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Аннотация. В последние годы для измерения 

магнитного поля в солнечной короне используют 
сведения о расстоянии между телом быстрого коро-
нального выброса массы (КВМ) и связанной с ним 
ударной волны. Во всех случаях этот подход приме-
нялся для нахождения радиальных распределений 
поля B(R) для направлений, почти перпендикуляр-
ных лучу зрения. Мы модифицировали этот метод 
для получения распределений B(R) поля вдоль 
направлений, близких к оси Солнце—Земля. Для 
этого с использованием модели ice-cream cone для 
КВМ по данным коронографов LASCO находились 
трехмерные характеристики быстрых КВМ типа 
гало и связанных с ними ударных волн, движущихся 
почти вдоль оси Солнце—Земля. С помощью этих 
данных удалось получить распределения B(R) до 
расстояния от центра Солнца ≈43 радиуса Солнца, 
что примерно в два раза дальше, чем в предыдущих 
работах, в которых использовались данные LASCO. 
Полученные результаты оказались в хорошем согла-
сии с результатами предшествующих работ для рас-
стояний до 20 радиусов Солнца. Сделан вывод о 
том, что для повышения точности такого метода 
нахождения поля в короне необходимо разработать 
способ выделения участков КВМ, движущихся в 
медленном и в быстром солнечном ветре. Предло-
жен способ отбора КВМ, центральная (приосевая) 
часть которых действительно движется в медленном 
ветре. 

Ключевые слова: КВМ, ударные волны, сол-
нечный ветер, магнитное поле. 

Abstract. In recent years, information about the dis-
tance between the body of rapid coronal mass ejection 
(CME) and the associated shock wave has been used to 
measure the magnetic field in the solar corona. In all 
cases, this technique allows us to find coronal magnetic 
field radial profiles B(R) applied to the directions almost 
perpendicular to the line of sight. We have determined 
radial distributions of magnetic field strength along the 
directions close to the Sun–Earth axis. For this purpose, 
using the “ice-cream cone” model and SOHO/LASCO 
data, we found 3D characteristics for fast halo coronal 
mass ejections (HCMEs) and for HCME-related shocks. 
With these data we managed to obtain the B(R) distribu-
tions as far as ≈43 solar radii from the Sun’s center, 
which is approximately twice as far as those in other 
studies based on LASCO data. We have concluded that 
to improve the accuracy of this method for finding the 
coronal magnetic field we should develop a technique 
for detecting CME sites moving in the slow and fast 
solar wind. We propose a technique for selecting CMEs 
whose central (paraxial) part actually moves in the slow 
wind. 

Keywords: CME, shock, solar wind, magnetic field. 
 
 
 
 
 
 
 

 

 
ВВЕДЕНИЕ 

Корональная плазма погружена в неоднородное 
и анизотропное магнитное поле. Структура короны, 
а также протекающие в ней взрывные, эруптивные 
процессы тесно связаны с характеристиками маг-
нитного поля на различных пространственных мас-
штабах. В связи с этим разработка надежных и точ-
ных методов определения магнитного поля в сол-
нечной короне — одна из ключевых задач, стоящих 
перед исследователями Солнца. 

Регулярные измерения магнитного поля в сол-
нечной короне не ведутся; проводились лишь от-

дельные измерения, опирающиеся на эффекты Зее-
мана (в инфракрасном диапазоне) [Lin et al., 2000], 
Ханле [Sahal-Brechot et al., 1986], Фарадея [Pätzold et 
al., 1987; Spangler, 2005], а также на измерения сол-
нечного радиоизлучения [Lee, 2007; Bogod, Yasnov, 
2016]. Магнитное поле в короне может быть восста-
новлено в рамках различных приближений, опираясь 
на измерения фотосферного поля: в потенциальном 
приближении (см. [Rudenko, 2001] и цитируемую 
там литературу), в бессиловом приближении 
[Wiegelmann, 2008; Rudenko, Myshyakov, 2009]. 
Отдельные оценки магнитного поля в короне были 
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Таблица 1 

Дата, д.м.г. Время Скорость, км/с Координаты вспышки Класс вспышки 
18.11.03 8:50:05 1660 N00E18 M3.9 
06.04.04 13:31:43 1368 S18E15 M2.4 
03.11.04 16:54:05 1759 N09W17 X2.0 
07.11.04 16:54:05 1759 N09W17 X2.0 
15.01.05 23:06:50 2861 N15W05 X2.6 
17.01.05 9:30:05 2094 N13W19 X2.2 
30.07.05 6:50:28 1968 N12E60 X1.3 
05.09.05 19:48:05 2257 источник за лимбом – 
13.09.05 20:00:05 1866 S09E10 X1.5. 

 
сделаны с учетом связи поля с различными харак-
теристиками корональной плазмы, которые нахо-
дились независимо, например параметр β, гироча-
стота, альфвеновская скорость (см. монографию 
[Schwenn, Marsch, 1990] и цитируемую там лите-
ратуру).  

В работах [Gopalswamy, Yashiro, 2011; Kim et al., 
2012] предложен и протестирован новый метод 
нахождения значений магнитного поля в солнечной 
короне. Метод опирается на существование связи 
между нормированным расстоянием (normalized 
standoff distance в англоязычной литературе) от 
наиболее удаленной от Солнца части КВМ (от «носа» 
КВМ) до связанной с КВМ ударной волны (УВ) и 
альфвеновским числом Маха M [Russell, Mulligan, 
2002], а как следствие, и альфвеновской скоростью. 
В работе [Kim et al., 2012] для нахождения M ис-
пользовалась также связь числа Маха с величиной 
скачка плотности на фронте УВ [Ландау, Лифшиц, 
1988]. Метод [Gopalswamy, Yashiro, 2011; Kim et al., 
2012] был применен для нахождения радиальных 
распределений магнитного поля B(R) в плоскости 
неба на расстояниях примерно до 20RS (RS — радиус 
Солнца) по данным коронографов COR2, входящих 
в комплекс инструментов Sun Earth Connection Coro-
nal and Heliospheric Investigation (SECCHI) [Howard 
et al., 2008] на борту миссии Solar Terrestrial Rela-
tions Observatory (STEREO) [Kaiser et al., 2008], и 
телескопов С2 и С3 Large Angle and Spectrometric 
Coronagraph (LASCO) [Brueckner et al., 1995] на борту 
миссии Solar and Heliospheric Observatory (SOHO). 
Для нахождения B(R) в этом случае анализирова-
лись «лимбовые» КВМ, т. е. выбросы массы, источ-
ники которых находятся относительно близко к сол-
нечному лимбу. Этот метод в работе [Poomvises et al., 
2012] был применен для расстояний до ≈120 RS с 
использованием данных SOHO/LASCO и телеско-
пов Heliospheric Imager 1, входящих в группу ин-
струментов SECCHI. В работе [Schmidt et al., 2016] 
для КВМ, зарегистрированного 29 ноября 2013 г., 
были сопоставлены радиальные распределения маг-
нитного поля, полученные с использованием метода 
[Gopalswamy, Yashiro, 2011] и магнитогидродина-
мических трехмерных расчетов движения модельного 
КВМ, связанного с ударной волной. Сделан вывод 
о хорошем согласии полученных двумя способами 

радиальных распределений магнитного поля на рас-
стояниях (1.8–10)RS. 

В настоящей работе метод нахождения величины 
магнитной индукции во внешней короне, предло-
женный [Gopalswamy, Yashiro, 2011], применен для 
быстрых корональных выбросов массы типа гало 
(ГКВМ) с источниками большинства из них вблизи 
центра солнечного диска. Такие КВМ движутся под 
небольшим углом к оси Солнце—Земля [Fainshtein, 
2006]. Поэтому для нахождения кинематических 
характеристик тела КВМ и УВ, необходимых для 
определения распределения магнитного поля вдоль 
направления движения таких КВМ, нужно прово-
дить расчеты характеристик КВМ в трехмерном 
пространстве. Для нахождения положения и скоро-
сти границы тела ГКВМ и связанной с ним УВ в трех-
мерном пространстве мы использовали ice-cream cone 
model, рассмотренную в работе [Xue et al., 2005]. По-
лученные с использованием характеристик ГКВМ 
радиальные распределения магнитного поля были 
сопоставлены с распределениями поля по данным 
наблюдений лимбовых КВМ из работы [Kim et al., 
2012]. И, наконец, в работе обсуждается проблема 
установления типа (быстрый или медленный) сол-
нечного ветра (СВ), в пределах которого движется та 
или иная часть тела КВМ. В качестве первого шага 
решения этой проблемы в работе предлагается спо-
соб отбора КВМ, центральная часть которых двига-
ется в медленном СВ. 
 

ДАННЫЕ И МЕТОДЫ 
ИССЛЕДОВАНИЯ 

Выбранные для анализа быстрые ГКВМ при-
ведены в табл. 1. Для каждого события указаны 
дата и время первой регистрации ГКВМ в поле 
зрения коронографа LASCO C2, линейная проек-
ционная скорость КВМ, координаты и рентгенов-
ский балл связанной с ГКВМ вспышки из каталога 
[https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/HALO/halo.html]. 

Для нахождения трехмерных (3D) параметров 
ГКВМ (положение оси ГКВМ в пространстве, или, 
что то же самое, направление движения выброса 
массы, угловой размер ГКВМ 2αCME, положение rp и 
скорость vp внешней границы ГКВМ на оси модели 
в зависимости от времени) мы использовали метод, 
предложенный в работе [Xue et al., 2005], в которой 

https://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list/HALO/halo.html
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Рис. 1. Панель а — ГКВМ, зарегистрированный 15.01.2005 в 23:41:27. Белыми эллипсами показаны границы тела 

выброса массы (яркая внутренняя область) и ударной волны (граница внешней диффузной области). Панель б — рас-
пределения яркости вдоль направления на западном лимбе под углом к экватору 30° северной широты для двух момен-
тов времени (t1=23:17:25 и t2=23:41:27). Отчетливо выделяются скачки яркости, указанные стрелками от слов «удар-
ная волна», с пространственным размером (1–2)δR, где δR≈0.125RS — пространственное разрешение коронографа 
LASCO C3. Предполагается, что это бесстолкновительная ударная волна. Данные на левой вертикальной оси на панели 
б относятся к левой кривой, данные на правой вертикальной оси — к правой кривой 

 
в качестве модели выброса массы использовалась 
так называемая ice-cream cone model. В этой модели 
КВМ представляется в виде конуса с вершиной в 
центре Солнца, опирающегося на часть сферической 
поверхности с радиусом, равным длине образующей 
конуса. Направление движения ГКВМ определяется 
положением в пространстве оси модельного конуса, 
которое описывается двумя углами: θ0 и φ0. Угол θ0 
(коширота, θ0=[0°–180°]) отсчитывается по часо-
вой стрелке от положительного направления оси, 
проходящей через центр Солнца и перпендикуляр-
ной плоскости эклиптики (или плоскости солнеч-
ного экватора). Как и в работе [Xue et al., 2005], мы 
пренебрегали различием между плоскостью эклип-
тики и плоскостью солнечного экватора. Долгот-
ный угол φ0 отсчитывается в плоскости эклиптики 
от центрального меридиана против часовой стрелки: 
φ0=[0°–360°]. 

Отметим новые подходы, использованные нами 
для расчетов параметров ice-cream cone model. В отли-
чие от работы [Xue et al., 2005] в настоящей работе: 
а) параметры модельного КВМ в трехмерном про-
странстве рассчитывались отдельно для тела КВМ и 
связанной с ним УВ; б) рассчитывались не только 
скорости указанных структур, но и их положения 
вдоль направления движения модельного КВМ в 
трехмерном пространстве в разные моменты вре-
мени; в) граница проекции тела реального КВМ и 
УВ на плоскость неба выделялась не только дис-
кретным набором точек на этих структурах, но и 
путем аппроксимации этих структур эллипсами или 
участками эллипсов. 

На первый взгляд, модель ice-cream cone — 
очень простая модель КВМ и для решения постав-
ленной задачи стоило бы использовать более реали-
стичные модели КВМ. В работе [Michalek, 2006] 

использовалась считающаяся более реалистичной 
коническая модель КВМ с эллиптической формой 
основания модельного конуса. В работе [Thernisien 
et al., 2006] использована еще более реалистичная 
модель КВМ в виде магнитоплазменного жгута. 
Одним из оснований использования для расчетов 
3D-параметров КВМ и связанной с ним УВ кониче-
ской модели, предложенной в [Xue et al., 2005], яв-
ляются результаты работы [Kim et al., 2011], в кото-
рой показано, что радиальные скорости КВМ, рас-
считанные с использованием моделей КВМ, пред-
ложенных [Michalek, 2006; Thernisien et al., 2006], 
очень близки (коэффициент корреляции оказался 
более 0.95) к скоростям, рассчитанным с помощью 
метода [Xue et al., 2005]. 

Наша реализация метода, предложенного в 
[Gopalswamy, Yashiro, 2011], заключается в сле-
дующем: 

1. Для каждого рассмотренного ГКВМ в различ-
ные моменты времени его движения в поле зрения 
коронографа LASCO C3 с использованием метода 
[Xue et al., 2005] рассчитывается расстояние между 
УВ и телом КВМ ΔR вдоль оси модельного выброса 
массы, а также радиус кривизны границы тела КВМ 
RC. Напомним, что, в отличие от работы [Xue et al., 
2005], где для расчетов 3D-параметров модельного 
КВМ использовались координаты дискретного 
набора точек на УВ в плоскости неба, в настоящей 
работе использовалась обводка как УВ, так и тела 
КВМ участками эллипсов (рис. 1). 

2. Из соотношения [Russell, Mulligan, 2002] 
ΔR/RC=0.81[(γ–1)M2+2]/[(γ+1)(M2–1)]  

находится альфвеновское число Маха М (считалось, 
как и в работе [Kim et al., 2012], с результатами ко-
торой мы сравнили полученные результаты, что по-
казатель адиабаты γ=4/3). 
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3. Из формулы M=(Vsh–VSW)/VA находится альфве-
новская скорость VA. Здесь Vsh — скорость ударной 
волны, VSW — скорость солнечного ветра, по кото-
рому распространяется УВ. Как и в работе 
[Gopalswamy, Yashiro, 2011], мы полагали, что зна-
чительная часть КВМ движется в области медлен-
ного СВ, скорость которого находилась из соот-
ношения [Sheeley et al., 1997] 

(VSW)2=1.75·105(1–exp(–(R–4.5)/15.2)).  

4. Из формулы VA=2.18·106 Bn–1/2 [Gopalswamy, 
Yashiro, 2011] находится магнитная индукция B (в Гс). 
Здесь n — концентрация частиц (в см–3) в коро-
нальной плазме, которая приближенно полагалась 
равной концентрации электронов и находилась с по-
мощью соотношения [Leblanc et al., 1998] 

n(R)=3.3·105 R–2+4.1·106 R–4+8.0·107 R–6,  

где R — расстояние из центра Солнца до точки 
наблюдения в радиусах Солнца. 

 
РЕЗУЛЬТАТЫ 

На рис. 1 показан ГКВМ в поле зрения короно-
графа LASCO C3 с обводками участками эллипса 
границы тела КВМ и УВ. Заметим, что обводка ука-
занных структур не всегда производилась с их пол-
ным охватом по широте в пределах 360°. Мы обво-
дили только те участки структур, которые могли 
надежно идентифицировать как тело ГКВМ или 
ударную волну. Анализ показал, что различие трех-
мерных параметров, рассчитанных для одних и тех 
же событий с неполной и полной (360°) обводками, 
относительно невелико. 

Граница диффузной области впереди тела КВМ 
(или фронтальной структуры КВМ) считалась УВ, 
поскольку скорость этой границы относительно 
окружающего медленного СВ превышала альфве-
новскую скорость (впервые эта идея сформулирована 
в работе [Sheeley et al., 2000]) и на отдельных участ-
ках этой границы на сканах яркости вдоль направ-
лений, перпендикулярных границе, удается обнару-
жить скачки яркости с пространственным размером 
(1–2)δR (рис. 1, б), где δR≈0.125RS — простран-
ственное разрешение коронографа LASCO C3. Та-
кие УВ называют бесстолкновительными [Арцимо-
вич, Сагдеев, 1979], поскольку ширина их фронта во 
много раз меньше средней (приблизительно одина-
ковой) длины свободного пробега протонов и элек-
тронов при столкновениях с протонами в корональ-
ной плазме LC (LC≈(1–3)RS в поле зрения короно-
графа LASCO C3). Реальная ширина фронта бес-
столкновительной УВ, согласно [Арцимович, Сагдеев, 
1979], с учетом характеристик корональной плазмы и 
магнитного поля во много раз меньше δR. В каче-
стве примера оценим ширину фронта перпендику-
лярной (т. е. распространяющейся перпендикулярно 
магнитному полю) бесстолкновительной УВ. В этом 
случае ширина фронта УВ ∆sh~r i, где ri — лармо-
ровский радиус ионов. Оценку ∆sh проведем для рас-
стояния R=23.82RS. На этом расстоянии, согласно 
нашим расчетам, B=6.39·10–3 Гс. Оценку сделаем 
для преобладающего в корональной плазме типа 
ионов — протонов. Вполне разумной оценкой тем-

пературы протонов Tр на выбранном расстоянии 
является значение Tр=5·105 К. Отсюда следует, что 

∆sh~ri=1.02(Tр/11605)1/2/B=1.02(5·105/11605)1/2/  
(6.39·10–3)≈1048 м << δR≈0.125RS≈87 000 000 м.  

Для событий из табл. 1 результаты расчетов по-
ложения R/RS и скорости УВ Vsh в 3D-пространстве 
в разные моменты времени, а также скорости мед-
ленного СВ Vsw, альфвеновской скорости VA, пара-
метра ∆R/RC, альфвеновского числа Маха M и значе-
ния магнитного поля B (без указания событий, к ко-
торым каждое указанное значение параметра отно-
сится), приведены в табл. 2. Значения параметров 
из этой таблицы использовались для построения 
графиков на рис. 2–4. 

На рис. 2 приведены результаты расчетов маг-
нитного поля, полученные с использованием расче-
тов 3D-параметров ГКВМ. Из этого рисунка следует, 
что полученная зависимость B(R) (белые кружки) 
вполне удовлетворительно согласуется с ожидае-
мыми значениями магнитного поля в медленном 
СВ, показанными сплошной линией на рис. 2, а. Эта 
линия — график функции  

BR=11.1·10–5(215.5/(R/RS))2 [Гс],  
где 11.1·10–5 — величина BR в горизонтальном, т. е. 
параллельном плоскости солнечного экватора, 
участке медленного СВ на орбите Земли, 215.5 — 
расстояние от Солнца до орбиты Земли в радиусах 
Солнца. Можно привести аргументы, что как в 
быстром, так и в медленном СВ радиальная компо-
нента поля BR, начиная с R≈3RS, меняется обратно 
пропорционально квадрату расстояния (для меж-
планетного пространства (см. рис. 4.1 на с. 186 в 
работе [Schwenn, Marsch, 1990]). Но для медленного 
СВ нужно сделать оговорку. При относительно 
больших расстояниях от Солнца, в том числе вблизи 
орбиты Земли, это справедливо только для горизон-
тальных, т. е. параллельных плоскости солнечного 
экватора, участков медленного СВ. Причина этого 
заключается в существовании взаимодействия 
быстрых и медленных потоков СВ в случае, если 
участок медленного СВ наклонен под относительно 
большим углом к плоскости солнечного экватора 
[Schwenn, Marsch, 1990; Fainshtein, 1991]. Это взаи-
модействие приводит к существенному изменению 
магнитного поля в области наклоненных участков 
медленного СВ по сравнению с его горизонтальными 
участками. Поэтому, если мы хотим оценить вели-
чину BR в короне, опираясь на значения этой компо-
ненты поля на орбите Земли, нужно использовать 
значения BR на орбите Земли только в горизонталь-
ных участках медленного СВ. Этот вопрос подробно 
обсуждается в работе [Fainshtein, 1991], там же при-
водятся характерные значения магнитного поля и 
плотности протонов в некоторых горизонтальных 
участках медленного СВ на орбите Земли. 

Нетрудно убедиться, что в диапазоне одних и тех 
же расстояний (9–15)RS, для которых проводились 
расчеты магнитного поля как в нашей работе, так и 
в работе [Kim et al., 2012], различие результатов отно-
сительно невелико: полученное нами среднее за ука-
занный период времени значение поля <B>=0.02 Гс, 
в работе [Kim et al., 2012] — <B>=0.019 и 0.015 Гс. 
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Таблица 2 

R/RS Vsh VSW VA ∆R/RC M B 
9.3 2121.6 217.9 1018 0.4 1.9 0.031 

11.8 1646.9 258.4 1009.8 0.2 1.4 0.023 
13.4 1956.5 278.4 569.2 0.3 2.9 0.011 
13.8 2382.5 282.7 1528.3 1.1 1.4 0.03 
14.1 2079.9 286.5 448.4 0.2 4 0.009 
15.2 2997 297.1 1120.3 0.3 2.4 0.02 
15.2 1573.1 297.3 873.8 0.2 1.5 0.016 
16.4 1579.4 308.6 803.3 0.8 1.6 0.0131 
16.5 1830.7 309 951.6 0.8 1.6 0.016 
18.6 1992.6 325.1 620.8 0.2 2.7 0.009 
21 2205 340.6 1399.7 1.2 1.3 0.0178 

21.1 1534.7 340.9 735.1 0.7 1.6 0.009 
21.5 2990.3 343 969.7 0.2 2.7 0.012 
21.8 1604.4 345 858.5 0.8 1.5 0.011 
23.3 1817.3 352.5 739.1 0.6 2 0.008 
23.4 2135.9 352.8 934 0.4 1.9 0.011 
23.8 2082.1 354.8 570.8 0.2 3 0.006 
25.2 2554.8 360.7 963.2 0.6 2.3 0.01 
28.2 2050.3 371.8 1277.4 1.2 1.3 0.012 
29.7 1621.1 376.3 826.6 0.8 1.5 0.007 
30.5 1804.4 378.7 556.7 0.4 2.6 0.005 
31.7 2141.4 381.8 854.2 0.4 2.1 0.007 
33.5 2816.4 386.1 1048.5 0.3 2.3 0.008 
34.6 2558.3 388.3 805.2 0.3 2.7 0.006 
42.7 2455.9 401 514.9 0.2 4 0.003 
43.6 2619.4 402 861.8 0.3 2.6 0.005 

 
Здесь первое значение <B> относится к расчетам 
поля, выполненным с использованием для нахождения 
альфвеновского числа Маха M как параметра ∆R/RC, 
так и ρd/ρu — скачка плотности на фронте УВ (ρd — 
плотность плазмы за фронтом, ρu — перед фронтом 
УВ [Kim et al., 2012]). Второе значение среднего 
поля относится к расчетам поля с использованием 
для нахождения M только параметра ∆R/RC, как это 
делалось в нашей работе. Различие средних значе-
ний магнитного поля, полученных нами и в работе 
[Kim et al., 2012], обусловлено главным образом 
использованием в нашей работе упрощенной модели 
КВМ в трехмерном пространстве, включающей в 
себя такие упрощающие предположения, как ради-
альность движения КВМ, неизменность углового 
размера КВМ при движении, сферическая форма 
внешней границы тела КВМ и связанной с ним УВ и 
др. В то же время заметим, что это различие нахо-
дится в пределах погрешности, с которой предло-
женный [Gopolswamy, Yashiro, 2011] метод в прин-
ципе позволяет определить величину магнитного 
поля в короне. На точность определения В влияет 
много факторов, включая используемые прибли-

женные значения скорости медленного СВ, соотно-
шения, позволяющие определить M (M связывается 
с параметром ∆R/RC или со скачком плотности 
плазмы на фронте УВ ρd/ρu), использование для всех 
событий одной и той же зависимости плотности 
плазмы от расстояния и т. д. Например, из рис. 2, б 
следует, что значения магнитного поля, рассчитан-
ные с использованием связи числа Маха с парамет-
ром ∆R/RC, существенно меньше, чем значения 
B(R), полученные с использованием зависимости M 
от ρd/ρu. 

На рис. 3, a показано рассеяние значений VA, по-
лученных по данным наблюдений ГКВМ, а на рис. 3, б 
для сравнения показана зависимость VA от положе-
ния УВ из работы [Kim et al., 2012]. На рис. 3, в 
изображены зависимости от расстояния альфвенов-
ской скорости VA, рассчитанные нами для медлен-
ного (нижняя полоса) и быстрого СВ (верхняя полоса) 
с использованием значений магнитного поля и кон-
центрации протонов на орбите Земли и определен-
ных зависимостей их изменения с расстоянием. Мы 
полагали, что в диапазоне расстояний 5RS–1 а.е. 
(расстояние от Солнца до орбиты Земли) радиальная 
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Рис. 2. Панель а — значения магнитного поля B(R), полученные с помощью расчетов 3D-параметров ГКВМ в разные 
моменты времени для каждого рассмотренного события (кружки). Сплошная линия (BR=11.1·10–5(215.5/(R/RS))2 Гс) — 
зависимость радиальной компоненты магнитного поля в горизонтальном участке медленного СВ от расстояния (детали 
см. в тексте в описании рис. 2). Две линии ниже — расчеты поля в предположении, что приосевая область КВМ движется 
в быстром СВ, скорость которого VSW=600 км/с (штрихи) и 800 км/с (пунктир) независимо от расстояния и с зависимо-
стями концентрации протонов и радиальной компоненты магнитного поля от расстояния, характерными для быстрого 
СВ: np=3(215.5/(R/RS))2 см–3, BR=3·10–5(215.5/(R/RS))2 Гс. Здесь приведены только линии регрессии. Панель б — 
рис. 8 из работы [Kim et al., 2012] (© AAS. Reproduced with permission): черные кружки — значения B(R), полученные из 
соотношения, связывающего число Маха с ΔR/RC, белые кружки — с отношением плотности на фронте УВ. Прочими 
символами показаны значения магнитной индукции, полученные другими методами разными авторами (см. [Kim et al., 
2012] и цитируемую там литературу) 

 
Рис. 3. Панель a — рассеяние значений альфвеновской скорости VA (кружки) в зависимости от расстояния, получен-

ных в 3D-пространстве по данным наблюдений ГКВМ. Панель б — рис. 7 из работы [Kim et al., 2012] (© AAS. Repro-
duced with permission): пунктир — зависимость VA(R) из работы [Mann et al., 1999]; черные кружки — значения B(R), 
полученные из соотношения, связывающего число Маха с ΔR/RC, белые кружки — с отношением плотности на фронте 
УВ. Панель в — зависимость VA(R), полученная для медленного (черная полоса) и быстрого СВ (серая полоса) с исполь-
зованием значений магнитного поля и концентрации протонов на орбите Земли и определенных зависимостей их изме-
нения с расстоянием (см. [Fainshtein, Egorov, 2017]) 

 
компонента магнитного поля BR~1/R2 как в быст-
ром, так и в медленном СВ, плотность протонов 
np~1/R2 в быстром СВ, а в медленном СВ меняется 
с расстоянием по закону, полученному для измене-
ния концентрации электронов ne(R) в работе [Le-
blanc et al., 1998]. Детали построения зависимостей 
VA(R) на рис. 3, в описаны в нашей работе 
[Fainshtein, Egorov, 2017]. Зависимости на рис. 3, в 
приведены для сравнения с рассеяниями точек на 
рис. 3, а, б потому, что зависимости на рис. 3, в яв-
ляются, с нашей точки зрения, наиболее точными 
оценками VA(R), сделанными к настоящему времени. 
Из рис. 3 следует, что в диапазоне расстояний (9–
15)RS среднее значение альфвеновской скорости 

<VA>, полученное нами по данным наблюдений 
ГКВМ, составляет 938 км/с, а по данным работы 
[Kim et al., 2012] <VA>=709 км/с (559 км/с). В то 
же время на графике, построенном по данным 
наблюдений ГКВМ, более отчетливо наблюдается 
уменьшение альфвеновской скорости с расстоянием. 
Заметим также, что разброс значений VA для каждого 
положения УВ в диапазоне расстояний до 15RS, по-
лученный как в наших расчетах, так и в работе [Kim 
et al., 2012], существенно больше по сравнению с 
расчетами альфвеновской скорости по данным из-
мерений магнитного поля и плотности плазмы на 
орбите Земли (рис. 3, в). Мы предполагаем, что 
это свидетельствует о более низкой точности расчетов 
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Рис. 4. Панель а — рассеяние полученных нами значений числа Маха для различных положений УВ. Панель б — 

рис. 6 из работы [Kim et al., 2012] (© AAS. Reproduced with permission). Панель в — рассеяние полученных нами значе-
ний ΔR/RC, панель г — рис. 2 из [Kim et al., 2012] (© AAS. Reproduced with permission) 

 
альфвеновской скорости с использованием методов, 
предложенных в работах [Gopalswamy, Yashiro, 
2011; Kim et al., 2012]. 

На рис. 4, а показано рассеяние полученных нами 
значений альфвеновского числа Маха M для различ-
ных положений УВ. На рис. 4, б показан аналогич-
ный результат из работы [Kim et al., 2012]. Видно, что 
в диапазоне расстояний (9–15)RS разброс значений 
и среднее значение числа Маха М для двух типов 
расчетов близки: <M>=2.21 по нашим расчетам и 
<M>=2.03 (2.55) по результатам работы [Kim et 
al., 2012]. Напомним, что величина 2.55 получается 
при усреднении значений М, полученных с исполь-
зованием только параметра ∆R/RC, а величина 2.03 — 
с использованием как параметра ΔR/RC, так и скач-
ка плотности плазмы ρd/ρu на фронте ударной волны.  

На рис. 4, в показано полученное нами рассеяние 
значений ∆R/RC для разных положений УВ, а на 
рис. 4, г — рассеяние того же параметра из работы 
[Kim et al., 2012]. В диапазоне расстояний (9–15)RS 
по нашим расчетам <∆R/RC>=0.39, по данным 
[Kim et al., 2012] <∆R/RC>=0.31. 

 

ВЛИЯНИЕ СКОРОСТИ 
СОЛНЕЧНОГО ВЕТРА 
НА РАСЧЕТ ВЕЛИЧИНЫ 
МАГНИТНОГО ПОЛЯ 

Как и работе [Gopalswamy, Yashiro, 2011], при 
проведении расчетов величины магнитного поля 
нами неявно предполагалось, что приосевые участки 
всех КВМ, свойства которых использовались для 
нахождения величины магнитного поля, движутся в 
области медленного СВ. Именно поэтому в качестве 
скорости СВ, по которому распространяется УВ, 
использовалась скорость медленного СВ с зависи-
мостью от расстояния из работы [Sheeley et al., 
1997]. В действительности для многих КВМ до-
вольно сложно определить, какие части КВМ дви-
жутся в медленном СВ. Более того, в некоторых 
случаях весь КВМ может в поле зрения коронографа 
LASCO C3 двигаться в быстром СВ. При достаточно 
больших скоростях (например, больших 1500 км/с) 
впереди него может существовать УВ. Предполо-
жив, что во всех рассмотренных событиях КВМ 
движется в быстром СВ, мы с помощью метода [Go-
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palswamy, Yashiro, 2011] нашли радиальное распре-
деление магнитного поля. Линии регрессии для за-
висимости магнитной индукции от положения УВ по-
казаны на рис. 2. Видно, что в этом случае магнитное 
поле существенно меньше, чем в медленном СВ.  

Отсюда следует, что расчетам радиальных рас-
пределений магнитного поля методом [Gopalswamy, 
Yashiro, 2011] должно предшествовать либо выяс-
нение, какой участок КВМ движется в медленном 
СВ, а какой — в быстром, либо доказательство того, 
что весь КВМ движется в быстром СВ. Мы плани-
руем, используя расчеты магнитного поля в потен-
циальном приближении и изображения белой короны 
по данным LASCO C2, C3, предложить возможный 
вариант решения этой задачи в нашей следующей 
работе. В частности, как отдельная группа будут 
рассмотрены КВМ, центральная часть которых дви-
жется вдоль участка пояса стримеров, приблизи-
тельно перпендикулярного плоскости неба, или, что 
то же самое, параллельного плоскости солнечного 
экватора (такие участки пояса стримеров или мед-
ленного СВ мы будем называть, как и в данной 
работе, горизонтальными участками). Участки пояса 
стримеров такого типа наблюдаются в поле зрения 
коронографа как яркие лучи, и в этом случае опре-
деление участка КВМ, движущегося в медленном 
СВ, не вызывает трудностей. Мы предлагаем также 
использовать еще один способ выделения лимбо-
вых КВМ, центральная часть которых движется 
вдоль стримера, т. е. в области медленного СВ. 
Известно, что конфигурация пояса корональных 
стримеров в пространстве с хорошей точностью 
совпадает с конфигурацией нейтральной линии 
(НЛ) магнитного поля на поверхности источника, 
которая получается из расчетов поля в потенци-
альном приближении [Schwenn, Marsch, 1990]. 
Обычно радиус поверхности источника варьирует в 
расчетах поля в диапазоне (1.6–3.25)RS. Отсюда 
следует, что участкам пояса стримеров, примерно 
перпендикулярным плоскости неба, соответствуют 
участки НЛ, приблизительно параллельные плоско-
сти экватора. Если в момент наблюдения КВМ в поле 
зрения коронографа LASCO C2 над соответствую-
щим лимбом окажется близкий к середине участок 
НЛ, приблизительно параллельный плоскости эк-
ватора, а ось КВМ при этом будет близка по ши-
роте к широте этого участка, можно быть уверен-
ными, что значительная часть КВМ будет дви-
гаться в медленном СВ.  

На рис. 5 показаны рассчитанная в WSO [http://wso. 
stanford.edu/synsourcel.html] НЛ с участками, распо-
ложенными под малыми углами к плоскости сол-
нечного экватора (т. е. почти параллельными этой 
плоскости), и КВМ, движущийся вдоль яркого 
стримера, соответствующего одному из таких 
участков, а значит, центральная его часть движется 
в области медленного СВ. Заметим, что этот под-
ход для выделения КВМ, большая часть которого 
движется в медленном СВ, можно применить и для 
КВМ, летящих в направлениях, близких к оси 
Солнце—Земля. В этом случае, используя, напри-
мер, модель ice-cream cone для КВМ, найдем 
направление движения модельного КВМ и сравним 
широту этого направления с широтой рассчитанно-
го в потенциальном приближении горизонтального 

участка НЛ на поверхности источника в день 
наблюдения КВМ (если такой участок существует!). 
Если широта направления движения КВМ и широта 
горизонтального участка НЛ близки, то все выводы, 
которые мы сделали для лимбового события на рис. 5, 
справедливы и в этом случае: большая часть такого 
КВМ будет двигаться в медленном СВ.  

 
ВЫВОДЫ 

1. С использованием метода, предложенного 
[Gopalswamy, Yashiro, 2011], а затем развитого в 
[Kim et al., 2012], получено пространственное рас-
пределение магнитного поля B(R) приблизительно 
вдоль оси Солнце—Земля. Для этого использова-
лись данные о гало-КВМ (ГКВМ), источники боль-
шинства которых были расположены вблизи центра 
солнечного диска.  

2. Необходимые для расчета величины магнит-
ного поля параметры ГКВМ в трехмерном про-
странстве находились с помощью модели ice-cream 
cone для КВМ [Xue et al., 2005].  

3. Были использованы новые подходы для расче-
тов параметров модели ice-cream cone. В отличие от 
работы [Xue et al., 2005] в настоящей работе: а) па-
раметры модельного КВМ в трехмерном простран-
стве рассчитывались отдельно для тела КВМ и свя-
занной с ним УВ; б) рассчитывались не только ско-
рости указанных структур, но и их положения вдоль 
направления движения модельного КВМ в трех-
мерном пространстве в разные моменты времени; 
в) граница проекции тела КВМ и УВ на плоскость 
неба выделялась не только дискретным набором 
точек на этих структурах, но и аппроксимацией этих 
структур эллипсами или участками эллипсов. 

4. С помощью таких расчетов поля нам удалось 
удвоить максимальное расстояние, по сравнению с 
работами [Gopalswamy, Yashiro, 2011; Kim et al., 
2012], до которого было найдено распределение 
магнитного поля B(R): примерно с 21RS до 43RS.  

5. Показано, что полученное нами распределение 
B(R) в среднем близко к зависимости от расстояния 
радиальной компоненты поля, меняющейся по закону 
BR=BRE(215.5/(R/RS))2, где BRE=11·10–5 Гс — 
возможное значение BR в горизонтальном участке 
медленного СВ на орбите Земли (о горизонтальных 
участках медленного СВ см. в работе [Fainshtein, 
1991]).  

6. Относительно близкими (с различием в пре-
делах ~5–26 %) оказались полученные в настоя-
щей работе и в статье [Kim et al., 2012] в интервале 
(9–15)RS средние значения магнитного поля B, аль-
фвеновской скорости VA, альфвеновского числа Маха 
М и параметра ∆R/RC. При этом рассчитанные нами 
значения B, VA и М сравнивались с суммарными ре-
зультатами [Kim et al., 2012], полученными с ис-
пользованием соотношений между числом Маха и 
параметрами как ∆R/RС, так и ρd/ρu. 

7. Распределения B(R), найденные предложен-
ным нами способом вдоль направления, близкого к 
оси Солнце—Земля, могут быть использованы: а) для 
оценок магнитного поля на орбите Земли по солнеч-
ным данным для каких-то характерных интервалов 
времени (например, для разных фаз солнечной актив- 
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Рис. 5. Панель a — распределение магнитного поля на поверхности источника (2.5RS) по данным расчетов поля в по-

тенциальном приближении в WSO [http://wso.stanford.edu/synoptic/WSO-S.2107.gif]. Стрелками указаны участки НЛ, 
расположенные под малыми углами к плоскости солнечного экватора. Воздействие КВМ на стример привело к умень-
шению его яркости впереди КВМ. Изображения белой короны по данным LASCO C2 (б, в): б — корональный стример 
до появления КВМ (указан стрелкой) и соответствующий этому стримеру участок НЛ; в — КВМ, средняя часть которого 
движется по корональному стримеру, показанному на панели б 

 
ности); б) для сравнения с радиальными распреде-
лениями поля, полученными с использованием 
МГД-расчетов. И, наконец, заметим, что вполне удо-
влетворительное согласие наших расчетов магнит-
ного поля с расчетами [Kim et al., 2012] является до-
полнительным основанием считать, что модель ice-
cream cone для КВМ позволяет вполне адекватно 
находить как характеристики самого КВМ, так и 
характеристики его движения в трехмерном про-
странстве. 

8. Полученные нами и в работе [Kim et al., 2012] 
радиальные распределения VA(R) были сопоставлены 
с радиальной зависимостью альфвеновской скорости 
в медленном СВ из работы [Fainshtein, Egorov, 2017], 
которую авторы считают наиболее точной (в преде-
лах погрешности определения VA(R)) из известных 
зависимостей (например, по сравнению с популярной 
у исследователей зависимостью VA(R) из работы 
[Mann et al., 1999]). Сделан вывод, что наибольшие 
значения VA, найденные как в данной работе, так и в 
работе [Kim et al., 2012], завышены по сравнению с 
реальными значениями альфвеновской скорости.  

9. Предложен способ выделения КВМ, значи-
тельная часть которых движется в области медлен-
ного СВ. 

Авторы благодарны команде LASCO за возмож-
ность свободного использования данных коронографа. 
Работа выполнена в рамках Плана НИР ИСЗФ СО 
РАН на 2016–2018 гг. II.16.1.6. «Геоэффективные про-
цессы в хромосфере и короне Солнца» (базовый про-
ект) и при частичной поддержке грантов РФФИ № 15-
02-01077-а и № 16-32-00315. 
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