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МЕТОДЫ СТЕНФЛО И ЗИРИНА–КАМЕРОНА 

 
 

ВВЕДЕНИЕ 
 

Как впервые отметил АБ. Северный [10–16, 32], характерной 
особенностью солнечных магнитных полей является их резко выра-
женная тонкоструктурность. Позже Говард и Стенфло [25] на осно-
вании сопоставления магнитографических измерений в линиях FeI 
λλ 523,3 и  525,0 нм с довольно низким разрешением (17″×17″) при-
шли к заключению, что более 90 % магнитного потока, наблюдаемо-
го на поверхности Солнца, сосредоточено в элементах магнитного 
поля очень малого размера с килогауссовой напряженностью. Авто-
ры этой работы отмечали, что наблюдаемая в линии FeI λ 525,0 нм 
напряженность занижена из-за эффекта зеемановского насыщения 
(что подтверждает результаты Северного [14]), в то время как изме-
рения в линии FeI λ 523,3 нм дают существенно более реальные зна-
чения магнитного поля. В сущности, именно с этой работы и нача-
лось четкое разграничение понятий “измеренный магнитный поток” 
и “действительная напряженность магнитного поля внутри аперту-
ры”. Было заключено, что малая величина магнитного потока, про-
текающего через эквивалентную площадь входной щели на Солнце, 
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еще не означает, что действительные напряженности в этих местах 
на Солнце являются невысокими.  

Что касается измеренных потоков в спокойных областях, то вы-
полненные Цапом [18] обширные магнитографические наблюдения 
с высоким пространственным разрешением (1″×1″) показали, что в 
большинстве случаев величина поля в непосредственно наблюдае-
мых магнитных элементах не превышает 2 мТл, и лишь в редких 
случаях она более 50 мТл.  

Исходя из того, что некоторые магнитные элементы могут 
иметь настолько малые размеры, что их невозможно разрешить на-
земными телескопами, Стенфло [36] предложил метод “отношения 
линий”, позволяющий по наблюдениям с умеренным разрешением 
извлечь информацию об истинных напряженностях магнитного поля 
в пространственно неразрешимых структурах. В этом методе ис-
пользуется пара спектральных магниточувствительных линий, кото-
рые идентичны или близки по всем параметрам, кроме фактора Лан-
де g, определяющего чувствительность к эффекту Зеемана. 

В работе Стенфло [36] для измерений магнитного поля были 
использованы линии FeI 524,71 и 525,02 нм, имеющие практически 
одинаковые потенциалы возбуждения нижнего уровня, силы осцил-
ляторов и контуры линий. Эти линии отличаются лишь факторами 
Ланде, которые равны для них 2,0 и 3,0 соответственно.  

Такие линии, как можно ожидать, формируются практически в 
одних и тех же областях и имеют одинаковую температурную чув-
ствительность. Асимметрия и эффект скоростей (доплеровское сме-
щение) также должны сказаться одинаково. Заметим также, что не-
учет аномального расщепления FeI 524,71  может заметно повлиять 
на определяемую величину напряженности лишь для полей сильнее 
300 мТл, что значительно ниже интенсивности полей вне активных 
областей. При действительно слабых и умеренных полях (< 50 мТл) 
эти линии должны давать практически одинаковое измеренное поле 
при любом положении выходных щелей магнитографа в профилях  
линий. Однако в случае наличия на входной щели пространственно 
неразрешимых элементов с полем > 100 мТл возникнет эффект зее-
мановского “насыщения” (недооценки) магнитографического сигна-
ла по причине его нелинейной зависимости от величины маг-
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нитного поля – аналогично тому, как это происходит в солнечных 
пятнах [14]. Из-за этого при стандартной процедуре калибровки ли-
ния с большим фактором Ланде будет давать меньшее измеренное 
поле, чем линия с меньшим фактором Ланде. Кроме того, отношение 
полей по таким линиям должно меняться в зависимости от располо-
жения выходных щелей в крыльях обеих линий.  

Используя наблюдения магнитных полей в указанных линиях 
при разрешении 2,3″×2,3″, Стенфло [17, 36] впервые выявил такой 
эффект насыщения вне пятен, притом в сугубо спокойных областях 
на Солнце, где измеренные поля не превышали 5 мТл. Он показал, 
что в фотосферной сетке вне активных областей присутствуют маг-
нитные элементы размером 100–300 км и напряженностью 110–230 
мТл. 

К подобному заключению пришел позже и Виер [38], использо-
вавший тот же метод, но другие спектральные линии из красной об-
ласти спектра (в том числе FeI 617,33 и 630,25). Для непятенных 
магнитных полей, включая яркие точки в линии Ca+ K, Нα-факелы и 
поры, он получил значения в диапазоне 150–220 мТл. Диаметр пре-
дельно мелкомасштабных магнитных элементов по оценке Виера 
составляет примерно 50 км, т. е. заметно меньше, чем у Стенфло 
[36]. 

Эффект зеемановского “насыщения” в спокойных областях под-
твердили также Рачковский и Цап [9]. Из анализа измерений про-
дольных магнитных полей, выполненных в фотосферных линиях FeI 
524,71  и  525,02 нм на двойном Крымском магнитографе, они за-
ключили, что на границах сетки спокойного Солнца вероятно при-
сутствие магнитных элементов с напряженностью 150 мТл и диа-
метром 30–60 км. 

Анализируя подобные данные, относящиеся к фотосферной 
сетке, Лозицкий и Цап [3] уточнили, что боковой профиль поля в 
таких элементах должен быть отличным от прямоугольного – при-
мерно такой, как в порах, а профили спектральных линий заметно 
(на 30–40 %) уже обычно наблюдаемых. Если учесть эти эффекты, 
для средней фотосферы (где формируются линии FeI 524,71  и  
525,02 нм) получаем локальные напряженности в центре элементов 
на уровне 220 мТл при их диаметре примерно 50 км. Было заключе-

но, что в промежутках между такими элементами должно существо-
вать более слабое "фоновое" поле, средняя напряженность которого 
тем выше, чем больше фактор заполнения сильной компоненты. 

Данные в пользу килогауссовых магнитных полей в солнечных 
факелах были получены также с Фурье-спектрометром [37]. В рабо-
те обращено внимание на то, что расщепление пиков параметра 
Стокса V систематически больше (до 20 %) по линии FeI 525,02 нм, 
чем по линии FeI 524,71, хотя в параметре Стокса I и в градиенте 
интенсивности ∂I/∂λ такого различия не наблюдается. Согласно тео-
рии формирования линий в магнитном поле такой эффект невозмо-
жен, если магнитные поля на Солнце действительно слабые или 
умеренные (субкилогауссовые). Было найдено ослабление этого эф-
фекта к солнечному лимбу, что, по мнению авторов, указывает на 
постепенное уменьшение локальных магнитных полей в субтеле-
скопических силовых трубках с высотой в солнечной атмосфере.  

Подобные эффекты в расщеплениях пиков V-профилей найдены 
также спектрально-поляризационным методом и в солнечных 
вспышках [2, 29–31]. Здесь различие в расщеплениях пиков V-
профилей по линиям FeI 524,71  и  525,02 нм достигало 36 %, усили-
ваясь к максимуму вспышки. Это указывает на реальные эволюци-
онные изменения локальных напряженностей в мелкомасштабных 
силовых трубках на уровне фотосферы. Заключено, что в случае 
прямоугольного профиля поля величина локальных напряженностей 
была 110 мТл в начале вспышки и около 155 мТл в ее максимуме. 
       Наиболее интенсивно в последние десятилетия исследуются 
спокойные области (см., напр, [19, 21, 22, 26–28, 33–35]). В целом из 
всех последних работ следует, что локальные напряженности в пре-
дельно мелкомасштабных элементах действительно превышают 100 
мТл, хотя неясно, каким является процентное соотношение между 
сильными и слабыми полями, т. е. функция распределения. В част-
ности, в работе Хоменко с соавторами [26] найдено, что по данным 
измерений в линиях инфракрасной области относительное число 
элементов со слабым полем возрастает при уменьшении в них на-
пряженности. Напротив, в работе Литес и Сокас-Наварро [28] полу-
чено (по линиям FeI 630,15 и 630,25 нм) совершенно обратное рас-
пределение, с максимумом относительного числа элементов при на
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пряженности около 180 мТл. В только что появившейся работе этих 
же авторов [35] показано, что в структурах с диаметром менее 0,6″ 
возможно существование преимущественно двух дискретных значе-
ний напряженности, а именно 30 и 170 мТл. Таким образом, вопрос 
об относительной встречаемости (т. е. факторе заполнения) килога-
уссовых полей пока еще ясен не до конца. 

Работа Зирина и Камерона [39] представляет гораздо более ра-
дикальную точку зрения: формально ее вывод сводится к тому, что 
фактор заполнения килогауссовых полей вообще равен нулю. Ее ав-
торы используют спектровидеомагнитограф обсерватории Биг Бэр, 
снабженный видеокамерой и узкополосным фильтром, позволяю-
щими наблюдать солнечные магнитные поля с высоким пространст-
венным и временным разрешением. Применяя методику измерений 
и анализа данных, подобную методу отношения линий, авторы на 
основании своих наблюдений заключают, что в спокойных областях 
на Солнце отношение амплитуд параметра V в линиях FeI 524,71  и  
525,02 нм соответствуют их факторам Ланде g, и поэтому нет указа-
ний относительно насыщения измеренных потоков в диапазоне по-
лей свыше 50 мТл. Они считают, что невидимые поля килогауссовой 
величины, постулированные Стенфло, не существуют в этих слабых 
элементах поля[39]. 
        В настоящей работе мы преследуем двоякую цель. Во-первых, 
мы анализируем методом Стенфло [36] наблюдательный материал, 
который ранее этим методом не изучался. Актуальность такого ис-
следования связана с тем, что к настоящему времени имеются лишь 
отрывочные данные о мелкомасштабных полях, полученные одним 
и тем же методом. По таким данным невозможно проследить, на-
пример, возможные эволюционные изменения характеристик мел-
комасштабных полей в течение солнечного 11-летнего цикла. Для 
солнечных пятен такие изменения действительно существуют [4], и 
вполне возможно, что они проявляются и для магнитных полей бо-
лее мелких масштабов. Но, чтобы эти изменения выявить, следует 
измерять напряженности по неизменной методике, в противном слу-
чае возможные эволюционные эффекты могут быть "смазаны" мето-
дическими различиями. Можно надеяться, что данные по методу 

Стенфло (пусть и не идеального, но применяемого уже более 30 лет) 
могут служить основой для соответствующего банка данных.  

Во-вторых, мы попытаемся выяснить, является ли вывод Зирина 
и Камерона [39] неизбежным в рамках полученных ими данных на-
блюдений и применявшейся методики их анализа или же здесь со-
держится и некая другая возможность, не противоречащая концеп-
ции килогауссовых полей в спокойных областях на Солнце. 
 

МЕТОД  СТЕНФЛО 
Основоположная идея всех методов диагностики простран-

ственно неразрешимых (субтелескопических) магнитных структур 
состоит в том, что если такие структуры нельзя разрешить простран-
ственно, то можно попытаться «разрешить» их спектрально – выяв-
ляя тонкие детали, соответствующие парциальному вкладу этих 
структур в суммарные наблюденные профили интенсивности и по-
ляризации. Иными словами,   недостаток пространственного разре-
шения можно скомпенсировать достаточно высоким спектральным 
разрешением. Это предполагает получение распределений поляриза-
ции в спектре для анализируемых магниточувствительных линий, 
позволяющих «нащупать» истинную величину зеемановского рас-
щепления. Если же, не имея таких данных, анализировать лишь ус-
редненную поляризацию и интенсивность в широких интервалах 
расстояний от центра магниточувствительных линий, то необходи-
мая информация усредняется и теряется, а полученные данные от-
ражают уже не величину магнитного поля, а некие другие характе-
ристики – как магнитные, так и немагнитные. 
 Наиболее  простым  диагностическим  параметром  является  
В║ – продольное магнитное поле,  усредненное по площади входной  
щели. Если мы измеряем относительный сдвиг “центров тяжести” 
профилей  I+V  и   I-V, то  

где В║ – в Тл, λ – в нм, λ1 и  λ2 – пределы интегрирования пара-
метров Стокса  I  и  V.  
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По физическому смыслу этот параметр близок к магнитному 
потоку продольного магнитного поля, особенно для линий с не-
большими факторами Ланде и низкой магнитной чувствительностью 
[25]. Если же магнитное поле существенно неоднородно (в пределах 
эффективных размеров входной щели) и состоит из отдельных сило-
вых трубок с индукцией В и фактором заполнения α, то В║ ≈ αВcosγ, 
где γ есть угол между силовой линией магнитного поля и лучом зре-
ния. В этом случае предполагается, что вклад фоновых полей пре-
небрежимо мал, а яркость в континууме везде одинакова.  

В методе «отношения линий» [36] также используется проин-
тегрированный по щелям фотометра сигнал, но, во-первых, щели 
здесь делаются более узкими  (вырезающими только небольшую 
часть профиля линии), и, во-вторых, используется несколько поло-
жений щелей (обычно – три-четыре), выделяющих различные рас-
стояния от центра линии. Это дает возможность по этим нескольким 
точкам найти распределение поляризации по профилю линии. Кроме 
того, используется отношение калиброванных сигналов поляризации 
в двух или трех линиях, что позволяет определять (по крайней мере, 
в принципе) степень зависимости данных от пространственного раз-
решения, а также от фактора заполнения.  

Здесь мы продолжаем изучение проблемы действительных на-
пряженностей в элементах тонкой структуры магнитных полей на 
основании новых наблюдений, выполненных на двойном магнито-
графе Крымской астрофизической обсерватории [1] в линиях FeI 
524,71 и 525,02 нм. Поскольку измерения магнитных полей велись 
одновременно в обеих линиях, то эффекты “замывания” изображе-
ния Солнца на щели спектрографа одинаково влияли на измерения в 
обоих каналах магнитографа.  

Наблюдения проводились 24.04.1991 г. В этот день было со-
вершенно ясное небо и хорошее качество изображения. Изучаемая 
область находилась в центре диска Солнца, ее размер составлял 
160″×160″. При наблюдениях проводились три последовательных 
сканирования данного участка с разрешением 1″×2″ при трех раз-
личных положениях выходных щелей фотометра: 1,5–4,0, 3,5–6,0 и 
5,5–8,0 пм. Калибровка измерений магнитных полей проводилась 

для каждой записи отдельно, путем регистрации лучевых скоростей 
на восточном и западном краях диска Солнца. 

Для каждой пары записей в линиях FeI 525,0 и 524,7 нм находи-
лись амплитуды одних и тех же пиков на регистрограммах и строи-
лись диаграммы рассеяния значений продольного магнитного поля в 
одной линии относительно аналогичной величины в другой линии, 
т. е. Н║(525,0)–Н║(524,7). Диаграммы рассеяния, полученные для 
всех трех размеров щелей, показали, что все измерения для каждой 
пары записей хорошо группируются на диаграммах зависимостей 
Н║(525,0)–Н║(524,7) вдоль прямых линий с дисперсией, лишь незна-
чительно превышающей возможные ошибки измерений. Величины 
напряженностей, измеренные в линии λ525,02 нм, получились во 
всех случаях меньше, чем в линии λ524,71 нм. Все полученные из 
наблюдений зависимости Н║(525,0)–Н║(524,7) были апроксимирова-
ны (методом наименьших квадратов) прямыми, угол наклона кото-
рых определяет отношение между измеренными напряженностями, 
т. е. величину  
 

Из-за малого разброса значений на диаграммах рассеяния (см. 
выше), наблюденные значения k получились с весьма небольшими 
ошибками, в среднем на уровне ±(0,02÷0,03). Далее мы провели со-
поставление наблюдаемого отношения напряженностей поля с тео-
ретическими расчетами. Сигнал магнитографа рассчитывался на ос-
новании решения уравнения переноса излучения в магнитоактивной 
среде [5–9] 
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Здесь η0 – отношение коэффициента поглощения в центре линии к 
коэффициенту поглощения в непрерывном спектре, σ± – коэффици-
ент поглощения в линии во взаимно ортогональных поляризациях 
«±», ε – вероятность полного поглощения кванта, kl , kr , kp – коэф-
фициенты поглощения лево-, право- и линейно-поляризованного 
излучения, β – коэффициент линейного разложения функции источ-
ников излучения по оптической толщине  τ  в непрерывном спектре. 
Использовалась модель атмосферы Милна–Эддингтона и функция 
источника, учитывающая как истинное поглощение, так и когерент-
ное рассеяние.  

Решение уравнения (3) зависит также от параметра а функции 
Фойгта и доплеровской ширины контура ΔλD .  

На первом этапе  наших вычислений выполнялась подгонка 
теоретических профиля линии к наблюдаемому. Наблюдаемые про-
фили были получены на башенном солнечном телескопе Крымской 
астрофизической обсерватории. Поскольку профили обеих линий 
FeI 525,0 и FeI 524,7 нм оказались практически одинаковыми, рас-
сматривался лишь профиль линии 525,0 нм. 

На рис.1 сплошной линией показан наблюдаемый профиль r(v)  
линии FeI 525,0 нм, а штриховой – ее теоретический профиль при 
следующих значениях параметров: η0 = 10, ε = 0,05, β = 2, а = 0,35, 
ΔλD = 2,5 пм. По оси абсцисс отложены значения v = Δλ/ΔλD . 

Как и в предыдущей нашей работе [9], расчеты отношения сиг-
налов в линиях производились в предположении, что на фоне слабо-
го магнитного поля с напряженностью 0,4 мТл имеются магнитные 
элементы с более сильным полем. Кроме того, предполагалось, что в 
диапазоне эффективного образования линий магнитное поле посто-
янно по величине. В этом случае отношение сигналов определяется 
отношением 

 

 
где V1 и V2   – параметр Стокса V для линий 525,0 и 524,7 нм, соот-
ветственно, SL , HL, SB , HB – площадь и напряженность слабого и си-
льного магнитных полей, соответственно. Здесь величина x опреде-
ляется выражением 
 

 
Результаты сопоставления наблюдаемых и вычисленных отно-

шений сигналов продольного поля в указанных линиях приведены в 
таблице. Для сравнения в этой же таблице приведены также наблю-
дательные данные, полученные в 1978 г. Для наглядности на рис.2 
эти данные сопоставлены с теоретическими для случая ΔλD = 2,2 пм, 
x = 0,012 и В = 5÷200 мТл.  
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Рис.1. Наблюденный (сплошная линия) и теоретический (пунктирная линия) 

профили   линии  FeI  525,0  нм.   По  оси  абсцисс   даны   относительные  значения 
 v = Δλ / ΔλD, а по оси ординат – остаточная интенсивность rλ = Iλ / Ic 
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Сопоставление наблюденных значений параметра k  
с результатами расчетов 

 
Размер
ы 
щели, 
пм 

На-
блю- 
дения 
1978 г. 

Наблю-
де-ния     
1991 г. 

ΔλD = 2,5 пм 
x = ∞ 
В = 120 мТл 

ΔλD = 2,2 пм 
x = 0,012 
В = 130 мТл 

ΔλD = 2,2 
пм 
x = 0,006 
В = 150 мТл 

1,5–4,0 0,74 0,75 0,74 0,75 0,74 
3,5–6,0 0,83 0,88 0,78 0,82 0,81 
5,5–8,0 0,96 0,98 0,95 0,97 0,92 

 
Из рассмотрения всех полученных нами зависимостей, подоб-

ных представленной на рис.2, можно сделать такие выводы. 
Во-первых, действительные напряженности в сильной компо-

ненте HB  должны быть в довольно узком интервале ΔHB, примерно 
20 мТ.  Действительно,  из  рис.2  мы  видим,  что  все  наблюденные 
зависимости k = f(Δλ) группируются в довольно узкой и практически 
прямолинейной полосе, ширина которой примерно соответствует 
ошибкам наблюдений. Все теоретические зависимости для HB < 100 
мТл и  HB > 120 мТл идут мимо наблюденной полосы, а это означает, 
что в исследуемых областях (фотосферной сетке) все напряженности 
были примерно одинаковые. И хотя при других значениях ΔλD и x 
получаются несколько иные оптимальные значения напряженности 
HB  – до 150 мТл (см. таблицу), тем не менее интервал вероятных 
значений ΔHB  остается достаточно узким – около 20 мТ. 

Во-вторых, наши наблюдения свидетельствуют в пользу сущес-
твенного вклада в магнитографические сигналы более слабой ком-
поненты магнитного поля. Действительно, если для краткости пере-
обозначить Δλ≡l, то для наблюденной зависимости можно записать 
d2k/dl2 ≈ 0 (поскольку она по виду близка к прямой линии). Теорети-
ческая же зависимость при x = ∞ (т. е. при отсутствии слабого поля) 
заметно отличается от наблюденной – она по виду дугообразная, так 
что d2k/dl2 > 0. Оказалось, что в рамках рассмотренной модели дуго-
образный вид теоретических зависимостей в интервале Δλ = 2–7 пм  
сохраняется всегда, но при увеличении вклада слабой компоненты 
(по ее  общему  магнитному  потоку)  значение  второй  производной  

 d2k/dl2 становится все меньше (это видно и по данным таблицы), так 
что мы имеем все большее приближение к наблюденной зависимо-
сти.  

В целом же на основе рассмотрения всех комбинаций перечис-
ленных выше параметров и их влияния на теоретические зависимо-
сти можно заключить, что наиболее вероятная величина магнитного 
поля в мелкомасштабных элементах фотосферной сетки составляет 
HB =120–150 мТл. При этом предполагается прямоугольная форма 
радиального распределения магнитного поля в каждом элементе. 
При рассмотрении более реалистичного распределения магнитного 
поля  получаем примерно в 1,5 раза более сильные поля [3]. Наи-
лучшее согласие теории и наблюдений выполняется при ΔλD = 2,5 
пм, что соответствует эффективной температуре Т ≈ 6000±600 К. 

 
 Рис.2. Сопоставление наблюденных и теоретических зависимостей параметра 

k от расстояния от центра линии. Здесь ○  и  + – данные наблюдений на магнито-
графе КрАО в 1978 и 1991 гг., Τ – наблюдения Стенфло [28]. Теоретические зави-
симости показаны тонкими линиями (без символов) с указанием величины магнит-
ного поля в Гс 
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Оказалось также, что вариация параметров линии η, ε, β, а и ΔλD 
весьма незначительно (примерно на 10–15 %) влияет на величину 
HB. Теория лучше согласуется с наблюдениями, если предположить 
две компоненты (моды) магнитного поля – сильную и слабую. Это 
означает, что распределение элементов по напряженностям не явля-
ется плавным или размытым – в нем должны преобладать два мак-
симума. В общих чертах наши результаты подтверждают недавний 
вывод Сокас-Наварро и Литес [35] о том, что в сетке и внутрисеточ-
ных  областях   присутствует  смесь  сильных (≤ 170 мТл)  и  слабых  
(< 50 мТл) полей. Верхний предел диаметра магнитных элементов с 
сильным полем получается, по нашим данным, примерно 120 км.  
 

МЕТОД ЗИРИНА И КАМЕРОНА 
 

Этот метод разработан его авторами для спектровидеомагнито-
графа обсерватории Биг Бэр. В отличие от классического магнито-
графа типа Бебкока [20] инструмент является, по существу, фильт-
ровым магнитографом, т. е. магнитографом, в котором узкая спек-
тральная область выделяется не дифракционным спектрографом, а 
узкополосным фильтром. Ширина пропускания этого фильтра в 
спектровидеомагнитографе обсерватории Биг Бэр составляет 15 пм 
(150 мÅ). Именно с учетом этого обстоятельства и был развит соот-
ветствующий метод анализа. 

Зирин и Камерон [39] записывают сигнал их инструмента  Мλ1  в 
линии λ1  в виде  

 
где первый интеграл берется в пределах от –15 пм и до центра ли-
нии, а второй – от центра линии и до +15 пм. Таким образом, из-за 
не слишком узкой (по сравнению с линиями FeI 525,02  и  524,71 нм) 
полосы пропускания фильтра здесь усредняется вся круговая поля-
ризация и в сфере обеих крыльев линии, и в прилегающем к крыль-
ям спектральном континууме. 

При отсутствии зеемановского «насыщения» (линейный режим)   

 
где αm – фактор заполнения, т. е. суммарная доля площади входной 
апертуры, занятая магнитной компонентой, а 
 
                               ΔλH = zλ2B = 4,67×10-13 λ2gB .                               (8) 

 
В формуле (7) параметр Im есть стоксовый профиль I магнитной 

компоненты. Попутно заметим, что, строго говоря, в формуле (7) 
недостает еще множителя cosγ , где  γ – угол между силовой линией 
магнитного поля и лучом зрения. Тем не менее, поскольку в этом 
методе берется отношение калиброванных сигналов поляризации 
для линий с близкими глубинами формирования (для которых мож-
но считать углы γ одинаковыми), соответствующие множители там 
сокращаются и не входят в окончательное выражение. В этом еще 
одна привлекательность и сильная сторона метода отношения линий 
– он позволяет оценить именно модуль напряженности магнитного 
поля в мелкомасштабных элементах, а не продольную компоненту 
этого модуля. 

После интегрирования по λ  получается следующее выражение 
для общего сигнала  M  спектровидеомагнитографа: 

 
               M = 2αmzλ2B(Im (∞) – Im (0)) = 2αmzλ2BDm ,                    (9) 

 
где Dm  – есть глубина линии в магнитной компоненте. Следователь-
но, величина М  может быть выражена в единицах магнитного пото-
ка простой нормировкой измерений на множитель 1/(2zλ2Dm). Для 
линий FeI 525,02  и  524,71 нм величины λ  и Dm практически совпа-
дают (с точностью 1–2 %), так что указанный множитель отличается 
для этих линий в основном из-за z (факторов Ланде линий).   

Из формул (6) и (7) следует, что вклад фонового поля авторы 
работы [39] не учитывают – иными словами, он полагается равным 
нулю. Заметим, что такое предположение значительно упрощает за-
дачу, однако противоречит данным других авторов, полученным 
методом отношения линий. О необходимости учета вклада фонового 
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поля говорилось нами выше  при анализе измерений магнитографа 
КрАО. В работе [3] показано, что в спокойных областях Солнца 
магнитный поток фонового поля составляет почти половину общего 
потока через входную апертуру инструмента. 

По измерениям, выполненным авторами [39] на их инструменте 
(рис.3 в указанной работе), оказалось, что что величины М5247 и М5250 
не только тесно коррелируют, но в диапазоне  -5 мТл < М < 10 мТл  
вообще идентичны, т. е. не имеют тех существенных различий, ко-
торые отмечали Стенфло [36] и другие авторы [3, 9, 23–25] при ис-
пользовании классического метода «отношения линий».  

Зириным и Камероном [39] рассмотрена еще одна диагностиче-
ская зависимость (рис.4 в работе этих авторов): распределение с рас-
стоянием Δλ от центра линии  параметра: V5250 / 3 – V5247 / 2 . То есть 
тем самым вводится в рассмотрение уже не отношение, а разность 
измеренных напряженностей. Очевидно, что при слабых магнитных 
полях эта разность должна равняться нулю. Но из наблюдений эти 
авторы все-таки отметили некоторое отличие ее от нуля. Оно при-
мерно в 3 раза меньше, чем теоретическое при магнитном поле в 100 
мТл (1 кГс). В итоге авторы приходят к заключению, что типичные 
магнитные поля в элементах сетки равны 20мТл или меньше, и нет 
указаний в пользу магнитного насыщения сигнала при полях более 
30 мТл. 

Анализируя работу [39], укажем, прежде всего, на вероятную 
методическую причину отличия выводов ее авторов от других ис-
следователей. Выше говорилось о том, что при чрезмерном усредне-
нии магнитографического сигнала по профилю линии может быть 
потеряна информация о действительном зеемановском расщепле-
нии. Получить информацию о субтелескопических структурах мож-
но не при понижении спектрального разрешения, а, наоборот, при 
сохранении его на достаточно высоком уровне – не ниже ожидаемо-
го диапазона зеемановских расщеплений в мелкомасштабных полях. 
Поскольку в работе [39] усреднение производится на участке шири-
ны пропускания фильтра (15 пм, тогда как при поле в 100 мТл  соот-
ветствующее зеемановское расщепление для линии FeI 525,02 нм 
составляет 3,9 пм), неудивительно, что авторы [39] «не заметили» 
килогауссовые поля. 

 Сказанное позволяет понять наш рис. 2. Из него следует, что 
параметр  k=H║ (525,02)/H║(524,71)  имеет  следующие особенности:  
k <1 для Δλ < 7–9 пм, однако k > 1 для Δλ > 7–9 пм. Естественно, мы 
можем   ожидать   k ≈ 1  в  более  широком  спектральном  диапазоне   
Δλ = 0–15 пм (как в спектровидеомагнитографе обсерватории Биг 
Бэр).  

Для проверки этого предположения нами  выполнены численные 
расчеты, и оказалось, что при щелях Δλ = 0–15 пм величина k дейст-
вительно выдерживается равной единице с точностью 2–3 % – как и 
в работе [39]. Таким образом, результаты этой работы имеют весьма 
естественное объяснение, которое вовсе не исключает существова-
ния мелкомасштабных силовых трубок с килогауссовой напряжен-
ностью.  

 
ЗАКЛЮЧЕНИЕ 

 
Проведенное нами рассмотрение позволяет заключить, что в 

мелкомасштабных структурах спокойных областей наиболее веро-
ятны напряженности 120–150 мТл на уровне средней фотосферы (на 
высоте h ≈ 300 км), предполагая прямоугольную форму бокового 
профиля напряженностей в этих структурах. Из магнитографиче-
ских наблюдений, полученных на магнитографе КрАО и проанали-
зированных нами по методу Стенфло, следует, что функция распре-
деления напряженностей в фотосферной сетке является в первом 
приближении двухмодальной, т. е. имеет два преобладающих значе-
ния магнитного поля.  

Создается также впечатление, что альтернативная работа Зирина 
и Камерона [39] недостаточно адаптирована методически на случай 
вероятного объекта исследования, и, по-видимому, именно в том 
состоит основная причина отрицательного вывода ее авторов о су-
ществовании тонкоструктурных килогауссовых полей вне пятен. 
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ВОЛНОВЫЕ ПРОЦЕССЫ В БЛИЖНЕМ ИК-ДИАПАЗОНЕ 

СОЛНЦА, ПРЕДШЕСТВУЮЩИЕ СОЛНЕЧНЫМ 
ВСПЫШКАМ 

 
 

ВВЕДЕНИЕ 
 

В солнечной атмосфере инфракрасное излучение  возникает в 
условиях термодинамического равновесия,  характеризуется истин-
ной кинетической температурой  и образуется в различных  слоях 
солнечной атмосферы – от самых глубоких, наблюдаемых на 1,6 
мкм частей фотосферы, до уровня температурного минимума в хро-
мосфере, наблюдаемого в миллиметровой области.  

Из-за ограниченного пространственного разрешения многих 
инфракрасных измерений в качестве хорошей оценки В λ (μ=1) часто 
берется F λ , поскольку значение R λ (μ)  по поверхности диска мало 
меняется из-за малости градиента ∂ T (τ λ = 1)/ ∂λ . B λ (μ = 1) - моно-
хроматическая яркость в центре диска, F λ - полный солнечный по-
ток и  относительное изменение яркости от центра к лимбу R λ (μ) = 
= B λ (μ) / B λ (1), где μ= cos θ [2]. 
 

НАБЛЮДАТЕЛЬНЫЕ ДАННЫЕ 
 

Наблюдения проведены на горизонтальном солнечном теле-
скопе АЦУ–5 в параллельном пучке в период с 1980 по 1984 г. фо-
топриемником, имеющим максимальную чувствительность на 1,6 
мкм. Для наблюдений на длинах волн меньше 5 мкм можно исполь-
зовать обычный телескоп [5]. Методика работы описана в [6].  При 
измерениях был использован компенсационный метод, он позволил 
уверенно выделять компоненту ИК-потока, связанную с активными 
процессами в солнечной атмосфере без всякой предварительной об-
работки записей. Постоянная времени на записях солнечного потока 
1 с, поэтому разрешить более тонкую временную структуру 


