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Вивчено сонячний спалах 28 липня 2004 р. рентґенiвського балу С4, який виник в активнiй
областi NOAA 652. Спалах проектувався на пляму N полярностi з магнiтним полем 2700Ґс.
Магнiтнi поля у спалаху вимiрювали за I ± V профiлями лiнiй Hα, Fe 6301.5, Fe 6302.5, FeI
5250.2, FeI 5250.6, FeI 5247.1, Cr 5247.6. Упродовж 12 хв еволюцiї спалаху вiдзначено синхроннi
з яскравiстю в Hα коливання iндукцiї магнiтного поля в цiй лiнiї, а також лiнiях Fe 6301.5 та Fe
6302.5. Поздовжнi магнiтнi поля, вимiрянi у фотосферi (лiнiя Fe 6301.5) та хромосферi (лiнiя
Hα), весь час були приблизно однаковими. При зiставленнi даних за лiнiями FeI зеленої областi
спектра виявилось, що в областi спалаху iснувала двохкомпонентна структура магнiтного
поля. Крiм магнiтних полiв у 2500–2700Ґс, там, iмовiрно, iснували також i маломасштабнi
структури з полями в 5500–6000Ґс.
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I. ВСТУП

Сонячнi спалахи — привабливi й водночас незручнi
об’єкти для вимiрювання магнiтних полiв. Привабли-
вi тим, що в них вiдбувається швидке й потужне пере-
творення магнiтної енергiї, акумульованої в активних
областях Сонця, в iншi види енерґiї (теплову, електро-
магнiтну, ударних хвиль i викидiв речовини, приско-
рених частинок). Таке перетворення енергiї поки що
не має вичерпного теоретичного пояснення i є однi-
єю з актуальних проблем сучасної гелiофiзики. Для
її розв’язання важливими є новi надiйнi й докладнi
спостережнi данi про магнiтнi поля у спалахах. Однак
здобути їх непросто внаслiдок методичних особливос-
тей магнiтометричних вимiрювань. Протягом спалаху
фiзичний стан атмосфери швидко й суттєво змiнює-
ться. Як результат, швидко й суттєво змiнюються та-
кож i профiлi спектральних лiнiй включно з такими
важливими їхнiми параметрами, як коефiцiєнти по-
глинання, доплерiвськi ширини та сталi згасання. У
бiльшостi типiв сонячних магнiтографiв цi немагнiтнi
змiни профiлiв лiнiй зовсiм не враховуються, змiшую-
ться з магнiтними змiнами через ефект Зеємана i от-
же, вносять суттєвi похибки в результати вимiрювань
— аж до змiни знака вимiряного магнiтного поля [1].

Крiм того, сонячний магнiтограф типу Бебкока або
ж фiльтровий магнiтограф того типу, який дiє на
SOHO/MDI, реєструє лише поздовжню компоненту
вектора магнiтного поля, а не його модуль. Такi да-
нi досить-таки двозначнi, особливо для нестацiонар-
них процесiв типу сонячних спалахiв: адже в їхньо-
му процесi може суттєво змiнюватися як модуль маг-
нiтного поля, так i нахил силових лiнiй до променя
зору [2, 3]. Тому для спалахiв надiйнiшими є данi,
якi можна отримати на основi аналiзу спектрально-
поляризацiйних спостережень. Вони дають розподiл
параметрiв Стокса за профiлями спектральних лiнiй

i дозволяють коректно вiддiлити магнiтнi змiни вiд
немагнiтних. Саме тому спектральнi данi мають особ-
ливу цiннiсть при вивченнi магнiтних полiв у спала-
хах.

У цiй статтi зiставлено результати спектрально-по-
ляризацiйних вимiрювань магнiтного поля за лiнiя-
ми Ha, Fe 6301.5, Fe 6302.5, FeI 5250.2, FeI 5250.6, FeI
5247.1, Cr 5247.6 для слабкого й повiльного сонячно-
го спалаху. Ранiше ми знайшли, що в цьому спалаху
магнiтне поле за лiнiєю FeI 6302.5 було в 1.6–1.8 разу
сильнiше, нiж поле за лiнiєю Hα [4]. Виявлено вка-
зiвки на практично нульовий вертикальний градiєнт
магнiтного поля (δB/δh ≈ 0) при переходi вiд рiвня
фотосфери до хромосфери, тодi як за межами спала-
ху — звичайний випадок δB/δh < 0. Було припуще-
но, що в областi спалаху дiяв певний фiзичний меха-
нiзм локального пiдсилення магнiтного поля, що уз-
годжується з даними по iнших потужнiших спалахах
(поданих, напр., в роботах [3, 5]), де знайдено навiть
випадки δB/δh > 0. Важливо дослiдити цi ефекти,
розширивши дiапазон довжин лiнiй, що формуються
на рiзнiй висотi, та дослiдити профiлi лiнiй у процесi
еволюцiї такого спалаху.

II. МАТЕРIАЛ СПОСТЕРЕЖЕНЬ ТА ПРОФIЛI
ЛIНIЙ

Нижче вивчено магнiтнi поля в сонячному спала-
ху 28 липня 2004 р., який виник в активнiй облас-
тi NOAA 652 бiля захiдного лiмба Сонця (µ = 0.41).
Спалах спостерiгав один iз авторiв (В.Л.) на ешель-
ному спектрографi горизонтального сонячного теле-
скопа Астрономiчної обсерваторiї Київського нацiо-
нального унiверситету iменi Тараса Шевченка [6]. Цей
спектрограф може реєструвати сонячний спектр од-
ночасно вiд 3800 до 6600 Å з експозицiєю в декiлька
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секунд. Для спостереження стоксових профiлiв спек-
тра I + V та I − V використано аналiзатор кругової
поляризацiї. Спектр спалаху сфотографовано ORWO
WP3. Типова просторова роздiльна здатнiсть прямих
спостережень ≈ 1 Мм, спектральна (бiля FeI 5250) —
30мÅ.

Спалах було помiчено як вiдносно слабку емiсiю
в ядрi лiнiї Hα, яка була практично незмiнною про-
тягом години спостережень. Пiзнiше, при зiставленнi
цих спостережень з даними GOES, виявилось, що це
справдi слабкий i повiльний сонячний спалах рентґе-
нiвського балу С4. Ешельний спектр спалаху сфото-
графовано 4 рази в ортогональних кругових поляри-
зацiях о 5h46m, 5h50m, 5h54m та 5h58m UT. По лiнiї
Hα вiзуально було помiчено, що в 6h10m в областi спа-
лаху виник викид зi швидкостями ±(100–150) км/сек.
У цiй працi вивчено еволюцiю спектра спалаху для
5h50m, 5h54m i 5h58m UT та зроблено порiвняння з
ранiше отриманими даними для спектра 5h46m UT.
Спектрограми профотометровано на мiкрофотомет-
рi МФ-4; результати фотометрiї опрацьовано на ЕОМ
для отримання профiлiв лiнiй в остаточних iнтенсив-
ностях i вимiрювання за ними магнiтних полiв. Ос-
таточнi iнтенсивностi rλ знаходили, як звичайно, дi-
ленням iнтенсивностi в лiнiї Iλ на iнтенсивнiсть най-
ближчого неперервного спектра Ic, тобто rλ = Iλ/Ic.

Елемент, № мультиплету λ, нм EP , еВ geff h, км

HI-1 (Hα) 656.282 10.15 1.05 ≈ 1500

FeI 816 630.251 3.67 2.49 264

FeI 816 630.151 3.65 1.67 286

FeI 66 525.065 2.19 1.50 330

FeI 1 525.021 0.12 3.00 324

FeI 1 524.705 0.09 2.00 328

CrI 18 524.756 0.96 2.50 308

Таблиця 1. Вибранi спектральнi лiнiї.

Магнiтнi поля у спалаху вимiрювали за сiмома
спектральними лiнiями (таблиця 1). Тут EP — по-
тенцiал збудження нижнього терма, geff — ефектив-
ний фактор Ланде, h — висота формування згiдно
з монографiєю Гуртовенка i Костика [7]. Слiд за-
уважити, що майже всi цi лiнiї (за винятком Hα та
CrI 5247) використовують для вимiрювань магнiтно-
го поля на нещодавно запущенiй сонячнiй орбiталь-
нiй обсерваторiї Hinode (Solar-B). Використання од-
них i тих же лiнiй у нашiй роботi i при вимiрюваннях
на Solar-B цiкаво й важливо для порiвняння вiдпо-
вiдних даних. Слiд, однак, зауважити, що на Solar-B
лише для двох лiнiй (6301.5 та 6302.5) передбачено
режим спектрополяриметра, який є методично анало-
гiчним нашим спектрально-поляризацiйним спостере-
женням. Iншi лiнiї на Solar-B використовуються в ре-
жимi фiльтрового магнiтографа, тобто, по сутi, лише

для вимiрювань поздовжньої компоненти магнiтного
поля. Тому нашi спектральнi вимiрювання для деяких
лiнiй i об’єктiв можуть мати додаткову iнформацiю,
яку не можна отримати на Solar-B.
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Таблиця 1. Вибрані спектральні лінії 

_____________________________________________________________________________________ 
  
          Елемент, № мульт .             λ , Å   ЕР, еВ  g eff  h, км 

  _______________________________________________________________________ 
 

 HI-1 (Hα)  6562.82  10.15  1.05         ≈1500 
  FeI-816  6302.51  3.67  2.49  264 
  FeI-816  6301.51  3.65  1.67  286 
  FeI-66   5250.65  2.19  1.50  330 
  FeI-1   5250.21  0.12  3.00  324 
  FeI-1   5247.05  0.09  2.00  328 
  CrI-18   5247.56  0.96  2.50  308 

_______________________________________________________________________ 
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Рис.1. Стоксові профілі I ± V лінії FeI 6301.5 (крайня зліва) та FeI 6302.5 у 
дослідженому спалаху. 

 
 
Всі лінії металів у спалаху мали звичайні фраунгоферові профілі, без емісійних 

піків в їх ядрах. При цьому лінії FeI 6301.5 та 6302.5 мали різний режим магнітного 
розщеплення  (рис. 1). Лінія FeI 6301.5 мала об’єднані профілі π- та σ-компонент, що 
дозволяло знайти по ній лише поздовжню компоненту магнітного поля В║. Лінія ж FeI 

Рис. 1. Стоксовi профiлi I ± V лiнiї FeI 6301.5 (крайня
злiва) та FeI 6302.5 у дослiдженому спалаху.

Усi лiнiї металiв у дослiдженому спалаху мали зви-
чайнi фраунгоферовi профiлi без емiсiйних пiкiв в їх-
нiх ядрах. При цьому лiнiї FeI 6301.5 та 6302.5 мали
рiзний режим магнiтного розщеплення (рис. 1). Лiнiя
FeI 6301.5 мала об’єднанi профiлi π- та σ-компонент,
що давало змогу знайти за нею лише поздовжню ком-
поненту магнiтного поля B. Лiнiя ж FeI 6302.5 мала
часткове роздiлення цих компонент, за яким можна
було вимiряти величину, близьку до модуля магнiт-
ного поля B.

III. РЕЗУЛЬТАТИ ВИМIРЮВАНЬ
ТА ЇХ ОБГОВОРЕННЯ

При зiставленнi магнiтних полiв за лiнiями Fe
6301.5, 6302.5 та Hα виявилось, що впродовж 12 хв
еволюцiї спалаху цi поля змiнювалися майже син-
хронно з яскравiстю в Hα (рис. 2). Подiбнi випадки
ранiше вiдзначали iншi автори [3, 8, 9], але в потужнi-
ших спалахах.

Видно також, що магнiтнi поля в хромосферi B6563

та фотосферi B6301 дуже добре узгоджуються мiж со-
бою. Враховуючи те, що в обох випадках вони вiдпо-
вiдають поздовжнiй компонентi поля B‖, тобто є ана-
логiчними за фiзичним змiстом, але стосуються дуже
рiзних висот в атмосферi (вiдповiдно хромосфери й
фотосфери), можна зробити висновок, що не тiльки
величина B‖, але й, iмовiрно, величина модуля поля
несуттєво змiнилася з висотою при переходi вiд фото-
сфери до хромосфери. Оскiльки теоретично магнiтне
поле має швидко спадати з висотою (внаслiдок швид-
кого зниження газового тиску в спокiйнiй атмосферi),
у цьому випадку маємо свiдчення того, що в областi
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спалаху це швидке спадання магнiтного поля чомусь
не спостерiгалося. Причина цього, скорiше за все, та
ж сама, що й для потужнiших спалахiв: дiя специфiч-
ного механiзму пiдсилення поля, який є локальним за
висотою [3, 8]. Цiкаво зауважити, що пiд час макси-
мальної емiсiї спалаху (в момент 5h50m) навiть спо-
стерiгалося деяке переважання хромосферного поля
над фотосферним, тобто B6563 > B6301. Це означає,
що сонячний спалах, особливо в його найiнтенсивнi-
шiй фазi, приводить до настiльки помiтного збiльшен-
ня iндукцiї магнiтного поля над фотосферою, що це
дає немонотонний розподiл поля з висотою — з ло-
кальним максимумом поля в областi температурного
мiнiмуму або хромосфери. Подiбний ефект у спалахах
вiдзначали ранiше Коваль i Степанян [10], але на рiв-
нi фотосфери i в найближчих до спалаху плямах. У
нашому ж випадку вимiрювалися магнiтнi поля без-
посередньо у спалаховому вузлi, а не в найближчих
плямах. Крiм того, нашi вимiрювання й данi вiд вимi-
рювань Коваль й Степанян [10] вiдрiзняються й у ме-
тодичному планi. При вимiрюваннi магнiтного поля в
плямах часто видно повне роздiлення зеєманiвських
π- та σ-компонент, що давало змогу знайти модуль iн-
дукцiї магнiтного поля. Якщо ж зеєманiвськi компо-
ненти спектрально не роздiленi, для однорiдного поля
вимiрюється величина, що за фiзичним змiстом бли-
зька до поздовжньої компоненти магнiтного поля B‖,
а для неоднорiдного — скорiше потiк поздовжнього
магнiтного поля через еквiвалентнi розмiри вхiдної
щiлини. Тобто з поданих на рис. 2 даних випливає,
що поздовжнi магнiтнi потоки на рiвнях фотосфери i
хромосфери були приблизно однаковими, хоча в мо-
мент найсильнiшої емiсiї спалаху (5h50m UT) все-таки
потiк на рiвнi хромосфери був дещо бiльшим, нiж на
рiвнi фотосфери.
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6302.5 мала часткове розділення цих компонент, по якому можна було виміряти 
величину, близьку до модуля магнітного поля В .  

 
Результати вимірювань та їх обговорення 
 
При співставленні магнітних полів по лініях Fe 6301.5, 6302.5 та Нα виявилось, 

що впродовж 12 хв еволюції спалаху ці поля змінювались майже синхронно з 
яскравістю в Нα (рис. 2). Подібні випадки раніше відмічені іншими авторами [3,8,9], 
але у більш потужних спалахах. 

 

5.44 5.48 5.52 5.56 5.60
0.0

1.0

2.0

3.0

4.0

5.0

6.0

7.0

Time ( UT )

p
i

I
6563

B
6563

B
6302

B
6301

 
Рис. 2. Зміни з часом таких параметрів рі: І6563 – центральна остаточна 

інтенсивність в лінії Нα, В6563 – магнітне поле в цій лінії, В6301 та В6302 – магнітні поля 
відповідно в лініях FeI 6301.5 та 6302.5 (всі наведені поля – у кілогаусах).  

 
 
Видно також, що магнітні поля в хромосфері В6563 та фотосфері В6301 дуже добре 

узгоджуються між собою. Враховуючи те, що в обох випадках вони відповідають 
поздовжній компоненті поля В║, тобто є аналогічними за фізичним змістом, але 
стосуються дуже різних висот в атмосфері (відповідно хромосфери й фотосфери), 
можна зробити висновок, що не тільки величина В║, але й, імовірно, величина модуля 
поля несуттєво змінилася з висотою при переході від фотосфери до хромосфери. 
Оскільки теоретично магнітне поле має швидко спадати з висотою (внаслідок швидкого 
зниження газового тиску в спокійній атмосфері), у даному випадку маємо свідчення 
того, що в області спалаху це швидке спадання магнітного поля чомусь не 
спостерігалось. Причина цього, скоріш за все, та ж сама, що й для більш потужних 
спалахів: дія специфічного механізму підсилення поля, який є локальним по висоті 
[3,8]. Цікаво зауважити, що під час максимальної емісії спалаху (в момент 5h50m) навіть 
спостерігалось деяке переважання  хромосферного поля над фотосферним, тобто В6563 > 
В6301. Це означає, що сонячний спалах, особливо в його найбільш інтенсивній фазі, 
призводить до настільки помітного збільшення індукції магнітного поля над 
фотосферою, що це дає немонотонний розподіл поля з висотою – з локальним 
максимумом поля в області температурного мінімуму або хромосфери. Подібний ефект 
у спалахах відмічали раніше Коваль і Степанян [10], але на рівні фотосфери і в 

Рис. 2. Змiни з часом таких параметрiв i: I6563 — цен-
тральна остаточна iнтенсивнiсть у лiнiї Hα, B6563 — маг-
нiтне поле в цiй лiнiї, B6301 та B6302 — магнiтнi поля вiд-
повiдно в лiнiях FeI 6301.5 та 6302.5 (усi наведенi поля в
кiлоґауссах).

Строго кажучи, у цьому одиничному випадку не
можна повнiстю виключити ефекту нахилу силових
лiнiй магнiтного поля, оскiльки вимiрювалася вели-
чина B‖, а не модуль поля. Тобто вимiряне поле в
хромосферi могло бути сильнiшим тому, що там во-
но було бiльш поздовжнє, нiж у фотосферi (де поле
ближче до поперечного). Однак якщо до цих даних,
якi стосуються досить-таки слабкого спалаху балу С4,
долучити ще данi з iнших спалахiв бiльшої потужнос-
тi [3, 5, 8, 9, 12], то виявляється якiсно аналогiчна кар-
тина: чомусь завжди поле на верхньому рiвнi бiльш
поздовжнє, нiж на нижньому. Очевидно, для рiзних
спалахiв i в рiзних мiсцях на диску Сонця це аж нi-
як не може бути правилом, i тому тут або випадковий
збiг обставин, або дiйсне переважання модуля поля. А
маючи на увазi також вимiрювання Коваль i Степа-
нян [9], а також напiвемпiричнi моделi спалахiв [3, 8],
iмовiрнiшим все-таки слiд вважати другий випадок,
тобто дiйсне пiдсилення магнiтного поля на хромос-
ферному рiвнi спалаху.

Щоб з’ясувати, якими в дослiдженому спалаху бу-
ли локальнi значення магнiтного поля (а не усередне-
нi магнiтнi потоки), застосовували метод аналiзу бi-
секторiв I±V профiлiв [8,11,12]. Для цього зiставляли
картини розщеплення бiсекторiв у лiнiях FeI 5250.6,
FeI 5247.1 i Cr 5247.6, якi мають близькi висоти фор-
мування. З рис. 3 видно, що вимiрянi магнiтнi поля по
цих лiнiях є помiрними за силою, до 500 Ґс. У тако-
му разi теоретично слiд очiкувати [8,11], що величина
розщеплення бiсекторiв ∆λB(∆λ) взагалi не буде за-
лежати вiд вiддалi вiд центру кожної лiнiї або ж якщо
i буде залежати, внаслiдок висотних змiн магнiтного
поля, то однаково для всiх цих лiнiй. Проте з рис. 3
випливає, що рiзнi лiнiї дають рiзнi залежностi: у лi-
нiї FeI 5250.6 розщеплення бiсекторiв у цiлому зростає
вiд ядра до крил, у FeI 5247.1 — воно практично од-
накове що в ядрi, що в крилах (похибки вимiрювань
∆λB близько ±50 Ґс), тодi як по лiнiї Cr 5247.6 намi-
чається локальний максимум на ∆λ = 90мÅ.

Така невiдповiднiсть залежностей по рiзних лiнiях
виключає висотнi змiни магнiтного поля як основну
причину вказаного ефекту. У зв’язку з цим можна
припустити iншу причину: суттєву поверхневу неод-
норiднiсть магнiтного поля у формi “зернистого” по-
ля, яке включає просторово нероздiльнi магнiтнi еле-
менти з сильним полем, зануренi у слабше фонове по-
ле. Зеєманiвськi σ-компоненти сильного поля повин-
нi мати у спектрi велике розщеплення ∆λH,strong (по-
рiвнянне зi спектральною пiвшириною лiнiї ∆λ1/2);
цi σ-компоненти сумуються у спостереженому спек-
трi з σ-компонентами фонового поля, що мають не-
велике розщеплення (∆λH,weak � ∆λ1/2). Якби ми
мали випадок справдi однорiдного i слабкого поля,
коли ∆λH � ∆λ1/2), розщеплення бiсекторiв профi-
лiв I ± V було б однаковим на рiзних вiддалях вiд
центрiв лiнiй. Можливi “збурення” в розщепленнi бi-
секторiв можна трактувати так, що на певнi мiсця
крил лiнiї попадають слабкi за iнтенсивнiстю, але си-
льно розщепленi σ-компоненти сильного поля. Оче-
видно, вiддаль вiд центру лiнiї ∆λextr цих збурених
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дiлянок профiлiв (iз певними екстремумами розщеп-
лення) має бути близькою до розщеплення ∆λH,strong,
тобто ∆λextr ≈ ∆λH,strong. А оскiльки ∆λH,strong ∼
gBstrong, то вiдношення ∆λH,strong/g ≈ ∆λextr/g ∼
Bstrong. Якщо для рiзних лiнiй (з близькими висота-
ми формування) величина Bstrong є однаковою, то має
бути однаковим i вiдношення ∆λextr/g. Iнакше кажу-
чи, спiльнi для рiзних лiнiй екстремуми на залежностi
∆λB вiд ∆λ/g є прямою вказiвкою на сильнi субте-
лескопiчнi магнiтнi поля; цi поля можна оцiнити за
величиною ∆λextr/g.
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компоненти сильного поля. Очевидно, віддаль від центру лінії Δλextr цих збурених 
ділянок профілів (з певними екстремумами розщеплення) має бути близькою до 
розщеплення ΔλН,strong , тобто Δλextr ≈ ΔλН,strong . А поскільки ΔλН,strong ~ gBstrong , то 
відношення ΔλН,strong /g ≈ Δλextr/g ~ Bstrong . Якщо для різних ліній (з близькими висотами 
формування) величина Вstrong є однаковою, то має бути однаковим і відношення Δλextr/g . 
Іншими словами, спільні для різних ліній екстремуми на залежності Δλв від Δλ/g є 
прямою вказівкою на сильні субтелескопічні магнітні поля; ці поля можна оцінити по 
величині Δλextr/g . 
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Рис. 3. Залежність виміряного розщеплення бісекторів профілів I ± V від віддалі від 
центру ліній FeI 5250.6, FeI 5247.1 та CrI 5247.6 з факторами Ланде 1.5, 2.0 та 2.5, 
відповідно.  

 
Виявилось, що на залежності Δλв від Δλ′ = 3Δλ/g дані по різних лініях 

узгоджуються значно краще (рис. 4). Зауважимо, що число 3 в чисельнику відношення 
3Δλ/g було вибрано для того, щоб привести всі дані до лінії FeI 5250.2, у якої фактор 
Ланде g = 3.0. З рис. 4 видно, що для трьох ліній є очевидним один спільний максимум 
на Δλ′ ≈ 110 мÅ, а також вказівки на ще один спільний максимум на Δλ′ ≈ 210 мÅ. 
Перший максимум відповідає магнітному полю у 2500-2700 Гс, яке співпадає з полем, 
знайденим безпосередньо по розщепленню π- та σ-компонент ліній FeI 5250.2 та FeI 
6302.5, які мають найбільші фактори Ланде. Тобто, дані прямих вимірювань 
підтверждують висновок, зроблений з аналізу розщеплення бісекторів I ± V профілів 
при відсутності повного видимого розділення π- та σ-компонент.  

Другий максимум на Δλ′ ≈ 210 мÅ відповідає значно більш сильному полю у 
5500-6000 Гс, яке, ймовірно, було зосереджено у субтелескопічних магнітних 
структурах.  

Зауважимо, що вперше подібні сильні маломасштабні поля у плямі, які досягали 
5350 Гс, виявив М.В.Стешенко [13] на основі прямих вимірювань. Тоді такі 
екстремально сильні поля було зафіксовано як деякий унікальний випадок – появу у 
великій плямі відносно маломасштабної ділянки ( ≤ 2"), де прямі вимірювання давали 
дуже велике розщеплення лінії FeI 6302.5. Однак у недавній роботі Лівінгстона з 
співавторами [14] на основі вимірювань обсерваторії Маунт Вілсон за декілька 
десятиліть знайдено вже кілька десятків подібних випадків, причому в одному з них 

Рис. 3. Залежнiсть вимiряного розщеплення бiсекторiв
профiлiв I±V вiд вiддалi вiд центру лiнiй FeI 5250.6, FeI
5247.1 та CrI 5247.6 з факторами Ланде 1.5, 2.0 та 2.5,
вiдповiдно.

Виявилось, що на залежностi ∆λB вiд ∆λ′ =
3∆λ/g данi з рiзних лiнiй узгоджуються значно кра-
ще (рис. 4). Зауважимо, що число 3 в чисельнику вiд-
ношення 3∆λ/g вибрано для того, щоб привести всi
данi до лiнiї FeI 5250.2, у якої фактор Ланде g = 3.0. З
рис. 4 видно, що для трьох лiнiй є очевидним один спi-
льний максимум на ∆λ′ ≈ 110 мÅ, а також вказiвки
на ще один спiльний максимум на ∆λ′ ≈ 210 мÅ. Пер-
ший максимум вiдповiдає магнiтному полю у 2500–
2700Ґс, яке збiгається з полем, знайденим безпосе-
редньо за розщепленням π- та σ-компонент лiнiй FeI
5250.2 та FeI 6302.5, якi мають найбiльшi фактори
Ланде. Тобто данi прямих вимiрювань пiдтверджу-
ють висновок, зроблений з аналiзу розщеплення бi-
секторiв I ± V профiлiв при вiдсутностi повного ви-
димого роздiлення π- та σ-компонент.

Другий максимум на ∆λ′ ≈ 210 мÅ вiдповiдає знач-
но сильнiшому полю в 5500–6000Ґс, яке, ймовiрно, зо-
середжено в субтелескопiчних магнiтних структурах.

Зауважимо, що вперше подiбнi сильнi маломас-
штабнi поля у плямi, якi досягали 5350 Ґс, виявив
М. В. Стешенко [13] на основi прямих вимiрювань.
Тодi такi екстремально сильнi поля було зафiксова-
но як деякий унiкальний випадок — появу у великiй
плямi вiдносно маломасштабної дiлянки ( ≤ 2′′), де

прямi вимiрювання давали дуже велике розщеплення
лiнiї FeI 6302.5. Однак у недавнiй роботi Лiвiнгстона
зi спiвавторами [14] на основi вимiрювань обсервато-
рiї Маунт Вiлсон за декiлька десятилiть знайдено вже
кiлька десяткiв подiбних випадкiв, причому в одному
з них магнiтне поле досягало 6100Ґс. На сьогоднi це
рекордне значення для сонячних плям. Можливо, од-
нак, що такi сильнi поля в областях плям не така вже
й велика рiдкiсть. Установити це можна на основi де-
тального вивчення розщеплення бiсекторiв лiнiй з рiз-
ними факторами Ланде подiбно до того, як це подано
на рис. 3 i рис. 4. Оскiльки ранiше цього не робилось,
питання про частоту появи таких особливо сильних
полiв у плямах та спалахах залишається на сьогоднi
все ще вiдкрите.
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магнітне поле досягало 6100 Гс. На сьогодні це рекордне значення для сонячних плям. 
Можливо, однак, що такі сильні поля в областях плям не така вже й велика рідкість. 
Встановити це можна на основі детального вивчення розщеплення бісекторів ліній з 
різними факторами Ланде подібно до того, як це подано на рис. 3 й 4. Оскільки раніше 
цього не робилось, питання про частоту появи таких особливо сильних полів у плямах 
та спалахах зостається на сьогодні відкритим. 
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 Рис. 4. Залежність виміряного розщеплення бісекторів профілів I±V від віддалі, 

нормованої на фактор Ланде лінії, тобто величини Δλ' = 3Δλ/g. 
 
 
Висновки 
 
Основний висновок виконаного дослідження зводиться до того, що навіть у 

досить слабкому й повільному сонячному спалаху балу С4 проявились деякі специфічні 
особливості магнітного поля, характерні для більш потужних спалахів [3,5,8,9,12]. Це 
такі особливості: а) синхронні з інтенсивністю в Нα зміни магнітного поля (магнітне 
поле тим сильніше, чим інтенсивніша спалахова емісія в Нα), б) поздовжня компонента 
В║  в області спалаху практично однакова на рівні фотосфери й хромосфери, що вказує 
на певний фізичний механізм додаткового підтримання поля (це можуть бути, 
наприклад, сильні електричні струми у спалаху) і в) багатокомпонентна структура 
магнітного поля, коли всередині ділянок розміру 1Мм ймовірне існування принаймні 
двох маломасштабних компонент магнітного поля з індукціями у 2.5–2.7 та 5.5–6.0 кГс.  

Автори щиро вдячні рецензенту за низку корисних зауважень, які були 
враховані при доопрацюванні статті. 
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Рис. 4. Залежнiсть вимiряного розщеплення бiсекторiв
профiлiв I ± V вiд вiддалi, нормованої на фактор Ланде
лiнiї, тобто величини ∆λ′ = ∆λ/g.

IV. ВИСНОВКИ

Основний висновок виконаного дослiдження зводи-
ться до того, що навiть у досить слабкому й повiльно-
му сонячному спалаху балу С4 проявилися деякi спе-
цифiчнi особливостi магнiтного поля, характернi для
потужнiших спалахiв [3, 5, 8, 9, 12]. Це такi особливос-
тi: а) синхроннi з iнтенсивнiстю в Hα змiни магнiтно-
го поля (магнiтне поле тим сильнiше, чим iнтенсивнi-
ша спалахова емiсiя в Hα); б) поздовжня компонента
B‖ в областi спалаху практично однакова на рiвнi фо-
тосфери й хромосфери, що вказує на певний фiзичний
механiзм додаткового пiдтримання поля (це можуть
бути, наприклад, сильнi електричнi струми у спала-
ху); в) багатокомпонентна структура магнiтного по-
ля, коли всерединi дiлянок розмiру 1Мм ймовiрне iс-
нування принаймнi двох маломасштабних компонент
магнiтного поля з iндукцiями у 2.5–2.7 та 5.5–6.0 кҐс.

Автори щиро вдячнi рецензентовi за низку ко-
рисних зауважень, якi врахованi при доопрацюваннi
статтi.
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A. Ludmany, in Mező Gy. Proc. 9th Europ. Meeting on
Solar Physics. Florence, Italy, 1999, edited by A. Wilson.
ESA Sp-448, 853 (1999).

[10] А. Н. Коваль, Н. Н. Степанян, Изв. Крым. астрофиз.
обсерватории 68, 3 (1983).

[11] R. K. Ulrich, L. Bertello, J. E. Boyden, L. Webster, Solar
Phys. 255, 53 (2009).

[12] В. Г. Лозицкий, Письма Астрон. журн. 35, 154 (2009).
[13] Н. В. Стешенко, Изв. Крым. астрофиз. обсерватории

37, 21 (1967).
[14] W. Livingston, J. W. Harvey, O. V. Malanushenko, Solar

Phys. 239, 41 (2006).

SPACE INHOMOGENEITY AND EVOLUTION
OF MAGNETIC FIELD IN THE AREA OF WEAK SOLAR FLARE

O. S. Andriets’, V. G. Lozitsky
Taras Shevchenko National University of Kyiv, Astronomical Observatory,

3, Observatorna Str., Kyiv, UA–04053, Ukraine
e-mail: andrietselena@gmail.com, lozitsky@observ.univ.kiev.ua

The 4C solar flare of July 28, 2004 in AR NOAA 652 is studied. The flare projected on the sunspot of N

polarity with a magnetic field strength of 2700 G. The magnetic field measurements were made using I±V profiles
of Hα, Fe 6301.5, Fe 6302.5, FeI 5250.2, FeI 5250.6, FeI 5247.1, Cr 5247.6 lines. It was shown from a comparison
of data for the lines of the green region that in flare the two-component structure had existed. In addition to
the field strenght of 2500–2700G, the 5500–6000G smallscale structures had existed in the sunspot too. During
12min of flare evolution synchronous changes of flare emission in Hα and magnetic field variations in the lines
Fe 6301.5 and Fe 6302.5 were detected. New observational evidence to the practically zero vertical magnetic field
gradient in the “photosphere–chromosphere” range was found.
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