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Абстракт
Рассмотрены основные понятия современной физики Солнца, базисные сведения о строении Солнца и солнечной активности, представлены соответствующие процессы и описаны их механизмы. Проанализированы физические процессы и характеристики основных свойств солнечного вещества. 
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1.
ВВЕДЕНИЕ

В настоящее время физика Солнца, накопившая в течение ХХ столетия огромный фактический материал, создавшая богатый теоретический базис со смежными астрономическими и геофизическими дисциплинами, вышла на рубеж поиска конкретных механизмов солнечных воздействий на наиболее тонкие геофизические процессы, вплоть до метеорологических и биофизических. В этих условиях солнечная активность, природа которой в целом все еще весьма загадочна, должна быть исследована на качественно новом уровне, позволяющем максимально полно использовать имеющиеся данные. 

Накопленные на сегодня наблюдения различных проявлений солнечной активности однозначно указывают на то, что солнечная активность есть глобальный процесс, охватывающий практически все слои Солнца. Для понимания структуры и динамики солнечной цикличности, для разработки конкретных физических моделей большое значение имеет изучение вариаций глобальных индексов солнечной активности. Сопоставление на разных временных масштабах вариаций самых различных проявлений солнечной активности позволяет не только изучать их внутреннюю взаимосвязь для более глубокого понимания хода ее развития, но и для более точного ее прогнозирования. 

Работы по изучению явлений солнечной активности и ее воздействия на различные, в том числе и чрезвычайного характера, процессы на Земле, проводятся во всех развитых странах мира. С начала освоения космического пространства, выдвижения на первый план проблем устойчивого развития, роль и значение этих исследований сильно возросли. Существуют глобальные сети обсерваторий и международные космические программы по изучению Солнца и солнечной активности, занимающиеся наблюдениями и обработкой данных, относящихся к этой проблеме. Вместе с тем, феноменология солнечных активных областей в ее современном понимании разработана слабо. Для характеристик активных областей широко используются в основном лишь качественные классификации. Практически полное отсутствие количественных характеристик, интегрально, в целом, характеризующих активную область как систему, сильно затрудняет адекватное понимание активной области как физического явления.

Анализ существующих рядов наблюдений индексов солнечной активности, даже относительно длинных (например, чисел Вольфа), осложнен такими факторами, как нестационарность, внутренняя неоднородность, нерегулярность определения, наличие значительных ошибок, из-за чего многие свойства солнечной цикличности все еще недостаточно изучены и нуждаются в более детальном рассмотрении. 

Развитие теории солнечных активных областей поставило задачу получения сопоставимых с ней результатов наблюдения. Данные современных наблюдений обычно описывают солнечную активность либо глобально (числа Вольфа, радиопоток, поток рентгеновского излучения и др.), либо локально и подробно (наблюдения отдельных структурных элементов, образующих активную область). В теоретических работах обычно качественно, а иногда и количественно, описывается развитие именно активных областей как основных проявлений активности Солнца. Параметры, описывающие состояние наблюдаемого слоя (например, фотосферы) на масштабах, характерных для активной области, представляются полезными. Рассмотрение отдельных активных областей на характерных для них масштабах, т.е. как цельных образований, объединяющих более мелкие структурные элементы, могло бы предоставить возможность сравнения результатов современных наблюдений с существующими теориями.

Одной из важнейших проблем в исследованиях Солнца является выявление и анализ закономерностей вариаций солнечной активности на различных временных масштабах. Временная шкала таких вариаций заключена в очень широких пределах – от нескольких секунд до сотен и тысяч лет. 

Характерную особенность Солнца составляют проявления активности в его атмосфере. Как правило, они сравнительно медленно (в течение времени порядка многих суток) развиваются в виде комплекса множества взаимосвязанных процессов, на определенных стадиях нарушаемых различными быстрыми (с характерным временем в минуты и десятки минут), часто имеющими взрывной характер, явлениями. Активность Солнца (и связанная с ней вариация солнечного электромагнитного излучения) во многом определяет свойства различных оболочек Земли, и в первую очередь ее магнитосферы и ионосферы. Понимание всего этого комплекса явлений невозможно без выяснения наиболее общих свойств и параметров всех проявлений солнечной активности, определенным образом локализованных в пространстве и времени, а также  совокупности этих явлений, определяющей центры солнечной активности. Участки солнечной атмосферы, занимаемые центрами солнечной активности, называются активными областями. Цикл солнечной активности наблюдается по проявлениям отдельно взятых активных областей. Можно надеяться извлечь информацию о солнечном цикле, изучая характерные свойства активных областей на фоне невозмущенной атмосферы, используя при этом наиболее общие методы, применимые к самым доступным видам наблюдений. 

В последнее десятилетие осуществляются попытки создания количественного описания общих (интегральных) свойств солнечных магнитных структур по их проявлениям в форме активных областей. Наблюдения, выполненные за последние десятилетия благодаря применению новых инструментальных методов, позволили обнаружить аналогичные явления и на других звездах. Магнитные структуры, такие как группы солнечных пятен, являются важным составным элементом областей, в которых протекают нестационарные процессы, сопровождаемые выбросами вещества и активными выделениями энергии. Важно, что солнечные активные области образуются на фоне невозмущенной атмосферы. При этом как бы возникают две существенно различные фазы состояния солнечной плазмы: спокойная и активная. Поэтому состояние активности отличается от спокойного не только в энергетическом, но и в информационно-структурном смысле: активные участки характеризуются возникновением и сложным взаимодействием магнитоплазменных структур разных масштабов и, как следствие, нестационарностью.

Определение характеристик солнечных активных областей в процессе их эволюции, начиная с возникновения, включая  рост и развитие, и заканчивая диссипацией, имеет большое значение для поиска новых подходов к прогнозу геоэффективных проявлений солнечной активности.

Важный вклад в общий уровень солнечной активности вносят долгопериодические составляющие, в частности, вековая, вкладом которой, в основном, определяются высоты 11-летних циклов. При этом единой точки зрения на метод выделения этой составляющей не существует. Относительно небольшие временные ряды индексов активности также затрудняют анализ вековых вариаций солнечной активности. 

В последние годы все большее внимание уделяется поиску и изучению так называемых квазидвухлетних вариаций (КДВ) солнечной активности, периоды которых расположены в диапазоне от 1.5 до 3.5 – 4 лет. Актуальность исследования КДВ определяется как значительным их вкладом в общий уровень активности (~10%), так и необходимостью долгосрочного прогнозирования солнечной активности, поскольку без учета закономерностей короткопериодических вариаций невозможно точное и своевременное прогнозирование как солнечных, так и солнечнообусловленных геоэффективных явлений, имеющее важное прикладное значение. Все более очевидной становится и связь этих вариаций с механизмами, лежащими в основе активности Солнца. 

Хотя существенные результаты в исследовании периодичностей (и квазипериодичностей) на указанных временных масштабах были получены лишь в последние десятилетия, вплоть до недавнего времени само существование некоторых периодичностей ставилось под сомнением, а некоторые были и вовсе неизвестны. Это объясняется значительными трудностями в выявлении и интерпретации таких вариаций. Каждая из таких периодичностей представляет собой существенно нестационарный процесс, у которого все основные параметры (амплитуда, фаза, период и форма) сложным образом меняются со временем. Кроме того, результаты сильно зависят от применяемой методики обработки исходных данных. Возможность проведения детальных исследований в этой области появилась лишь недавно, после получения набора достаточно достоверных рядов индексов солнечной активности и создания специальных методов обработки. Дальнейшее исследование короткопериодических вариаций имеет фундаментальное значение как для понимания природы 11-летней цикличности, так и самого феномена солнечной активности.

Также в последнее время получил развитие анализ интегральных параметров, характеризующих текущее состояние активной области как физического объекта в целом, т.е. на макроскопическом уровне. Это – строгий и удобный инструмент для количественных исследований в области морфологии солнечных активных областей. Интегральные параметры имеют четкий физический смысл, а их величины могут быть выражены в любых удобных единицах, и, таким образом, полученные с его помощью результаты являются количественной основой для построения физически осмысленной морфологии активных областей и для исследования временного поведения соответствующих магнитоплазменных структур. При дальнейшем развитии метода интегральных характеристик одной из важных задач является получение минимального (по числу) набора параметров, однозначно количественно характеризующего текущее состояние активной области. Решение этой задачи позволяет получить количественную классификацию состояний активных областей, что может дать основу для построения феноменологической теории эволюции состояний активной области. Другой важной задачей является поиск возможных инвариантов активных областей, а ее решение связано с проблемой существования различных типов активных областей на Солнце. 

Благодаря появлению в последнее десятилетие высокоточных наблюдений, выполненных с применением новых инструментов, стало возможным получить новые существенные результаты, относящиеся к природе солнечных активных областей.

2.
ОБЩИЕ СВЕДЕНИЯ О СОЛНЦЕ
Солнце – типичная звезда, свойства которой изучены подробнее других по причине ее близости к Земле. Основными характеристиками Солнца (как и всякой звезды) являются радиус, масса светимость. 

2.1
Размеры и масса Солнца
Солнце представляется почти кругом с резко очерченным краем (лимбом), сжатие, обусловленное медленным вращением, составляет порядка 10-5. Строгое определение радиуса этого круга имеет принципиальное значение, поскольку у газового самогравитирующего шара не может быть границы (поверхности), разделяющей области различных агрегатных состояний вещества. Обычно пользуются понятием фотометрического края, определяемого точкой перегиба в распределении яркости Солнца вблизи лимба для монохроматического излучения с длиной волны λ=5000 Ǻ. Радиус так определенного лимба называется радиусом Солнца. Видимый угловой радиус Солнца несколько меняется в течение года вследствие изменения расстояния Земли от Солнца, вызванного эллиптичностью земной орбиты. Когда Земля находится в перигелии (начало января), видимый диаметр Солнца составляет 32'35", а когда в афелии (начало июля) – 31'31''. На среднем расстоянии от Земли (1 а.е.) видимый радиус Солнца составляет 960'', что соответствует линейному радиусу RС=696000 км. На расстоянии 1 а.е. угловой масштаб Солнца составляет 725 км на 1''. Поверхность сферы, описанной вокруг центра Солнца радиусом RС иногда называют условной поверхностью Солнца, т.к. она близка к верхнему слою основной, самой глубокой части солнечной атмосферы – фотосферы, где достигается температурный минимум и непрозрачность газов максимальна. Именно эти свойства и обеспечивают резкость видимого края Солнца.

Масса Солнца легко вычисляется из третьего закона Кеплера, примененного для Солнца и какого-либо из обращающихся вокруг него тел; она составляет MС=1.99∙1033 г ≈2∙1030 кг, что дает среднюю плотность его вещества ρС=1.41 г/см3. Ускорение силы тяжести на поверхности Солнца составляет gС=274 м/с2, а параболическая скорость убегания для Солнца VС=617.7 км/с, эти величины легко вычисляются из известной массы и размеров Солнца. Светимость Солнца составляет 3.8∙1033 эрг/с, или 3.8∙1026 Вт.
2.2
Дифференциальное вращение

Наблюдения отдельных деталей на солнечном диске, а также измерения смещений спектральных линий в различных его точках свидетельствуют о регулярном движении вещества наружных слоев Солнца. Основной осесимметричный компонент этого движения называется вращением Солнца. Оно происходит вокруг некоторой оси. Плоскость, проходящая через центр Солнца и перпендикулярная этой оси, называется плоскостью солнечного экватора. Она образует с плоскостью эклиптики угол в 7◦15' и пересекает условную поверхность Солнца по солнечному экватору. Угол между плоскостью экватора и радиусом, проведенным из центра Солнца в данную точку, называется гелиографической широтой.
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Рисунок 2.2.1. Схема вращения Солнца. Слева – детали, расположенные вдоль центрального меридиана; справа – их положение после одного оборота Солнца вокруг своей оси.
Вращение Солнца обладает важной особенностью: его угловая скорость, определенная по перемещениям пятен, убывает по мере удаления от экватора (рис. 2.2.1), причем в среднем она равна 
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, где λ – гелиографическая широта, а угловая скорость ω – угол поворота за сутки. Соответствующий период (сидерический период) составляет около 25 дней на экваторе и достигает 30 дней вблизи полюсов. Земля движется вокруг Солнца в ту же сторону, и период вращения Солнца относительно земного наблюдателя (синодический период) составляет почти 27 дней на экваторе и 32 дня у полюсов. На экваторе линейная скорость вращения составляет около 2 км/c.

Поскольку Солнце вращается не как твердое тело, систему гелиографических координат нельзя жестко связать одновременно со всеми точками его условной поверхности, поэтому гелиографические меридианы, определяющие кэррингтоновские долготы, жестко связывают с точками, имеющими гелиографические широты ±16◦. Для них сидерический период обращения составляет 25.38 суток, а синодический – 27.28 суток. Начальным гелиографическим меридианом считается тот, который в полночь по всемирному времени на 1 января 1854 г. проходил через точку пересечения солнечного экватора с эклиптикой.

2.3
Спектр и химический состав

Почти все наблюдаемое солнечное излучение, за исключением потока частиц нейтрино, возникающих в центральном ядре Солнца, исходит только из солнечной атмосферы, т.е. самых внешних его слоев. Однако спектр этого излучения содержит важнейшую информацию о всем Солнце. 

В видимой области наблюдаемое излучение Солнца в основном имеет непрерывный (сплошной) спектр. На него накладывается несколько десятков тысяч темных линий поглощения, называемых фраунгоферовыми по имени немецкого физика Йозефа Фраунгофера, описавшего эти линии в 1814 г. Наибольшей интенсивности непрерывный спектр достигает в сине-зеленой части спектра, у длин волн 4300 – 5000 Å. 

Солнечный спектр далеко простирается в невидимые коротковолновый и длинноволновый диапазоны. Внеатмосферные наблюдения показывают, что до длин волн около 2000 Å характер видимого солнечного спектра сохраняется. Однако в более коротковолновой области (далекое ультрафиолетовое и рентгеновское излучение) он резко меняется: интенсивность непрерывного спектра быстро падает, а темные фраунгоферовы линии сменяются яркими эмиссионными. 

Инфракрасная область солнечного спектра до 15 мкм частично поглощается при прохождении сквозь земную атмосферу, в ней расположены полосы молекулярного поглощения, принадлежащие в основном водяным парам и углекислому газу. С Земли видны лишь некоторые участки солнечного спектра между этими полосами. Для длин волн, больших 15 мкм, поглощение становится полным, и спектр Солнца в этой области доступен наблюдениям либо с больших высот над уровнем моря, либо внеатмосферными методами. Поглощение солнечного излучения молекулами воздуха продолжает оставаться сильным вплоть до области радиоволн миллиметрового диапазона, для которых земная атмосфера снова становится прозрачной. Интенсивность солнечного радиоизлучения в метровом диапазоне значительно больше, чем должна быть у тела с температурой 6000 К. Ее убывание с ростом длины волны в диапазоне метровых волн происходит так же, как и у абсолютно черного тела, имеющего температуру 1 – 2 миллиона кельвинов. Другой важной особенностью радиоизлучения Солнца является его переменность, амплитуда которой увеличивается с ростом длины волны. Этим радиодиапазон существенно отличается от видимой области спектра, в которой интенсивность излучения в высокой степени постоянна. Подобной же переменностью также обладает далекое ультрафиолетовое и рентгеновское излучение Солнца. 

Важнейшей особенностью солнечного спектра, начиная от длины волны около 1600 Å до инфракрасного диапазона включительно, является наличие более 20 тысяч фраунгоферовых линий поглощения. По длинам волн они в точности соответствуют линиям излучения различных элементов в спектре разреженного светящегося газа. Появление их в спектре солнечной атмосферы обусловлено ее сильной непрозрачностью к излучению в этих линиях, превышающей непрозрачность в соседних участках непрерывного спектра. Поэтому наблюдаемое в них излучение фактически исходит из более внешних, менее нагретых и слабее излучающих слоев. Ослабление выходящего излучения усугубляется еще и тем, что атомы, поглотив излучение в линиях, тут же его переизлучают, но одинаково по всем направлениям. В итоге в направлении выходящего излучения интенсивность оказывается уменьшенной и по этой причине. Этот процесс называется атомным рассеянием.

При рассеянии частоты поглощенного и переизлученного квантов могут различаться, что приводит к искажению формы профиля спектральной линии и, например, к депрессии в центре сильных эмиссионных линий. Другой важный процесс – истинное поглощение, происходящее в момент, когда возбужденный атом испытывает столкновение, чаще всего с электроном, передавая ему энергию своего возбуждения и увеличивая скорости тепловых движений частиц, а тем самым и температуру газа. 

От подобных процессов во многом зависит соотношение между потоком излучения и кинетической температурой газа. Они весьма важны при образовании фраунгоферовых линий (особенно сильных). В основном они определяют темп падения температуры при переходе к внешним слоям солнечной атмосферы. Из сказанного следует, что характер (форма, глубина, ширина) линий поглощения позволяет судить о температуре на разных глубинах в атмосфере Солнца, а также об относительном числе поглощающих и рассеивающих атомов различных химических элемента в ней, т.е. о химическом составе внешних слоев Солнца. Самая сильная, точнее, широкая, линия поглощения солнечного спектра находится в далекой ультрафиолетовой области. Это резонансная линия водорода Lα (Лайман альфа), центр которой приходится на длину волны 1216 Å. На эту длину волны приходится также самая мощная линия излучения солнечного спектра. Это та же линия Lα, но возникшая в более высоких слоях солнечной атмосферы. В поглощении линия Lα настолько широка, что на фотографии даже не видна как линия, а проявляется в виде депрессии с уменьшением общего фона непрерывного спектра на протяжении сотен ангстремов в обе стороны от длины волны 1216 Å. 

В видимой области наиболее широкими и сильными являются фраунгоферовы резонансные линии H и K ионизованного кальция. После них по интенсивности идут первые линии бальмеровской серии водорода Hα, Hβ, Hγ, а затем резонансные линии натрия D1 и D2, линии магния, железа, титана и других элементов. Огромное число более слабых линий принадлежит свыше 80 известным химическим элементам из таблицы Менделеева, изученным в лаборатории. Присутствие этих линий в спектре Солнца свидетельствует о наличии в солнечной атмосфере соответствующих элементов. Таким путем установлено присутствие на Солнце водорода, гелия, азота, углерода, кислорода, магния, натрия, кальция, железа и многих других химических элементов. Для количественного определения их содержания на Солнце необходимо применить специальные методы спектрального анализа. Оказалось, что атмосфера Солнца в основном имеет тот же химический состав, что и многие другие звезды (табл. 2.3.1). Преобладающим элементом на Солнце является водород. По числу атомов его примерно в десять раз больше, чем всех остальных элементов вместе взятых. Однако поскольку он самый легкий элемент, на его долю приходится около 70 % всей массы вещества в атмосфере Солнца. Следующим по распространенности элементом является гелий. Однако, хотя спектральные линии гелия, как и сам этот элемент, были обнаружены на Солнце раньше, чем на Земле, прямые измерения солнечного спектра не позволяют получить надежную оценку его содержания. Косвенным путем получено наиболее вероятное значение его содержания около 28% по массе (т.е. 0.1 по числу атомов). На массу всех остальных элементов, вместе взятых, приходится не более 2%. В некоторых случаях важно знать содержание элементов, обладающих определенными свойствами. Так, например, число атомов металлов в атмосфере Солнца почти в 10000 раз меньше, чем водорода. 

	Элемент
	Относительное число атомов
	
	Элемент
	Относительное число атомов

	Водород

Гелий

Кислород

Углерод

Неон

Азот

Кремний
	1 000 000

100 000

1 000

400

200

100

60
	
	Сера

Магний

Железо

Натрий

Алюминий

Аргон

Кальций
	20

20

6

2

2

2

1


Таблица 2.3.1. Средняя распространенность химических элементов в космических условиях, в т.ч. на Солнце

2.4
Светимость Солнца

Для многих задач астрофизики и геофизики важно знать точное значение мощности излучения всего Солнца, т.е. светимость, а также энергетическую освещенность от Солнца на расстоянии 1 а.е. Эта величина называется солнечной постоянной и определяется как полное количество лучистой солнечной энергии, проходящей за единицу времени через единицу площади, перпендикулярной направлению на Солнце и расположенную за пределами земной атмосферы. В настоящее время значение солнечной постоянной Q известно с погрешностью около ±0.3 %:   Q = (1366±4) Вт/м2 ≈ 1.95 кал/(см2∙мин). 

Умножая эту величину на площадь сферы с радиусом в 1 а.е., получим полное количество энергии, излучаемой Солнцем по всем направлениям в единицу времени, т.е. его болометрическую светимость. Она равна 3.84 1026 Дж/с. Единица условной поверхности Солнца 1 м2 излучает 63.1 МВт. Систематические измерения солнечной постоянной были организованы около 100 лет тому назад с целью уточнить ее величину и пределы ее возможных изменений. Наблюдения производились с поверхности Земли, где поток солнечного излучения уменьшается из-за поглощения и рассеяния в земной атмосфере и составляет 800 – 900 Вт/м2. Было разработано несколько вариантов специализированных приборов, называемых пиргелиометрами и радиометрами. Их задача измерять в абсолютных энергетических единицах полное количество солнечной энергии, падающее за определенное время на площадку известной величины. Показания пиргелиометра отличаются от солнечной постоянной из-за эксцентриситета орбиты Земли, а также из-за ослабления излучения в ее атмосфере (см. рис. 2.4.1).. 
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Рисунок 2.4.1. Запись интегрального солнечного спектра от всего диска (а), сглаженная кривая (б) и внеатмосферное распределение энергии (в). 
Объективные трудности учета атмосферных искажений ограничивают точность наземных определений величины солнечной постоянной до ±1%. В результате тщательного математического анализа многолетних наземных измерений с пиргелиометрами было установлено, что возможные вариации солнечной постоянной не должны превышать нескольких десятых долей процента. Реальные изменения солнечной постоянной были обнаружены после размещения высокоточных радиометров на спутниках. Эти вариации можно разделить на две составляющие: 1) долгопериодические порядка 0.1 % – последние двадцать лет ХХ столетия они по фазе совпали с 21-ым и 22-ым 11-летними циклами солнечной активности: в максимумах этих циклов солнечная постоянная возрастала, а в минимумах она убывала; 2) краткосрочные вариации с характерным временем в несколько суток и максимальной амплитудой от +0.2% до –0.4%, обусловленные прохождением по солнечному диску ярких факелов и темных пятен. Таким образом, Солнце, строго говоря, является переменной звездой. Его болометрическую переменность иллюстрирует рис. 2.4.2, на котором видно, что показания радиометров изменяются со временем подобно друг другу, но заметно различаются по абсолютной величине. Следовательно, внутренняя точность измерений конкретного прибора существенно выше точности его абсолютной калибровки. Для калибровки радиометров используют метод электрического замещения, основанный на выравнивании теплового эффекта от солнечного излучения и электрического тока. Для этого приемник лучистой энергии и электронагревательный элемент совмещают в единой конструкции. Чтобы излучение поглощалось практически полностью, приемник изготавливают обычно в виде зачерненной полости. Полость последовательно освещается Солнцем и затеняется для нагревания током. Иногда применяют два идентичных приемника один освещенный, а другой затемненный, но нагреваемый током. Эквивалентность замещения определяется с помощью термочувствительных датчиков. Мощность тока замещения измеряется и служит мерой солнечной постоянной. Каждый изготовленный радиометр тщательно исследуют для определения поправок к его показаниям. В частности, находят поправки на неполное поглощение солнечного излучения и некоторую неэквивалентность замещения. 
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Рисунок 2.4.2. Результаты измерений солнечной постоянной, выполненные при помощи различных ИСЗ в 21 и 22 солнечном циклах (а); кривая относительных чисел солнечных пятен (б).
2.5
Температура внешних слоев Солнца

По яркости излучения тела можно судить о температуре внешних его слоев. Определяемая полным потоком излучения эффективная температура Солнца, оказалась около 5780 K, в то время как положение максимума излучения в спектре Солнца соответствует температуре, определенной по закону Вина, около 6750 K. По относительному распределению энергии в различных участках спектра можно заподозрить, что температура сильно меняется даже в пределах только видимой области. Так, например, в интервале длин волн 4700 – 5400 Å относительное распределение энергии такое же, как у тела с температурой 6500 K, а рядом, в области длин волн 4300 – 4700 Å, – около 8000 K. Яркостная температура меняется по спектру в еще более широких пределах. На участке спектра 1000 – 2500 Å она возрастает от 4500 до 5000 K, проходя при этом через минимальное значение около 4200 K в окрестности длин волн 1500 Å. В зеленых лучах (5500 Å) яркостная температура близка к 6400 K, а в радиодиапазоне (метровые волны) достигает миллиона кельвинов. Для наглядности все перечисленные результаты сведены в табл. 2.5.1. Различие между температурными параметрами, приведенными в табл. 2.5.1, имеет принципиальное значение и приводит к важному выводу о том, что излучение Солнца отличается от излучения абсолютно черного тела. В противном случае все значения температур, приведенные в табл. 2.5.1, были бы одинаковыми. Главная причина этого в том, что непрозрачность и температура солнечного вещества меняются с глубиной. Действительно, непрозрачность сильно нагретых газов неодинакова для излучения различных длин волн. В ультрафиолетовых лучах поглощение больше, чем в видимых. Горячий газ сильнее всего поглощает радиоволны. Поэтому радио-, ультрафиолетовое и видимое излучения приходят соответственно от все более и более глубоких слоев Солнца. Учитывая наблюдаемую зависимость яркостной температуры от длины волны, получаем, что где-то вблизи условной поверхности Солнца расположен слой, обладающий минимальной температурой (около 4200 K), который можно наблюдать в далеких ультрафиолетовых лучах в области 1500 – 1600 Å. Выше и ниже этого слоя температура быстро растет. Учитывая, что в более глубоких, ненаблюдаемых слоях Солнца температура может только расти, можно прийти к выводу о высокой температуре всюду на Солнце за исключением некоторого слоя, где она падает не ниже, чем до 4 – 5 тысяч кельвинов, где вещество частично может находиться в молекулярном состоянии. Всюду в остальных слоях оно находится в атомарном и сильно ионизованном состоянии.
	Метод
	Результат

T, К,
	Название параметра температуры, характеризующего излучение

	По максимуму излучения (закон Вина)
	6750
	 – 

	По общему потоку излучения (закон Стефана-Больцмана)
	5770
	Эффективная температура

	По интенсивности монохроматического излучения (закон Планка)
	
	Яркостная температура

	λ = 1000 Å
	4500
	

	λ = 1500 Å
	4200
	

	λ = 2000 Å
	4700
	

	λ = 2500 Å
	5000
	

	λ = 4000 Å
	6500
	

	λ = 6000 Å
	6200
	

	λ = 8000 Å
	6000
	

	λ = 0.2 мм
	4400
	

	λ = 1 м
	1000000
	

	По относительному распределению энергии в интервале

4700 –5400 Å

4700 –5400 Å
	6500

8000
	Цветовая температура


Таблица 2.5.1. Параметры, характеризующие «температуру» внешних слоев Солнца, определенную различными методами 

3.
СОЛНЕЧНОЕ ЯДРО
3.1
Физические условия в недрах Солнца 

Одновременно с ростом температуры в глубину под фотосферу Солнца должно возрастать и давление, определяемое весом вышележащих слоев. Плотность также увеличивается. В каждой внутренней точке Солнца должно выполняться условие гидростатического равновесия, означающее, что разность давлений, испытываемых каким-либо элементарным слоем (например, AB на рис. 3.1.1) должна уравновешиваться гравитационным притяжением всех более глубоких слоев. (В силу сферической симметрии, как показал еще Ньютон, внешние слои не дают вклада в силу тяжести.) Если давление на верхней границе слоя A обозначить через P1, а на нижней B – через P2, то равновесие будет иметь место при условии, что P2 – P1 = gH, где  – средняя плотность слоя AB, H -- его толщина, а g – соответствующее значение ускорения силы тяжести. 
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Рисунок 3.1.1. К определению давления внутри Солнца

Среднюю плотность  можно положить равной среднему арифметическому значений плотности 1 и 2 на верхней и нижней границах слоя AB: =(1+2)/2.

Используя уравнение состояния газа, получим:  = (P1+P2)/(2RgT), а подставляя это значение в предыдущую формулу, имеем: P2 - P1 = (P2 + P1)gH/(2RgT).
Выражение RgT/(g) = H0 измеряется в единицах длины и имеет важный физический смысл: подставив его вместо Н в предыдущее выражение, получим P2 = 3P1., так что при постоянной температуре давление и плотность в пределах слоя Н0 меняются приблизительно в три раза. Из решения соответствующего дифференциального уравнения следует, что точное значение изменения равно основанию натуральных логарифмов e = 2,7183. Величина H0 называется шкалой высоты. Она показывает, на каком расстоянии происходит изменение плотности в e раз. При T = 10000 K,  = 0.5∙103 моль/кг (ионизованный водород) и g = 2.7∙102 м/с2, что примерно соответствует условиям в наружных слоях Солнца, имеем H0 = 6∙105 м, т.е. рост плотности втрое происходит при продвижении вглубь на 600 км. Глубже температура растет, увеличивается шкала высот H0, а также давление. При этом возрастание плотности замедляется. Некоторое представление об условиях в недрах Солнца можно получить, если предположить, что вещество в нем распределено равномерно. Очевидно, что модель такого "однородного" Солнца должна хорошо представлять реальное Солнце где-то в средней точке, например на глубине, равной половине радиуса. При постоянной плотности ее значение совпадает с уже известным нам средним значением  = 1,4 г/см3. Давление в средней точке равно весу радиального столбика вещества сечением 1 см2 и высотой R0/2 (см. рис. 3.1.1 б), т.е. P = 0 gср R0\ 2.

В средней точке ускорение силы тяжести gср определяется массами, заключенными внутри сферы с радиусом R0/2 : gср=GM☼/(2R☼2) = g☼/2 = 1,37x102 м/c2, так как внутри этой сферы при однородном распределении масс заключена 1/8 часть всей массы Солнца. Соответствующее значение давление в рассматриваемой точке имеет вид: Pcp= GcpM☼/(4R☼) ( 6.6∙1013 Па 

Зная давление и плотность, из уравнения состояния идеального газа легко найти температуру Tср в средней точке: Tср = Pср/(Rgср) = 2.8∙106 K.
В результате получились грубые оценки значения следующих физических характеристик «однородного Солнца» на глубине, равной половине радиуса R☼/2: 

ср = 1.4 г/см3, (1.34 г/см3),
Pср = 6.6∙1013 Па, (7.1∙1013 Па)

Tср = 2.8∙106 К, (3.8∙106 K).
В скобках приведены те же величины, рассчитанные точными методами, учитывающими неоднородность в распределении вещества на Солнце. Таким образом, для средней точки предположение о равномерном распределении масс приводит к правдоподобным результатам. В центре Солнца давление, плотность и температура должны быть еще больше. В табл. 3.1.1 приведены результаты строгого расчета модели внутреннего строения Солнца, т.е. зависимости физических параметров газа в недрах Солнца от глубины. 

	Расстояние от центра, R/R☼
	Температура Т, K
	Давление Р, Па 
	Плотность ρ, г/см3

	Ядро энерговыделения

	0

0.1

0.2
	1.55 107
1.31 107
9.42 106 
	
	

	Лучистая зона

	0.3

0.4

0.5

0.6
	6.81 106
	
	

	Конвективная зона

	0.7

0.8

0.9

0.98
	
	
	

	Фотосфера

	1.00
	4.56х103
	
	


Таблица 3.1.1. Модель внутреннего строения Солнца

3.2
Термоядерные реакции

Из табл. 3.1.1 видно, что вблизи центра Солнца температура превышает десять миллионов кельвинов, а давление достигает сотен миллиардов атмосфер (1 атм = 1.013(105 Па). При таких температурах атомы движутся с огромными скоростями, достигающими, например для протонов, сотен километров в секунду. Поскольку плотность вещества очень велика, весьма часто происходят взаимодействия частиц с фотонами и между собою. В результате этих процессов внешние электронные оболочки атомов полностью разрушаются, от атомов остаются лишь "голые" атомные ядра. Иными словами, все атомы находятся в состоянии высокой степени ионизации. Это означает, что размеры частиц уменьшаются от обычных (порядка 10-10 м) до ядерных (порядка 10-15 м). Поэтому сильно ионизованный газ остается идеальным газом даже при очень высоких плотностях порядка 1.5∙105 кг/м3. Вследствие частых и сильных столкновений и сближений между частицами "горячей" и плотной плазмы, в ней возрастает вероятность взаимодействия между элементарными частицами и атомными ядрами и происходят ядерные реакции. При обычных столкновениях сближению одинаково заряженных частиц препятствует электростатическое отталкивание (кулоновский барьер). Именно для его преодоления частицы должны иметь огромные энергии, т.е. температура плазмы должна быть очень высокой. Возникающие при этом ядерные реакции называют термоядерными. Взаимные столкновения протонов обладают наименьшим кулоновским барьером. Поэтому в первую очередь в недрах звезд возникают реакции синтеза легких ядер, а эволюция звезд начинается с выгорания водорода и других наиболее легких химических элементов. Этому способствует уникальная возможность проникновения менее энергичных протонов за кулоновский барьер за счет туннельного эффекта. Это явление имеет квантово-механическую природу и следует из соотношения неопределенности Гейзенберга: фиксирование малого расстояния (при сближении частиц) делает неопределенным значение импульса. В итоге вероятность распада одного из двух протонов в момент их тесного столкновения оказывается хотя и малой, но конечной: в недрах Солнца каждый протон ежесекундно испытывает миллионы столкновений, но только одно из 1037 заканчивается его распадом и объединением с другим протоном. Однако, благодаря огромному общему числу протонов, "выгорание" водорода оказывается длительно эффективным. Во время ядерных реакций синтеза выделяются огромные энергии (несколько МэВ в расчете на один нуклон), что значительно превосходит энерговыделение, обусловленное другими известными механизмами (например, химическим горением). При этом масса образующихся ядер не равна сумме масс входящих в них нуклонов, но несколько меньше нее на величину, называемую дефектом массы. Это объясняется наличием сильной связи между нуклонами в ядре, так что для их освобождения необходимо затратить энергию, равную энергии связи ядра. Поэтому при синтезе ядер из свободных нуклонов выделяется энергия, равная энергии связи Е. Ее величина связана с дефектом массы m соотношением Эйнштейна E=m c2. 

Основным источником энергии в недрах Солнца является водородный цикл, или протон-протонная цепочка термоядерных реакций, приводящая к превращению водорода в гелий. В большинстве случаев (около 70 %) она состоит из следующих трех реакций: 

1.
1H + 1H → 2D + e+ ν 


+ 1.442 МэВ 
(14·109 лет)

2.
2D + 1H → 3He + γ 


+ 5.494 МэВ 
(6 с)
3.
3He + 3He → 4He + 1H + 1H 

+ 12.86 МэВ 
(106 лет)
В ядерной астрофизике часто пользуются краткой записью реакций с использованием скобок, перед которыми стоит символ исходного химического элемента, после –  результирующего, а внутри скобок записывают разделенные запятой частицы на входе и на выходе реакции. В такой записи только что записанное превращение 41H в 4He примет вид: 1H(p, e+ ν)2D(p,γ)3He(3He,2p)4He.

Первая из этих реакций начинается с позитронного (β+) распада протона. Как известно, в свободном состоянии протон необычайно устойчив. Распад может произойти в краткий миг исключительно тесного сближения (столкновения) двух протонов. Тогда возможно превращение одного из протонов в нейтрон (с испусканием позитрона и нейтрино) и его объединение с другим протоном в ядро тяжелого водорода (дейтерия) 2D – дейтрон. Позитрон немедленно аннигилирует с первым встречным электроном, испуская пару гамма-квантов. Нейтрино же, обладая практически нулевым эффективным сечением, проходит через все Солнце и покидает его. 

Для каждой пары протонов первый этап осуществляется за 14 млрд. лет, что и определяет медленность термоядерных реакций на Солнце и время его эволюции. Дальнейшие ядерные превращения происходят значительно быстрее. Во второй реакции дейтроны, возникшие в результате первой реакции, за считанные секунды захватывают новые протоны, испуская γ-кванты и образуя ядра изотопа 3He, которые, благодаря третьей реакции, в течение времени порядка миллиона лет могут слиться и, высвободив два протона, образовать ядро обычного гелия 4He, т.е. α-частицу. Легко видеть, что для полного завершения описанного варианта pp-цепочки первые две реакции должны произойти дважды. С учетом этого можно подсчитать, что слияние четырех протонов в одну α-частицу сопровождается выделением энергии 26.732 МэВ, из которой около 0.5 МэВ уносится двумя нейтрино, свободно покидающими Солнце, а остальная часть переходит в тепловую энергию газа. Источником энергии является энергия связи ядра 4He, соответствующая дефекту массы, равному 0.73 % массы четырех свободных протонов. На Солнце в последней реакции pp-цепочки ядра изотопа 3He могут взаимодействовать не только сами с собою, но и с α-частицами, образуя изотоп бериллия 7Be. После этого возможны еще два варианта: либо захват электрона (примерно в 30% случаев) 3He(α,γ)7Be(e-,ν)7Li(p,α)4He, либо захват протона (менее чем в 0.1% случаев) 7Be(p,γ)8B(e+ ν)8Be*(α)4He.

В этих уравнениях 8Be* означает возбужденное состояние изотопа бериллия 8Be. В итоге имеется три ветви цепочки pp-реакций, каждая из которых дает примерно одинаковый выход энергии и сопровождается образованием двух нейтрино, одинаковых в первом (основном) варианте и различных в двух остальных. При этом, хотя варианты 2 и особенно 3 мало влияют на общую светимость Солнца, их роль чрезвычайно велика, если учесть, что они производят легче обнаружимые высокоэнергичные нейтрино с энергиями превышающими 1 МэВ. На рис. 3.2.1 изображены энергетические спектры нейтрино от соответствующих реакций вместе с порогами различных детекторов. 
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Рисунок 3.2.1. Теоретический спектр солнечных нейтрино и возможности их регистрации различными детекторами 
Имеется еще одна цепочка реакций, также приводящих к слиянию четырех протонов в α-частицу: 

12C (p,γ) 13N(e+,ν)13C(p,γ)14N(p,γ)15O(e+,ν)15N(p,12C)4He.

Этот процесс сложнее и может протекать только при наличии углерода 12C, ядра которого вступают в реакцию с протонами на первых ее этапах, затем преобразуются последовательно в ядра азота и кислорода, а на последнем этапе возникают α-частица и снова исходный атом углерода, который тем самым фактически в реакции как бы не участвует и оказывается катализатором. Поэтому и вся цепочка носит название углеродного цикла или CNO цикла. В энергетике Солнца углеродный цикл не играет существенной роли. Только в самом центре Солнца его роль в энерговыделении может достигать 30%, а по всему энерговыделяющему ядру она порядка 1 – 2 %. Однако для нормальных звезд с массой больше 1.2 солнечной CNO цикл является основным источником термоядерной энергии. 

3.3
Солнечные нейтрино 

Помимо энергии, выделяющейся во время термоядерных реакций в форме -квантов, а также и непосредственно в виде кинетической энергии возникающих частиц, важную роль играет образование нейтрино, поток которых должен буквально пронизывать всю Землю. Нейтрино -- частицы, чрезвычайно слабо взаимодействующие с веществом. Поэтому они свободно выходят из недр Солнца и со скоростью, очень близкой к световой, распространяются в космическом пространстве, почти не поглощаясь веществом на их пути. Из приведенного выше обзора термоядерных реакций видно, что образование каждой -частицы связано с выделением 26.7 МэВ энергии, поддерживающей наблюдаемую светимость Солнца. Каждый такой акт сопровождается излучением двух нейтрино. Отсюда следует, что полная нейтринная "светимость" Солнца, независимо от деталей термоядерных процессов, по крайней мере составляет 2∙3.85∙1020 МВт / 26.7 МэВ т.е. около 1.8∙1038 нейтрино за 1 секунду. Поделив эту величину на площадь сферы радиусом в 1 а.е., получим, что поток солнечных нейтрино на Земле порядка 1011 нейтрино/(см2.с). Важно, что нейтрино от разных реакций, сведенных в таблицу 3.3.1, обладают неодинаковыми энергиями, причем у некоторых из них энергия строго определена ("монохроматические" нейтрино), а у других – спектр непрерывный (рис. 3.2.1). Скорости отдельных ядерных реакций и тем самым величина соответствующих потоков нейтрино сильно зависят от температуры и параметров химического состава и, в первую очередь, от содержания гелия. Поэтому, регистрируя потоки солнечных нейтрино различных энергий, в принципе, можно получить прямые экспериментальные данные об условиях в недрах Солнца. 

	Реакция
	Энергия, МэВ
	Теор. поток 
1010 (см2с)
	Скор. cчета

37Cl, SNU
	Скор. cчета

71Ga, SNU

	1H(p,e+ν)2D
1H(pe-,ν)2D
7Be(e-,ν)7Li
8Be(e+,ν)8Be*
13N(e+,ν)13C

15O(e+,ν)15N
	< 0.420

1.44

0.861

< 14.06

< 1.2

< 1.74
	6.01

0.014

0.47

0.00058

0.06

0.05
	0

0.22

1.00

5.11

0.06

0.22
	70.0

3.1

30.5

14.2

2.1

3.9


Таблица 3.3.1.  Ядерные реакции на Солнце с испусканием нейтрино 

В настоящее время в различных лабораториях мира проводятся сложные эксперименты по регистрации солнечных нейтрино. Они основаны на относительно большой вероятности захвата нейтрино некоторыми атомными ядрами (Cl, Ga, Li, Br, I и т.д.), а также на регистрации черенковского излучения, возникающего при рассеянии нейтрино на электронах. Рассмотрим результаты трех важнейших экспериментов. 

Хлор-аргонный эксперимент был предложен Бруно Понтекорво в 1946 г. и впервые осуществлен в 1967 г. Раймондом Дэвисом в Южной Дакоте (США). Основан на реакции поглощения нейтрино 37Cl(,e-)37Ar. Рабочим веществом является богатый хлором перхлорэтилен C2Cl4. Ядра хлора этого вещества способны поглощать нейтрино с энергиями больше 0.814 МэВ, испуская электрон и образуя радиоактивный изотоп 37Ar с периодом полураспада 35 дней. Последнее позволяет достаточно долго (3 – 4 месяца) накапливать продукт реакции и применять физико-химические методы его извлечения. Сосуд с 615 тоннами жидкого перхлорэтилена установлен на дне шахты глубиной 1455 м для устранения возможных эффектов, вызванных космическими лучами. Наблюдаемый поток солнечных нейтрино с энергиями более 0.814 МэВ в среднем соответствует 0.420±0.045 захватов в сутки или 0,55±0.25 SNU специальных "солнечных нейтринных единиц" (Solar Neutrino Units): 1 SNU соответствует потоку нейтрино, при котором в детекторе с 1036 ядер 37Cl за 1 с образуется одно ядро 37Ar. Таким образом, в эксперименте Дэвиса фактически (после учета фона, создаваемого космическими лучами) регистрируется одна солнечная частица нейтрино в течение 2 – 3 дней. Теоретически ожидаемый поток солнечных нейтрино в этом эксперименте соответствует 8.0 ± 1.0 SNU.

Галлиевый эксперимент основан на предложенной В.А. Кузьминым реакции 71Ga(,e-)71Ge. Важным преимуществом является большое эффективное сечение и низкий порог энергии (0.233 МэВ), позволяющий регистрировать нейтрино от основной реакции позитронного распада протона. Период полураспада радиоактивного 71Ge 11.4 дня. Для регистрации одного захвата нейтрино в сутки достаточно 20 т галлия. В 1990 г. начал функционировать российский детектор SAGE (Soviet-American Gallium Experiment), использующий 57 т галлия в Боксанском ущельи на Северном Кавказе, а в следующем году – в Итальянских Альпах (GALLEX, 30 т галлия). Предварительные результаты SAGE дали скорость счета 73 ± 19 SNU, а GALLEX – 79 ± 12 SNU при теоретически ожидаемом значении 132 ± 7 SNU. 

Водный детектор использует регистрацию черенковского излучения, возникающего при рассеянии нейтрино с энергией больше 7.5 МэВ на электронах молекул воды  + e → ' + e' . Эксперимент Камиоканде II организован в шахте Камиока (Японские Альпы) на глубине 1 км. Рабочим веществом являются 680 т воды. Вспышки регистрируются фотоумножителями в стенках резервуара, покрывающих около 20% от полной его внутренней поверхности. Результат первых измерений привел к значениям потока нейтрино вдвое меньшим, чем ожидалось. 
Все результаты по регистрации солнечных нейтрино приводят к значениям меньше ожидаемых в несколько раз (табл. 3.3.2). Особенно велико различие в 4 раза для хлорного детектор, для которого имеются наиболее длительные ряды наблюдений. Основная трудность интерпретации этих расхождений связана с тем, что между данными различных экспериментов нет внутреннего согласия. Последние два десятилетия велась упорная работа как по совершенствованию методики самого эксперимента, так и по рафинированию стандартных теоретических моделей внутреннего строения Солнца. Все это наводит на мысль о том, что истинная причина расхождений связана с недостаточностью наших знаний о самой физической природе нейтрино. 

	Детектор
	Эксперимент
	Порог

МэВ
	Измерено

SNU
	Предсказано

SNU
	Изм./Пред.

	37Cl 

H2O 

71Ga 

71Ga
	Дэвис

Камиоканде

SAGE

GALLEX
	0.814

7.5

0.2

0.2
	2.55±0.25

73±19

79±12
	8.0±1.0

132±7

132±7
	0.32

0.49

0.55

0.63


Таблица 3.3.2. Результаты экспериментов по регистрации нейтрино от Солнца 

4.
СТРОЕНИЕ СОЛНЦА
4.1
Общая структура Солнца
Так как наибольшие температуры и плотности должны быть в центральных частях Солнца, ядерные реакции и сопровождающее их энерговыделение наиболее интенсивно происходят близ самого центра Солнца. Только здесь наряду с протон-протонной реакцией заметную роль играет углеродный цикл. По мере удаления от центра Солнца температура и плотность становятся меньше, выделение энергии за счет углеродного цикла быстро прекращается и вплоть до расстояния 0.2 – 0.3 радиуса от центра существенной остается одна протон-протонная цепочка. На расстоянии от центра больше 0.3 радиуса температура становится меньше 5 млн. К, существенно падает и плотность. В результате ядерные реакции здесь практически не происходят. Эти слои только передают наружу излучение, возникшее на большей глубине, поглощаемое и переизлучаемое вышележащими слоями. По мере удаления от центра общий поток излучения распределяется на большую площадь, пропорциональную квадрату радиуса. Поэтому поток на единицу площади убывает. Вместе с тем в каждой области внутри Солнца поле излучения соответствует температуре T и определяется формулой Планка. Поскольку по закону Стефана-Больцмана интегральный поток излучения пропорционален  T4, внутри Солнца на расстоянии r от центра (где источников энергии уже нет) произведение 4r2T4 – постоянно и равно светимости Солнца LС. Следовательно, в средних слоях Солнца температура T должна быть обратно пропорциональной корню из r. С глубиной, в соответствии с законом смещения Вина, меняется также и спектральный состав солнечного излучения. 
Та часть Солнца, в которой выделение энергии за счет ядерных реакций несущественно и где происходит лишь ее перенос путем последовательных процессов поглощения и переизлучения, называется зоной лучистого равновесия. Она занимает область примерно от 0.3 до 0.7 RС}. Выше этого уровня перенос энергии осуществляется движением самого вещества, и непосредственно под наблюдаемыми внешними слоями Солнца на протяжении около 0.3 его радиуса возникает конвективная зона, которую мы рассмотрим в следующем параграфе. Далее конвективная зона переходит в нижние слои солнечной атмосферы (фотосферу), температура которых продолжает уменьшаться вплоть до минимального для всего Солнца значения около 4200 К после чего она снова растет. Водород при такой температуре нейтрален, однако металлы уже ионизованы. Отсюда следует, что практически всюду солнечное вещество должно быть ионизовано, хотя в области температурного минимума степень ионизации не превышает относительное содержание металлов (порядка 10-4). Все остальное вещество с температурой выше 10 – 15 тысяч кельвинов, при которой ионизуется водород, оказывается практически полностью ионизованной плазмой. Описанная общая структура Солнца схематически изображена на рис. 4.1.1. 
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Рисунок 4.1.1. Изменение температуры Солнца и его атмосферы в зависимости от расстояния до центра. Пунктиром изображен ход температуры при отсутствии конвекции 
4.2
Конвективная зона
При определении физических условий в недрах звезд и Солнца очень важно знать, каким путем происходит перенос энергии от области ее генерации вблизи центра к наружным слоям (периферии), т.е. механизмы теплоотвода и теплопереноса. Если относительные перемещения масс отсутствуют, то в принципе возможны либо молекулярная теплопроводность, либо перенос энергии через процессы излучения и поглощения квантов. Горячий ионизованный газ в недрах звезды относительно прозрачен, а потому лучистый перенос оказывается значительно более эффективным механизмом переноса энергии, чем молекулярная теплопроводность. 

В наружных, наиболее "холодных" слоях, физические условия сильно меняются: 

1) из-за постоянного ухода излучения из атмосферы звезды и быстрого ее охлаждения растет модуль градиента температуры в подфотосферных слоях, т.е. сильно увеличивается скорость падения температуры с удалением от центра (в лучистой зоне T ~ r-1/2). 

2) из-за падения температуры уменьшается степень ионизации газа и он становится частично ионизованным; такой газ более изотермичен, поскольку изменения температуры в нем быстро компенсируются переходом тепловой энергии во внутреннюю ионизационную и обратно; 

3) ослабление ионизации приводит к росту непрозрачности газа. 

Все эти обстоятельства способствуют возникновению активного перемешивания самого вещества, т.е. конвекции – ,самого эффективного способа переноса энергии. 

Качественно процесс можно иллюстрировать следующим образом. В газовой среде в силу случайных флуктуаций могут возникать неоднородности температуры и плотности. Скорее всего это происходит в масштабах естественной неоднородности среды. В сферически симметричных слоях звезды таким естественным параметром является шкала высоты H=RgT/(g). В фотосфере H ~ 300 км, а на глубине 200 000 км, где температура в 300 раз выше, она порядка 100 тыс. км, т.е. соизмерима с глубиной самого слоя. Отсюда следует, что чем выше возник элемент неоднородности, тем меньше его размеры. Это подтверждается тем, что наблюдаемые структуры в солнечной атмосфере по своим размерам заключены в пределах от нескольких сотен до сотни тысяч километров. 

Пусть возник элемент неоднородности с температурой выше окружающей. Поскольку в нем увеличено и давление, он быстро расширяется и начинает всплывать по закону Архимеда. В силу условий 2) и 3), приведенных выше, он стремится сохранить избыток тепла и в течение некоторого времени остается горячее окружающей среды, в которой температура быстро уменьшается в силу условия 1). Пройдя путь, сравнимый со своими размерами, конвективный элемент, по определению понятия шкалы высоты, попадет в окружение газов, сильно отличающихся от него по своей температуре и плотности. Естественно предположить, что к этому времени элемент успевает "высветить" избыток своей энергии, а силы вязкости успевают затормозить его подъем. Описанные представления лежат в основе элементарной теории, позволяющей рассчитать условия в тех слоях, где должна возникать конвекция.

Условием возникновения конвекции, очевидно, является соотношение между градиентом температуры в элементе (с учетом его квазиизотермичности и адиабатичности) и в окружающей среде. При расчете моделей внутреннего строения этот критерий необходимо контролировать, чтобы вовремя перейти от условия лучистого равновесия к условию конвектиного равновесия. 

В принципе, указанные рассуждения применимы и к охладившимся, опускающимся элементам конвекции. Однако наблюдаемая структура фотосферы, которая находится под влиянием конвекции, происходящей в более глубоких слоях, говорит о структурной (топологической) неодинаковости "горячих" и "холодных" элементов: в отличие от первых, опускающиеся струи газа возникают из-за горизонтального растекания поднявшихся и охладившихся элементов конвекции, которые обтекают область подъема и, образуя односвязную среду, сливаются подобно множеству струй в нисходящий поток (рис. 4.2.1). 
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Рисунок 4.2.1. Предполагаемая структура потоков плазмы в конвективной зоне 

В итоге в конвективной зоне возникают более или менее регулярные потоки поднимающихся и опускающихся структур, которые, однако, в мелких масштабах имеют хаотический, турбулентный характер. В результате в среде устанавливается менее крутой градиент температуры, чем в лучистой зоне (рис. 4.1.1). 

В самых верхних слоях конвективной зоны из-за сильных потерь на излучение температура начинает быстро уменьшаться, степень ионизации резко уменьшается и газ лишается способности запасать ионизационную энергию и создавать устойчивые неоднородности. Поэтому непосредственно под фотосферой конвективные движения резко тормозятся. 

Конвективная зона играет важную роль для всего Солнца, формируя вышележащие слои солнечной атмосферы, определяя общую их структуру и динамику. В целом она представляет собою как бы тепловую машину, в которой тепловая энергия частично переходит в механическую, а затем снова в тепло. Конвективные и турбулентные движения порождают различного типа волны, которые, распространяясь вверх в атмосферу, переносят в нее часть механической энергии. 

Самым важным для всего Солнца является взаимодействие его вращения с турбулентной конвекцией, приводящее к двум важным последствиям: 

1) дифференциальному характеру вращения в конвективной зоне и в атмосфере Солнца; 

2) постоянному процессу усиления магнитного потока и, по-видимому, образованию в основании конвективной зоны магнитного слоя с большой напряженностью магнитного поля. 

Таким образом, конвективная зона не только формирует и определяет структуру солнечной атмосферы, но и "оживляет" ее мощными и впечатляющими проявлениями солнечной активности, сильно влияющими на Землю и окружающее космическое пространство. 

4.3
Гелиосейсмология 

Хотя Солнце и представляет собой газовый шар, его плотность в центре выше, чем у свинца, а в наружных слоях она беспредельно мала. Такое разнообразие условий не препятствует возможности распространения в замагниченной плазме всевозможных волн, начиная от обычного звука вплоть до магнитогидродинамических, а также внутренних гравитационных (как на море), и даже ударных волн. Радиотелескопы регистрируют множество волн различных типов, возникающих в короне. Если бы мы могли их «слышать», например, через приемник радиотелескопа, то, наверное, нам показалось бы, что Солнце звенит, подобно мощному органу. Регистрируя параметры этих волн, можно изучать внутреннее строение Солнца и физические условия в его отдельных слоях, подобно тому, как врач, просушивая больного, выясняет, что происходит с его внутренними органами. 

Под действием центробежных сил вращающийся упругий шар приобретает форму эллипсоида вращения. Солнце вращается сравнительно медленно. Поэтому фигура его равновесия ничтожно отличается от шарообразной – всего на стотысячные доли радиуса. Однако если где-нибудь на Солнце нарушится механическое равновесие, например, из-за падения метеорита или в результате взрыва вспышки, то возникнут колебания (волны), степень сложности которых определяется характером начального возмущения и свойствами окружающей среды. 

В случае сильной неустойчивости эти колебания могут достигнуть больших амплитуд, как, например, у пульсирующих звезд, так называемых цефеид по имени впервые обнаруженной звезды такого типа (( из созвездия Цефея). Слабые возмущения устойчивых звезд приводят к колебаниям с малыми амплитудами. 

Колебания звезд можно наблюдать по относительному изменению потока излучения, подобно тому, как измеряются вариации светимости Солнца по измерениям солнечной постоянной. Другой метод – измерить при помощи очень точного спектрометра периодические смещения спектральных линий. Эти смещения возникают из-за движения источника вдоль луча зрения (эффект Доплера), причем удалению соответствует сдвиг спектра в длинноволновую (красную) часть спектра. 

Колебания Солнца впервые случайно были обнаружены в 1961 г. на обсерватории Маунт Вилсонв США. По измерениям лучевых скоростей структурных образований в солнечной атмосфере их период оказался в диапазоне 5-и минут. Впоследствии обнаружилось, что эти колебания имеют глобальный характер, т.е., сохраняя фазу, они распространяются по всему Солнцу, причем не только по поверхности, но и вглубь. 

У наиболее ярких звезд также удалось выделить специфический класс колебаний с очень малой амплитудой. Для Солнца относительное изменение потока излучения составляет около 10-5LС, а значения периодов заключены в пределах от 3 до 15 минут. Наибольшей амплитудой (до 20 см/с в значении скорости) обладают колебания с периодами около пяти минут, почему весь диапазон стали называть пятиминутными колебаниями. В отличие от цефеид, колебания с такими амплитудами можно считать линейными, т.е. не влияющими друг на друга, если несколько колебаний возникает и одновременно сосуществует в результате действия независимых причин. 

Всякое достаточно малое произвольное колебание, как правило, можно представить линейной комбинацией элементарных гармонических колебаний, называемых собственными модами. Собственные моды – это возможные колебания системы, при которых, в случае отсутствия затухания, каждая точка колеблется по простому гармоническому закону. 

Тип и частота отдельных собственных мод определяется внутренним строением Солнца или звезды. В определенном смысле верно и обратное, а именно, спектр собственных колебаний определяет строение объекта, что является принципиальной основой гелиосейсмологии, т.е. диагностики свойств солнечного вещества на основании наблюдаемых частот и амплитуд колебаний. 

При специфических условиях возбуждения можно непосредственно наблюдать изолированные собственные моды, например, при резонансе с частотой внешнего воздействия. В общем случае для выделения отдельных мод, связанных с изолированными колебаниями, и определения их частот применяются специальные методы анализа. Для этого, например, можно выполнить преобразование Фурье наблюдаемых пространственно-временных флуктуаций яркости или скорости в атмосфере Солнца. Это позволяет в наблюдаемых значениях «увидеть» определенную моду. С точки зрения физики подобная возможность обусловлена линейностью колебаний, т.е. практически отсутствием их взаимодействия. 

Рассмотренные соображения лежат в основе специальных методов, которые позволили исследовать солнечные колебания, или пульсации. Современным наблюдениям доступно множество собственных мод Солнца в области периодов от трех до нескольких десятков минут. Имеющиеся данные наблюдений, однако, не охватывают весь спектр существующих собственных колебаний. Поэтому они не дают возможности полностью воссоздать структуру Солнца. Тем не менее, в сочетании с предположением о гидростатическом равновесии Солнца имеющаяся информация о колебаниях позволяет определить зависимость скорости звука от расстояния до центра Солнца. 

Колебания, обнаруженные на Солнце, являются модами звуковых волн, распространяющихся как вдоль сферической поверхности, так и в глубину (рис. 4.3.1 а). Условия их распространения в значительной степени определяются зависимостью температуры от глубины, поскольку в идеальном газе скорость звука пропорциональна квадратному корню из температуры. 

В стратифицированной атмосфере (когда температура и плотность зависят от высоты) скорость звука должна быть меньше некоторого критического значения. Источники солнечной энергии сосредоточены в центральном ядре размером около 0.1 солнечного радиуса. Поэтому по мере перехода к вышележащим слоям температура постепенно убывает, т.к. общий поток излучения распределяется на большую площадь, пропорциональную квадрату расстоянию от центра. В итоге на единицу площади приходится во столько же раз меньше энергии, и температура уменьшается. Этот ход температуры сохраняется вплоть до наиболее глубоких слоев солнечной атмосферы, называемых фотосферой (сфера света). Над нею температура начинает расти за счет притока энергии, переносимой волновыми движениями, подобно тому, как это происходит в микроволновой печи. В итоге в верхних слоях фотосферы образуется слой с минимальным значением температуры около 4500 К, выше которого начинается рост температуры с высотой. Для акустических волн этот слой температурного минимума оказывается критическим: испытывая рефракцию волны отражаются от него. В итоге область возможного распространения волн ограничена внешними слоями фотосферы и некоторым уровнем в конвективной зоне, причем толщина соответствующего слоя определяется направлением распространения колебаний. Таким образом, специфика внутреннего строения Солнца упрощает рассмотрение его колебаний, а само Солнце оказывается своеобразным сферическим концентрическим резонатором (рис. 4.3.1 б). 
Структура этого резонатора определяет спектр пятиминутных колебаний. Первыми в самом начале 60-х годов были открыты волны, распространяющиеся горизонтально. На основании этих данных предположили, что колебания носят поверхностный и чисто локальный характер. В конце 60-х годов выяснилось, что на крупных масштабах фаза волн сохраняется в течение времени больше часа, за которое волна успевает обойти вокруг всего Солнца. Тем самым волны оказались слабозатухающими, и, следовательно, охватывающими все Солнце, т.е. глобальными. Только в конце 70-х годов ХХ века были организованы эксперименты по наблюдению волн, распространяющихся по направлениям, близким к вертикали, т.е. вглубь Солнца. Эти наблюдения стали основой для применения нового подхода к изучению внутреннего строения Солнца на основе анализа пятиминутных колебаний. Есть основания полагать, что, по крайней мере, некоторые волны не затухают за время порядка 10 – 20 суток. 
[image: image9.png]Fny6uHa
pe3oHaTopa

Fny6uHa o
pesoHatopa A

‘ 6
—
1 |1 IR

' Hh " ,m

n .:.,..w ' o "“",,MHIIH H
3 ' 1 '..o ' " H“””l” ““““l
'% n“““““““ M“H”“” ”I 1” |
H — : mm,mmH}H” !
=3 e { i “““ H|
§ _ i il i
c pid ! | . ”“”“mm”“

it st
HnuuHIHHIHIIH il “
i

00 200 100 65 50 40 30

[opu3oHTanbHas ANMHHA BOJHbI (ThIC. KM)




Рисунок 4.3.1. Представление пятиминутных колебаний на Солнце: а) пространственное изображение отдельной моды; б) схема распространения колебаний в конвективной зоне; в) диагностическая диаграмма: зависимость периода колебаний в минутах (ордината) от горизонтальной длины волны в тыс. км (абсцисса); каждая точка – отдельная мода; вертикальный штрих – ошибка измерения, умноженная на 1000; видны последовательности, соответствующие различным порядкам
Собственные моды можно рассматривать как колебания таких частот и длин волн, которые целое число раз укладываются на окружности вокруг Солнца и целое число раз между точками отражения по радиусу (рис. 4.3.1 б). Число узлов моды по радиусу называют ее порядком. Число узлов по замкнутому пути вдоль сферического слоя определяет горизонтальное волновое число моды, обратно пропорциональное горизонтальной длине волны. В зависимости от нее можно изобразить на графике периоды колебаний для мод различных порядков (рис. 4.3.1 в). Аналогичные кривые получаются непосредственно из наблюдений в результате двойного преобразования Фурье по координате и по времени данных наблюдений о флуктуации яркости или скорости в атмосфере Солнца. Модель Солнца уточняется путем сравнения наблюдаемых и теоретических кривых типа изображенных на рис. 4.3.1 в. 

Одним из важнейших результатов гелиосейсмологии является уточнение положения основания конвективной зоны, средняя точка которого оказалась на глубине 0.29 RС т.е. почти точно 200 тыс. км. Другим достижением гелиосейсмологии является восстановление зависимости скорости звука от расстояния до центра Солнца на интервале от 0.2 до, примерно, 0.98 RС. В основном эта информация совпадает с данными так называемой стандартной модели Солнца. Однако важное ее значение заключается в том, что она исключает множество «нестандартных» моделей, предложенных в связи с недостаточностью наблюдаемого потока солнечных нейтрино, проблема объяснения которого все еще остается важной задачей физики и астрофизики. 

Гелиосейсмология является единственной возможностью экспериментального изучения изменения с глубиной на Солнце характера дифференциального вращения. Установлено, что конвективная зона сохраняет дифференциальный характер вращения наружных слоев. Среднее значение угловой скорости на экваторе совпадает с наблюдаемым (около 2·10-6 рад/с). Глубже расположенная лучистая зона вращается с такой же скоростью, однако, не меняющейся с широтой и глубиной, т.е. почти как твердое тело. 

Данные о вращении на расстояниях меньше 0.2RC·от центра ненадежны. Возможно, эти центральные области вращаются с угловой скоростью в 1.5 – 2 раза большей, чем остальные слои. 

4.4
Фотосфера 

Фотосферой называются те слои солнечной атмосферы, в которых образуется видимое излучение, имеющее непрерывный спектр. Таким образом, в фотосфере излучается практически вся приходящая к нам солнечная энергия. Фотосфера видна при непосредственном наблюдении Солнца в белом свете в виде кажущейся его поверхности. Первое, что бросается в глаза при таких наблюдениях,  плавное потемнение солнечного диска к краю. По мере удаления от центра яркость убывает все быстрее и быстрее, особенно на самом краю, который оказывается очень резким. Потемнение диска Солнца к краю объясняется тем, что в фотосфере температура растет с глубиной. Различные точки солнечного диска обычно характеризуются углом Θ, который составляет луч зрения с нормалью к поверхности Солнца в рассматриваемом месте (рис. 4.4.1 слева). В центре диска этот угол равен нулю, и луч зрения совпадает с радиусом Солнца. На краю Θ = 90◦, и луч зрения направлен по касательной к слоям Солнца. Большая часть излучения непрозрачного слоя газа исходит от уровня, находящегося на оптической глубине τ≈1. Когда луч зрения пересекает слои под большим углом Θ, оптическая глубина τ=1 достигается в более внешних слоях, где температура меньше. Вследствие этого интенсивность излучения от краев солнечного диска меньше интенсивности излучения его середины (рис. 4.4.1 справа). Точные измерения распределения яркости по диску Солнца позволяют рассчитывать изменение с глубиной важнейших характеристик фотосферы. 
Поскольку при переходе от центра диска к краю изменяется угол между лучом зрения и нормалью к слоям, уровень τ=1 в различных точках солнечного диска оказывается на различной глубине, если ее измерять вдоль нормали к слоям (т.е. вдоль радиуса Солнца). 
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Рисунок. 4.4.1. Определение положения точки на диске Солнца и объяснение потемнения солнечного диска к краю

Протяженность фотосферы составляет около 180 км, сто соответствует примерно 1/4000 часть солнечного радиуса. Следовательно, существенное изменение плотности происходит в фотосфере на протяжении всего сотен километров. Плотность в фотосфере меняется от 0.1∙10-7 г/см3 в верхних слоях до примерно 5∙10-7 г/см3 в глубоких (земной воздух имеет такую плотность на высотах от 30 до 60 км над уровнем моря). Остальные слои атмосферы Солнца разрежены еще сильнее, давление газа меняется от 5∙102 до 2.5 Па 
Толщина фотосферы, т.е. протяженность слоев, откуда к нам приходит более 90% излучения, наблюдаемого в видимых лучах от центра диска Солнца, менее 200 км, что составляет около 3∙10-4 радиуса Земли. Как показывают расчеты, при наблюдении по касательной к таким слоям их видимая толщина уменьшается в несколько раз, вследствие чего вблизи самого края солнечного диска (лимба) наиболее быстрое падение яркости происходит на протяжении менее 10-4 RС. Поэтому край Солнца кажется исключительно резким. Итак, фотосфера – тонкий непрозрачный слой газа протяженностью в несколько сотен километров, с концентрацией частиц около 1016 – 1017 см-3, температурой 5 – 7 тыс. K и давлением около 0.1 атм. При таких условиях все атомы с небольшими потенциалами ионизации (в несколько вольт, например Na, K, Ca) ионизуются. Остальные элементы, в том числе водород, энергия ионизации которого 13.6 эВ, остаются преимущественно в нейтральном состоянии. Фотосфера – единственный на Солнце слой, где водород почти нейтрален. Однако из-за ионизации атомов практически всех металлов в фотосферных слоях все же имеются свободные электроны. В соответствии с химическим составом фотосферы, их концентрация составляет около 10-4 от концентрации водорода. Эти электроны играют исключительно важную роль: соединяясь с нейтральными атомами водорода, они образуют отрицательные ионы водорода Н-, т.е. атомные системы не c одним, как у обычного водорода, а с двумя электронами. 
Отрицательные ионы водорода образуются в ничтожном количестве: из ста миллионов водородных атомов в среднем только один превращается в отрицательный ион. Ионы Н- обладают способностью поглощать излучение, причем сильнее всего в области длин волн около 8500Å. Поскольку в ближней инфракрасной и видимой областях спектра остальные источники поглощения значительно слабее, ионы Н-, несмотря на свою ничтожную концентрацию, являются основным агентом, определяющим поглощение видимого излучения фотосферным веществом. Во всей области спектра от 4000 до 10000Å коэффициент поглощения почти не меняется с длиной волны (серое вещество) и для T=5600 К с точностью до 10% равен 0.4 г/см2. Поглощая свет, отрицательный ион водорода чаще всего распадается на атом обычного водорода и свободный электрон, приобретающий часть энергии поглощенного кванта. Поглощение или излучение светового кванта может произойти и без разрушения иона Н- в момент его столкновения со свободным электроном, который переходя на другую орбиту, поглощает или излучает соответствующую энергию. Таким образом, тот зеленовато-желтоватый свет, который мы привыкли называть белым и который мощным потоком струится от Солнца, освещая и согревая Землю, рождается в момент приближения к простейшему из всех атомов – водородному – еще одного свободного электрона. 
Наблюдения фотосферы при хороших атмосферных условиях позволяют обнаружить ее тонкую структуру, напоминающую тесно расположенные кучевые облака, наблюдаемые сверху с самолета. Светлые округлые образования называются гранулами, а вся структура – грануляцией (рис 4.4.2). Угловые размеры гранул в среднем составляют не более 1'', что при расстоянии в 1 а.е. соответствует 725 км на Солнце. Каждая отдельная гранула живет в среднем 5 – 10 мин, после чего она распадается, а на ее месте возникают новые. Гранулы окружены темными промежутками, образующими как бы ячейки, или соты. Спектральные линии в гранулах и промежутках между ними смещены соответственно в синюю и красную стороны. Это означает, что в гранулах вещество поднимается, а вокруг них опускается. Скорость этих движений составляет 1 – 2 км/с. Грануляция – наблюдаемое в фотосфере проявление конвективной зоны в масштабе самого верхнего яруса конвективных элементов (ячеек конвекции) с размерами 1 – 2 тысячи километров, расположенного непосредственно под фотосферой. 
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Рисунок 4.4.2. Примеры грануляции на Солнце

4.5
Хромосфера 
В фотосфере плотность вещества быстро уменьшается с высотой. Внешние слои солнечной атмосферы оказываются разреженными еще сильнее, чем фотосфера. В наружних слоях фотосферы, где плотность становится меньше 10-8 г/см3, температура достигает значений ниже 4400 К вплоть до минимальной для всей солнечной атмосферы величины около 4200 К. Выше уровня оптической глубины <10-4 температура снова начинает возрастать. Сначала происходит медленный рост температуры до нескольких десятков тысяч кельвинов, сопровождающийся ионизацией водорода, а затем и гелия. Эта часть солнечной атмосферы называется хромосферой – сферой цвета (см. рис. 4.5.1). 
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Рисунок 4.5.1. Схематический разрез Солнца и его атмосферы

В верхних слоях хромосферы, где плотность падает до 10-14 – 10-15 г/см3, т.е. в каждом кубическом сантиметре находится не более 109 атомов, происходит еще одно, на этот раз весьма резкое, увеличение температуры –  примерно до миллиона кельвинов. Здесь на расстоянии 2 – 3 тыс. км от фотосферы (3∙10-3 RС) начинается самая внешняя и наиболее разреженная часть атмосферы Солнца, называемая солнечной короной. Причиной столь сильного разогрева самых внешних слоев солнечной атмосферы является, по-видимому, энергия акустических (звуковых) волн, которые возбуждаются подфотосферной турбулентной конвекцией. При распространении вверх, в слои с меньшей плотностью, эти волны сильно увеличивают свою амплитуду и превращаются в ударные волны. Ударные волны отличаются от звуковых очень резким перепадом температуры, давления и плотности газа в волне по сравнению с невозмущенной средой. Происходит это потому, что в области сжатия в звуковой волне растут температура и плотность, а следовательно, и скорость распространения звука. Из-за этого волны с большой амплитудой существенно изменяют свою структуру: в области сжатия гребень одной волны наступает на впереди идущую волну, и в итоге образуется резкая граница с примыкающей невозмущенной областью – крутой фронт ударной волны. В области фронта ударной волны часть ее энергии (примерно половина) может непосредственно передаваться отдельным частицам, т.е. переходить в энергию их хаотических тепловых движений. В результате диссипации, которая особенно сильно происходит в хромосфере и короне, их температура увеличивается, причем в хромосфере до 10 – 30 тысяч кельвинов, а в короне до миллиона кельвинов. Практически всюду на Солнце присутствуют магнитные поля, как правило, достаточно слабые (с напряженностью в несколько эрстед). В некоторых областях, называемых активными, они усиливаются до сотен и тысяч эрстед. В магнитном поле распространение волн значительно усложняется, а превращение волн малой амплитуды в ударные происходит быстрее. Фактически при наличии магнитного поля возникают колебания нескольких типов, из которых наибольшей интерес представляют поперечные колебания намагниченного вещества, распространяющиеся вдоль силовых линий магнитного поля. Колебание происходит так, как если бы колебалась сама силовая линия. Эти волны называются волнами Альвена. Их роль также велика в нагревании верхних слоев солнечной атмосферы, особенно в активных областях.  
Интегральная, т.е. по всему спектру, яркость хромосферы в сотни раз меньше, чем яркость фотосферы, хотя в центральных частях сильных линий интенсивность их излучения соизмерима. Фактически из-за большой непрозрачности в центре этих линий наблюдается уже не фотосфера, а вышележащие слои хромосферы. Поэтому для наблюдения хромосферы возможно применение специальных методов, позволяющих выделить слабое ее излучение из мощного потока фотосферной радиации в центральных частях наиболее сильных фраунгоферовых линий. Исторически впервые хромосфера наблюдалась вблизи второго и третьего контактов полных солнечных затмений. Как только Луна полностью закроет фотосферу, вблизи точки контакта вспыхивает блестящий розовый серп хромосферы. Ширина такого серпа дает непосредственное представление о протяженности хромосферы, превышающей 10'', а в линейной мере – несколько тясяч километров. Хромосфера имеет эмиссионный спектр, состоящий из ярких линий. При наблюдении кажется, что они вспыхивают в момент наступления полной фазы затмения. По этой причине спектр хромосферы был назван спектром вспышки. Этот спектр очень похож на спектр Солнца, в котором все линии поглощения заменены на линии излучения, а непрерывный спектр почти отсутствует. Однако в спектре хромосферы линии ионизованных элементов сильнее, чем в спектре фотосферы. Очень сильны в нем также линии гелия, по которым этот элемент и был открыт впервые на Солнце, поскольку в фраунгоферовом спектре они практически не видны. Эти особенности спектра свидетельствуют о росте температуры с высотой в хромосфере. Наиболее интенсивны в спектре хромосферы линии ионизованного кальция, водорода и гелия, в которых хромосфера непрозрачна, в то время как для видимого непрерывного излучения она практически полностью прозрачна. Следовательно, в центральных частях сильных фраунгоферовых линий мы наблюдаем на диске Солнца излучение не фотосферы, а хромосферы. Это обстоятельство лежит в основе важного метода изучения хромосферы: тем или иным путем выделяется очень узкий участок спектра, соответствующий центральной части какой-либо линии (чаще всего Hα водорода или К ионизованного кальция), и Солнце фотографируется в этих лучах. Поскольку к излучению в центральных частях этих линий хромосфера непрозрачна, все наблюдаемые на такой фотографии детали изображения принадлежат хромосфере.

Наблюдая излучение фраунгоферовых линий, можно изучать слои солнечной атмосферы, находящиеся на различной глубине. Чем меньше коэффициент поглощения, т.е. чем прозрачнее вещество, тем более глубокие слои мы можем наблюдать. В спектральных линиях поглощение уменьшается по мере удаления от центра линии. Поэтому в крыльях линий, а также в центральных частях слабых линий можно наблюдать различные по высоте уровни фотосферы, в то время как центральные части сильных линий позволяют изучать хромосферу. При изучении фотографий хромосферы прежде всего обращает на себя внимание ее неоднородная структура, значительно резче выраженная, чем грануляция в фотосфере. Наиболее мелкие структурные образования в хромосфере называются спикулами. Они имеют продолговатую форму, причем вытянуты преимущественно в радиальном направлении. Длина их составляет несколько тысяч километров, а толщина – около одной тысячи километров. Со скоростями в несколько десятков километров в секунду спикулы поднимаются из хромосферы в корону и растворяются в ней. Таким образом, через спикулы происходит обмен веществом между хромосферой и вышележащей короной. Корональное вещество также может опускаться в хромосферу. Спикулы, в свою очередь, образуют более крупную структуру, называемую хромосферной сеткой. Хромосферная сетка лучше всего прослеживается по водородным или кальциевым фильтрограммам Солнца. Она состоит из отдельных ячеек размером от 30 до 60 тыс. км. Границы ячеек хромосферной сетки образованы скоплениями тонкоструктурных элементов, ярких на кальциевых фильтрограммах и в основном темных на водородных. Еще контрастнее сетка видна на фотографиях в сильных линиях в далекой ультрафиолетовой части спектра, например, в резонансной линии λ=304Å ионизованного гелия 
В табл. 4.5.1 приведены результаты расчетов, позволяющие получить более конкретные данные о физических условиях в солнечной атмосфере. В первом столбце этой таблицы – оптическая глубина атмосферы, измеренная для излучения с длиной волны 500 нм, во втором – температура в кельвинах. Затем два столбца логарифмов концентрации всех частиц в 1 см3 (практически это концентрация водорода и свободных электронов) и только свободных электронов. В двух последних столбцах приведены логарифм плотности, выраженной в г/см3, и геометрическая высота над уровнем фотосферы, где τ5000=1, измеренная в км. 
Хромосферная сетка совпадает с характерным полем скоростей, определенным по эффекту Доплера на основании фильтрограмм, полученных в синем и красном крыльях какой-либо сильной фраунгоферовой линии. Движущиеся детали на таких фильтрограммах выглядят по-разному в зависимости от направления и скорости движения. Сравнение фильтрограмм позволяет найти распределение лучевых скоростей газа по изображению. Оказалось, что внутри ячеек хромосферной сетки газ поднимается и растекается к границам, а на самых границах он опускается. Эта структура движений была названа супергрануляцией, поскольку она является следствием крупномасштабных конвективных движений, затрагивающих глубокие слои конвективной зоны. 
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-56
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0

36
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420

	Температурный минимум
10-4
	4180
	15.2
	11.0
	-8.4
	560

	Хромосфера
10-5
10-6
10-7
10-8
	5280

7150

8400

9000
	14.0

11.6

11.1

11.0
	10.9

10.8

10.5

10.5
	-9.6

-12.0

-12.5

-12.6
	840

1580

1900

2000

	Переходный слой
	11000

100000

470000
	10.8

10.1

9.3
	10.5

9.8

9.0
	-12.8

-13.5

-14.3
	2200

2300

2400

	Корона
	1200000
	8.1
	7.8
	-15.5
	140000


Таблица 4.5.1. Модель солнечной атмосферы

4.6
Корона 

Солнечная корона – самая внешняя и очень разреженная часть атмосферы Солнца, продолжающаяся в виде движущейся от Солнца плазмы – солнечного ветра – в межпланетное пространство (рис. 4.6.1). Корона – замечательный объект для демонстрации возможностей современной всеволновой астрономии: видимое излучение короны в прошлом изучалось только во время полных солнечных затмений, да и то только вблизи Солнца, в течение общего времени порядка часа. Зато радиоизлучение можно регистрировать непрерывно, а на метровых волнах даже сквозь облака и на больших удалениях от Солнца. С развитием внеатмосферных методов появилась возможность непосредственно получать изображение всей короны в рентгеновских лучах. 

[image: image15]
Рисунок 4.6.1. Солнечная корона (снимок получен S. Koutchmy 31 июля 1981 г.) 

Яркость короны в миллион раз меньше яркости фотосферы и примерно равна поверхностной яркости Луны. Поскольку вблизи Солнца Луна не видна, невооруженным глазом наблюдать солнечную корону можно только во время полной фазы солнечных затмений. Вне затмений с поверхности Земли корону наблюдают при помощи специальных телескопов – коронографов. В этих приборах устраивается искусственное затмение Солнца и максимально устраняется рассеянный свет неба и самого инструмента. Корона не имеет резких очертаний и обладает неправильной формой, сильно меняющейся со временем. Об этом можно судить, сопоставляя ее фотографии, полученные во время различных затмений. Яркость короны уменьшается в десятки раз при удалении от края Солнца на величину его радиуса. Изменение яркости в ≈2.7 раз происходит на протяжении порядка 1010 см, т.е. около RС/7 (шкала высоты). 
Наиболее яркую часть короны, удаленную от лимба не более чем на 0.2 – 0.3 радиуса Солнца, принято называть внутренней короной, а остальную, весьма протяженную часть – внешней короной. Важной особенностью короны является ее лучистая структура. Лучи бывают разной длины, вплоть до десятка и более солнечных радиусов. Внутренняя корона также богата структурными образованиями, напоминающими дуги, шлемы и отдельные облака (корональные конденсации). Особенно характерна структура, временами наблюдаемая у полюсов: короткие прямые лучи образуют так называемые полярные щеточки. 
Спектр короны обладает рядом важных особенностей. Основой его является слабый непрерывный фон с распределением энергии, в точности повторяющим распределение энергии в непрерывном спектре Солнца. На фоне этого непрерывного спектра во внутренней короне наблюдаются яркие эмиссионные линии, интенсивность которых уменьшается по мере удаления от Солнца. Большинство из этих линий не удается получить в лабораторных спектрах. Во внешней короне наблюдаются фраунгоферовы линии солнечного спектра, отличающиеся от фотосферных большей остаточной интенсивностью. Излучение короны поляризовано, причем в пределах расстояния до 0.5 RС от края Солнца степень поляризации увеличивается примерно до 50%, а на больших расстояниях она снова уменьшается. Подобное распределение энергии в непрерывных спектрах короны и фотосферы говорит о том, что излучение короны является рассеянным светом фотосферы. Поляризованность этого света позволяет установить природу частиц, на которых происходит рассеяние. Столь сильную поляризацию могут вызвать только свободные электроны. Известно, что излучение, рассеянное на свободных электронах под углом 90◦ к направлению падающих лучей, полностью поляризовано. Поскольку вдоль луча зрения расположены участки короны, которые рассеивают падающее на них излучение фотосферы не только под углом 90◦, но и под другими углами (рис. 4.6.2), наблюдаемая суммарная поляризация оказывается частичной. С удалением от Солнца оно видно из данной точки под меньшим углом, и угол рассеяния в среднем оказывается ближе к 90◦. Поэтому с увеличением расстояния от лимба степень поляризации должна возрастать, что и наблюдается во внутренней короне. Однако во внешней короне это увеличение сменяется уменьшением, что говорит о наличии неполяризованной части излучения, относительная доля которой растет с высотой. Природу этого неполяризованного излучения мы рассмотрим ниже. 
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Рисунок 4.6.2. Рассеяние фотосферного излучения на свободных электронах в короне 

Четкая угловая зависимость степени поляризации излучения, рассеянного на свободных электронах, позволяет рассчитать число рассеивающих частиц на различных расстояниях от Солнца и найти распределение плотности вещества в короне. Действительно, в каждой точке наблюдаемой на небе короны яркость пропорциональна числу свободных электронов на луче зрения. Один свободный электрон рассеивает примерно 10-24 долю излучения, приходящегося на площадку в 1 см2. Так как яркость короны составляет 10-6 от фотосферной, то в столбике короны сечением в 1 см2 вдоль луча зрения должно находиться 10-6/10-24=1018 свободных электронов. При шкале высоты 1010 см это означает, что в среднем в 1 см3 вещества короны должно находиться 108 свободных электронов. 
Появление этих свободных электронов может быть вызвано только ионизацией вещества. Однако ионизованный газ (плазма) в целом должен быть нейтрален. Следовательно, концентрация ионов в короне также должна быть порядка 108 см-3. Большая часть этих ионов возникает в результате ионизации наиболее обильного на Солнце элемента – водорода. Вместе с тем нейтрального водорода в короне не должно быть, так как в ее эмиссионном спектре линии водорода полностью отсутствуют. Таким образом, общая концентрация частиц в короне должна равняться сумме концентраций ионов и свободных электронов, т.е. должна быть порядка 2∙108 см-3. Эмиссионные линии солнечной короны, расположенные в видимой и близкой инфракрасной области спектра, принадлежат обычным химическим элементам, но находящимся в очень высоких степенях ионизации. Наиболее интенсивна зеленая корональная линия с длиной волны 5303 Å, испускаемая ионом FeXIV, т.е. атомом железа, лишенным 13 электронов. Другая интенсивная линия – красная корональная (λ = 6374 Å) – принадлежит атомам девятикратно ионизованного железа FeX. Остальные эмиссионные линии отождествлены с ионами FeXI, FeXIII, NiXIII, NiXV, NiXVI,CaXII, CaXV, ArX и др. Корональные линии являются запрещенными. Их возникновение в спектре короны говорит о чрезвычайной разреженности ее вещества. Для образования высокоионизованных корональных ионов нужны большие энергии в сотни электрон-вольт (например, потенциал ионизации FeX составляет 233 В, FeXIV – 335 В, CaXV – 814 В). Для сравнения напомним, что для отрыва единственного электрона от атома водорода требуется энергия всего в 13.6 эВ. 
В излучении Солнца (фотосферы) нет фотонов, способных вызвать сильную ионизацию вещества в короне, ее собственное излучение также ничтожно. Поэтому причиной ионизации являются столкновения атомов, прежде всего со свободными электронами. Энергия этих электронов составляет сотни электрон-вольт, а их скорость достигает многих тысяч километров в секунду.
Температуры короны приближается к миллиону кельвинов. Высокая скорость электронов короны, рассеивающих солнечный свет, объясняет почему при этом в непрерывном спектре внутренней короны не наблюдаются фраунгоферовы линии: они полностью «размываются» вследствие очень сильного расширения, связанного с доплеровским эффектом от быстро движущихся электронов. Таким образом, солнечная корона представляет собой разреженную плазму с температурой порядка миллиона кельвинов. Такая плазма сильно излучает в рентгеновском диапазоне спектра, что мы рассмотрим ниже. Следствием высокой температуры короны является уже отмечавшаяся огромная ее протяженность, составляющую сотни тысяч километров.

Излучение солнечной короны, не связанное с рассеянием на свободных электронах, имеет иную природу. Оно является причиной появления во внешней короне фраунгоферовых линий, почему ее и называют фраунгоферовой короной. Она не имеет отношения к солнечной атмосфере и представляет собой свет Солнца, рассеянный на мелких межпланетных пылинках, расположенных в околосолнечном пространстве. Рассеивая свет, эти пылинки очень слабо его поляризуют. Они обладают свойством большую часть падающего на них излучения рассеивать под малыми углами к первоначальному направлению лучей (рис. 4.6.3). Поэтому максимальная наблюдаемая интенсивность рассеяния на пылинках возникает в пространстве между Землей и Солнцем, создавая вблизи него впечатление «ложной короны». Это свечение можно видеть и на больших расстояниях от Солнца в виде зодиакального света, наблюдаемого в темные безлунные ночи весной и осенью в южных широтах вскоре после захода или незадолго перед восходом Солнца. В это время эклиптика высоко поднимается над горизонтом и становится заметной проходящая вдоль нее светлая полоса. По мере приближения к Солнцу, находящемуся под горизонтом, свечение усиливается, а полоса расширяется, образуя треугольник. С увеличением углового расстояния от Солнца яркость зодиакального света уменьшается, но в виде едва заметной полосы оно иногда прослеживается вдоль всей эклиптики. В области неба, противоположной Солнцу (антисолнечная область), яркость зодиакального света слегка возрастает, образуя эллиптическое туманное пятно, называемое противосиянием. Оно обусловлено тем, что пылинки отражают свет Солнца. 
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Рисунок 4.6.3. Образование фраунгоферовой короны 

Солнечное радиоизлучение отличается переменностью главным образом потому, что оно возникает в короне. Эта переменность усиливается при переходе к низким частотам. Регистрируя наименьшее значение мощности, можно наблюдаемое радиоизлучение разделить на две части: постоянную и переменную}. Первая называется радиоизлучением спокойного Солнца, вторая – радиоизлучением возмущенного Солнца. 
Солнечная корона исключительно прозрачна для видимого излучения, но плохо пропускает радиоволны, которые испытывают в ней сильное поглощение, а также преломление (рис. 4.6.4). Следовательно, солнечная корона должна излучать радиоволны почти как абсолютно черное тело с температурой в миллион кельвинов. Поэтому температуру короны определяют, измеряя яркостную температуру солнечного радиоизлучения. На метровых волнах яркостная температура короны действительно составляет около миллиона кельвинов. На более коротких волнах она уменьшается. Это связано с увеличением глубины выхода излучения из-за уменьшения поглощающих свойств плазмы (рис. 4.6.4 б). Так, например, на сантиметровых волнах излучение беспрепятственно выходит из верхней хромосферы, а на миллиметровых волнах – из средних и нижних ее слоев. 
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Рисунок 4.6.4. Радиоизлучение короны: а – траектория распространения волн с длиной 3 м; б – зависимость яркостной температуры центра солнечного диска от длины волны

Радиометоды позволяют проследить продолжение солнечной короны на огромных расстояниях от Солнца – в несколько десятков радиусов. Это возможно благодаря тому, что ежегодно, в июне, при своем движении по эклиптике Солнце проходит мимо мощного источника радиоизлучения – Крабовидной туманности в созвездии Тельца. Для той же цели используется «просвечивание» короны множеством других, более слабых радиоисточников. При прохождении через солнечную корону радиоволны, принадлежащие этому источнику, рассеиваются на неоднородностях короны. Вследствие этого во время «затмения» Крабовидной туманности внешними частями солнечной короны наблюдается уменьшение радиояркости (т.е. яркости радиоизлучения) источника. Обнаруженные таким путем наиболее далекие от Солнца области короны называют сверхкороной. 
При помощи рентгеновских телескопов, устанавливаемых на космических аппаратах, получаются рентгеновские фотографии Солнца, в настоящее время по своему качеству не уступающие лучшим наземным снимкам Солнца. 
На рентгеновских фотографиях видна корона и Солнце выглядит весьма необычно. Общая картина сильно напоминает распределение радиояркости, получаемое при помощи многоантенных радиоинтерферометров. Привычного резко очерченного круга практически не видно, рентгеновское Солнце имеет неправильную форму с множеством ярких пятен и клочковатой структурой. Вблизи оптического лимба заметно увеличение яркости в виде неоднородного кольца. Особенно яркие пятна наблюдаются над центрами солнечной активности, в областях, где находятся мощные источники радиоизлучения на дециметровых и метровых волнах. Это означает, что рентгеновское излучение возникает, как и радиоизлучение, в основном в солнечной короне. При температуре в несколько миллионов кельвинов рентгеновское излучение короны оказывается во много раз интенсивнее излучения глубже расположенных и менее горячих хромосферы и короны. Поэтому рентгеновские наблюдения Солнца позволяют проводить детальные исследования структуры короны в проекции на диск Солнца. На рентгеновских фотографиях Солнца, полученных, например во время работы американского космического аппарата «Скайлаб» в 1973 г., было обнаружено множество ранее неизвестных образований в солнечной короне. Яркие активные области оказались состоящими из систем тонких протяженных волокон или трубок в виде петель, совпадающих с направлением силовых линий магнитных полей. Трубки магнитного поля заполнены горячей корональной плазмой, нагретой до температуры, превышающей два миллиона кельвинов. Рядом с яркими областями свечения короны часто наблюдаются обширные темные области, не связанные ни с какими заметными образованиями в видимых лучах. Они называются корональными дырами и, по-видимому, связаны с участками солнечной атмосферы, в которых магнитные силовые линии не образуют петель и вытянуты радиально далеко от Солнца. В этих областях происходит усиление истечения плазмы солнечного ветра, оказывающего существенное влияние на геофизические явления. Корональные дыры могут существовать в течение нескольких оборотов Солнца и тем самым вызывать на Земле 27-дневную периодичность тех явлений, которые наиболее чувствительны к корпускулярному излучению Солнца. На рентгеновских фотографиях Солнца можно также заметить сотни ярких точек с размерами не более нескольких тысяч километров, каждая из которых существует в среднем 8 – 10 часов и нередко вспыхивает в течение одной – двух минут. Спектр рентгеновского излучения Солнца в настоящее время изучен уже достаточно подробно. В основном он состоит из эмиссионных резонансных линий многократно ионизованных корональных ионов. Во время солнечных вспышек интенсивность рентгеновского излучения от всего Солнца в мягком диапазоне (λ<10 Å) усиливается в десятки раз. Спектр этого излучения тепловой и соответствует температурам в десятки миллионов кельвинов. Во время сильных вспышек иногда наблюдаются всплески жесткого рентгеновского излучения с длинами волн короче 0.1 Å, длящиеся несколько минут. В это время возникает нетепловое рентгеновское излучение вспышек, обусловленное теми же причинами, что и связанные со вспышками большие всплески радиоизлучения. Изучение рентгеновского излучения вспышек позволяет установить детали процессов, связанные с важнейшими проявлениями солнечной активности. 
Солнечная корона имеет динамическое продолжение далеко за орбиту Земли до расстояний порядка 100 а.е. от Солнца. Об этом свидетельствует обнаруженная слабая поляризация зодиакального света. Кроме того, на основании изучения движения вещества в хвостах комет выяснилось, что из солнечной короны происходит постоянное истечение плазмы со скоростью, постепенно увеличивающейся по мере удаления от Солнца и на расстоянии Земли достигающей 300 – 400 км/с. Это расширение солнечной короны в межпланетное пространство называется солнечным ветром. Исследование межпланетной плазмы, осуществленное при помощи космических аппаратов, позволило непосредственно зарегистрировать вблизи Земли поток протонов и электронов солнечного ветра, соответствующий скорости движения от Солнца порядка нескольких сотен километров в секунду и концентрации частиц 1 – 10 протонов/см3. 
Из корональных дыр исходят более быстрые потоки со скоростями 600 – 700 км/с на расстоянии Земли. Солнечный ветер уносит с собой в межпланетную среду корональное магнитное поле, что приводит к образованию межпланетного магнитного поля. Вследствие вращения Солнца силовые линии этого поля закручиваются в спираль. При этом полярность поля сохраняет то же значение, что и в активных областях, явившихся дополнительным источником солнечного ветра. Вследствие этого межпланетное поле имеет своеобразную секторную структуру чередующейся полярности магнитного поля. Чаще всего наблюдаются два или четыре сектора, вращающихся вместе с Солнцем. Поток солнечного ветра является сверхзвуковым течением. Поэтому при встрече с препятствиями в виде планет или их магнитных полей образуются ударные волны. 

5.
АКТИВНЫЕ ОБРАЗОВАНИЯ В СОЛНЕЧНОЙ АТМОСФЕРЕ

5.1
Основные сведения 

Временами в солнечной атмосфере возникают быстро меняющиеся активные образования, резко отличающиеся от окружающих невозмущенных областей, свойства и структура которых совсем или почти совсем не меняются со временем. В фотосфере, хромосфере и короне проявления солнечной активности весьма различны. Однако все они связаны общей причиной. Такой причиной является магнитное поле, усиление и изменение которого всегда сопровождается возникновением активных образований. Часть солнечной атмосферы, где происходят такие изменения, называется активной областью. Возникновение активной области является развитием структур невозмущенной атмосферы и, в первую, очередь ячеек хромосферной сетки. 
В свою очередь, структура всей солнечной атмосферы, как невозмущенной, так и возмущенной (активной), тесно связана с конвективной зоной. Рис. 5.1.1 схематически изображает эту связь. Структурные элементы конвекции возникают в масштабах локальной шкалы высоты, пропорциональной температуре. Поэтому наибольшего размера так называемые гигантские ячейки достигают у нижнего основания конвективной зоны. По размерам они близки к общей ее протяженности. 

Самые верхние слои конвективной зоны имеют структуру с размерами порядка 1000 км, подобную фотосферной грануляции. Место между этими крайними по масштабам структурами занимают супергранулы, верхние части которых проявляют себя в виде хромосферной сетки, уплотнения на границах которой соответствуют области возникновения спикул. Происхождение и причина изменения магнитных полей на Солнце не вполне ясны. С одной стороны, магнитные поля могут быть сконцентрированы в каком-либо слое Солнца (например, у основания конвективной зоны). С другой стороны, они могут периодически усиливаться в результате своеобразного процесса, напоминающего возбуждение магнитного поля в динамо-машине (магнитное динамо). Вследствие явления индукции плазма, как правило, не может перемещаться поперек силовых линий магнитного поля, но свободно течет вдоль них. Поэтому в большинстве случаев космической плазмы в зависимости от соотношения между энергиями магнитного поля и макроскопических движений плазма либо течет вдоль силовых линий сильного магнитного поля, либо увлекает в своем движении силовые линии слабого магнитного поля. В первом случае говорят, что плазма как бы “приклеена” к силовым линиям магнитного поля, во втором – о “вмороженности” поля в плазму. 
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Рисунок 5.1.1. Схема строения внешних слоев Солнца 

5.2
Пятна

Наиболее известным и легче всего наблюдаемым проявлением солнечной активности являются  солнечные пятна, как правило возникающие целыми  группами. Появление  группы солнечных пятен – важнейший признак начала развития активной области. 

Отдельное солнечное пятно появляется в виде крошечной поры, едва отличающейся от темных промежутков между гранулами. Через день пора развивается в круглое темное пятно с резкой границей, диаметр которого постепенно увеличивается вплоть до размеров в несколько десятков тысяч километров (рис. 5.2.1). Это явление сопровождается плавным увеличением напряженности магнитного поля, которое в центре крупных пятен достигает нескольких тысяч эрстед. Магнитное поле пятен измеряют по зеемановскому расщеплению магниточувствительных линий в его спектре. 
Отдельные пятна группы преимущественно появляются на западном и восточном краях области, где сильнее других развиваются два пятна --  ведущее (западное) и  хвостовое (восточное). Магнитные поля обоих главных пятен и примыкающих к ним мелких всегда обладают противоположной полярностью, поэтому такую группу пятен называют  биполярной. Через три-четыре дня после появления большого пятна вокруг него возникает менее темная  полутень, имеющая характерную радиальную структуру. Она окружает центральную часть пятна, называемую тенью. С течением времени площадь, занимаемая группой пятен, постепенно возрастает, достигая наибольшего значения примерно на десятый день. После этого пятна начинают постепенно уменьшаться и исчезать, сначала наиболее мелкие из них, затем хвостовое (предварительно распавшись на несколько пятен), наконец, ведущее. В целом весь этот процесс длится около двух месяцев, однако многие группы солнечных пятен не успевают пройти всех описанных стадий и исчезают раньше. Центральная часть пятна (тень) только кажется черной из-за большой яркости фотосферы. На самом деле в центре пятна яркость уменьшена только раз в десять, а яркость полутени составляет примерно 3/4 яркости фотосферы. На основании закона Стефана-Больцмана это означает, что температура в пятне на 2 – 2.5 тыс. К меньше, чем в фотосфере.
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Рисунок 5.2.1. Солнечное пятно с развитой полутенью 

Понижение температуры в пятне объясняется влиянием магнитного поля. Магнитное поле, особенно если оно сильное, тормозит движение вещества, происходящее поперек силовых линий. Поэтому в конвективной зоне в области пятна ослабляется циркуляция газов, которая переносит из глубины наружу существенную часть энергии. В результате температура пятна оказывается меньше, чем в невозмущенной фотосфере. Большая концентрация магнитного поля в тени ведущего и хвостового пятна наводит на мысль, что основная часть магнитного потока активной области на Солнце заключена в гигантской трубке силовых линий, выходящей из тени пятна северной полярности и входящей обратно в пятно южной полярности (рис. 5.1.1.). Вместе с тем из-за большой проводимости солнечной плазмы и явления самоиндукции магнитные поля напряженностью в несколько тысяч эрстед не могут ни возникнуть, ни исчезнуть за несколько дней, соответствующих времени появления и распада группы пятен. Отсюда можно предположить, что магнитные трубки находятся где-то в конвективной зоне, возможно у ее основания, а возникновение групп солнечных пятен связано с всплыванием этих трубок. Плавучесть трубок обусловлена их расширением из-за дополнительного давления, создаваемого сильным магнитным полем внутри трубки.

5.3
Факелы

Вокруг пятен, особенно наблюдаемых вблизи лимба, видны яркие образования – фотосферные факелы. Они отличаются характерной ячеистой структурой, образованной многочисленными яркими точками – факельными гранулами, сливающимися в цепочки и прожилки. В целом картина напоминает хромосферную сетку, но видимую в белом свете, причем тени пятен оказываются совпадающими с центральными областями отдельных ячеек (рис. 5.3.1). Факелы всегда возникают при небольших усилениях магнитных полей до значений в десятки и сотни эрстед. Они могут существовать и без пятен, чаще всего предваряя их появление, или в качестве остатков активной области. Лучше всего факелы видны на краю солнечного диска (здесь их контраст с фотосферой составляет около 20%), в то время как в центре они почти не заметны. Это означает, что факел горячее соседней невозмущенной области на 200 – 300 K и в целом слегка выступает над уровнем невозмущенной фотосферы. 
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Рисунок 5.3.1. Факелы – ажурные структуры из ярких точек и волокон, напоминающие кружева и образующие яркие площадки 
Возникновение факелов, как и пятен, связано со свойством магнитного поля препятствовать движению ионизованного вещества поперек его силовых линий. Однако, если в случае пятен сильное магнитное поле тормозит мощные конвективные движения, препятствуя переносу энергии из глубины, то более слабое магнитное поле в области факела не может их остановить. Однако оно подавляет мелкие хаотические турбулентные движения, которые для конвекции играют роль трения. В результате конвекция в слабом магнитном поле усиливается, что позволяет горячим газам подняться на большую высоту и перенести больший поток энергии. Таким образом, появление факела связано с усилением конвекции, вызванным слабым магнитным полем. Факелы относительно устойчивые образования. Они без особых изменений могут существовать в течение нескольких недель и даже месяцев, порой занимая значительную долю всей видимой поверхности Солнца. 

Хромосфера над пятнами и факелами увеличивает свою яркость (возмущенная хромосфера), причем контраст между возмущенной хромосферой растет с высотой. Яркие пятна – продолжения фотосферных факелов в хромосферу – заметны на спектрогелиограммах и совпадают по своим очертаниям с положением фотосферных факелов, они называются флоккулами. Контраст яркости флоккула по сравнению с окружающей невозмущенной хромосферой не позволяет непосредственно определить его температуру подобно тому, как это было сделано для пятен на основании закона Стефана-Больцмана. Здесь зависимость сложнее и не является однозначной, так как яркость относится только к узкому участку спектра, соответствующему центральным частям сильных спектральных линий. Ввиду прозрачности хромосферы к излучению в непрерывном спектре, формулы Планка и Стефана-Больцмана не применимы и простой зависимости между яркостью и температурой не существует. Повышенную яркость флоккула в центральных частях сильных линий можно объяснить увеличением плотности вещества в хромосфере в три-пять раз при почти неизменном значении температуры или лишь слабом ее увеличении. 

5.4
Солнечные вспышки

В хромосфере, чаще всего в небольшой области между развивающимися пятнами, особенно вблизи границы раздела полярности сильных магнитных полей, наблюдаются самые мощные и быстро развивающиеся проявления солнечной активности, называемые  солнечными вспышками (рис. 5.4.1). 
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Рисунок 5.4.1. Солнечная вспышка  

В начале вспышки яркость одного из светлых узелков флоккула внезапно возрастает. Часто менее чем за минуту сильное излучение распространяется вдоль длинного жгута или заливает целую область протяженностью в десятки тысяч километров. В видимой области спектра усиление свечения происходит главным образом в спектральных линиях водорода, ионизованного кальция и других металлов. Уровень непрерывного спектра также возрастает, иногда настолько сильно, что вспышка становится заметной на фоне фотосферы в белом свете. Одновременно с видимым излучением сильно возрастает интенсивность ультрафиолетового и рентгеновского, а также радиоизлучения из области вспышки. Во время вспышек наблюдаются самые коротковолновые (т.е. наиболее “жесткие”) рентгеновские спектральные линии и даже в некоторых случаях гамма-излучение. Увеличение (всплеск) всех этих видов излучения происходит за несколько минут. После достижения максимума излучение постепенно ослабевает в течение нескольких десятков минут. Помимо увеличения яркости во время вспышек наблюдаются мощные движения газов, а также выбросы облаков плазмы в виде отдельных конденсаций и “брызг”. 
Все перечисленные явления объясняются выделением большого количества энергии неустойчивой плазмы, находящейся в области очень неоднородного магнитного поля. В результате сложного процесса взаимодействия магнитного поля и плазмы значительная часть энергии магнитного поля переходит в тепло, нагревая газ до температуры в десятки миллионов кельвинов, а также идет на ускорение отдельных облаков плазмы. Одновременно с ускорением макроскопических облаков плазмы относительные движения плазмы и магнитных полей приводят к ускорению отдельных частиц до высоких энергий: электронов до десятков килоэлектрон-вольт и протонов до десятков мегаэлектрон-вольт. Хотя их энергии заметно меньше, чем у галактических космических лучей, поток этих солнечных космических лучей больше и они оказывают существенное воздействие на верхние слои атмосферы Земли и ее магнитное поле, о чем речь пойдет в следующей главе. Весь процесс имеет характер взрыва, сопровождающегося сильным сжатием вещества в некотором объеме хромосферы. Общее количество энергии, выделяющейся в виде оптического, ультрафиолетового, рентгеновского и радиоизлучения, а также идущей на ускорение плазмы и отдельных частиц, достигает 10 28 – 10 32 эрг (10 21 – 10 25 Дж). Примерно половину этой энергии уносят межпланетные выбросы плазмы и ударные волны, а четверть – движения хромосферного вещества. Остальную энергию более или менее поровну делят солнечные космические лучи и рентгеновское, ультрафиолетовое и оптическое электромагнитное излучение. Помимо “мягких” космических лучей во время вспышек образуются и менее энергичные частицы. Образуемые ими облака и корпускулярные потоки выбрасываются в межпланетное пространство со скоростями 500 – 1000 км/с. Корпускулярное излучение вспышек объясняет их мощные рентгеновское и радио-излучения, которое отличается от упоминавшегося выше теплового излучения очень горячего газа и называются  нетепловыми. Во-первых, наблюдаемое через несколько минут после начала вспышки усиление рентгеновского излучения с длинами волн в несколько ангстремов возникает из-за торможения быстрых электронов космических лучей в магнитных полях активной области и в результате столкновений с частицами вещества хромосферы. Во-вторых, вскоре после вспышек наблюдается очень сильное (иногда в миллионы раз) увеличение мощности солнечного радиоизлучения на некоторой частоте, которая постепенно уменьшается со временем. Причиной этого всплеска радиоизлучения являются происходящие с теми же частотами колебания плазмы, хромосферы и короны, вызванные прохождением через них космических лучей. Частоты этих колебаний уменьшаются по мере проникновения потока частиц, порожденных вспышкой, в более верхние слои хромосферы и короны. Из всех активных образований на Солнце вспышки выделяются своей способностью сильно воздействовать на геофизические явления.

5.5
Протуберанцы

Активными образованиями, наблюдаемыми в короне, являются  протуберанцы. По сравнению с окружающей их короной это более плотные и холодные облака, светящиеся примерно в тех же спектральных линиях, что и хромосфера. Они бывают весьма различных форм и размеров. Чаще всего они имеют вид длинной плоской плиты, расположенной почти перпендикулярно к поверхности Солнца. Поэтому в проекции на солнечный диск (на фильтрограммах) протуберанцы выглядят в виде изогнутых  волокон. Протуберанцы –  очень крупные образования в солнечной атмосфере, их длина достигает сотен тысяч километров, хотя ширина не превышает 6000 – 10000 км. Нижние их части сливаются с хромосферой, а верхние простираются на десятки тысяч километров в корону. Однако встречаются протуберанцы и значительно больших размеров (рис. 5.5.1.). 
Через протуберанцы постоянно происходит обмен веществом между хромосферой и короной. Об этом свидетельствуют часто наблюдаемые движения как самих протуберанцев, так и связанных с ними потоков и струй, происходящие со скоростями в десятки и сотни километров в секунду. Возникновение, развитие и движение протуберанцев тесно связаны с эволюцией групп солнечных пятен. На первых стадиях развития активной области, вскоре после возникновения пятен образуются короткоживущие и быстро меняющиеся протуберанцы вблизи пятен. На более поздних стадиях возникают устойчивые спокойные протуберанцы, существующие без заметных изменений в течение нескольких недель и даже месяцев, после чего внезапно может наступить стадия активизации протуберанца, проявляющаяся в возникновении сильных движений, выбросов вещества в корону и появлении взрывающихся эруптивных протуберанцев. 
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Рисунок 5.5.1. Спокойный протуберанец

Внешний вид солнечной короны тесно связан с проявлением активности в более низких слоях атмосферы. Над пятнами наблюдаются характерные образования в виде изогнутых лучей, напоминающие кусты, а также уплотнения коронального вещества в виде округлых облаков – корональные конденсации. Над факелами видны целые системы прямолинейных, слегка волнистых лучей. Протуберанцы обычно бывают окружены дугами и шлемами из уплотненного вещества короны. Все эти образования над пятнами, факелами и протуберанцами часто переходят в длинные лучи, простирающиеся на расстояния многих радиусов Солнца и особенно хорошо заметные на рентгеновских фотографиях Солнца. 

Корональные транзиенты – недавно возникший термин. Он характеризует быстропротекающие изменения корональных структур (арок, корональных лучей и др.), а также возникновение новых динамических структур в виде быстро движущихся от Солнца корональных облаков и уплотнений ( корональные выбросы массы). Все эти явления, как правило, связаны со вспышками или взрывами эруптивных протуберанцев. Транзиенты наблюдаются по излучению в корональных линиях, в рентгене и даже в белом свете во время солнечных затмений. Большое количество таких наблюдений было произведено с космического аппарата «Skylab» (США) и с Международной солнечной и гелиосферной обсерватории SOHO. Транзиенты, возникшие вследствие мощных плазменных выбросов во время взрывной фазы сильных солнечных вспышек, распространяются со скоростями до 1500 км/с. Транзиенты могут возникать в результате активизации протуберанцев и последующего их выброса в корону – тогда их скорости меньше, до 800 км/с. 

5.6
Центр солнечной активности

Все рассмотренные активные образования в солнечной атмосфере тесно связаны между собой. Возникновение факелов и флоккулов всегда предшествует появлению пятен. Вспышки возникают во время наиболее быстрого роста группы пятен или в результате происходящих в них сильных изменений. В то же время возникают протуберанцы, которые часто продолжают долгое время существовать после распада активной области. Совокупность всех проявлений солнечной активности, связанных с данным участком атмосферы и развивающихся в течение определенного времени, часто называют центром солнечной активности. Структура короны также определяется расположением и движением в ней силовых линий магнитного поля, выходящих из центров активности и проникающих иногда на большие расстояния в корону. 

6. 
ЭВОЛЮЦИЯ АКТИВНЫХ ОБЛАСТЕЙ НА СОЛНЦЕ
6.1 
Магнитные поля и основные физические параметры активных областей 

В настоящее время под активной областью понимается совокупность всех явлений, связанных с возникновением, развитием и распадом области концентрированного магнитного поля, заметно превышающего среднее по поверхности Солнца. Магнитный поток отдельной активной области, составляющий ~1021 – 1023 Мкс на площади до ~2•1020 см2, сравним со средним полным магнитным потоком через поверхность Солнца (~6•1022 см2). Наличие на Солнце сильных магнитных полей стало известно после открытия Хейлом в 1908 г. магнитных полей солнечных пятен (Hale, 1913; Hale and Nicholson, 1938) напряженностью 2 000 – 3 000 Гс
 Обнаружение того факта, что гигантская часть магнитного потока за пределами пятен сконцентрирована в дискретных элементах с напряженностью 1 000 – 3 000 Гс, было сделано лишь недавно (Zwaan, 1981; Stenflo, 1989). До сих пор является дискуссионным вопрос о существовании между этими дискретными элементами слабого фонового поля в несколько гаусс. Дискретные магнитные элементы образуют иерархию, в которой свойства элемента зависят в основном от его полного магнитного потока (Zwaan, 1981). Пятна (магнитный поток пятен с полутенью составляет 5•1020 – 3•1022 Мкс), поры (2•1019 – 3•1020 Мкс) и магнитные узелки (~1019 Мкс) находятся только в активных областях, а элементы филигри (5•1017 Мкс) встречаются и в спокойных областях, но в активных областях их пространственная плотность выше (Mehltretter, 1974; Обридко, 1985). Факелы, состоящие из элементов филигри, находятся в активных областях. Границы активной области часто отождествляют с границами факелов. Считается, что на ранних стадиях развития активной области все или почти все магнитные элементы связаны общей магнитной конфигурацией, замкнутой выше фотосферы, и обычно называемой областью нового магнитного потока. 

Активная область кроме сильного магнитного поля включает в себя и не менее сложное и тонкоструктурное поле скоростей движения вещества, а также поле излучения, распределения плотности и давления, токовую систему, потоки ускоренных частиц и т.д., при этом активная область охватывает все слои солнечной атмосферы от фотосферы до короны (К. де Ягер; 1962; Зирин, 1969; Витинский и др., 1986). 

6.2 
Представления о возникновении и развитии активных областей 

Обычно сценарий развития активной области описывается следующим образом. Вначале возникает область нового магнитного потока, иногда называемая областью всплывающего магнитного потока, – биполярная пара ярких компактных факелов, элементы противоположной полярности которого соединяют арочные волокна в хромосфере (Bruzek, 1967). Магнитный поток появляется и усиливается между расходящимися в противоположные стороны факелами (Zwaan, 1981). После появления факела через 1 – 2 дня возникают поры, а вслед за ними и пятна, которые разрастаются за счет слияния с порами и факелами той же полярности, что и они сами, и за счет расширения собственной тени (Vrabec, 1974.; Гопасюк, 1967; Гопасюк, 1965). За несколько дней формируется и появляется в фотосфере большая часть магнитного потока области, и наступает максимум в развитии активной области, при этом ведущая часть (западная) обычно находится несколько ближе к экватору, а магнитная ось активной области, соединяющая наибольшие ведущее и хвостовое пятна,  несколько наклонена к экватору (до 15˚). В короне над активной областью наблюдается яркая корональная конденсация. Вслед за максимумом развития активной области начинается распад ее пятен, при этом самым долгоживущим оказывается главное ведущее пятно. Область факелов расширяется, а сами они образуют усиленную супергрануляционную сетку, которая становится все слабее и слабее, остатки же соседних активных областей могут сливаться, образуя униполярные области крупномасштабного магнитного поля. 

Вышеизложенный сценарий эволюции активных областей был изучен, в основном, по легко наблюдаемым группам пятен. По их наблюдениям в Цюрихской обсерватории была разработана классификация групп пятен, основанная на определении характерных стадий их жизни (Вальдмайер, 1950; Брей и Лоухед, 1967). В основу цюрихской классификации легла эволюционная классификация групп пятен Вальдмайера, который впервые сделал вывод о том, что число вспышек в активной области сильно зависит от стадии развития области и что вспышечная активность значительно выше в первые дни жизни группы, когда происходит появление нового магнитного потока и площадь группы быстро растет (Waldmeier, 1955). 

На обсерватории Mt. Wilson в 1919 г. Хейлом была разработана магнитная классификация групп солнечных пятен, основанная на распределении магнитных полярностей (Hale and Nicholson, 1938), согласно которой группы пятен были разделены на три класса: α – униполярный, β – биполярный,  γ – сложный; впоследствии они были дополнены классом δ – очень сложный. Униполярные конфигурации считаются характерными для окончания жизни биполярных групп, когда пятна одной полярности уже исчезли. Биполярные группы пятен обычно считаются результатом выхода из глубины в фотосферу магнитной трубки, изогнутой в форме арки (см. например: Martres et al, 1974; Витинский, Ихсанов, 1964). Помимо классов β и  γ существует и промежуточный класс βγ, характеризуемый отсутствием четко выраженной линии раздела полярностей; к этому же классу относится и случай, когда ведущее и хвостовое главные пятна окружены небольшими пятнами противоположной полярности. Группы пятен класса γ являются сложными, в которых полярности распределены нерегулярно, в полутени пятен одной полярности могут находиться вкрапления другой полярности, а в группах класса δ наблюдаются столь сложные переплетения магнитных полей противоположных полярностей, что не приходится и говорить о возможности выделения областей пятен той или иной полярности. Число таких групп мало, но к ним относятся наиболее вспышечно-активные и крупные. Для определения магнитного класса группы пятен используются наблюдения пятен (например, в белом свете или в линии Hα), а полярности выделенных пятен определяются с помощью магнитографа. Необходимо отметить, что при определении магнитного класса той или иной группы пятен огромную роль играет опыт и характер наблюдателя, т.к. методика выделения классов групп пятен является во многом субъективной, а понятие сложности группы определяется не какой бы то ни было численной характеристикой, а лишь описательно. 

Наиболее распространенное описание появления активных областей основано на гипотезе о всплывании магнитного поля в слои, доступные наблюдениям, в виде сформированных магнитно-силовых трубок. Эту гипотезу поддерживает тот факт, что основная часть магнитного потока появляется за короткий интервал времени – обычно несколько суток. Для того, чтобы поле в поверхностных слоях могло концентрироваться в жгуты с характерной наблюдаемой напряженностью 2•103 Гс необходима энергия ~105 эрг/см3, а энергия движения в поверхностных слоях составляет лишь ~(1(2)•103 эрг/см3 (Обридко, 1985). Возникновение биполярной группы пятен целый ряд авторов (Витинский и Ихсанов, 1964; Bachmann, 1978; Ермакова, 1985) описывает всплыванием уже готовой петли со скоростью ~102 м/с (Ambroz and Kononovich, 1994). 

В рамках модели Пиддингтона (Piddington, 1981) предполагается, что магнитное поле биполярной активной области существует в конвективной зоне или  глубже в виде жгута перевитых магнитно-силовых трубок напряженностью ~4•103 Гс, непроницаемых для конвективных движений, а равновесие пятна при этом обеспечивается сильной закрученностью трубок. При раскручивании “каната” магнитно-силовых трубок пятно распадается. Вопрос же о природе возникновения этих трубок не затрагивается. Данная концепция сталкивается с очевидными затруднениями с теоретической и  наблюдательной точек зрения. Возникновение пятна сопровождается расширением области сильного поля в его центре (Гопасюк, 1967). Магнитный поток мелкомасштабных узелков магнитного поля растет за счет увеличения их площади и напряженности в них, при этом не наблюдается появления эквивалентного потока противоположной полярности в окрестности этих узелков (Wilson and Simon, 1983), как предполагает модель всплывающей трубки. В работе Бумбы (Bumba, 1983) указаны противоречия модели Пиддингтона (Piddington, 1981) с результатами наблюдений развития групп пятен и говорится о том, что не было найдено не только что подтверждения, но даже и какого-то бы ни было намека на процесс, морфологически напоминающий всплывание трубок или следствия этого всплывания. В этой же работе говорится и о том, что картина возникающего в фотосфере нового магнитного поля повторяет существовавшую ранее супергрануляционную сетку, а при развитии пятна межгранульное пространство расширяется, темнеет и концентрируется вокруг первого появившегося пятна. При формировании активной области в собственных движениях пятен (Anwar, et al., 1993; Sundara, et al., 1998)  чаще проявляются гидродинамические, нежели электромагнитные, силы, а также важную роль играет конвекция. 

В основе модели Майера (Meyer, et al., 1974) формирования пятен лежит учет взаимодействия магнитного поля и супергрануляционных конвективных ячеек: до глубины 104 км супергрануляционные ячейки своими сходящимися потоками на своей периферии  “сжимают” магнитное поле в трубку пятна, а ниже этого уровня силовые линии расходятся и конвекция там полностью подавлена. В наблюдаемых слоях пятно стабилизируется градиентом газового давления и наблюдается отток плазмы от пятна, а в глубоких слоях – втекание. Наличие вокруг пятна кольцевой зоны с малой напряженностью поля – “ров” – подтверждает это явление. Модель Майера также сталкивается с определенными трудностями при ее сопоставлении с наблюдениями. В этой модели устойчивость пятна против желобковой неустойчивости обеспечивается расположением магнитного поля тени в виде расходящегося веера (Meyer, et al., 1974; Meyer, et al., 1977). При всплывании петлеобразной трубки следует ожидать более протяженной и устойчивой полутени в обращенных к центру группы частях трубок, но наблюдения возникающих биполярных групп показывают, что полутень заметно сокращена или вовсе отсутствует в центральной части такой группы.

Модель Паркера (Parker, 1979), называемая автором моделью “спагетти”, также  учитывает взаимодействие магнитного поля и супергрануляционных ячеек: пятно является динамическим скоплением множества отдельных жгутов, наблюдающихся в изолированном состоянии в виде магнитных узелков в фотосфере. Трубки одинаковой полярности слипаются и сливаются под действием эффекта Бернулли, а далее под действием разности давлений внутри и вне трубки они удерживаются в состоянии равновесия; трубки расходятся в глубоких слоях, и вещество втекает в пространство между ними, что за счет эффекта Бернулли и помогает удерживать систему таких трубок в равновесии. За счет подавления конвекции в нижних слоях пятна должен происходить сильный нагрев, и за счет перегрева (Parker, 1976) внутреннее давление в трубке превысит внешнее, и пятно быстро распадется. Проблема дефицита потока тепла в пятне не решена до сих пор (Обридко, 1985), хотя уже давно была выдвинута гипотеза о возможном переходе лучистой энергии в пятне в энергию магнитного поля (Гуревич и Лебединский, 1945). В монографии Паркера (Паркер, 1982а и 1982б) изложена картина структуры и динамики магнитного поля Солнца, основанная на гипотезе о всплывании участков генерируемого в основании конвективной зоны общего тороидального поля Солнца и предполагающая свободный выход поля с его поверхности, но в своих дальнейших работах Паркер (Parker, 1984 b) указал на затруднения его же собственной ранее высказанной гипотезы возникновения активных областей. Одно из таких затруднений состоит в отсутствии признаков выноса с солнечной поверхности довольно большого магнитного поля активных областей, что может быть объяснено предположением о погружении магнитного потока активной области, например на фазе ее распада (Ермакова, 1985), или же отказом от гипотезы всплывания из глубины конвективной зоны трубок концентрированного магнитного поля (Bumba, 1983; Akasofu, 1984; Wilson, 1985). 

Проблема происхождения активных областей может рассматриваться лишь в связи с проблемами происхождения и эволюции циклически изменяющегося крупномасштабного магнитного поля Солнца (Altschuler, et al., 1974) и его взаимодействия с конвекцией и дифференциальным вращением. Конвективная зона Солнца – гигантская тепловая машина по преобразованию тепловой энергии в энергию движения конвективных элементов для обеспечения вывода этой энергии на поверхность – имеет три яруса, отражениями которых в фотосфере являются грануляция, супергрануляция и гигантская грануляция, при этом каждый из указанных ярусов конвекции состоит из структурных образований с характерными пространственными и временными масштабами и скоростями движений вещества (Каплан и др., 1977). Эволюцию активных областей и отдельных пятен определяют фотосферные поля скоростей указанных структурных элементов. При рассмотрении происхождения активных областей одним из наиважнейших является вопрос о том, первично ли магнитное поле активных областей по отношению к крупномасштабному полю Солнца. Согласно теории Бэбкока-Лейтона (Babcock, 1962; Leighton, 1964) крупномасштабное магнитное поле Солнца образуется из диффундирующих остатков магнитных полей активных областей. Наблюдения не подтвердили эту точку зрения. Было обнаружено, что крупномасштабное магнитное поле Солнца систематически меняется в течение 22-летнего цикла (McIntosh, 1980). Этот и многие другие результаты (например, McIntosh, 1982; Howard and La Bonte, 1980; Stepanyan, 1983; Martres et al, 1973; Martres et al, 1982) привели Акасофу (Akasofu, 1984) к гипотезе о том, что активные области образуются в результате действия механизма динамо, связанного со сдвиговыми и вихревыми движениями в фотосфере; именно эти движения формируют из слабого фонового магнитного поля петельные структуры. Связь теории динамо с современными наблюдательными данными хорошо описана в работе Цвана (Zwaan, 1996).

Вывод о фундаментальной роли турбулентной диффузии в формировании солнечных магнитных полей (Leighton, 1964) был сделан из факта значительного превышения над продолжительностью 22-летнего цикла характерного времени эволюции крупномасштабных магнитных структур в условиях высокой электропроводности солнечной плазмы. При образовании трубки концентрированного магнитного поля, по предположению Паркера (Паркер, 1982а), сильное понижение температуры в опускающемся потоке внутри силовой трубки, сопровождаемое  динамическим понижением давления при увеличении скорости потока, приводит к необычайно сильному сжатию поля. Б.А. Тверским (Тверской, 1966) был предложен механизм локального атмосферного динамо для объяснения природы магнитного поля активных областей; в дальнейшем (Гетлинг и Тверской, 1968) было показано, что тороидальные вихри в проводящей жидкости при больших значениях магнитного числа Рейнольдса могут существенно усиливать начальное поле, причем усиленное поле сохраняет регулярное распределение в пространстве. Стремясь объяснить наблюдаемые возрастания и уменьшения магнитного потока от магнитного узелка, происходящие без изменений в поле противоположной полярности, Вилсон (Wilson, 1985) получил увеличение концентрации магнитного потока в одной области с соответствующим уменьшением в других областях, представляющее собой эффект индукции, которое при определенных условиях может привести к возникновению нового магнитного потока.

Вышеизложенные новые факты были учтены в модели образования активных областей Мак-Интоша и Вилсона (McIntosh and Wilson, 1985), которая основывается на эффекте выталкивания гигантскими ячейками конвективной зоны магнитного потока общего тороидального поля Солнца. Выталкиваемый выше уровня гигантских конвективных ячеек поток формирует крупномасштабное магнитное поле, а выталкиваемый ниже – скручивается в жгут, на котором формируется петля в области восходящего потока гигантских ячеек. Конфигурации и масштабы активных областей определяются взаимодействием этой петли с ячейками размера меньше гигантских, но больше супергрануляционных ячеек. Эта модель хорошо описывает появление активных областей в солнечном цикле и изменения фонового магнитного поля, но  содержит допущения о механизме концентрации магнитного поля в жгуты и о характере конвекции. Также была установлена связь вспышек с классом активной области Мак-Интоша (Bornmann and Shaw, 1994).

Процесс возникновения и развития сильных магнитных полей в солнечных активных областях не ясен даже в своих основных чертах. В этой связи весьма многообещающими оказываются идеи локального динамо (Тверской, 1966; Гетлинг и Тверской, 1968; Wilson, 1985), хорошо согласующиеся с выводами о флуктационном характере солнечных локальных магнитных полей (Ермакова, 1985). Привлекательными выглядят идеи синергетического подхода к анализу эволюции активных областей (Могилевский, 1981), основанного на том, что возникновение локальной упорядоченной структуры в энергетически открытой подсистеме, происходящее с уменьшением энтропии в ней, идет за счет возрастания энтропии всей системы. При этом крупномасштабная организация – иерархичность, в которой свойства элементов низшей ступени связаны с ситуацией на высшей – оказывается присущей структуре солнечного магнитного поля (Обридко, 1985). 

6.3 
Сложные активные области и комплексы активности 

При формировании в активной области нескольких областей нового магнитного потока возникает сложная активная область с группами пятен классов βγ и γ. Формирование новой активной области рядом с уже существующей происходит гораздо чаще, чем это могло бы быть случайно (Zwaan, 1981). В некоторых работах (впервые – в работе Martres et al, 1968) успешно применялся подход к анализу сложных активных областей как совокупности отдельных эволюционирующих областей нового магнитного потока. Но вместе с тем существуют и активные области, изначально развивающиеся как компактная многосвязная магнитная структура; в магнитной классификации групп пятен для таких активных областей существует класс δ очень сложных, непредставимых как совокупность отдельных биполярных, групп (SCSGD, 1969). В литературе хорошо описаны случаи возникновения сложных групп пятен в результате слияния соседних активных областей (Bumba et al, 1977) и показано, что в пяти случаях из шести пятна с сложной конфигурацией возникают в результате слияния пятен разных групп или появления нового магнитного потока около существующего пятна (Tang, 1983). 

Понятие комплекса активности было введено для описания большого скопления активных областей, появляющихся в течение многих оборотов в ограниченной расширяющейся области на Солнце (Bumba and Howard, 1965). При высоком уровне солнечной активности эти расширяющиеся (со скоростью ~120 м/с) комплексы перекрываются друг с другом, из-за чего достаточно точно их можно прослеживать лишь при низком уровне солнечной активности. Сегодня термин “комплекс активности” применяется не только для обозначения одновременно наблюдаемых скоплений активных областей, но и для последовательности активных областей, развивающихся на ограниченном участке; эта двойственность термина оправдана отсутствием принципиального различия между указанными типами явлений – они могут переходить одно в другое. Исходя из сказанного, наиболее корректно определить понятие комплекса активности можно как совокупность нескольких активных областей, объединенных общим магнитным полем, и существующую на Солнце на протяжении нескольких оборотов (Обридко, 1985). Типичное время жизни такого комплекса составляет 10-15 оборотов, максимальный магнитный поток достигает 1023 Мкс, а суммарный магнитный поток всех активных областей, образующихся в комплексе за время его существования, составляет более 1024 Мкс. Такой большой поток не может накопиться и удержаться от всплытия в пределах конвективной зоны (Parker, 1984 b), как того требует модель Бэбкока (Babcock, 1962), что является дополнительным аргументом в пользу пересмотра концепции всплывающих магнитных трубок. Наиболее сложные и мощные во вспышечном отношении комплексы активности наблюдаются преимущественно вблизи устойчивых границ раздела полярностей крупномасштабного магнитного поля Солнца, являющихся также границами секторов межпланетного магнитного поля (Stepanyan, 1983; Bumba and Obridko, 1969). В некоторых работах (Bumba, 1983; Bumba and Heina, 1977; Bumba et al, 1977; Bumba and Suda, 1983) развивается подход к исследованию сложных активных областей, в которых происходят вспышки, как к результату взаимодействия нескольких систем магнитных структур. Факты столкновения и слияния комплексов активности, участвующих в дифференциальном вращении Солнца – “сходящиеся цепочки” – отмечены давно (Leighton, 1964) и хорошо видны на картах эволюции солнечной активности (например, Hedeman, Dodson and Roelof, 1981).

6.4
 Магнитные поля активных областей и вспышки

Вспышки на Солнце характеризуются кратковременным выделением огромной энергии (до 3•1032 эрг за 103 с) и сопровождаются каскадом нестационарных процессов. Некоторые явления близки по своим физическим параметрам к вспышкам: яркие петли со временем жизни ~105 с, наблюдаемые в рентгене; корональные выбросы массы, корональные транзиенты (Лозицкая и Лозицкий, 1982; Zirin and Tanaka, 1981; Patterson and Zirin, 1981) с энергией свыше 1032 эрг, охватывающие достаточно большую часть солнечной короны и сопровождаемые выбросом плазмы (свыше 1016 г) в межпланетное пространство, часто имеющие вид широкой аркады ярких петель. 

При наблюдении высоких слоев атмосферы Солнца эффекты, вызванные вспышками, хорошо заметны, но с уменьшением высоты эти эффекты наблюдать и изучать становится труднее. Одна из важнейших и труднейших проблем физики Солнца состоит в выявлении на фотосферном уровне эффектов, приводящих к вспышкам (или связанных с ними). В нулевом приближении можно сделать вывод, что чем у активной области сложнее магнитная конфигурация и чем она быстрее меняется, тем более вероятно появление вспышек (Patty and Hagyard, 1986). 

Также необходимо отметить вывод (Salakhutdinova, 1998) о фрактальной структуре временных рядов основных индексов солнечной активности. 

Вопросы предсказания вспышек рассмотрены в работах Gaizauskas (1989) и Zirin and Marquette (1991). Рассмотрение модельных представлений магнитного поля в бессиловом (Tanaka and Nakagawa, 1973) и потенциальном (О Гым Ден и др., 1983) приближениях, условий образования (Martin, 1998) и изменение филаментов (Rust, 1984), распад и исчезновение групп пятен (Wallenhorst and Howard, 1982; Wallenhorst and Topka, 1982), структура магнитного поля и различного рода движения в активных областях и их окрестностях в связи со вспышками (Огирь и Цап, 1981; Банин, 1983; Zhou and Wu, 1998; Wang H, and Zirin, 1992; Ogir, et al., 1985; Tanaka, 1991; Jianqi You, et al., 1998; Gary and Rabin, 1995; ), а также оценочные и теоретические работы (Hoeksema and Scherrer, 1986; Ji, et al., 1998; Moore, et al., 1987; Rust, 1976; Tanaka, 1976; Ruzmaikin, 1998; Song, et al., 1996) в этой области внесли существенный вклад в осмысление феномена активной области. 

6.5 
Движение вещества в активных областях

Наблюдения позволяют выделить несколько типов возможных движений на Солнце: волны, турбуленция, конвекция и выбросы; в основном они доступны спектральным наблюдениям. В принципе можно говорить об архимедовом “всплывании” замагниченной плазмы, расширившейся благодаря магнитному давлению (Parker, 1984 a; Parker, 1984 b). Однако, если этот процесс и возможен, то он должен быть очень сложным взаимодействием плазмы и поля, которое трудно описать в рамках представления об одном только всплывании вещества и/или магнитного поля. С точки зрения наблюдений можно говорить только о внешних слоях фотосферы и возникновении и развитии в них магнитных структур (Ambroz and Kononovich, 1994; эти же авторы указывают на очень сложный характер поля скоростей в местах появления магнитного потока).

Согласно Паркеру (Parker, 1975), отдельные магнитные трубки могут всплывать с альфвеновской скоростью. Криводубским (1984) были подсчитаны соответствующие скорости для этого и некоторых других механизмов плавучести с учетом диамагнетизма плазмы. Один из результатов его работы состоит в том, что все магнитные поля быстро поднимаются в верхней половине конвективной зоны Солнца со скоростью 1 – 100 м/с. В нижней части конвективной зоны, если есть вязкость турбулентной конвекции, могут подниматься только сильные поля с напряженностью более 1 000 Гс. Слабые поля опускаются вниз со скоростями вплоть до 10 м/с и формируют магнитный слой у основания конвективной зоны. Эти результаты иллюстрируют возможные механизмы магнитного динамо. Похоже, что оно работает так, что магнитные слои на верхней и на нижней границах конвективной зоны постоянно “снабжаются” регулярным потоком магнитного поля (Ambroz and Kononovich, 1994).

Структура магнитного потока небольших размеров в верхних слоях конвективной зоны определяется, в основном, фотосферными межгранульными движениями, направленными вниз. Наблюдения (Beckers and Shröter, 1968) показывают, что трубки магнитного потока расположены в «темном» веществе между гранулами, т.е. в тех местах, где вещество движется вниз сильнее, чем вверх, что  противоречит некоторым другим исследованиям (Ramsey et al., 1977; Weiss, 1978). Полагая, что межгранульные «дорожки» занимают половину площади фотосферы с напряженностью магнитного поля 1 000 Гс, можно предположить, что спокойные области сами несут около 10 % потока магнитного поля, необходимого для формирования типичного пятна с напряженностью 5 000 Гс.

Сильное магнитное поле может всплывать из основания конвективной зоны при условии, что магнитное давление существенно превысит газовое. Вопрос о характере возникающей при этом неустойчивости далеко не ясен (Spruit and Roberts, 1983). Проявления солнечной активности в этом случае должны включать стохастический элемент. Для реализации такой возможности при создании интерфейсного динамо был предложен процесс магнитной накачки (Spruit and Roberts, 1983) в дополнение к иным видам динамо (Priest, 1982). Соловьев (1998) в качестве элемента структуры всплывающего магнитного поля предложил рассмотреть сферический магнитный вихрь и на этой основе развил релаксационная модель глобального магнитного цикла на Солнце. 

Верхний предел напряженности магнитного поля, “отсоединяемый” диамагнитным эффектом за счет всплывания, зависит от принимаемого механизма и, согласно Криводубскому (1984), составляют от 2 000 до 700 000 Гс.  Оценка нижней границы для радиуса магнитной трубки приводится в работах Чудхури (Choudhuri, 1992; D’Silva and Choudhuri, 1993) и составляет 170 км при напряженности магнитного поля трубки около 10 000 Гс.

Можно предположить, что всплывание магнитного поля является достаточно медленным процессом, так что потоки вещества вверх и вниз будут всегда сбалансированы. Это означает, что поднимающиеся потоки должны расширяться в процессе всплывания, что, согласно модели Паркера (Parker, 1979), приводит к формированию пятен.

Прямые модельные расчеты (Brandenburg, et al., 1991) показали, что динамо является быстрым процессом, и что крупномасштабные магнитные структуры являются когерентными. Магнитные трубки «выталкиваются» вниз и разбиваются на несколько где-то между конвективной зоной и зоной лучистого переноса. Максимум магнитной энергии достигается на границе, где индукционные эффекты и омическое сопротивление наиболее сильны. Не существует накопления магнитного поля в верхних слоях. Это означает, что магнитная плавучесть не подавляется полностью проводящей верхней границей. 

В рамках концепции всплывания магнитный поток, поднимаясь со дна конвективной зоны, преодолевает слой супергрануляции с характерными размерами супергранул порядка 10 000 км, а затем и слой грануляции с характерным размером гранул порядка 1 000 км, при этом в обоих слоях происходит «дробление» магнитного потока, которое мы наблюдаем в виде магнитного поля, заключенного между гранулами (и супергранулами). Всплывающую совокупность магнитных трубок и, возможно, крупномасштабного магнитного поля, можно рассматривать с точки зрения модели протекания магнитного поля на поверхность Солнца через систему гранул и супергранул. 

Концепция всплывания магнитного потока, несмотря на свою привлекательность и достаточно широкое признание, встречается с некоторыми трудностями. В принципе возможно альтернативное ей представление о возникновении магнитного поля in situ за счет структурной перестройки конвективно-турбулентной плазмы. Подобная точка зрения часто обсуждается, но редко публикуется, и связана с концепциями турбулентного магнитного динамо. 

Еще в 1910 г. Деландр (Deslandres, 1910) пришел к выводу, что в хромосфере во флоккулах имеет место опускание вещества, а в невозмущенной хромосфере, прилегающей к флоккулам – подъем. Еще ранее Йевель (Yewell, 1896) и Адамс (Adams, 1906), обнаружив асимметричное расположение линий поглощения Ca+ относительно эмиссионных линий, объяснили его различными скоростями ионизованного кальция, ответственного за поглощение и эмиссию. Сент-Джон (St. John, 1911) установил, что в области флоккулов и в невозмущенной хромосфере происходит опускание вещества со средней скоростью 1.14 км/с. Лучевые скорости в хромосфере над пятнами и в прилегающих к ним флоккулах были определены Гуртовенко (1953). Средняя скорость подъема составила -1.80 км/с, при этом разброс составил от –11 км/с (подъем) до 10 км/с (опускание). Степанов (1960) указывает на возможность существования ошибки в определении ноль-пункта скоростей >2 км/с в измерениях Гуртовенко. Хохлова (1957) пришла к выводу, что в невозмущенной хромосфере вещество опускается со средней скоростью 0.8 км/с при разбросе от -1.0 км/с (подъем) до 1.1 км/с (опускание), а во флоккулах, расположенных недалеко от центра солнечного диска, вещество поднимается со средней скоростью –0.4 км/с при разбросе от -2.0 км/с (подъем) до 1.1 км/с (опускание). Исследования Пласкета (Plaskett, 1954) и Харт (Hart, 1954) показали существование фотосферных крупномасштабных движений: крупномасштабные элементы протяженностью несколько десятков тысяч километров имеют дисперсию скоростей от -0.3 км/с (подъем) до 0.3 км/с (опускание). Поэтому, как указывает Степанов (1960), измерения Деландра, Сент-Джона и Хохловой дают скорость движения вещества хромосферы относительно вещества фотосферы, и, следовательно, определенные ими скорости движения могут отличаться от истинных на 0.6 км/с. Степанов (1960), исследуя движения вещества в хромосфере Солнца, делает вывод, что в невозмущенных областях хромосферы над слабыми магнитными полями (<7.5 Гс) поток скорости (произведение скорости вещества на площадь участка, где она измеряется) опускающегося вещества равен потоку скорости поднимающегося вещества, при этом средняя скорость подъема составляет –0.96 км/с, а скорость опускания составляет 1.25 км/с. При этом площадь, на которой происходит подъем вещества, составляет 56 % всей невозмущенной области. Во флоккулах площадь подъема вещества составляет 79 % общей площади флоккулов, скорость подъема составляет –0.96 км/с, а скорость опускания составляет 1.7 км/с. Над всей площадью флоккулов поток скорости опускания вещества больше потока скорости подъема вещества в 4 раза. При этом области флоккулов окружены, как правило, областями подъема вещества. Изменению знака магнитного поля соответствует изменение направления движения вещества, а нулевая линия скорости проходит близко к нулевой линии магнитного поля, что должно говорить в пользу движения вещества вдоль силовых трубок магнитного поля.

Пространственная связь между вспышками и магнитными конфигурациями  в фотосфере изучалась неоднократно, но лишь сравнительно недавние исследования (Chen, et al., 1994 a, b; Bumba, 1996; Golovko, et al., 1986; Harvey, 1974; Li, et al. 1996; Zhang and Song, 1992; Zhang and Wang, 1994) позволили выявить очень тесную связь между вспышками и процессами в поле скоростей.

7.
ЦИКЛ СОЛНЕЧНОЙ АКТИВНОСТИ
7.1
Цикличность как проявление солнечной активности

Наиболее заметные проявления солнечной активности – пятна – наблюдаются на Солнце регулярно. В 1843 Швабе опубликовал открытую им периодичность появления пятен (Витинский и др., 1986). Затем Вольф ввел количественный индекс, установив, что количество пятен на Солнце меняется со средним периодом 11 лет. Следует отметить, что еще в 1775 году Горребов из Копенгагена, по-видимому, впервые заметил, что существует периодичность появления солнечных пятен. К сожалению, ряд его наблюдений был слишком мал, чтобы установить продолжительность этого периода. 

Вольф собрал и систематизировал обширный наблюдательный материал о солнечных пятнах с 1610 года и ввел индекс солнечной активности пятнообразования – относительные числа солнечных пятен W (известные ныне как числа Вольфа). Числа Вольфа определяются суммой числа пятен на видимом диске Солнца и числа образованных ими групп пятен: 
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, где f и g – соответственно число пятен и число групп пятен, а k – корректирующий множитель, определяемый для каждого наблюдателя и инструмента. Среднегодовые значения чисел Вольфа имеются с 1700 года, а среднемесячные – начиная с 1749 года. По мере удаления в прошлое точность определения чисел Вольфа значительно падает. 

Изменениям со средним периодом около 11 лет подвержены не только относительные числа солнечных пятен, но и средние значения площадей пятен и факелов, число вспышек, протуберанцев, активных образований в короне. Значительные изменения от минимума активности к максимуму претерпевают все виды активного излучения (радиоизлучения, корпускулярного, ультрафиолетового). Систематическое измерение эквивалентных ширин некоторых спектральных линий также показало зависимость от фазы 11-летнего цикла. Таким образом, в 11-летнем цикле изменяется состояние всех доступных наблюдению слоев Солнца. 

Аналогичным образом изменяется число магнитных бурь, полярных сияний, интенсивность земных токов, а также состояние ионосферы и связанных с ней условий прохождения радиоволн. Наличие 11-летних колебаний в тех или иных явлениях на Земле дает основание рассматривать их обусловленность солнечной активностью. 

Зависимость числа полярных сияний от ряда чисел Вольфа позволяет восстановить последние до начала XVI столетия. При этом удается достаточно точно установить эпохи экстремумов 11-летних циклов, в то время как амплитуды каждого отдельного цикла определяются с большими погрешностями. Это связано, прежде всего, с нерегулярностью наблюдений полярных сияний. 

В настоящее время известен целый ряд эмпирических закономерностей, которые выполняются для различных параметров отдельных циклов и показывают связь между соседними циклами. Эти закономерности создают эмпирическую базу для прогноза солнечной активности как в текущем цикле, так и с заблаговременностью на цикл вперед и используются в прогностической практике. 

Каждый новый 11-летний цикл обнаруживается по появлению образований в высоких гелиоширотах (около (400). В дальнейшем с развитием цикла новые образования появляются все ближе к экватору (закон смещения зоны пятнообразования Шперера). В высокоширотных областях, наоборот, максимальная активность протуберанцев и короны смещается к моменту максимума цикла к полюсам. Высокоширотные протуберанцы и корональные области как по своим размерам, так и по частоте и интенсивности излучения гораздо меньше по сравнению с образованиями на широтах менее (400. Распределение магнитной полярности в группах пятен в целом одинаково у пятен одного полушария в течение всего 11-летнего цикла и противоположно таковому у пятен другого полушария. С началом нового цикла распределение полярности в обоих полушариях меняется на обратное (закон Хейла). Таким образом, можно говорить о физическом 22-летнем цикле солнечной активности, проявляющемся, прежде всего, в смене полярности ведущих и хвостовых пятен от цикла к циклу. 

Существование 22-летнего магнитного цикла навело многих исследователей на мысль о том, что и в числах Вольфа должна прослеживаться подобная периодичность. Так, Гневышев и Оль в 1948 (Гневышев, Оль, 1948; позднейшее подтверждение: 1987) установили ряд статистических закономерностей, характерных для циклов солнечной активности, известных как правило Гневышева-Оля. Однако при том, что 22-летний цикл несомненно существует и определяет эволюцию магнитных полей на Солнце, во многих глобальных индексах солнечной активности он прослеживается весьма слабо. Это говорит о том, что данный цикл является циклом качественных, а не количественных характеристик. 

Глобальный магнитный цикл Солнца проявляется в виде следующих особенностей: 

· 11-летняя периодичность числа солнечных пятен (закон Швабе-Вольфа); 

· смещение к экватору зоны пятнообразования в течение 11-летнего цикла (закон Шперера); 

· закон Хейла о полярности пятен, согласно которому ведущие и следующие пятна в биполярных группах имеют противоположную полярность. Через каждые 11 лет происходит смена порядка полярности в биполярных группах; 

· 22-летняя смена полярности магнитного поля на полюсах Солнца в эпоху максимумов 11-летних циклов; 

· две ветви активности в глобальном магнитном цикле: полярная, связанная с полярными факелами, начинающаяся сразу после смены знака магнитных полей, и экваториальная, связанная с солнечными пятнами. 

Несмотря на то, что в настоящее время накоплен огромный материал по различным проявлениям солнечной активности, находящим свое отражение в поведении многих ее индексов, общепринятой физической модели солнечной цикличности все еще не существует. Эта теория с необходимостью должна учитывать все наблюдаемые проявления активности Солнца, такие как, например, короткопериодические, 11-летние, 22-летние, вековые и сверхвековые вариации уровня активности по данным о разных ее индексах, существование длительных минимумов пятнообразовательной деятельности, существование активных долгот, многократные переполюсовки магнитного поля в эпоху максимума солнечной активности, и т.п.

Количество пятен и других связанных с ними проявлений солнечной активности периодически меняется. Эпоха, когда число центров активности наибольшее, называется  максимумом солнечной активности, а когда их совсем или почти совсем нет – минимумом. В качестве меры степени солнечной активности пользуются числами Вольфа. Обычно числа Вольфа усредняют (например, по месяцам или годам) и строят график зависимости солнечной активности от времени. На рис. 7.1.1. изображена кривая солнечной активности, из которой видно, что максимумы и минимумы чередуются в среднем через каждые 10 – 11 лет, хотя промежутки времени между отдельными последовательными максимумами могут колебаться в пределах от 8 до 16 лет. 
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Рисунок 7.1.1. Относительные числа солнечных пятен – числа Вольфа – 11-летние циклы солнечной активности по числам Вольфа за период времени с 1700 по 2005 гг. (R.A.M. Van der Linden and the SIDC team)
В эпоху минимума в течение некоторого времени пятен на Солнце, как правило, совсем нет. Затем они начинают появляться далеко от экватора, примерно на широтах 35o. В дальнейшем, как впервые заметил Кэррингтон, зона пятнообразования постепенно спускается к экватору (закон Шперера). Однако в областях, удаленных от экватора меньше чем на 8o, пятна встречаются редко (Gnevyshev, 1977). 
В 1922 г. английский астроном У. Маундер предложил наглядную  диаграмму бабочки, изображающую зависимость пятнообразовательной деятельности Солнца от времени. Она изображена на рис. 7.1.2, где по оси ординат вертикальными черточками отмечены положения центров каждой группы пятен с 1873 по 1913 гг.  
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Рисунок 7.1.2. Диаграмма "бабочек" Маундера  

Важнейшей особенностью цикла солнечной активности является закон изменения магнитной полярности пятен. В течение каждого 11-летнего цикла все ведущие пятна биполярных групп имеют некоторую одинаковую полярность в северном полушарии и противоположную – в южном. То же самое справедливо для хвостовых пятен, у которых полярность всегда противоположна полярности ведущего пятна. В следующем цикле полярность ведущих и хвостовых пятен меняется на противоположную. Одновременно с этим меняется полярность и общего магнитного поля Солнца, полюсы которого находятся вблизи полюсов вращения. Поэтому правильнее говорить не об 11-летнем, а о 22-летнем цикле солнечной активности (цикл Хейла). Одиннадцатилетней цикличностью обладают и многие другие характеристики: доля площади Солнца, занятая факелами и флоккулами, частота возникновения вспышек, количество протуберанцев, а также форма короны и мощность солнечного ветра. 

В эпоху минимума солнечных пятен корона имеет вытянутую форму, которую придают ей длинные лучи, искривленные в направлении вдоль экватора. У полюсов наблюдаются характерные короткие лучи – “полярные щеточки”. Во время максимума пятен форма короны округлая благодаря множеству прямых радиальных лучей. 

Из рис. 7.1.1 видно, что циклы солнечной активности неодинаковы по своей амплитуде. Заметно различие четных и нечетных циклов (их нумерация ведется от первого цикла, максимум которого пришелся на 1761 г.). Сравнивая кривые чисел Вольфа за последние три столетия, можно заметить некоторую тенденцию к повторяемости примерно через 110 лет. Косвенные данные о солнечной активности за последние 2000 лет были получены на основании исторических сведений о наблюдениях полярных сияний, а также пятен, замеченных невооруженным глазом (ряд Шове). Анализ ряда Шове (Schove, 1979, 1983) обычно приводит к продолжительности векового цикла порядка 80 – 90 лет. В 1890 г. немецкий климатолог Э. Брюкнер (1892 – 1927) обнаружил 35-летний цикл метеорологических явлений, возможно связанный с 11-летними циклами солнечной активности. Имеются также указания на возможные длительные периоды замирания солнечной активности (например, так называемый минимум Маундера во второй половине XVII в.), основанные, впрочем, главным образом на косвенных данных. 
Цикличность солнечной активности – одна из важнейших проблем современной физики Солнца, до конца еще не решенная. 
7.2 
Причина солнечной цикличности 

За последние десятилетия удалось установить, что причины многообразия рассмотренных выше проявлений солнечной активности связаны со сложными процессами взаимодействия магнитного поля, конвекции, меридиональной циркуляции и дифференциального вращения, происходящими на Солнце. Конвективная зона представляет собой гигантскую тепловую машину, преобразующую некоторую долю выходящего теплового потока в конвективные движения. По-видимому, существенно, что конвекция на Солнце имеет турбулентный характер, ведь взаимодействие конвективных движений с сильным магнитным полем может объяснить появление пятна, а с полем умеренной напряженности – факела. Взаимодействие турбулентной конвекции со слабыми магнитными полями в конечном счете может приводить к их перемещению, а иногда и усилению, т.е. к уже упоминавшемуся механизму локального магнитного динамо. Дифференциальное вращение Солнца, по-видимому, играет важную роль в процессе усиления (генерации) магнитного поля. Действительно, предположим, что в некоторый условный начальный момент времени, например, соответствующий минимуму солнечной активности, общий характер магнитного поля соответствует диполю, подобно тому, как это наблюдается у поверхности Земли (рис. 7.2.1 а). Полярные щеточки, наблюдаемые в короне у полюсов вращения Солнца в эпоху минимума, являются подтверждением этого предположения, а также указанием на то, что магнитные полюса близки к оси вращения. Быстрые изменения, наблюдаемые в активных областях, свидетельствуют о неглубоком расположении магнитного поля под поверхностью Солнца и преимущественной концентрации его в трубки. Тогда дифференциальное вращение, происходящее по данным гелиосейсмологии во всей конвективной зоне, в силу “вмороженности” магнитных полей в плазму должно быстрее увлекать экваториальные участки силовых линий, вытягивая их в направлении, параллельном экватору. Так дифференциальное вращение превращает меридианальные магнитные поля в направленные по широте (рис. 7.2.1 б). Важно, что при этом должно происходить усиление магнитного поля: дифференциальное вращение, вытягивая силовые линии поля, примерно дважды за год “обкручивает” ими все Солнце по экватору. Впервые расчет такого усиления поля выполнил американский астрофизик Г. Бэбкок (см. выше) в предположении всплывания магнитного поля: быстрее всего поле усиливается до критического значения, достаточного для всплытия магнитной трубки, на широтах ~30o, а затем – на меньших широтах. Однако вблизи экватора, где силовая линия закручиваемого поля всегда перпендикулярна перемещению, усиления поля не происходит. Так удается объяснить закон Шперера и “бабочки” Маундера. На основании этих соображений Бэбкок предложил гипотезу, впоследствии развитую Лейтоном (Leighton, 1969), качественно объясняющую и другие закономерности цикла солнечной активности.  
Образование биполярных групп пятен и объяснение их полярности по Бэбкоку представлено на рис. 7.2.1 в: пятна образуются при всплывании петель магнитного поля, в которых в северном и южном полушариях направление магнитного поля оказывается противоположным. Выходящая из Солнца силовая линия соответствует пятну северной полярности, входящая – южной. Наиболее важным вопросом в гипотезе Бэбкока является объяснение смены полярности общего магнитного поля в конце цикла в результате образования поля, противоположного исходному. Считается, что это возможно потому, что по мере дальнейшего всплытия магнитной петли, образовавшей биполярную группу пятен, она разворачивается так, что хвостовые пятна приближаются к полюсам, а ведущие к экватору (рис. 7.2.1 г). В итоге в корону выходят крупномасштабные области с полем, противоположным исходному дипольному полю (рис. 7.2.1 д). Они нейтрализуют остатки старого дипольного поля и наводят противоположно направленное новое. В следующем цикле процесс повторяется, но с обратной полярностью, что и объясняет 22-летний цикл Хейла. Эта часть гипотезы подтверждается сменой полярности магнитного поля у полюсов Солнца, наблюдаемой незадолго до очередного минимума солнечной активности (рис. 7.2.1 е). Усиление магнитного поля в гипотезе Бэбкока происходит за счет энергии вращения, вследствие чего угловые скорости должны выравниваться и вращение приближаться к твердотельному. Поскольку этого не наблюдается, должен существовать механизм, постоянно поддерживающий более быстрое вращение экваториальных областей конвективной зоны. Возможно, таким механизмом является очень медленные течения плазмы, происходящие на одних глубинах от полюсов к экватору, а на других – от экватора к полюсам. Эти течения по замкнутым траекториям называют меридиональной циркуляцией, и они действительно наблюдаются в фотосфере. 
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Рисунок  7.2.1. Объяснение цикла солнечной активности по Бэбкоку  
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� Исторически сложилось так, что, несмотря на то, что единицей измерения напряженности магнитного поля в системе СГС является эрстед (Э), а гаусс (Гс) является единицей измерения магнитной индукции, напряженности солнечных магнитных полей во многих исследованиях измерялись в гауссах (Гс). В настоящей работе эта традиция будет сохранена для унификации.








PAGE  
1

[image: image28.png]


[image: image29.png]


[image: image30.jpg]


[image: image31.jpg]


[image: image32.png]


[image: image33.jpg]


[image: image34.jpg]


[image: image35.jpg]


_1100459806.bin

_1190391510.unknown

_1080971648.unknown

