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особенностей мелкомасштабных полей при переходе от фотосферы 
к хромосфере. В частности, здесь нет явных указаний в пользу того, 
что мелкомасштабное поле в хромосфере исчезает, образуя из рас-
ширившися (с высотой) мелкомасштабных структур некое сплошное 
поле типа «магнитного покрывала».  
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ПРОБЛЕМЫ ИНТЕРПРЕТАЦИИ НАБЛЮДЕНИЙ  
МЕЛКОМАСШТАБНЫХ МАГНИТНЫХ ПОЛЕЙ  
В СПОКОЙНЫХ И АКТИВНЫХ ОБЛАСТЯХ 

НА СОЛНЦЕ 
 
 

ВВЕДЕНИЕ 
 
Характерной особенностью солнечных магнитных полей явля-

ется их тонкая структура, обнаруженная впервые акад. Северным 
А.Б. [33, 34]. Об этом он писал в своей монографии [32] так: «В ра-
боте [33] мы предположили, что одновременное, удивительное по-
явление обеих, временами широких, σ-компонент, а также π-
компоненты магнитнорасщепленной линии в ядре пятен может быть 
связано с тонкой структурой магнитного поля пятен: возможно, что 
поле сосредоточено в отдельных трубках сечения, малого по срав-
нению с пятном, с различной напряженностью и, возможно, и по-
лярностью».  

Еще в конце 50-х годов ХХ ст. в КрАО было зарегистрировано 
появление в активных областях мелкомасштабных элементов с уси-
ленным магнитным полем, которые проявлялись на регистрограм-
мах как узкие «пички» или «складки», нарушающие плавный ход 
распределения напряженностей при сканировании активных облас-
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тей и пятен. Именно эти «пички» указывали на тонкую структуру 
магнитного поля пятна [32]. 

В 60-х годах ХХ ст. Стешенко Н.В. [39] впервые нашел (на ос-
нове прямых спектральных наблюдений) единичные случаи, когда 
величина магнитного поля в тонкоструктурных элементах вне пятен 
достигала 1400 Гс. Им также выявлено, что в солнечных порах вели-
чина магнитного поля не бывает ниже 1000 Гс – как правило, 1100–
2000 Гс (в среднем 1400 Гс), почти не меняясь с диаметром пор. Это 
было косвенным указанием на то, что в еще более мелких структу-
рах (предельно мелкомасштабных, не разрешаемых при прямых на-
блюдениях) действительная величина магнитного поля может быть 
также очень высокой, порядка 1 кГс. Найдено также [38], что наибо-
лее сильные поля в пятнах (до 5350 Гс) возникают в очень малых уча-
стках, менее 2 сек. дуги.  

Что касается высотных изменений магнитного поля, то о силь-
ной вертикальной неоднородности магнитного поля свидетельство-
вал обнаруженный в КрАО эффект вращения плоскости поляриза-
ции [29, 31]. Коваль и Степанян Н.Н. [5] нашли по данным спек-
тральных наблюдений, что в так назывемых «усах» (или как их час-
то называют западные исследователи, «бомбах» Эллермана – ярких 
точкообразных деталях, наблюдаемых в крыльях линий бальмеров-
ской серии и имеющих размер d, как правило, менее 1″) и порах (d 
=1–5″) величина магнитного поля (вне вспышек) по линии CaI 6103 
(верхняя фотосфера) в среднем на 300–500 Гс выше, чем по линии  
FeI 6302,5 (средняя фотосфера). В то же время, в пятнах средних 
размеров (без полутени) поля по обеим линиям хорошо совпадали.  

Подобное превышение магнитного поля на верхнем уровне 
найдено этими исследователями и в области вспышек. Это свиде-
тельствует о нетривиальной, по-видимому непотенциальной струк-
туре магнитного поля в этих образованиях. 

Эффект  существенного расхождения измерений по разным 
спектральным линиям был отмечен ранее и по магнитографическим 
данным [29]. Оказалось, что продольные магнитные поля В║ в ак-
тивных областях (вне пятен) могут существенно отличаться даже по 
линиям с близкими глубинами формирования – в частности, по фо-
тосферным линиям CaI 6103 и FeI 5250,2. Аналогичный результат по 

линиям FeI 5233 и FeI 5250,2  получили позже Гарви и Ливингстон 
[49]. Учитывая, что две последние линии имеют различные потен-
циалы возбуждения нижнего терма, авторы [48] предположили, что 
это расхождение  связано в основном с температурным эффектом, 
возникающим из-за различного ослабления спектральных линий в 
неразрешимых областях с повышенной температурой.  

Стенфло [64], стажировавшийся в 60-е годы ХХ ст. в КрАО, по-
казал, что подобные расхождения измерений наблюдаются даже у 
линий FeI 5247,1 и FeI 5250,2 (с факторами Ланде 2,0 и 3,0, соответ-
ственно), имеющих не только практически одинаковые глубины 
формирования, но и температурные чувствительности. Это еще 
больше заострило проблему калибровки магнитографических на-
блюдений и стимулировало поиск иных объяснений эффекта несо-
ответствия данных измерений. Стенфло [63] предположил, что об-
наруженное им расхождение измерений продольного поля В║ в ли-
ниях FeI 5247,1 и FeI 5250,2 связано (в основном) с действием эф-
фекта «зеемановского насыщения» в каких-то очень мелких («суб-
телескопических») магнитных структурах с весьма высокой напря-
женностью – аналогично тому, как это происходит в солнечных пят-
нах. Причиной «насыщения» является то, что зависимость магнито-
графического сигнала δ от индукции В магнитного поля является 
нелинейной (из-за фиксированного расположения выходных щелей 
магнитографа). Для линий с меньшими факторами Ланде g сигнал 
магнитографа растет медленнее с ростом поля и «насыщение» про-
исходит при более высоких напряженностях в мелкомасштабных 
элементах. Сравнивая измерения В║ в линиях с различными факто-
рами Ланде g, можно определить фактическую величину магнитного 
поля В в мелкомасштабных элементах. В этом – основная суть мето-
да «отношения линий» (line ratio), предложенного Стенфло [37, 64]. 
Таким путем было сделано заключение, что в спокойных областях 
величина поля в мелкомасштабных структурах равна 1,1–2,3 кГс [19, 
26, 27, 37, 41, 63, 65]. 

Идея Стенфло [64] была очень смелой – высказанной в то вре-
мя, когда в проблеме калибровки магнитографических наблюдений 
было много неясного. Так, несколькими годами раньше Северный 
[30] получил существенное расхождение между теоретическими и
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эмпирическими калибровочными зависимостями солнечного магни-
тографа, используя солнечные пятна как объекты с хорошо изме-
ряемыми  (визуальным и фотографическим методами) магнитными 
полями. Оказалось, что калибровочная кривая магнитографа суще-
ственно отличается для теории и наблюдений. По теории [24, 25], 
сигнал магнитографа в линии FeI 5250,2 сначала растет линейно с 
полем до 500 Гс, далее при 1700–1800 Гс достигает максимальных 
значений, а затем постепенно уменьшается при дальнейшем росте 
поля. Построенная по пятнам эмпирическая зависимость оказалась 
совсем не такой, как теоретическая: во-первых, она была очень рас-
сеянной, неоднозначной, а во-вторых, характеризовалась в общем 
монотонным увеличением сигнала магнитографа при переходе от 
наименьших полей (<500 Гс) до очень сильных, около 2500–3000 Гс. 
Совершенно очевидно, что из-за таких особенностей калибровочных 
кривых должна возникать весьма существенная неопределенность (в 
200–300%!) при измерениях с магнитографом. Не прибавила ясности 
и калибровка магнитографа по лабораторному источнику света 
(ртутной лампе низкого давления) в магнитном поле лабораторного 
магнита, т.е. по записям сигналов от хорошо известного и практиче-
ски однородного магнитного поля: оказалось, что соответствующие 
эмпирические кривые в общем согласуются с кривыми для пятен, но 
сильно отличаются от теоретических для однородного магнитного 
поля. Драматизм возникшей тогда ситуации в солнечной магнито-
метрии можно было передать так: если нельзя надежно мерить маг-
нитографом даже однородные лабораторные магнитные поля, то 
как можно надеяться правильно измерять неоднородные солнечные 
поля?!  

Учитывая, что магнитограф измеряет магнитное поле не непо-
средственно по зеемановскому расщеплению, а по усредненной в 
крыльях линии интенсивности круговой или линейной поляризации, 
предпочтительными в анализе проблемы являлись прямые данные о 
величине зеемановского расщепления в спектральной линии. Такие 
данные были получены со Стокс-метром [50] а также из анализа фо-
тографических наблюдений [11, 54]. Была подтверждена фотогра-
фическим методом [13, 14] зависимость измеренной величины маг-
нитного поля от фактора магнитной чувствительности gλ2 линий 

(рост В║ при уменьшении gλ2), полученная ранее в КрАО [48] из 
магнитографических измерений. Это делало более вероятным пред-
положение, что эта важная зависимость не является чисто инстру-
ментальной, а обусловлена каким-то источником солнечного проис-
хождения. Кроме того, в работе [9] было показано, что отличие ла-
бораторной калибровки магнитографа от теории [30] можно объяс-
нить тем, что не учитывались два основных эффекта: меньшая ши-
рина линии ртути Нg I в лабораторном спектре по сравнению с сол-
нечной линией и увеличение ширины линии Нg I при увеличении 
суммарного давления (газового + магнитного) при повышении на-
пряженности магнитного поля в лабораторном эксперименте. Най-
денное объяснение косвенно реабилитировало метод Стенфло [37], 
придавая больший вес его предположению о реальности субтелес-
копических магнитных структур с килогауссовой напряженностью. 

Сложность интерпретации соответствующих наблюдательных 
данных связана с тем, что магнитографический сигнал δ или любой 
другой параметр, характеризующий спектральные проявления тон-
коструктурных магнитных полей, при двухкомпонентной структуре 
магнитного поля (мелкомасштабные структуры + фоновое поле) 
должен быть функцией очень многих параметров 

 
δ = f (В0 , В(x),γ, α, Вi, ΔλD, η0, a, v, Iэл / Iфон ), 

 
где  В0 – величина магнитного поля на оси мелкомасштабных элемен-
тов,  В(x )– боковой профиль поля в этих элементах (x – расстояние от 
оси магнитного элемента при осесимметричном распределении поля), 
γ – угол между силовой линией магнитного поля и лучом зрения, α – 
фактор заполнения площади мелкомасштабными элементами, Вi – ве-
личина фонового поля, ΔλD – допплеровская ширина спектральной 
линии в местах локализации мелкомасштабных элементов, η0,– коэф-
фициент поглощения в этих же местах, a – постоянная затухания, v – 
относительная лучевая скорость «элемент–фоновое поле», Iэл / Iфон – 
относительная яркость в континууме (контраст) участков локализации 
мелкомасштабных элементов относительно «фона». Вследствие зави-
симости исходных данных от столь многих параметров, результаты 
интерпретации получаются весьма неоднозначными [12]. В этом 
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основная причина того, что и в настоящее время проблема диагности-
ки предельно мелкомасштабных полей почти так же далека от своего 
решения, как и три десятилетия назад, когда были выполнены первые 
оценочные измерения напряженностей в субтелескопических струк-
турах.  

Дополнительные сложности возникают при измерениях маг-
нитных полей в активных областях и вспышках, где профили спек-
тральных линий довольно быстро и значительно меняются из-за из-
менений термодинамических условий в атмосфере. Поскольку при 
магнитографических измерениях, как правило, не фиксируются эти 
«немагнитные» изменения профилей, а меряется некий суммарный 
сигнал (зависящий как от магнитных, так и немагнитных измене-
ний), могут возникать существенные ошибки в определении не 
только величины, но и полярности магнитного поля [8].  

 Ниже мы попытаемся детально проанализировать методиче-
ские аспекты проблемы мелкомасштабных полей, сопоставить и 
проанализировать наиболее важные, на наш взгляд, результаты раз-
ных авторов и наметить перспективы дальнейших исследований.  

 
ДАННЫЕ  МЕТОДА «ОТНОШЕНИЯ В ЛИНИЯХ» 

 
Несмотря на то, что в последнее время предложены новые ме-

тоды измерений мелкомасштабных полей [40, 44–46, 51, 53, 55, 56, 
62, 63], классический метод отношения напряженностей в линиях 
FeI 5247,1 и 5250,2 все еще остается привлекательным для диагно-
стики субтелескопических структур. Это связано с тем, что к на-
стоящему времени имеются лишь отрывочные данные о мелкомас-
штабных полях, полученные одним и тем же методом. По таким 
данным невозможно проследить, например, возможные эволюцион-
ные изменения характеристик мелкомасштабных полей в течение 
солнечного 11-летнего цикла.  Для солнечных пятен такие измене-
ния действительно существуют [17], и вполне возможно, что они 
имеют место и для магнитных полей более мелких масштабов. Но 
чтобы эти изменения выявить, следует измерять напряженности по 
неизменной методике, в противном случае возможные эволюцион-
ные эффекты могут быть "смазаны" методическими различиями.  

Можно надеяться, что данные по методу Стенфло [64] могут слу-
жить  основой для соответствующего банка данных. 

Основные результаты, полученные этим методом, представлены 
в табл. 1. Видно, что данные разных авторов сильно различаются; 
одна из основных причин этого – различные предположения о 
структуре магнитного поля в субтелескопических масштабах. Так, в 
пионерской работе Стенфло [64] получено удовлетворительное со-
гласие наблюдений и теории при двух профилях поля: прямоуголь-
ном В(x)= const и экспоненциальном В(x)= В0 exp (–x2). В обоих слу-
чаях предполагался нулевой вклад в сигнал магнитографа фонового 
поля (Фi = 0). Существенно то, что при втором профиле получаются 
в 2,1 раза более высокие значения В0, чем при первом. Попытка 
Фразье и Стенфло [47]  вывести этот профиль непосредственно из 
наблюдений, предполагая Фi = 0, привела к результату В0 = 2,0 кГс. 
Заметим, что названные авторы, основываясь на своих данных, не 
очень уверенно делали вывод о килогауссовых полях в мелкомас-
штабных структурах: результаты их наблюдений допускали как ги-
потезу о таких полях, так и альтернативную гипотезу о полях субки-
логауссового диапазона. Лишь на основании дополнительных дан-
ных других авторов они отдавали предпочтение все-таки первой ги-
потезе. 

Близкие значения (В0 = 1,5–2,3 кГс) получены Виером [66], но 
при использовании линий красной  области спектра. Рачковский и 
Цап [26] обратили внимание на то, что теория лучше согласуется с 
наблюдениями, если предположить существование фонового поля 
(его поток Фi ≠ 0), а также непрямоугольность бокового распределе-
ния напряженности в пространственно неразрешимых элементах 
(В(x) ≠ const). Заметим, что необходимость подобного предположе-
ния (Фi ≠ 0) аргументировалась ранее в работах Лозицкого [14] и Ло-
зицкого и Долгополова [16], в которых была найдена очень простая 
связь между величиной фонового поля Вi   фактором заполнения α : 

 
    Вi / α  ≈ 1 кГс.               (1) 

 
Из соотношения (1) следует, что напряженность Вi магнитного 

поля в промежутках между мелкомасштабными магнитными эле-



                                                    86                                                                                                                                   87                                                                       

ментами (по-видимому, некими очень тонкими силовыми трубками) 
должна быть тем выше, чем больше фактор заполнения α поверхно-
сти Солнца этими силовыми трубками. Если α ≈ 1, то имеем Вi  ≈ 1 
кГс, т.е. при тесном смыкании стенок силовых трубок (т.е. при пере-
ходе к случаю однородного магнитного поля) мы должны получить 
поле килогауссовой величины.                                                                                                            

Таблица 1  
Сопоставление результатов разных авторов, полученных методом  

отношения линий 
 

Авторы, год 
публ. 

 
Область 

Параметры мелкомасшаб-
ного и  фонового поля 

В0 , кГс 

Stenflo, 1973 
 

Сетка 
 

В(x)= const, 
В(x)= В0 exp (–x2), 

Фi = 0 

1,1 
2,3 

 
Frazier & 

Stenflo, 1978 
Факелы В(x)= В0 (1–x2)β 

Фi = 0 
2,0 

Wiehr, 1978 Факелы,  
поры 

В(x)= const 
Фi = 0 

1,5–2,3 

Рачковский 
и Цап, 
1985 

 
Сетка 

В(x) ≠ const, 
Фi ≠ 0, 

Вi / α =  0,86 кГс 

 
1,5 

 

Semel, 1986 Факелы В(x)= const, 
Фi ≠ 0,  Вi = - β В0  ( < 0 ) 

0,675 
 

Лозицкий 
и Цап, 
1989 

Сетка 
 

В(x)= В0 (1–x4), 
Фi ≠ 0, 

Вi / α = 1,14 кГс 

 
2,2 

 
Keller et al., 

1990 
Сетка,  
факелы 

В(x) ) ≠  const 
Фi = 0 

2,0 

Кеller et al., 
1994  [52] 

Межсеточные 
поля 

В(x)= const 
Фi = 0 

0,5–1,0 

Zirin & 
Cameron, 

2002 

Сетка в спо-
койной  
области 

В(x)= const 
Фi = 0 

 
< 0,6 

Рачковский 
и др., 

      2006 
Сетка, факе-

лы 

Трехкомпонентная модель 
с Вi (x) ≠ const, 

Фi ≠ 0 

 
1,9; 3,6 

Этот логически непротиворечивый результат может неявно ука-
зывать на генетическую связь мелкомасштабного и фонового поля. 
Действительно, при независимой физической природе обеих полей 
величина фонового поля, по-видимому, напрямую не зависела бы от 
плотности заполнения поверхности Солнца мелкомасштабными 
трубками с высокой напряженностью. Напротив, если фоновые поля 
в действительности является, например, периферийными областями 
мелкомасштабных элементов, плотность магнитного потока фоно-
вых полей должна быть тем выше, чем больше число элементов на 
единице площади, т.е. чем больше их фактор заполнения. 

Из работы Рачковского и Цапа [26] получается Вi/α = 0,86 кГс, 
что близко к оценке, найденной ранее авторами [16]. Позже в работе 
[19] было получено достаточно близкое к этому значение Вi /α = 
1,14 кГс. Кроме того, авторами [19] были сделаны следующие за-
ключения. 

1. Магнитное поле на оси мелкомастабных элементов равно 2,2 
кГс на уровне средней фотосферы (h ≈ 300 км), что примерно соот-
ветствует напряженностям в порах [38].  

2. Боковой профиль поля в элементах «спокойного» Солнца 
можно аппроксимировать выражением В(x)= В0 (1–x4),⏐ x⏐ ≤ 1, ко-
торое по виду очень близко к профилю напряженностей в порах со-
гласно наблюдениям Стешенко [38]. 

3. Профили спектральных линий в мелкомасштабных элементах 
спокойных областей должны быть на 30–40 % уже обычно наблю-
даемых.  

4. В субтелескопических елементах невозмущенных областей 
профили линий типа Fe I λ 5233 нм отличаются от обычно наблю-
даемых: они по форме ближе к доплеровским, т. е. более крутые, со 
слабыми крыльями. Вероятной физической причиной этого эффекта, 
а также указанного выше сужения профилей (п. 3) является пониже-
ние газового давления в силовых трубках; в таком случае число со-
ударений атомов меньше, поэтому энергетические термы атомов 
менее размыты, чем при более высоком давлении. Такое предполо-
жение хорошо согласуется с общеизвестными МГД соображениями 
о том, что для равновесия магнитной трубки газовое давление внут-
ри нее должно быть меньше, чем снаружи. 
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5. В модели [19] магнитный поток неразрешимых трубок в 1,56 
раза превышает магнитный поток фонового поля.  

6. Для оценки верхнего предела диаметров d неразрешимых си-
ловых трубок принималось, что если на входную щель с эквива-
лентной площадью S0=106 км2 попадает всего одна трубка, то реги-
стрируется измеренное поле Вmin= 4 Гс. Считая, что магнитограф 
правильно измеряет магнитные потоки, имеем [19] 

Вmin=(1- α) Bi + α k B0,            ( 2 ) 
где k = 2/3 - коэффициент, характеризующий для профиля В(х) ~ 1– 
х4 отношение средней по сечению трубки напряженности к напря-
женности на оси В0. Преобразуя выражение ( 2 ) с учетом того, что 
Вi « kВ0 ,  получаем 

α ≈ Bmin /( Bi /α+ k B0 );               ( 3 ) 

тогда 

d = 2 (α S0 /π)1/2 ≈ 2{ВminS0 / [π (Вi /α + k В0)]}1/2.      ( 4 ) 

Подставив в ( 4 ) значения Вmin= 4 Гс, Вi/α = 1140 Гс и В0=2200 
Гс, находим d = 44 км, что хорошо согласуется с результатами работ 
[26, 66]. 

Таким образом, диаметр трубок d оказывается примерно на два 
порядка меньше размеров тех непосредственно наблюдаемых маг-
нитных «холмов» на магнитограммах, которые чаще всего имеют 
диаметр dx = 6–7", т. е. около 5000 км. С другой стороны, согласно 
(3) для В║ < 250 Гс получается α < 0,1, т.е. в спокойных областях 
между соседними субтелескопическими трубками должны быть 
большие промежутки. Ввиду того, что dx / d ~ 102 и α < 0,1, даже при 
значительном высотном градиенте магнитного поля в трубках, по-
рядка 10 Гс/км, поперечное сечение dx непосредственно наблюдае-
мых магнитных «холмов» должно быть практически одинаковым на 
разных высотах, что и отмечалось при наблюдениях.  

7. Одной силовой трубке соответствует магнитный поток Ф0 ≤ 
2×108 Вб = 2×1016 Мкс. Если считать, что общее магнитное поле 
Солнца с полным потоком 1015 Вб [37] сплошь состоит из аналогич-

ных силовых трубок, то общее их число N ≥ 5×106, что не менее чем 
в 10 раз превышает число всех спикул. 

 
МОДЕЛИ С СУБКИЛОГАУССОВЫМИ ПОЛЯМИ 

  
Семель [61] проанализировал магнитографические наблюдения 

солнечных факелов, выполненные Фразье и Стенфло [47], и показал, 
что эти наблюдения можно объяснить в предположении не слишком 
сильного магнитного поля, менее 1 кГс, в субтелескопических 
структурах. Магнитное поле предполагалось двухкомпонентным, 
состоящим из мелкомасштабной компоненты с более сильным по-
лем и более слабой фоновой компоненты противоположной поляр-
ности. Допплеровские ширины ΔλD линий FeI 5250 и FeI 5247 в фо-
новой компоненте считались равными 31,9 мÅ, тогда как в сильной 
компоненте – 50 мÅ (таким образом, Семель сделал предположение, 
противоположное [19] – о том, что в силовых трубках профили ли-
ний значительно шире, а не уже обычно наблюдаемых). Постоянная 
затухания в обеих компонентах принималась равной а = 0,2 при ко-
эффициенте поглощения η0 = 2,2 в фоновой компоненте и η0 = 0,5 в 
сильной компоненте. Считалось, что напряженность фонового поля 
(по модулю) пропорциональна магнитному полю в сильной компо-
ненте: Вi = - bВ0 . Заметим, что здесь также существенное отличие от 
модели [19]: фоновое поле предполагается тем сильнее, чем сильнее 
мелкомасштабное поле, тогда как в моделях [19, 28] фоновое поле 
тем сильнее, чем выше фактор заполнения. 

Семель [61] показал, что если b= 0 (т.е. отсутствует вклад фо-
нового поля), то рассчитанные зависимости заметно отличаются от 
наблюдаемых. Однако при  b = 0,2  теоретические значения отноше-
ния k=H║(525,02)/H║(524,71) достаточно хорошо сответствуют на-
блюденным. При этом напряженность магнитного поля в сильной 
компоненте оказывается равной  В0= 675 Гс, т.е. является «субкило-
гауссовой». 

Поскольку в работе Семеля значения k даны лишь для четырех 
значений расстояния от центра линии Δλ, авторами [28] были вы-
полнены дополнительные расчеты также для промежуточных рас-
стояний. Оказалось, что модель Семеля [60] дает зависимость k =
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 k(Δλ), которая хотя и проходит весьма близко от четырех точек, по-
лученных Фразье и Стенфло [47], но имеет слишком волнистый, не-
сколько неустойчивый ход. Для лучшего согласования теоретиче-
ских зависимостей с наблюденными, авторами [28] был произведен 
расчет в предположении трехкомпонентной структуры магнитного 
поля. Оказалось, что можно получить практически идеальное согла-
сие теории и наблюдений, если считать, что кроме фонового поля 
напряженности Вi имеются мелкомасштабные силовые трубки двух 
типов: с полем В1 = 1,9 кГс и полем В2 = 3,6 кГс. Как и в работе Ло-
зицкого и Цапа [19], напряженность фонового поля пропорциональ-
на здесь фактору заполнения, а боковой профиль поля близок к про-
филю поля в порах. 

Отметим, что использованное здесь  предположение о двух ти-
пах (модах) силовых трубок не противоречит данным спектральных 
наблюдений [13, 15, 36], согласно которым в мелкомасштабных по-
лях может существовать дискретность напряженностей на осях со-
ответствующих силовых трубок.  

Авторами [28] были рассчитаны также профили параметра Сто-
кса V. Оказалось, что модель Семеля [61] дает весьма своеобразную 
картину этого параметра – типа «двойной волны», с депрессией на 
Δλ ≈ 40 мÅ, чего не видно ни у наблюденных профилей [65], ни у 
теоретических, рассчитанных авторами [28] в предположении трех-
компонентной модели. В целом, таким образом, модель Семеля [60] 
не согласуется со всеми имеющимися в настоящее время наблюда-
тельными данными, и поэтому основной ее вывод – о субкилогаус-
совом диапазоне напряженностей мелкомасштабных полей – нельзя 
считать достаточно обоснованным.  

Сомнение в реальности субтелескопических магнитных полей с 
килогауссовыми напряженностями высказано также Зириным и Ка-
мероном [68]. Авторы анализируют наблюдения спектровидеомаг-
нитографа обсерватории Биг Бэр, снабженного видеокамерой и уз-
кополосным фильтром, позволяющим наблюдать солнечные маг-
нитные поля с высоким пространственным и временным разрешени-
ем. Применяя методику измерений и анализа данных, подобную ме-
тоду отношения линий, авторы на основании своих наблюдений за-
ключают, 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 указаний относительно насыщения 
измеренных потоков в диапазоне полей свыше 500 Гс. Они считают, 
что “...невидимые поля килогауссовой величины, постулированные 
Стенфло, не существуют в этих слабых элементах поля” [68]. 

Детальный анализ работы Зирина и Камерона содержится в 
работe [27]. По-видимому, основная причина такого заключения ав-
торов – чисто методическая. Напомним, что основоположная идея 
всех методов диагностики пространственно неразрешимых (субте-
лескопических) магнитных структур состоит в том, что если такие 
структуры нельзя разрешить пространственно, то можно попытаться 
«разрешить» их спектрально – выявляя тонкие детали, соответст-
вующие парциальному вкладу этих структур в суммарные наблю-
денные профили интенсивности и поляризации. Иными словами, 
недостаток пространственного разрешения можно скомпенсировать 
достаточно высоким спектральным разрешением. Это предполагает 
получение распределений поляризации в спектре для анализируе-
мых магниточувствительных линий, позволяющих «нащупать» ис-
тинную величину зеемановского расщепления. Если же, не имея та-
ких данных, анализировать лишь усредненную поляризацию и ин-
тенсивность по широких интервалах расстояний от центра магнито-
чувствительных линий, то необходимая информация усредняется и 
теряется, а полученные данные отражают уже не величину маг-
нитного поля, а некие другие характеристики – как магнитные, так и 
немагнитные. 

В спектровидеомагнитографе Биг Бэр усреднение сигналов 
производится на довольно широком интервале длин волн, соответ-
ствующем ширине пропускания фильтра (150 мÅ). Но при магнит-
ном поле в 1000 Гс соответствующее зеемановское расщепление для 
линии FeI 525,02 равно лишь 39 мÅ, т.е. намного меньше 150 мÅ. 
Поэтому в общем неудивительно, что Зирин и Камерон [67] «не за-
метили» килогауссовые поля. Иными словами, альтернативная рабо-
та Зирина и Камерона [68] недостаточно адаптирована методически 
на случай вероятного объекта исследования и, по-видимому, именно 
в том состоит основная причина отрицательного вывода ее авторов о 
существовании тонкоструктурных килогауссовых полей вне пятен.



                                                    92                                                                                                                                   93                                                                       

МОЖНО ЛИ НАБЛЮДАТЬ ЭВОЛЮЦИОНЫЕ ИЗМЕНЕНИЯ 

СИЛОВЫХ ТРУБОК? 

Даже если напряженности в пространственно неразрешимых 
силовых трубках достигают килогауссовых значений, маловероятно, 
чтобы эти напряженности оставались там все время на одном и том 
же уровне. На примере солнечных пятен мы знаем, что с развитием 
каждого солнечного пятна напряженность в нем сначала растет, за-
тем на достаточно продолжительное время стабилизируется на ка-
ком-то одном уровне (в общем, тем более высоком, чем больше 
диаметр пятна), а затем постепенно уменьшается. Из самых общих 
соображений можно ожидать, что аналогичным образом ведут себя 
и магнитные поля в предельно мелкомасштабных силовых трубках.  

Стенфло [37] высказал иную точку зрения. Он обратил внима-
ние на то, что отношение измеренных напряженностей продольного 
магнитного поля В║ получается по линиям FeI 5247,1 и 5250,2 с до-
вольно небольшим разбросом, едва превосходящим инструменталь-
ный «шум»). Это может указывать на то, что для интерпретации на-
блюдений достаточно одной модели – с одним магнитным полем В0 
на оси мелкомасштабных элементов,  с одинаковым боковым профи-
лем поля В(x) и т.д.  

Но значит ли это, что в субтелескопических магнитных элемен-
тах действительно  всегда одинаковые напряженности? Если это не 
так (что вполне естественно ожидать), то почему мы «не видим» 
эволюционных изменений? 

В этом отношении интересно, что по наблюдениям Т.Т.Цапа, 
выполненным на двойном магнитографе КрАО [6], некоторые еди-
ничные точки все-таки ложатся на прямую с наклоном 45° (рис. 1) 
[28].  

Это может означать, что а) либо щель магнитографа подала в 
места, где вообще не было мелкомасштабных структур с килогаус-
совыми полями, либо б) это были места, где мелкомасштабные 
структуры только-только начали образовываться, и напряженность в 
них еще не достигла килогауссовых значений. Если последнее вер-
но, то могут быть справедливы некоторые теоретические модели, 
согласно которым тонкие силовые трубки образуются движениями 

плазмы непосредственно в поверхностных слоях атмосферы Солнца 
[1]. Исследование одной из таких моделей методами Стокс-
диагностики показало, что найденные динамические характеристики 
мелкомасштабных магнитных элементов удовлетворительно согла-
суются с результатами FTS-наблюдений и с рядом других наблюде-
ний, выполненных с более высоким пространственным разрешением 
[3, 40]. 

 
Рис. 1. Диаграмма «рассеяния» измеренных напряженностей продольного по-

ля в линиях FeI 5247,1 и 5250,2, полученная Т.Т.Цапом для спокойной области (см. 
[28]) 

 
 

ДРУГИЕ ЛИНИИ ДЛЯ ИЗМЕРЕНИЙ МЕТОДОМ 
«ОТНОШЕНИЯ В ЛИНИЯХ» 

 
Чтобы воссоздать из наблюдений действительную объемную 

(трехмерную) картину мелкомасштабного магнитного поля, необхо-



                                                    94                                                                                                                                   95                                                                      

димо использовать пары спектральных линий, формирующиеся на 
различных высотах в атмосфере Солнца. Такие линии должны удов-
летворять следующим условиям. 

Они должны принадлежать одному мультиплету одного и того 
же химического элемента, иметь близкие длины волн и потенциалы 
возбуждения нижнего терма. 

Их силы осцилляторов и центральные глубины должны быть 
практически одинаковыми. Иными словами, линии должны форми-
роваться на одинаковых уровнях в атмосфере Солнца. 

Их факторы Ланде должны существенно отличаться. 
Кроме этих условий, сформулированных впервые Стенфло [64], 

являются очевидными (и необходимыми) также следующие условия. 
У таких линий не должно быть интенсивных бленд. 
Линии должны иметь небольшую, не более 100–150 мÅ, собст-

венную полуширину. 
Центральные глубины линий должны быть достаточно больши-

ми, не менее 30% от уровня континуума. 
Заметим, что условия 5 и 6 диктуются необходимостью получе-

ния максимального отношения сигнал/шум при спектрополяримет-
рических измерениях. Слишком слабые или слишком широкие ли-
нии имеют недостаточно большие амплитуды стоксовых параметров 
по сравнению с уровнем шума, и поэтому тонкие эффекты субтеле-
скопической структуры магнитного поля могут быть по таким лини-
ям найдены с большими ошибками.  

В табл. 2 приведен список из 11 линий визуальной области 
спектра, которые, на наш взгляд, наиболее приемлемы для измере-
ний методом «отношения линий». В эту таблицу включены как ли-
нии, использовавшиеся другими исследователями, так и линии, ко-
торые предлагаются для этой цели впервые (№№ 4, 5, 9–11). 

Так, линии №№ 1 и 2 использовались Стенфло [64], №№ 3, 7 и 8 
– Виером [66]. В таблице приведены такие параметры: χ – потенци-
ал возбуждения нижнего терма, h – средняя по профилю линии вы-
сота ее формирования в невозмущенной фотосфере согласно моно-
графии Гуртовенко и Костыка [4], g1  – фактор Ланде для нижнего 
терма, g2  – для верхнего и geff – эффективный фактор Ланде.  

У каждой из четырех указанных групп линий все линии с наи-
большими значениями geff являются триплетами. Это полезно для 
разделения эффектов, обусловленных непрямоугольностью боково-
го профиля поля и переналожением разнесенных по длинам волн 
зеемановских подкомпонент в случае аномального эффекта Зеемана. 
Оба эффекта спектроскопически проявляются почти одинаково – 
размывают профили параметров Стокса I, Q, U и V. Было бы, конеч-
но, идеально, чтобы все линии каждой группы были триплетами, но 
это нереально – большая часть линий в солнечном спектре имеют 
аномальное магнитное расщепление. Однако для линий с невысоки-
ми значениями geff  оба названные выше конкурирующие эффекты 
являются относительно слабыми (для полей В0 < 2–3 кГс) и, в пер-
вом приближении, не требуют отдельного учета при интерпретации 
наблюдений. 

Таблица 2 
Спектральные линии, пригодные для измерений магнитных полей  

методом отношения линий 
 

№ п/п Элемент, 
мультиплет 

λ, Å χ, эВ h, км g1 g2 geff 

1 FeI-1 5247,1 0,09 328 1,50 1,75 2,00 
2 FeI-1 5250,2 0,12 324 0 3,00 3,00 
3 FeI-62 6173,3 2,21 279 2,50 0 2,50 
4 FeI-62 6213,4 2,21 306 1,50 1,50 1,50 
5 FeI-62 6297,8 2,21 300 2,50 1,50 1,00 
6 FeI-816 6301,5 3,64 286 1,83 1,50 1,67 
7 FeI-816 6302,5 3,67 264 2,50 0 2,50 
8 FeI-816 6408,0 3,67 ? 2,50 1,50 1,00 
9 CrI-18 5247,6 0,96 308 0 2,50 2,50 

10 CrI-18 5296,7 0,98 330 1,50 2,50 1,00 
11 CrI-18 5348,3 1,00 338 1,50 1,67 1,58 

 
 

МОЛЕКУЛЯРНЫЕ БЛЕНДЫ FeH 
 
На точность измерений в указанных выше линиях могут, в 

принципе, влиять спектральные бленды других линий, особенно в 
спектре солнечных пятен. Весьма изменчивые по интенсивности
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бленды FeH  для некоторых линий представлены в табл. 3 [67]. За-
метим, что влияние этих бленд должно зависеть не только от их ин-
тенсивности, но и от их эффективного фактора Ланде geff . Авторам 
настоящей статьи неизвестны эмпирические свидетельства того, что 
эти бленды существенно влияют на спектрополяриметрические из-
мерения вне пятен. Например, наиболее интенсивная бленда из спи-
ска табл. 3 с длиной волны 5250,30 Å попадает на “красное” линиии 
FeI 5250,2. Но по результатам наблюдений этой линии в солнечных 
факелах, полученных с Фурье-спектрометром обсерватории Китт 
Пик с уровнем шума менее 0,1%, не видно никаких проявлений при-
сутствия этой бленды в картине V параметра [65]. Аналогичный ре-
зультат можно ожидать и для линий, блендирующих линии CrI, по-
скольку у них еще меньшие интенсивности, чем у бленды 5250,30.  

 
Таблица 3 

Бленды  FeH  в  избранных магниточувствительных линиях 
 
№ п/п Линия 

 
Близкие линии 

FeH 
Интенсивность 

1 FeI 5247,1 5246,60 
5247,33 

1,0 
0,5 

2 FeI 5250,2 5249,89 
5250,30 

0,5 
2,0 

9 CrI 5247,6 5247,50 
5247,57 
5247,68 

0,5 
0,8 
0,5 

10 CrI 5296,7 5296,56 
5296,76 

0,5 
1,0 

11 CrI 5348,3 5348,13 
5348,42 

0,5 
1,5 

  

Как показал визуальный просмотр эшельных Зееман-
спектрограмм, полученных на горизонтальном солнечном телескопе 
Астрономической обсерватории Киевского национального универ-
ситета имени Тараса Шевченко, в спектрах солнечных пятен возни-
кает ряд интенсивных молекулярных бленд в окрестности линии FeI 

6173,3. Поэтому можно ожидать, что при наблюдениях (методом 
отношения линий) магнитных полей в пятнах и порах с использова-
нием линии FeI 6173,3 могут возникнуть дополнительные эффекты, 
связанные именно с блендами, а не со сверхтонкой структурой маг-
нитного поля.  

Напомним, что линия FeI 6173,3 использовалась Виером [66] 
для диагностики магнитных полей как в факелах, так и порах. На-
сколько это могло повлиять на результаты измерений, оценить до-
вольно трудно – измерений методом отношения напряженностей в 
линиях было выполнено совсем немного, притом результаты разных 
авторов, как правило,  не повторяют друг друга ни в деталях мето-
дики измерений, ни по исходным предположениям. 

В частности, Виер [66] использовал предположение о прямо-
угольном профиле поля. В работе [12] было показано, что если ис-
пользовать при этом более размытые «колоколообразные» профили, 
похожие на профили поля в солнечных пятнах, амплитуда поля В0 
должна возрасти примерно в 1,5–3 раза и превысить те 2–2,3  кГс, 
которые получены Стенфло по линиям зеленой области спектра. 
Чем обусловлено это различие оценок В0 по линиям различных об-
ластей спектра – остается неясным и требующим дополнительных 
исследований. 

 
ВЫСОТНАЯ НЕОДНОРОДНОСТЬ МАГНИТНОГО ПОЛЯ  

ВО ВСПЫШКАХ 
 
Из табл. 2 следует, что все представленные в ней линии форми-

руются в области средней фотосферы, в довольно узком диапазоне 
высот, примерно 265–340 км, что соответствует лишь 10% геомет-
рической протяженности высоты спокойной фотосферы. 

Возникает вопрос: имеют ли значение для построения трехмер-
ных моделей эмпирические данные, полученные в столь узком вы-
сотном интервале?  Можно ли все эти линии рассматривать как ли-
нии одного и того же диапазона высот в атмосфере? 

Полученные к настоящему времени данные говорят о том, что 
последнее предположение, возможно, применимо для спокойных 
областей, но никак – для солнечных вспышек. 
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Из спектрально-поляризационных наблюдений вспышек следу-
ет, что области сильной концентрации магнитного поля во вспыш-
ках должны быть весьма мелкомасштабными (≤ 100 км) не только в 
горизонтальном направлении, но и по высоте [10,15,57–59]. Для ил-
люстрации на рис. 2 показано вертикальное распределение магнит-
ного поля во вспышке 5 ноября 2004 г. балла M4.1/1B по данным 
работы [7]. При расчетах использовалась программа Барановского 
[43]. Мы видим, что в максимуме вспышки (кривая 1) в высотном 
распределении магнитного поля существует очень острый пик в об-
ласти средней фотосферы (его высота около 300 км). Через 10 мин. 
после максимума (кривая 2) этот пик исчез, распределение магнит-
ного поля стало обычным, практически монотонным.  

 

-100 0 100 200 300 400 500 600
0

40

80

120

160

200

H, km

B, mT

1

2

 
 

Рис. 2. Вертикальное распределение магнитного поля во вспышке 5 ноября 
2004г.: 1 – в максимуме вспышки, 2 – через 10 мин после максимума [7] 

 
 

В данном случае не может не удивлять узость этого пика в рас-
пределении магнитного поля. Более того, следует учесть, что ре-
зультат получен по 10 спектральным линиям металлов, каждая из 
которых имеет эффективную толщину функции вклада порядка 50–
100 км. Иными словами, этот результат получен при пространствен-
ном разрешении по глубине, которое по величине примерно соот-
ветствует наблюдаемой ширине пика. Но в таком случае найденное 
распределение поля должно быть сильно сглажено – действительное 
распределение поля должно быть еще более узким, а высота пика – 
значительно выше. В центре этой особенности может быть тогда не 
200 мТл (2 кГс), а например, 5 кГс или даже 10 кГс! Точное значе-
ние  указать здесь нельзя ввиду сложности задачи по восстановле-
нию истинного распределения магнитного поля с высотой.  

Суммируя наблюдательные данные, приходится предполагать, 
что магнитное поле в области яркой оптической эмиссии вспышек 
едва ли может представлять собой какие-то длинные силовые труб-
ки (как в невозмущенной атмосфере), пронизывающие всю фото-
сферу. Условие мелкомасштабности поля одновременно в двух се-
чениях (в горизонтальном и по высоте) оставляет как более вероят-
ную иную возможность: конфигурацию типа магнитного шара или 
клубка силовых линий. Следует учесть, что в этом клубке должны 
быть поля противоположной полярности. Величина поля в конфигу-
рации за время порядка 5–10 мин усиливается в несколько раз, дос-
тигая, возможно, значений в 2–9 Тл (20–90 кГс) [11, 15, 20].  Сумми-
руя эти признаки, можно предположить,  что наиболее приемлемой 
МГД моделью таких полей является модель магнитного вихря, 
впервые предложенная и исследованная А.А.Соловьевым [35]. Она 
интересна тем, что не только вполне удовлетворительно соответст-
вует наблюдениям, но и предсказывает сингулярные состояния, при 
которых напряженность магнитного поля возрастает практически до 
бесконечности. Очевидно, что дальнейшие экспериментальные и 
теоретические исследования таких структур – одна из наиболее ин-
тересных и актуальных проблем современной гелиофизики. 
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СОПОСТАВЛЕНИЕ ДАННЫХ В ПАРАХ ЛИНИЙ  
FeI 5247-5250 И 6301-6302 

 
Если напряженность магнитного поля измерять по смещению 

вдоль дисперсии всего профиля спектральной линии в стоксовых 
интенсивностях I ± V, то из наблюдений получаем некую усреднен-
ную напряженность, точнее, средний по площади входной щели ин-
струмента вклад круговой поляризации в смещение “центра тяже-
сти” профиля магниточувствительной линии. Теоретически, при не-
больших измеряемых магнитных расщеплениях (заметно меньших 
полуширины профиля линии) измерения дают величину В║ для од-
нородного поля и гораздо более сложный в физическом смысле па-
раметр – при неоднородном поле. Некоторые авторы ошибочно счи-
тают, что из таких наблюдений мы получаем фактически магнитный 
поток через апертуру, а не напряженность. Такое представление не-
точно: если бы интенсивность круговой поляризации росла линейно 
с напряженностью, а профили спектральных линий везде на Солнце 
были одинаковы, то тогда действительно мы измеряли бы значения 
магнитных потоков. Но так как при сильных полях (~кГс) интенсив-
ность круговой поляризации зависит нелинейно от напряженности, а 
профили спектральных линий подвержены значительным изменени-
ям в магнитных областях, данные метода “центров тяжести” просто 
ближе к значениям их фактических потоков, чем напряженностей, 
хотя фактически точно не совпадают ни с одной их названных ха-
рактеристик. 

Все-таки, данные метода “центров тяжести”, полученные спек-
трально-поляризационным методом, весьма полезны для общей 
оценки магнитного поля в области вспышки, особенно по спек-
тральным линиям, которые не показывают значительных темпера-
турных изменений их профилей. Они вполне сопоставимы с магни-
тографическими данными, поскольку в самом магнитографе (типа 
Бебкока [42]) заложена идея измерения сдвига “центра тяжести” 
косвенным путем – по величине модулированного сигнала круговой 
поляризации в крыльях линии. При таких измерениях получается 
величина эффективной напряженности Beff , которая фактически со-

впадает с продольным магнитным полем В║ при наблюдениях с ана-
лизатором круговой поляризации. 

Линии FeI 6301,5 и 6302,5 удобны для измерений магнитных 
полей тем, что вблизи них в спектре имеются узкие теллурические 
линии О2 с длинами волн 6302,000 и 6302,764 Å, которые можно ис-
пользовать в качестве спектральных реперов. Кроме того, эти линии 
менее температурно чувствительные, чем линии FeI 5250,2 и 5247,1. 
В настоящее время большинство зарубежных исследователей ис-
пользуют для диагностики мелкомасштабных полей либо линии FeI 
6301,5 и 6302,5, либо линии  инфракрасной области спектра вблизи 
1,56 мкм (см. напр. [63]).  

Линии FeI 6301,5 и 6302,5 были использованы авторами работ 
[18, 22, 23] для исследования магнитных полей в солнечных вспыш-
ках. Были выявлены два новых эффекта: а) нетипичное соотношение 
измеренных напряженностей по этим линиям [18, 22] и локальные 
минимумы расщепления бисекторов для профилей I ± V [23]. В ча-
стности, было найдено, что в области ярких узлов вспышек вспышек 
Beff(6301)/Beff(6302) = 0,6 ÷ 1,1, тогда как в невспышечных областях 
это отношение равно в среднем 1,2–1,3.  

Поскольку линии FeI 6301,5 и 6302,5 в отношении возможно-
стей диагностики пространственно неразрешимых магнитных полей 
подобны линиям FeI 5247,1 и 5250,2, теоретически можно ожидать 
следующие соотношения. При слабом и умеренном однородном по-
ле, не превышающем 1 кГс, должно быть Beff (6301) ≈ Beff (6302) и 
Beff (5247) ≈ Beff (5250). Если же магнитное поле неоднородно и сос-
тоит их двух компонент, а именно слабой фоновой (<< 1 кГс) и си-
льной (> 1кГс) мелкомасштабной, то соотношение будет иным. При 
одинаковой полярности фонового и мелкомасштабного (пространст-
венно неразрешимого) поля можно ожидать Beff (6301)/Beff (6302) >1, 
а также Beff (5247)/Beff (5250) > 1.  Если же магнитные полярности 
фоновой и мелкомасштабной компоненты являються различными, 
соотношения измеренных полей будут обратными:  
Beff(6301)/Beff(6302) < 1, Beff(5247)/Beff(5250) < 1. Таким образом, 
найденные по линиям FeI 6301,5 и 6302,5 эффекты могли быть свя-
заны с тем, что в ярких узлах вспышек присутствовали на уровне 
средней фотосферы (примерно на высоте 250–300 км) сильные мел-
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комасштабные поля противоположной полярности, тогда как в спо-
койных областях таких полей не было. Было интересно проверить 
этот вывод также по линиям FeI 5250,2 и 5247,1. 

Было выполнено дополнительное исследование на наблюда-
тельном материале для трех вспышек средней мощности, от рентге-
новского балла С8.4 до М4.1 (табл. 4). Оказалось, что для исследо-
ванных вспышек Beff(6301)/Beff(6302) = 0.75÷0.62, т.е. достоверно 
меньше единицы, если учесть ошибки измерений (±0,1). Напротив, 
отношение Beff(5247)/Beff(5250) ≈ 1. Из табл.4 следует, что намечает-
ся тенденция уменьшения обеих отношений при возрастании рент-
геновского балла вспышки.  

Здесь, конечно, следует учесть, что эти две пары линий не-
сколько отличаются глубиной формирования в атмосфере [4]. Хотя 
все четыре линии залегают в области средней фотосферы (на высоте 
около 300 км), линии FeI 6301,5 и 6302,5 формируются на 50-60 км 
глубже, чем линии  FeI 5247,1 и 5250,2. Наиболее правдоподобным 
объяснением здесь может быть то, что во вспышке на протяжении 
всего 50–60 км (это 1/10 общей толщи фотосферы!) произошло из-
менение полярности магнитного поля в мелкомасштабных про-
странственно неразрешимых структурах. Если это действительно 
так, эти мелкомасштабные структуры едва ли можно представить 
себе как некие длинные квазивертикальные силовые трубки, прони-
зывающие, как обычно предполагается, всю толщу фотосферы (и 
которые только на границе фотосферы и хромосферы, в области 
температурного минимума, смыкаются своими стенками, образуя 
сплошное поле типа «магнитного покрывала»).  

 
Таблица 4 

Сравнение отношений напряженностей в линиях  
для солнечных вспышек 

 
№ 
п/п 

Дата Балл B║ (5247,1) 
/B║(525,2) 

B║ (6301,5) 
/B║(6302,5) 

1 04.08.2005 C8.4/1N 1,09 0,75 
2 25.10.2003 M1.8/2N 0,93 0,64 
3 05.11.2004 M4.1/1B 0,97 0,62 

 

Не исключен, однако, и иной вариант: поскольку линии 5247 и 
5250 более температурно-чувствительны, чем линии 6301 и 6302, 
полярность магнитного поля могла и не поменяться на разных высо-
тах, но просто в линиях 5247 и 5250 соответствующие спектральные 
вклады сильных мелкомасштабных полей были эмиссионными, а в 
линиях 6301 и 6302 – абсорбционными.  
        В этом отношении, весьма полезными являются данные по спо-
койным областям на Солнце, в которых, по-видимому, менее веро-
ятны резкие температурные изменения на протяжении всего ~50 км. 
Удивительно, но именно в спокойных областях за последние год-два 
обнаружены эффекты, не позволяющие «примирить» данные по 
этим двум  парам линий. В частности, было отмечено [60], что если 
сравнивать интенсивность круговой поляризации (параметр Стокса 
V) в этих линиях, то оказывается, что отношение амплитуд А круго-
вой поляризации различно для линий красной и зеленой областей 
спектра. При высоком пространственном разрешении (близким к 
100 км) найдено, что картина распределения отношения амплитуд 
A(5247)/A(5250) хорошо согласуется с линиями инфракрасной об-
ласти, т.е. отношением A(15652)/A(15648), но заметно отличается от 
картины распределения отношения А(6301)/A(6302).  Это говорит о 
том, что более вероятным является все-таки первое предположение: 
магнитное поле резко изменяет и величину, и даже полярность на 
интервалах высот всего в несколько десятков километров. 

 
ИЗМЕНЕНИЕ ВЫСОТ ФОРМИРОВАНИЯ ЛИНИЙ 

 
На изменение величин отношений напряженностей, измерен-

ных в разных линиях при переходе от фотосферы к активной облас-
ти, должно влиять также изменение высот формирований этих ли-
ний.  Поскольку солнечные вспышки имеют большой диапазон из-
менений физических условий, притом с быстрыми изменениями их 
во времени, полезно в качестве первого шага найти изменение высот 
формирований линий при переходе от спокойных областей к пят-
нам.  Одним из авторов (В.А.Шеминовой) были выполнены соответ-
ствующие расчеты с помощью программы SPANSAT [2] , и их ре-
зультаты представлены на рис. 3. 
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Рис. 3. Зависимости между висотами формирований линий для спокойной фо-

тосферы hph [4 ] и пятна  h sp . Отдельно показаны данные для стоксовых профилей I 
и V 
 

Из рис.3 видно, что уровень формирования линий в пятне по-
нижен на 100–190 км по сравнению со спокойной фотосферой, при-
чем этот эффект более значителен для стокcового параметра I (т.е. 
для интегральной интенсивности), чем для параметра V (круговой 
поляризации). Заметим, здесь уровень формирования линий показан 
относительно «нулевой» высоты в атмосфере, соответствующей τ5 = 
1. Именно поэтому для наиболее глубоко образующихся линий (глу-
бина образования которых приближается к уровню формирования 
континуума), высоты формирования в фотосфере и пятне стают 
практически одинаковыми, т.е. как бы выравниваются. Однако они 
выравниваются только относительно уровня τ5 = 1, но не в единой 
геометрической шкале высот в атмосфере. Из-за вилсоновской де-
прессии уровень τ5 = 1 опущен в пятне на значительную величину 
относительно фотосферы: согласно расчетам В.А.Шеминовой, вил-

соновская депрессия равна 390 км в модели HOLMU, 344 км в HSRA 
и 400 км в FALC. Чтобы получить из рис. 3 высоты линий в пятне в 
единой (для всей атмосферы) линейной шкале высот, необходимо из 
указанных по оси ординат значений вычесть величину вилсоновской 
депрессии, т.е. значения в пределах 344–400 км. 

В отношении методики и практики поляриметрических измере-
ний важно также заметить, что различие между высотами формиро-
ваний профилей I  и V меняется в пределах 10–50 км. Для фотосфе-
ры это различие максимально (≈ 50 км) для наиболее глубоко обра-
зующихся линий типа FeI 4808 (g = 1,33), тогда как в пятне оно су-
щественно меньше, около 15 км. Видно также, что высоты форми-
рований линий FeI 5247,1 и 5250,2. отличаются всего на несколько 
километров, так что эти линии действительно удовлетворяют сфор-
мулированному выше критерию метода «оношения линий». Напро-
тив, различие высот формирований для линий FeI 6301,5 и 6302,5 
значительно больше, ≈ 22 км для спокойной фотосферы, что срав-
нимо с шириной высотного пика на рис. 2. В этом отношении, линии 
FeI 6301,5 и 6302,5 не столь удачны для измерений методом отно-
шения линий, как линии FeI 5247,1 и 5250,2. 

 
ЗАКЛЮЧЕНИЕ 

 
Три десятилетия исследований предельно мелкомасштабных 

(пространственно неразрешимых) магнитных полей не привели к 
какой-то одной, общей их картине. В настоящее время еще продол-
жаются дискуссии о том, есть ли вообще килогауссовые магнитные 
поля в субтелескопических элементах. В эти дискуссии вовлечены 
не только исследователи, работающие с не очень высоким простран-
ственным разрешением, но и те, кто имеют в своем распоряжении 
лучшие на данное время инструменты, в частности шведский 1-
метровый солнечный телескоп обсерватории Ла Пальма, дающий 
пространственное разрешение в 0,1″ (≈ 70 км).  

В недавно появившейся работе Бергера и др. [45], выполненной 
именно на этом телескопе, подробно анализируются такие данные: 

а) интенсивности в линии CaII H, б) интенсивности в спек-
тральной полосе около 4305 Å, в) интенсивности в континууме око-
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ло 4364 Å, г) магнитное поле в линии FeI 6302,5 Å, и д) лучевые 
скорости в линии NiI 6768 Å. 

Основные выводы авторов статьи [45] такие. 
1) Магнитные потоки в факельных полях остатка старой актив-

ной области, как видно по магнитограммам и наблюдениям яркостей 
в G-полосе, структуированы, типично, в длинных, аморфных лентах 
в межгранульных промежутках, которые не разрешаются на инди-
видуальные силовые трубки; 2) Измеренный магнитный поток в 
ленточных структурах – в пределах от 300 до 1500 Мкс/см2, наи-
большие значения возникают в локализированных концентрациях, 
погруженных внутрь этих лент; 3) Допплерограмма указывает на 
относительное опускание вещества вниз, которое ассоциируется со 
всеми магнитными элементами с некоторым указанием на то, что 
наибольшие опускания возникают по соседству с максимальными 
концентрациями магнитного потока; типичная величина скорости 
около 0,2 км/сек; 4) Средняя плотность магнитного потока в сетке 
остаточного факела равна по абсолютной величине примерно 130 
Мкс/см2; в области наименьших потоков изученной области средняя 
абсолютная плотность потока близка к 60 Мкс/см2; 5) Внутри этой 
спокойной области не найдены указания на существование распро-
страненных (встречающихся везде) магнитных элементов с килога-
уссовой напряженностью, как это видно из последних исследований 
межсеточных структур, выполненных с высоким пространственным 
разрешением. В общем, наблюдения подтверждают последные 
трехмерные расчеты, которые показывают, что магнитное поле в 
таких областях с высокой плотностью потока, как факелы, сконцен-
трировано в сложных структурах, которые в общем не состоят из 
дискретных магнитных силовых трубок.  

В порядке дискуссии здесь необходимо отметить следующее: 
А) Авторы использовали для измерений линию FeI 6302,5, сиг-

нал круговой поляризации в которой растет линейно с напряженно-
стью лишь до ~ 500 Гс, а затем «насыщается». Между тем, авторы 
работы использовали линейную калибровку  во всем диапазоне из-
меренных поляризаций. Можно ожидать, что измеренные магнит-
ные потоки, с учетом нелинейности калибровочной кривой, в дейст-

вительности в 1,5–2 раза выше, т.е. как раз соответствуют «килога-
уссовому» диапазону.  

Поскольку мельчайшие структурные детали не были полностью 
разрешены даже при столь высоком разрешении, было бы более оп-
равдано полагаться здесь не на измерения в одной линии, а хотя бы 
в двух, с разными факторами Ланде, т.е. использовать все тот же 
метод «отношения линий». И действительно, измерения, выполнен-
ные этим методом авторами работы [46] на Германском вакуумном 
телескопе (Тенерифе) в линиях FeI 6302,5 и FeI 6301,5 показали, что 
в силовых трубках спокойных областей  величина поля В0 = 1,3–1,5 
кГс, причем результаты интерпретации практически не зависят от 
принятой модели атмосферы.  

В) Магнитограммы в работе Бергер и др. [45] получены про-
стым вычитанием карт интенсивностей в левокруговой и правокру-
говой поляриациях, измеренных только в одном («синем») крыле FeI 
6302,5, на расстоянии 50 mÅ от центра линии. Каждая карта получе-
на не одновременно с другой, а последовательно с промежутком 
времени 7 сек. Учитывая эти два обстоятельства, можно ожидать 
существенного влияния инструментальных эффектов [31]. Заметим, 
что магнитограф Бебкока [42] с двумя щелями в обеих крыльях ли-
нии и с практически одновременным (Δt ~  0,001 сек) получениям 
сигналов в правокруговой и левокруговой поляризациях дает, в этом 
отношении, гораздо более надежные результаты измерений. 

С) Авторы работы все-таки отмечают, что карты магнитного 
поля содержат больше структур типа дискретных точек, чем карты 
распределения яркостей (т.е. фильтрограммы). Во введении к своей 
статьи авторы отмечают, что по данным других авторов имеются 
указания в пользу «микроструктур» с килогауссовыми полями, ко-
торые могут иметь размеры вплоть до 10 км. Таким образом, разре-
шение в ~ 70 км не является достаточным для окончательных выво-
дов о мелкомасштабных полях –  необходимо и дальше повышать 
пространственное разрешение прямых наблюдений.  

 Можно надеяться, что дальнейшие исследования предельно 
мелкомасштабных магнитных полей с использованием методов, в 
достаточной мере адаптированных к специфике этих полей, приве-
дут к действительному прогрессу в этом направлении гелиофизики.
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СОЛНЕЧНАЯ АКТИВНОСТЬ В 23 ЦИКЛЕ  
ПО  РЕЗУЛЬТАТАМ НАБЛЮДЕНИЙ  В УАФО   

РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ СОЛНЦА НА ДЛИНЕ ВОЛНЫ 10,7 СМ  
И  ОТНОСИТЕЛЬНЫХ ЧИСЕЛ ПЯТЕН 

 
 

Радиоизлучение Солнца на длине волны 10,7 см и относитель-
ные числа пятен (числа Вольфа) используются для исследования 
цикличности солнечной активности и влияния солнечной активно-
сти на геофизические явления на Земле.  

В настоящей работе  использованы среднемесячные значения 
радиопотока на длине волны 10,7 см и среднемесячные значения 
чисел Вольфа за период с 1990 по 2006 год. Данный временной ин-
тервал охватывает вторую половину 22 цикла солнечной активности 
и практически полностью 23 цикл. Целью работы является анализ 
солнечной активности на основе полученного в УАФО наблюда-
тельного  материала. 

 
ДАННЫЕ НАБЛЮДЕНИЙ 

  
Регулярные наблюдения радиоизлучения Солнца на длине вол-

ны 10,7 см от всего диска Солнца в Уссурийской астрофизической 
обсерватории ведутся с 1990 года.  Описание аппаратуры и первые 
результаты наблюдений обсуждались в работе [1]. Данные регист-
рируется в аналоговом виде на ленту самописца. Кроме этого с 2001 
года осуществляется цифровая регистрация радиопотока на персо-
нальный компьютер. Программа обработки данных, записанных на 
ПК,  разработана Кузьменко И.В. и описана в статье [2]. Наблюде-
ния фотосферы Солнца в УАФО  ведутся с 1954 года.  До середины 
2002 года изображения фотосферы получали на фотосферно-
хромосферном телескопе АФР с использованием фотопластинок FU-
5.  Далее   наблюдения выполняются на телескопе Кудэ – рефрактор 
с помощью цифровой камеры С-3000 фирмы «Olympus» [3]. 


