela 4.8: Vrednosti Pirsonovog koeficijenta korelacije za FLCT primenjen na cen-
tar spektralne linije Fe1 5250.
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Zakljucak

U ovoj tezi je razmatrana primena FLCT metode prac¢enja tokova plazme na
podatke visoke vremenske, prostorne i spektralne rezolucije. Koris¢ena je javno do-
stupna MHD simulacija MURaM (Rempel & Cheung 2014) koja pruza moguénost
ispitivanja preciznosti FLCT metode sa intenzitetom u kontinuumu i vertikalnom
komponentom magnetnog polja kao parametrima nad kojima je proces pracenja izvr-
Sen. Osim toga, razmatrana je primena metode FLCT na posmatranja u spektralnoj

liniji, Sto pre nije radeno.

Pre provere korelacije izmedu simuliranih horizontalnih brzina i horizontalnih
brzina odredenih pracenjem tokova plazme, u ovoj tezi je izvrSena kalibracija poda-
taka tako da se postignu posmatracke specifikacije teleskopa SUNRISE III. Sirina
na polovini maksimuma (FWHM) je statisticka mera koja opisuje $irinu normalne
ili gausovske raspodele. Korisé¢ene su vrednosti od 1200, 600, 300 i 100 km. Dobijeno
je zadovoljavajuce poklapanje brzina za velike prostorne skale, FWHM ~ 1000 km
koje odgovaraju veli¢ini granula. Zakljuc¢eno je da najmanja vrednost FWHM-a za
koju je smisleno pratiti tokove plazme iznosi 300 km. Ispod te vrednosti korelacija

opada.

Izbor vremenskog koraka izmedu dve slike treba biti dovoljno veliki da se pro-
mena moze nazirati, a opet manji od zivotnog veka granula. Monohromatske sli-
ke intenziteta kontinuuma i magnetnog polja B, su idealni kanditati za primenu
FLCT-a. Monohromatska posmatranja u spektralnoj liniji ukazuju da FLCT dobro
procenjuje brzine na talasnim duzinama u krilima, ali da korelacija opada kako se
priblizavamo centru linije. U daljem istrazivanju planira se pracenje tokova plazme

na posmatrackim podacima i ispitivanje uticaja promene opticke dubine S(7) = 1)
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unutar linije na tacnost prac¢enja tokova plazme. Takode, bi¢e izracunata i polariza-
cija u spektralnoj liniji i bi¢e testirano pracenje na signalu kruzne polarizacije, koja
inace daje uvid u vertikalnu komponentu magnetnog polja. Konac¢no, bi¢e uporedeno
slaganje izmedu vertikalnih brzina, odredenih na osnovu Doplerovog efekta, sa brzi-
nama iz simulacije. Ovakve analize su neophodne za bolje razumevanje posmatranja

i za razvijanje novih metoda za pracenje plazme.
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