
硕士学位论文

Mg I 12.32 µm 谱线在太阳大气中的偏振辐射转移研究 

作者姓名：   李鑫 

指导教师:  邓元勇 研究员 中国科学院国家天文台 

学位类别:  理学硕士 

学科专业:  天体物理   

培养单位:  中国科学院国家天文台 

2021 年 6 月



 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



 

 

 

 
 

Study on Polarized Radiation Transfer 

of 

the Mg I 12.32 µm Line in Solar Atmosphere 

 
 

 
 

A thesis submitted to 

University of Chinese Academy of Sciences 

in partial fulfillment of the requirement 

for the degree of 

Master of Natural Science 

in Astrophysics 

By 

Li Xin 

Supervisor: Professor Deng Yuanyong 

 

 

National Astronomical Observatories, 

Chinese Academy of Sciences 

June 2021



 

 

 

 

 

 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 



 





摘  要 
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摘  要 

太阳磁场是各种太阳爆发活动的起源，因此磁场的精确测量对于理解这些爆

发活动有着极其重要的意义，这也是中国第一台中红外太阳观测设备-“用于太

阳磁场精确测量的中红外观测系统”（AIMS）的核心科学目标。AIMS 的观测波

段为 8-14 µm 中红外，包括 8-10 µm 成像观测以及 10-13 µm 光谱观测，其中 Mg 

I 12.32 µm 谱线用于磁场测量，计划于 2021 年底安装在青海省海西州冷湖赛什

腾山上，其建成后将是国际上唯一工作在中红外的太阳磁场观测设备。 

鉴于红外太阳光谱中的谱线具有非常高的磁灵敏度，因此红外 Stokes 偏振

测量在最近几十年一直被尝试用来获得更加精确的磁场值。在众多的红外谱线中，

Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm（本文统称 Mg I 12 µm 谱线）是迄今为止发现的

磁灵敏度最高的两条谱线，它们蕴藏着磁场测量的巨大潜力，尤其是对于弱磁场

的诊断。然而，到目前为止人们对于这两条谱线在太阳大气中的形成过程认识还

不是很充分。为了帮助我们更好地理解 Mg I 12 µm 谱线的辐射转移过程，探索

红外磁场诊断的能力，本文在 AIMS 尚未获得观测结果的前提下开展了正向模型

的模拟工作。主要研究内容包括：（1）基于多维太阳大气模型，考虑非局部热动

平衡过程，使用 Rybicki-Hummer（RH）和 Parallel RH 辐射转移代码计算 Mg I 12 

µm 谱线的成像和偏振光谱轮廓；（2）在不能使用塞曼（Zeeman）裂距直接推导

磁场的情况下，尝试把这些轮廓对波长进行积分用来产生与纵场和横场相联系的

定标曲线；（3）基于响应函数的结果，详细评价两条 Mg I 12 µm 谱线在诊断磁

场、温度和速度等物理参数之间的差异；（4）使用 Mg I 12.32 µm 谱线分析单波

长定标方法在红外波段的可行性。取得的主要成果如下： 

1. 尽管两条 Mg I 12 µm 谱线的朗德因子相同，但 Mg I 12.32 µm 比 Mg I 

12.22 µm 谱线更适合用来诊断磁场，因为 Mg I 12.32 µm 谱线的相对辐

射强度以及偏振信号更强，并且其对磁场的响应函数值更大。对于 Mg I 

12 µm 谱线，温度信号主要来自于光球（𝜏𝜏500 = 1）以上约 490 km 的高

度，而磁场和速度则敏感于 450 km 左右的高度。 
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2. 通过波长积分方法获得的磁场定标曲线显示出非线性分布。对于 Mg I 

12.32 µm 谱线，纵场（横场）在宁静区可以被有效诊断的准线性范围大

致为 0-600 G（0-3000 G），而在黑子半影可以被有效诊断的准线性范围

约为 0-400 G（0-1200 G）。在所给出的准线性范围内，此方法是当 Zeeman

子线未完全分开时磁场定标方法的一个补充。 

3. Bifrost 三维大气模型的模拟结果与 FALC 等一维大气模型的结果有很好

的对应关系。在 300 G 以上的强磁场区域我们可以看到 Zeeman 三分裂，

而在低于 300 G 的弱磁场区域看不到三分裂，并且偏振信号很弱，后续

可以尝试使用波长积分方法或磁场反演方法诊断磁场。 

以上结果不仅为 AIMS 的原创性科学研究奠定坚实基础，同时也对未来其它

工作在中红外波段的太阳磁场望远镜的观测具有指导意义。 
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Abstract 

The magnetic field plays a significant role in various solar explosive activities. 

Therefore, accurate measurement of the magnetic field is extremely important for 

understanding the physical mechanisms of these phenomena. It is also a core scientific 

goal of Chinas first mid -infrared solar observation device-“the Infrared System for the 

Accurate Measurement of Solar Magnetic Field” (AIMS). The spectral range of AIMS 

is mid-infrared 8-14 µm, including 8-10 µm imaging observations and 10-13 µm 

spectral observations. The Mg I 12.32 µm line is used for magnetic field measurements. 

AIMS is planned to be installed at the end of 2021 on Saishiteng Mountain in Lenghu 

Town of Haixi, Qinghai Province. After its completion, it will be the only solar 

magnetic field observation equipment in the world working in the mid-infrared.  

Since the spectral lines in infrared have relatively high magnetic sensitivity, the 

infrared Stokes polarization measurement has been tried to obtain more accurate 

magnetic field values in recent decades. Among many infrared lines, Mg I 12.32 µm 

and Mg I 12.22 µm are the two lines with the highest magnetic sensitivity discovered 

so far. They have great potential for magnetic field measurement, especially for the 

diagnosis of weak magnetic fields. However, so far people have not yet fully understood 

the formation process of the two lines in the solar atmosphere. In order to better 

understand the radiation transfer process of the Mg I 12 µm lines and explore the ability 

of infrared magnetic field diagnosis, we carried out a forward model simulation before 

AIMS obtained observation results. The main contents of this study includes: (1) Based 

on the multidimensional solar atmosphere model and the non-local thermodynamic 

equilibrium process, the Rybicki Hummer (RH) and Parallel RH radiation transfer 

codes were used to calculate the imaging and polarized spectral profiles of Mg I 12 µm 

lines; (2) In the case that the magnetic field cannot be derived directly from the Zeeman 

splitting, we tried to integrate these profiles with respect to wavelengths to generate the 

calibration curves related to the longitudinal and transverse fields; (3) Based on the 
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results of the response function, the differences between the two Mg I 12 µm lines in 

diagnosing physical parameters such as magnetic field, temperature and velocity were 

evaluated in detail. (4) The feasibility of single-wavelength calibration method in 

infrared was analyzed by the Mg I 12.32 µm line. The main results are as follows: 

1. Although the two Mg I 12 µm lines have the same Landé factor, the Mg I 12.32 

µm line is more suitable for the diagnosis of magnetic field than the Mg I 12.22 

µm line. The relative radiation intensity and polarization signal of the Mg I 

12.32 µm line are stronger, and its response function value to the magnetic 

field is higher. For the two Mg I 12 µm lines, the temperature signal mainly 

comes from a height of about 490 km above the photosphere (𝜏𝜏500 = 1), while 

the magnetic field and velocity sensitivity correspond to a height of about 450 

km.  

2. The magnetic field calibration curves obtained by the wavelength-integrated 

method show a nonlinear distribution. For the Mg I 12.32 µm line, the 

longitudinal (transverse) field can be effectively inferred from Stokes V/I (Q/I 

and U/I) in the linear range of 0-600 G (0-3000 G) in quiet regions and 0-400 

G (0-1200 G) in sunspot penumbrae. Within the given linear range, this method 

is a supplement to the magnetic field calibration method when the Zeeman 

sublines are not completely separated. 

3. There is a good consistency between the simulation results of Bifrost three- 

dimensional atmospheric model and those of FALC and other one-dimensional 

atmospheric models. The Zeeman triple splitting can be seen in regions with 

the magnetic field strength above 300 G, while no triple splitting can be seen 

in weak fields below 300 G, and the polarization signal is very weak. In the 

future, the wavelength-integrated method or the inversion method can be 

incorporated in diagnosing the magnetic field. 

The results in this study not only lay a solid foundation for the original scientific 

research of AIMS, but also provide a reference to the future solar magnetic field 
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telescopes working in mid-infrared. 

 

Key Words: Polarized spectra, Radiation transfer, Solar magnetic field, Infrared 
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第1章  绪论 

1.1  研究背景及意义 

1.1.1  太阳活动与太阳磁场 

太阳是宇宙中极其普通的一颗恒星，位于赫罗图（光谱型和光度分布的散布

图）上主序星带的中部，光谱型为 G2V。对于人类而言，太阳是距离我们最近的

恒星，也是唯一一颗可以进行高时间空间分辨、高光谱分辨以及高灵敏度观测的

恒星(林元章, 2001)。万物生长靠太阳，太阳释放的光和热为人类及地球上其他生

命活动提供了所需的能量，并创造了适宜的生存环境。此外，对于太阳的研究可

以延展到其他恒星甚至其他天体上，如恒星大气的辐射传输、内部构造和演化、

恒星磁活动以及黑洞喷流等。 

太阳是一个地球上无法模拟的天然高温等离子体实验室（太阳质量约为

2 × 1030 kg，平均密度约为1.4 × 103 kg m-3，表面温度约为 6000 K）。因此，对

太阳的研究也促进了包括光谱学、原子物理、等离子体物理以及磁流体力学等一

系列重要学科领域的发展(吉布森等, 1981)。除此之外，太阳也是地球电磁扰动的

主要驱动源，它与人类的生产、生活等密切相关。太阳上的剧烈活动（如太阳耀

斑、日冕物质抛射等）引发的灾害性空间天气事件会对航空航天、导航通讯乃至

国民经济造成重大影响，有些甚至是毁灭性的。因此，对太阳及太阳活动的研究

还可以为空间天气预报提供参考，具有广泛而重要的应用价值。 

目前，人类可探测的主要是太阳的外层大气（光球、色球及日冕），其中的

一切现象和过程本质上都是电磁相互作用的结果。例如，太阳耀斑爆发就是太阳

大气中累积的磁自由能的释放过程；日冕物质抛射则是由于磁重联导致的大尺度

的磁等离子体高速逃逸的现象；日珥的形成以及黑子形态的演化同磁场结构之间

的关系也是密不可分的(金春兰等, 2007)。磁场作为太阳物理研究中的第一观测

量，其重要性毋庸置疑。当今太阳物理最具挑战性的几大科学难题——太阳发电

机、纤维化的辐射磁对流过程、日冕加热等，无一不与太阳磁场密切相关。因此，

研究太阳磁场的产生和演化是解决这些问题的关键，通过对磁场的精确测量从而
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开展电磁相互作用机理的研究，过去是、现在是、今后也仍将是太阳物理和日地

物理的前沿和热点。太阳大气是一个有机整体，其间的物理过程相互关联，如能

精确测量太阳大气不同层次的矢量磁场，构筑完整的三维磁大气模型，将会有助

于人类更好地理解太阳磁活动的成因、能量积累和释放过程(白先勇, 2014)。 

1.1.2  太阳磁场测量的历史与现状 

1896 年，荷兰物理学家 Zeeman 发现原子光谱线在强磁场的作用下会发生分

裂，即一条谱线分裂为几条偏振化谱线，该现象被称为 Zeeman 效应。1908 年，

美国天文学家 Hale 开创性的把 Zeeman 效应用在测量太阳黑子的磁场强度上，

成功测得黑子区域的磁场大约为数千高斯，实现了太阳磁场的首次测量(HALE, 

1908)。1952 年，美国 Babcock 父子利用光电原理研制出了世界上第一台磁像仪

(BABCOCK, 1953)，并利用该设备测出了太阳上弱达 1 G 的宁静区磁场，成功解

决了百高斯以下的弱磁场测量问题。上世纪六十年代初，Stepanov 等人利用矢量

光电磁像仪首次实现了横向磁场的测量(STEPANOV 等, 1962)，初步揭示了大尺

度磁场的演化，为太阳和天体磁场的起源研究奠定了基础。 

需要指出的是，百余年来的太阳磁场测量基本都是基于 Zeeman 效应实现的。

测量的基本原理是太阳光谱线在具有磁场的太阳大气中会发生分裂，这些分裂开

的光谱子线的裂距与磁场强度成正比（公式 1.1），且具有一定的偏振态。 

Δ𝜆𝜆𝐻𝐻 = 4.67 × 10−13𝑔𝑔𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒𝜆𝜆2𝐵𝐵 … (1.1) 

其中Δ𝜆𝜆𝐻𝐻为谱线裂距，B 为总磁场强度，𝑔𝑔𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒为有效朗德因子，𝜆𝜆为波长。当

Zeeman 裂距相对太阳谱线的宽度比较大时，即当磁场特别强以至于 Zeeman 分

量完全分开的时候，我们可以通过测量 Stokes I 轮廓中两个σ分量之间的裂距，

直接利用 Zeeman 分裂公式（公式 1.1）计算得到总磁场强度。为了获得矢量磁

场，我们还可以利用 Stokes U 和 Q 的强度比得到有关方位角的信息，而倾角则

可以通过组合 Stokes I 和 V 的峰值测量得到(JENNINGS 等, 2001)。需要注意的

一点是，利用 Zeeman 效应公式直接测量磁场的方法虽然简单有效，但只在

Zeeman 分量完全分开的时候才适用。 

然而，目前成熟的磁场测量都是在波长相对较短的可见光和近红外谱线上展
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开的，此时 Zeeman 裂距相对太阳谱线的宽度非常小以至于无法通过上述方法直

接测量磁场（黑子本影等强磁场区域除外），只能依靠 Zeeman 子线之间的偏振

态信息反演得到太阳磁场。因此，现有的太阳磁场测量本质上都是太阳光谱线的

偏振参数测量。这种从测得的偏振数据（Stokes I, Q, U, V）反演得到矢量磁场的

方法都是基于偏振辐射转移理论。根据太阳磁场测量设备的不同，采用的磁场定

标方法大概可以分为两类，一类是弱场近似下的线性定标（适用于滤光器型磁像

仪），另一类是光谱反演（适用于光谱仪型磁像仪）。 

滤光器型的磁场测量设备优点在于可以获得整个面源的 Stokes I, Q, U, V 图

像，视场比较大，时间和空间分辨率比较高，方便对太阳磁场的形态演化进行跟

踪，从而理解太阳磁活动的动力学过程(白先勇, 2014)。但由于滤光器型的磁场测

量设备仅仅透过谱线范围非常窄的一段轮廓，因此光谱信息十分有限，进行精确

的磁场测量定标比较困难。传统的滤光器型磁像仪，例如中国科学院怀柔太阳观

测基地的太阳磁场望远镜，通常只在一个波长点进行常规 Stokes 偏振观测，此时

只能通过弱场近似假设下的线性定标公式（公式 1.2）来计算磁场(AI, 1987; BAI

等, 2013, 2014; SU 等, 2004)。在弱场近似假设下，辐射转移方程可以简化为一种

易于计算的形式。从形式上看，它把纵场（平行于视线方向的磁场分量，𝐵𝐵𝑙𝑙）、横

场（垂直于视线方向的磁场分量，𝐵𝐵𝑡𝑡）以及方位角（𝜙𝜙）的信息与偏振参数 Stokes 

Q, U, V 联系起来(JEFFERIES 等, 1989; STENFLO, 1994)。 

𝐵𝐵𝑙𝑙  = 𝐶𝐶𝑙𝑙𝑉𝑉 

 𝐵𝐵𝑡𝑡 = 𝐶𝐶𝑡𝑡(𝑄𝑄2 + 𝑈𝑈2)
1
4

𝜙𝜙 = 0.5 arctan �
𝑈𝑈
𝑄𝑄
�

… (1.2) 

其中𝐶𝐶𝑙𝑙和𝐶𝐶𝑡𝑡是线性定标系数，可以通过理论定标、观测定标、经验定标等方

式来获得。因此，只要知道了线性定标系数，我们就可以通过测量 Stokes 参数利

用该定标公式分别计算出纵场、横场和方位角。理论和实践表明该方法在弱场区

域效果还不错，但在强场区域则会受到磁饱和效应的影响而失效(AI 等, 1982)。 

光谱仪型的磁场测量设备优点在于可以获得沿着光谱仪狭缝方向的 Stokes I, 

Q, U, V 光谱，光谱分辨率和磁场测量精度较高，方便获得观测对象的温度、速

度、密度等丰富的物理信息进而研究太阳大气的三维磁结构，缺点在于仅能获得
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沿着光谱仪狭缝方向的线源信息(白先勇, 2014)。从扫描的偏振光谱轮廓到获得

矢量磁场的过程称为光谱反演。光谱反演技术同样是基于偏振辐射转移理论，在

一定的大气模型和吸收机制假定下模拟得到理论光谱轮廓，再通过最小二乘法对

理论轮廓和观测轮廓进行迭代拟合，最终满足收敛条件的参数即为最终的磁场或

其他热力学参数(HEWAGAMA 等, 1993)。光谱反演方法根据谱线形成机制的不

同又可以分为基于局部热动平衡（Local Thermodynamic Equilibrium, LTE）的反

演和基于非局部热动平衡（Non-Local Thermodynamic Equilibrium, NLTE）的反

演。基于 LTE 的反演方法以 Milne-Eddington（M-E）反演方法为代表，被证明是

足够稳定的(SKUMANICH 等, 1987)。基于 NLTE 的反演方法时间消耗非常大并

且具有多个自由参数的反演程序经常会面临解的收敛性和唯一性问题(韩占文, 

1988; LITES 等, 1988)。 

综上所述，太阳磁场测量发展至今仍然存在一些制约观测和研究的不足之处。

首先，不管是弱场近似假设下的线性定标方法还是光谱反演方法，这种从偏振数

据得到矢量磁场的过程强烈地依赖于太阳大气模型(UNNO, 1956)。然而，太阳大

气模型是在一定的假设条件下得到的，涉及很多无法直接通过观测精确测定的物

理参数，这将导致反演结果不唯一且精度受限。 

其次，在现有的太阳磁场测量中还存在磁场横向分量测量灵敏度比纵向分量

测量灵敏度低的问题。上世纪 60 年代，Evans 通过一些简单假设给出了磁场横

向分量和纵向分量灵敏度的一个简单估计(EVANS, 1966)，即𝐵𝐵𝑇𝑇 ≈ 70�𝐵𝐵𝐿𝐿  （𝐵𝐵𝑇𝑇

是横向分量测量灵敏度，𝐵𝐵𝐿𝐿是纵向分量测量灵敏度）。从中可以看出，即使目前

最先进的太阳磁场望远镜可以达到数高斯量级的纵向磁场测量灵敏度，横向磁场

测量灵敏度也在百高斯量级(邓元勇等, 1999; JIN 等, 2008)。 

最后，由于目前的磁场测量方法最终转化为偏振测量，因此对于系统本身的

偏振测量精度提出了很高的要求(SANCHEZ ALMEIDA 等, 1992)，这些要求极大

地增加了设计和工程难度(BETTONVIL 等, 2011)。此外，如何抑制偏振态之间的

“交叉串扰”（cross-talk）一直是太阳磁场测量中尚未完全攻克的技术难题，现有

的处理方法一般是通过对整个系统增加定标单元获取系统的偏振响应矩阵，在后

期数据处理中对交叉串扰进行改正(SKUMANICH 等, 1997)。显然，这种方法不
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仅增加了系统研制难度，结果的精确度也受到极大限制。 

以上不足严重制约了太阳物理的深入发展。宁静区磁场在整个太阳辐射磁流

体动力学过程、局地发电机过程、色球和日冕加热过程中起着关键作用，然而由

于受到太阳大气模型、横纵场测量灵敏度不一致以及偏振测量定标技术的限制，

人们尚不能足够准确地测量宁静区磁场。这使得目前许多依赖于磁场的定量计算

分析和外推的工作缺乏可靠性，对太阳电磁相互作用的理解和认识基本停留在表

面，也就无法更进一步地认识太阳爆发活动的成因。因此，探寻新的且精确有效

的磁场测量方法是必然趋势，而红外太阳光谱为实现磁场的精确测量提供了机会。 

1.1.3  中红外波段测量太阳磁场的优势和挑战 

红外波段的太阳光谱中蕴含着丰富的物理信息，在太阳物理研究中占有重要

地位。然而由于地球大气的影响，位于中红外波段的绝大多数太阳光在穿过地球

大气时都被吸收和散射了，只有其中很小一部分能到达地面。因此，中红外波段

是迄今太阳物理领域尚未完全开启的观测窗口，具有重大的科学价值(邓元勇等, 

2020)。 

首先，位于中红外波段的谱线磁灵敏度更高。根据公式 1.1，Zeeman 裂距与

波长的平方成正比，因此在太阳大气磁场测量上，中红外波段能够获得更大的

Zeeman 裂距，从而实现直接测量谱线裂距计算磁场强度。磁灵敏度反映了谱线

对磁场的敏感程度，它可以用 Zeeman 裂距与多普勒宽度之比（gλ）来衡量。以

可见光谱线 Fe I 525 nm、近红外谱线 Fe I 1565 nm 以及中红外谱线 Mg I 12318 

nm 为例，这三条谱线有效朗德因子𝑔𝑔𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒𝑒和相应的磁灵敏度如表 1.1 所示。 

表 1.1  Fe I 525 nm、Fe I 1565 nm 以及 Mg I 12318 nm 谱线的有效朗德因子和相应

的磁灵敏度 

谱线 𝒈𝒈𝒆𝒆𝒆𝒆𝒆𝒆 磁灵敏度 

Fe I 525 nm 3 1575 

Fe I 1565 nm 3 4695 

Mg I 12318 nm 1 12318 

从表 1.1 可以看出中红外谱线 Mg I 12318 nm 的磁灵敏度最大，大约是近红
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外谱线 Fe I 1565 nm 磁灵敏度的 3 倍，是可见光谱线 Fe I 525 nm 磁灵敏度的 8

倍。由此可见，位于中红外波段的谱线磁灵敏度很高，可以通过测量 Zeeman 裂

距直接得到磁场强度，而不再依赖于太阳大气模型，也不存在磁场纵向和横向分

量测量灵敏度失衡的问题。同时，由于将传统的偏振强度测量转化为偏振轮廓的

定位测量，仪器偏振及交叉串扰带来的影响将大大降低，从而显著提高磁场测量

精度，尤其是横向磁场测量精度。 

此外，利用中红外波段测量太阳磁场在技术方面也有着显著优势。众所周知，

太阳光在进入望远镜的过程中会受到各种各样的干扰，使得测得的数据并不是太

阳大气的真实数据，因此我们需要尽可能将这些影响因素降到最小，才能得到最

接近太阳大气真实参数的结果。这些干扰包括大气散射、大气视宁度、仪器散射

以及仪器偏振的影响。因为大气散射、仪器散射和仪器偏振都与波长成反比，因

此波长相对较长的中红外波段具有大气散射小，仪器散射小以及仪器偏振小的优

势。大气视宁度描述了大气湍流剧烈的程度，因此大气视宁度越好代表大气湍流

越小，即用望远镜观测太阳的成像质量越好。由于大气视宁度与波长成正比，因

此在中红外波段观测太阳也占据了大气视宁度好的先天优势(曹文达, 2002)。 

综上所述，利用中红外波段测量太阳磁场不管是在科学方面还是技术方面都

有着非常显著的优势，同时具有很大的挑战。这主要是由于望远镜的衍射极限

（𝜃𝜃 = 1.22 𝜆𝜆/𝐷𝐷）在中红外波段更大，因此需要更大口径的望远镜才能达到理想

的角分辨率。其次，在中红外波段测量磁场也会面临环境辐射强以及仪器辐射强

的问题，因此需要冷光学技术降低环境和仪器的温度，减少环境和仪器背景的影

响。最后，太阳辐射在中远红外波段急速衰减，观测难度大大增加，例如要求大

口径太阳望远镜、高灵敏度成像探测器、高精度红外光谱仪、高性能偏振器件等。

在地面上进行红外观测还会受到地球大气和透射光学材料吸收的影响从而限制

了中红外观测(JENNINGS 等, 2001)。 

早在上世纪 70 年代，人类就认识到中红外太阳观测的价值(GINGERICH 等, 

1971)。最早有关太阳中红外磁场特征的观测研究是基于美国国立太阳天文台基

特峰（NSO/Kitt Peak）的 McMath-Pierce 望远镜展开的(DEMING 等, 1990; ZIRIN

等, 1989)。McMath-Pierce 在本世纪以前是唯一具备中远红外观测设计的设备，
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大部分的红外观测仅仅只能在 McMath-Pierce 上开展，并未形成系统性的结果，

因此红外太阳观测迄今未能得到充分的发展。 

为了获得更加精确的磁场，鉴于红外太阳光谱的科学和技术优势，红外

Stokes 偏振测量在最近几十年来一直被尝试用来测量太阳磁场(PENN, 2014)。例

如美国大熊湖天文台 1.6 米的 GST（Goode Solar Telescope）太阳望远镜中的低温

红外光谱仪（Cryogenic Infrared Spectrograph instrument, CYRA）(CAO 等, 2010)，

以及美国国立太阳天文台 4 米的 DKIST（The Daniel K. Inouye Solar Telescope）

望远镜中的低温近红外光谱偏振仪（Cryogenic Near-Infrared Spectro-Polarimeter 

instruments, Cryo-NIRSP）(WOEGER, 2016)，都被设计在 1-5 µm 近红外波段测

量太阳磁场。 

我国正在研制的“用于太阳磁场精确测量的中红外观测系统”（the Infrared 

System for the Accurate Measurement of Solar Magnetic Field, AIMS）是中国第一个

中红外太阳观测设备，建成后也是国际上唯一工作在中红外波段的太阳磁场观测

设备(DENG 等, 2016)。AIMS 的光学系统主要由引导光学系统、偏振测量与定标

系统、红外傅里叶光谱分光系统以及 8-10 µm 成像光学系统等几部分功能模块构

成，如图 1.1 所示。 

 

图 1.1  AIMS 的光学设计 
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AIMS 观测波段定在 8-14 µm 中红外波段，观测的目标谱线为 Mg I 12.32 µm

谱线。Mg I 12.32 µm 谱线是迄今为止发现的磁灵敏度最高的谱线，其在低至几

百高斯的磁场强度下就能发生分裂，因此可以通过测量 Zeeman 裂距直接得到磁

场参数。从形成高度来看，Mg I 12.32 µm 谱线形成于光球上部的“温度极小区”，

对应于太阳反常温度结构的拐点，与日冕加热等科学问题密切相关，具有重要的

科学价值。 

AIMS 主要包括两台焦面终端设备，即傅里叶变换偏振光谱仪和 8-10 µm 成

像仪。前者为主光路，主要测量 10-13 µm 的偏振光谱。主要观测参数为：光谱

分辨率 0.6 Å，时间分辨率 30 s，观测视场 192 ″×192 ″，探测器大小为 128×1（像

元分辨率 1.5 ″）。后者为成像光路，用来直接获取太阳图像，方便对观测目标的

演化和确切位置进行跟踪。主要观测参数为：工作波段 8-10 µm，时间分辨率 20 

ms，观测视场 384 ″×384 ″，探测器大小为 256×256（像元分辨率 1.5 ″）。 

AIMS 的核心科学目标就是进行高精度的太阳磁场观测研究。通过对磁场的

精确测量来探索中红外这一目前太阳物理领域知之甚少的波段所蕴含的新的科

学机遇。我们期望可以通过 AIMS 解决太阳磁场测量百年历史中的两个瓶颈问

题，一个是磁场反演过程中对太阳大气模型的依赖问题，另外一个是横场测量精

度远低于纵场的问题。通过对这些问题的解决可以提供给科学家们更精确的磁场

测量数据从而推动太阳物理研究的发展。 

1.2  研究目的、内容及章节安排 

如前所述，太阳是与人类息息相关的一颗恒星，磁场在各类太阳活动中扮演

着十分重要的角色。因此，对太阳磁场进行精确测量极为重要。但在百余年的太

阳磁场测量中，一直存在模型依赖和磁场横向分量精度低两大瓶颈问题，使得现

有观测已无法满足当今太阳物理前沿研究的需求。利用红外光谱测量磁场有很好

的科学和技术优势，其中 Mg I 12.32 µm 谱线是迄今为止发现的磁灵敏度最高的

谱线，同时也是 AIMS 选择的目标谱线，利用该谱线可以通过测量 Zeeman 裂距

直接得到太阳磁场。此方法不依赖大气模型也不存在纵、横场测量灵敏度不一致

的问题，大大提高了磁场测量精度。然而，目前国内外对这条谱线相关的研究比
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较少，人们对这条谱线在太阳大气中的形成过程认识还不够充分。本文的研究目

的是基于 AIMS 的核心科学目标，即进行高精度的太阳磁场观测研究，深入理解

AIMS 工作谱线的辐射转移过程，探索红外磁场诊断的能力。 

为此，我们基于多维太阳大气模型，考虑 NLTE，模拟 Mg I 12 µm 谱线观测

的成像和偏振光谱信息，探究各类成像和光谱背后的物理机制，利用响应函数评

价不同谱线在诊断磁场、温度和速度等物理参数之间的差异。在未获得 AIMS 观

测结果的前提下，利用正向模型的模拟结果探索新的磁场定标方法，同时我们还

利用 Mg I 12.32 µm 谱线验证了在红外波段使用单波长定标（弱场近似下的线性

定标）测量磁场的可行性。我们的工作和研究结果不仅为 AIMS 的原创性科学研

究奠定坚实基础，同时也对未来工作在中红外波段的太阳磁场望远镜的观测具有

指导意义。 

本文内容安排如下：第二章介绍了 Mg I 12.32 µm 谱线的研究现状以及偏振

辐射转移理论，包括我们在计算辐射转移时使用的原子模型、大气模型以及 RH

程序包。第三章详细介绍了基于一维太阳大气模型的模拟结果，包括合成出的 Mg 

I 12 µm 谱线的偏振光谱、Stokes I 对不同太阳大气参数的响应情况、利用波长积

分方法得到的磁场定标曲线以及弱场近似假设下的单波长定标曲线。第四章简要

介绍了目前基于三维太阳大气模型下的模拟结果。第五章先对作者硕士阶段的研

究工作进行总结，然后对未来工作进行展望。 
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第2章  Mg I 12.32 µm 谱线研究现状和辐射转移理论简介 

Mg I 12.32 µm 谱线作为迄今为止发现的磁灵敏度最高的谱线，同时也是

AIMS 选择的目标谱线，蕴藏着磁场测量的巨大潜力。然而，目前国内外对这条

谱线在太阳大气中的形成过程研究仍不成熟，因此有必要对 Mg I 12.32 µm 谱线

的偏振辐射转移过程展开详细研究。在这一章，我们首先对 Mg I 12.32 µm 谱线

的研究现状做一个简单总结，再对磁场定标的理论基础-偏振辐射转移理论进行

简要介绍，其中包括我们计算辐射转移时输入的原子模型、大气模型以及使用的

RH 程序包。 

2.1  Mg I 12.32 µm 谱线的研究现状 

在红外众多的磁灵敏谱线中，Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm 这两条发射谱

线是迄今为止发现的磁灵敏度最高的两条谱线。MURCRAY 等(1981)首次报道了

这些谱线的存在，他们发现在太阳光谱附近存在两个发射特征，这些谱线作为很

窄的发射峰叠加在浅而宽的吸收槽上而出现在太阳光谱中。随后 CHANG 等

(1983)确认这两个发射特征是由于镁原子高里德伯能级之间的跃迁而产生的，分

别对应 Mg I 12.32 µm（811.58 cm-1）和 Mg I 12.22 µm 谱线（818.06 cm-1）。同年，

BRAULT 等(1983)发现这些谱线在低于百高斯的磁场强度下就能显示出清晰的

Zeeman 分裂。由此可见，这些谱线蕴藏着磁场测量的巨大潜力，尤其是对于弱

磁场的诊断。 

在 Mg I 12 µm 谱线早期的观测和谱线形成机制方面有许多重要的研究。在

观测方面，BRAULT 等(1983)对太阳日面不同区域进行了谱线轮廓观测，发现这

些谱线显示出临边增亮的现象（图 2.1）并且它们经常出现在宁静区、黑子半影

和谱斑区，而在黑子本影中消失（图 2.2）。ZIRIN 等(1989)使用 Mg I 12.32 µm

谱线分析研究了太阳不同结构的特征性质。DEMING 等(1988, 1991)在一系列的

研究中表明 Mg I 12.32 µm 谱线的高分辨率光谱观测显示出速度振荡而没有强度

振荡。 
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图 2.1  Mg I 12 µm 谱线显示出临边增亮的现象。最下面两幅图辐射强度从高到低对应𝜇𝜇

为 0.2、0.5 和 1.0（𝜇𝜇 = cos𝜃𝜃，𝜃𝜃为日心角，因此𝜇𝜇 = 1.0为日面中心），即从日面中心

到日面边缘辐射强度逐渐增加。图片来自 BRAULT 等(1983)。 
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图 2.2  Mg I 12 µm 谱线出现在黑子半影和谱斑区域而在黑子本影中消失。左列和右列分

别对应 Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm 谱线。其中 a 对应黑子本影区域，b 和 c 对应

黑子半影区域，d 和 e 对应谱斑区域。图片来自 BRAULT 等(1983)。 

在谱线形成机制方面，CARLSSON 等(1992)考虑 NLTE，首次成功合成与观

测相一致的谱线轮廓（图 2.3）。他们的研究证实了这些谱线形成于光球而不是色

球，并且高里德伯能级粒子数偏离差异是发射谱线形成的原因。他们的工作结束

了长久以来存在的关于 Mg I 12 µm 谱线形成于光球还是色球的争论并且观测到

的峰-槽临边增亮现象也被模拟和再现，这对于理解 Mg I 12 µm 谱线的形成机制

做出了重要的贡献，从而使模拟本身和观测相吻合。从那之后，人们就可以对这

些谱线进行定量建模和诊断应用。HEWAGAMA 等(1993)使用 Mg I 12.32 µm 谱

线测量出黑子的 Stokes 偏振参量，并与观测的 Stokes 轮廓进行非线性最小二乘

拟合得出矢量场的信息。BRULS 等(1995)开始研究这些谱线的偏振辐射转移过

程，合成出了 Mg I 12 µm 谱线的偏振轮廓并且通过贡献函数发现这些谱线在宁

静区和黑子半影中的形成高度近似是相同的。MORAN 等(2007)展示了基于

McMath-Pierce 望远镜上 Celeste 光谱偏振仪测量得到的 Mg I 12.32 µm 谱线的偏

振光谱结果构建的第一张太阳矢量磁图。最近 HONG 等(2020)在耀斑大气模型

下对 Mg I 12.32 µm 谱线进行了 NLTE 计算，结果表明在耀斑加热期间谱线形成

高度从光球顶部到色球的改变导致 Zeeman 裂距减小并且 Stokes V 强度下降（图 

2.4）。 

如上所述，Mg I 12.32 µm 谱线的研究大概经历了从光谱测量、偏振光谱测

量到通过辐射转移理论获得矢量磁场的过程。但是，目前对这条谱线详细的辐射

转移过程、光谱形成机制及其在磁场、温度、速度等太阳大气参数诊断中的潜在

贡献了解的还远远不够。此外，对 Mg I 12.32 µm 谱线已有的研究都是基于一维

太阳大气模型，尚未开展二维或三维太阳大气模型下的研究。 
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图 2.3  模拟得到的与观测相一致的 Mg I 12 µm 谱线轮廓。上下两幅图分别对应 Mg I 

12.22 µm 和 Mg I 12.32 µm 谱线。不同的谱线代表不同的日心角。实线为观测轮廓，

虚线为模拟轮廓。图片来自 CARLSSON 等(1992)。 

 

图 2.4  Mg I 12.32 µm 谱线在耀斑加热期间 Zeeman 裂距和 Stokes V 强度的变化。左边和

右边分别对应模拟耀斑加热期间 Stokes I 和 Stokes V 光谱。不同颜色对应耀斑加热的

不同时刻。f10 和 f11 是两个不同的耀斑大气模型。图片来自 HONG 等(2020)。 
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2.2  偏振辐射转移计算方法 

辐射转移理论是用来描述辐射穿过既有吸收又有发射的介质时变化规律的

理论。一般来说，我们无法对我们感兴趣的天体（例如太阳）进行就位测量，而

必须依赖于天体发出或反射的电磁辐射所携带的信息来确定天体的属性。目前利

用多波段的光谱观测和分析是确定天体物理条件的唯一可用手段。为了对观测到

的光谱数据进行更有意义的分析，我们需要研究对应的辐射转移过程。辐射转移

既是恒星大气能量传递的重要方式，又对应天体光谱的形成机制。因此，只有当

我们正确地理解了辐射转移过程，才能通过光谱真正了解天体的属性。在辐射传

输过程中，物质与辐射之间通过不断的相互作用实现能量的传递，因此我们可以

把表征辐射场的物理量（如辐射强度）与表征辐射和物质之间相互作用的物理量

（如吸收和发射）联系起来，建立一组方程来定量描述物质和辐射相互作用的过

程，即辐射转移方程。 

现有的磁场测量都是通过测量光的偏振信息间接得到磁场参数。在研究辐射

转移时，我们通常使用一组 Stokes 参量（I，Q，U，V）来完全描述光的偏振状

态(DEL TORO INIESTA, 2003)，其中 I 代表总辐射强度，±Q 反映线偏振光水平

和垂直的程度，±U 反映线偏振光与 Q 成±45°的程度，±V 反映圆偏振光左旋

或右旋的程度(侯俊峰等, 2015)。对于完全偏振光，这四个参数之间并不完全独立，

而是满足公式 2.1： 

𝐼𝐼2 = 𝑄𝑄2 + 𝑈𝑈2 + 𝑉𝑉2 … (2.1) 

对于非完全偏振光，可以用偏振度（Degree of polarization）描述光的偏振程

度，它可以表示为部分偏振光的强度与整个光的强度之比（公式 2.2）。偏振度的

数值在 0 到 1 之间，当比值越接近 1，说明越接近完全偏振光。 

𝑃𝑃 ≡ �
 𝑄𝑄2 + 𝑈𝑈2 + 𝑉𝑉2

𝐼𝐼2
 �

1
2

… (2.2) 

谱线受磁场影响较大时，我们还需要考虑辐射场的偏振效应，此时要求我们

研究对应谱线的偏振辐射转移过程，求解相应的偏振辐射转移方程（也可称为

Stokes 参数转移方程）。 

偏振辐射转移理论建立在 UNNO(1956)在简化的 Milne-Eddington 大气模型



Mg I 12.32 µm 谱线在太阳大气中的偏振辐射转移研究 

16 

 

下求解磁场存在下的辐射转移方程这一开创性工作的基础上。NIKULIN 等(1958)

独立地建立起一套比较严密的 Stokes 参数转移方程并在方程中包括了磁光效应

的影响。RACHKOVSKY (1962)对 Stepanov 的工作进行了扩展，仅考虑吸收过程，

完善了包括磁光效应在内的方程式。但是这种表述是现象学的，直到 LANDI 

DEGL’INNOCENTI 等(1972)从量子电动力学的框架下推导出了偏振光的辐射转

移方程，才使其有了严格的理论依据。随后，LITES 等(1988)以及 JEFFERIES 等

(1989)也对 Stokes 辐射转移方程进行了细致的推导和描述。 

辐射转移方程目前主要有三种类型的解，即形式解、解析解和数值解，三种

解都有其各自的特点和物理意义，但都是在一定的假设条件下得到的。形式解定

性地描述了各辐射参量之间的关系，所做的假设相对较少因此比较准确，目前由

MOE(1968)提出的形式解比较有效；对辐射转移方程做进一步的假设可以得到精

确的解析解，它看起来简单明了，比较清楚地反映了 Stokes 参量和矢量磁场之间

的关系，但由于这些假设与恒星大气的实际情况偏差较大，只能当作近似解，因

此适用范围有限。UNNO(1956)最早在假设 LTE、谱线吸收系数和连续谱吸收系

数的比率与光学深度无关等条件下推导出了 Stokes 参数转移方程的解析解，之

后 LITES 等(1988)得到了 NLTE 下的解析解。数值解则需要一定的大气模型，即

需要磁场和热力学参量的全部信息，一般从深层的某一点开始逐层迭代直至表面。

目前最常用的数值解有 Digonal Element Lambda Operator（DELO）方法(REES 等, 

1989)和 Runge-Kutta 方法(BECKERS, 1969)。 

在辐射转移理论的基础上，结合观测的偏振光谱，发展了许多磁场反演程序

和定标方法，例如 AHH 反演法(AUER 等, 1977)、M-E 反演法(SKUMANICH 等, 

1987)、SIR 反演法(RUIZ COBO 等, 2012)、Zurich 反演法(SOLANKI 等, 1992)以

及屈中权等人的反演法(JIN 等, 2006; QU 等, 2006)等，为进行精确磁场测量定标

奠定了坚实的理论基础。但上述磁场反演多是基于 LTE 假设，而 Mg I 12.32 µm

谱线形成涉及 NLTE，当前 NLTE 下的磁场反演仍然是国际难题，导致基于 Mg I 

12.32 µm 光谱观测诊断磁场和其他热力学参数面临很大挑战。 

为了读者更好的理解我们后面的模拟结果，在这里有必要对辐射转移中一些

常用的重要概念进行简单介绍(屈中权, 丁有济, 1997; 屈中权, 丁有济, 等, 1997; 
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汪珍如, 1993; RUTTEN, 1995; RYBICKI 等, 2008)。 

1） LTE 和 NLTE：LTE 假设在恒星大气任一局部小区域内，每一点的激发和电

离、电子速度分布等可以用同一温度表述，并且可以由 Maxwellian 速度分布

律﹑Boltzmann 公式﹑Saha 公式等来描述。NLTE 的能级粒子数分布应该由统

计平衡方程给出，因此在处理 NLTE 问题时必须把辐射转移方程和原子的统

计平衡方程联立起来求解。 

2） 光学深度（optical depth, 𝜏𝜏）：通俗来讲就是从观测者的角度能看到太阳上多

深的地方。与此相关还有一个概念为光学路径长度，它可以理解为介质吸收

辐射的能力。辐射在通过光学厚（𝜏𝜏 > 1）的介质时，吸收在辐射转移中是不

可忽略的。反之，辐射在通过光学薄（𝜏𝜏 < 1）的介质时，吸收过程在谱线形

成中并不重要。  

3） 完全频率再分布（Complete Frequency Redistribution, CRD）和部分频率再分

布（Partial Frequency Redistribution, PRD）：谱线吸收的光子从一个频率散射

到另外一个频率的概率问题为散射的频率再分布问题。当周围粒子的数密度

足够高以至于线心处吸收的光子也有可能散射到线翼，此时只需要考虑完全

频率再分布。反之，当周围粒子的扰动不够频繁时，光子有极大的概率在它

被吸收的频率附近散射出去，此时需要考虑部分频率再分布。 

4） 贡献函数（Contribution Function, CF）和响应函数（Response Function, RF）：

贡献函数描述的是大气中每一层次对观测量的相对贡献，一般被指定为由辐

射转移方程推出并以积分形式给出的出射量表达式中的被积函数。贡献函数

反映了光谱线在恒星大气中的形成高度，贡献函数大的地方说明该区域对谱

线形成的贡献更大。而响应函数的构造则是为了考察当一定深度处的物理量

发生小的改变或扰动时，作为其函数的表面观测量如何随之变化。响应函数

反映了光谱线对各种我们所关心的物理参数（例如磁场、温度和多普勒速度）

的响应，当用同一谱线诊断不同物理参数时，响应函数值越大说明对该物理

参数越敏感。当用不同谱线诊断同一物理参数时，响应函数值更大的谱线更

适合诊断这一物理参数。 

由于 Mg I 12 µm 发射谱线形成于 NLTE，因此我们必须考虑光学厚的辐射转
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移。为了研究这些谱线的辐射转移过程，需要在给定的大气模型下选择一个全面

的原子模型进行详细的数值辐射转移计算。在辐射转移计算中，辐射转移方程决

定太阳大气中辐射的吸收和发射状态，统计平衡方程则给出了原子每个能级上的

粒子数，这两个方程互相耦合并且可以自洽地求解。我们假设完全频率再分布并

且考虑了 Zeeman 效应的影响。在一维太阳大气模型下，我们输入的磁场强度是

一个固定值且不随高度改变，而在三维太阳大气模型下，我们输入的磁场强度随

高度和空间位置变化。最终我们获得了 Mg I 12 µm 谱线在日面中心（通过设置

𝜇𝜇 = 1.0）不同太阳大气模型以及不同磁场强度下的偏振光谱。下面简要介绍我们

计算中用到的原子模型、大气模型和使用的辐射转移计算程序。 

2.2.1  原子模型 

Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm 谱线分别来自于 Mg 原子的3𝑠𝑠7𝑖𝑖1,3𝐼𝐼𝑒𝑒 −

3𝑠𝑠6ℎ1,3𝐻𝐻𝑜𝑜和3𝑠𝑠7ℎ1,3𝐻𝐻𝑜𝑜 − 3𝑠𝑠6𝑔𝑔1,3𝐺𝐺𝑒𝑒跃迁(CHANG 等, 1983)。CHANG(1987)推导

出了两条 Mg I 12 µm 谱线的朗德因子为 1，这个数值随后被 LEMOINE 等(1988)

在实验室测量中证实。这里我们也计算了在 LS 耦合下两条 Mg I 12 µm 谱线上、

下能级的朗德因子以及谱线的朗德因子。 

在 LS 耦合下，单条能级的朗德因子计算式(COWAN, 1981)为：  

𝑔𝑔𝐽𝐽(𝐿𝐿𝐿𝐿) = 1 + (𝑔𝑔𝑠𝑠 − 1)
𝐽𝐽(𝐽𝐽 + 1) + 𝑆𝑆(𝑆𝑆 + 1) − 𝐿𝐿(𝐿𝐿 + 1)

2𝐽𝐽(𝐽𝐽 + 1)  … (2.3)  

谱线的朗德因子计算式(DEGL’INNOCENTI 等, 2006)为： 

𝑔̅𝑔 =
1
2

(𝑔𝑔1 + 𝑔𝑔2) +
1
4

(𝑔𝑔1 − 𝑔𝑔2)[𝐽𝐽1(𝐽𝐽1 + 1) − 𝐽𝐽2(𝐽𝐽2 + 1)] … (2.4) 

其中 L，S，J 分别是原子能态（光谱支项）的轨道角动量量子数、自旋角动

量量子数和总量子数，𝑔𝑔𝑠𝑠 ≈ 2.00160为电子自旋 g 因子。下标 1 和 2 分别对应于

谱线跃迁的上能级和下能级。有关 L，S，J 的相关知识详情请参考郑乐民(2010)。

首先，我们可以根据公式 2.3 分别计算出两条 Mg I 12 µm 谱线上、下能级的朗德

因子𝑔𝑔1和𝑔𝑔2，再根据公式 2.4 计算出两条 Mg I 12 µm 谱线对应的有效朗德因子，

计算结果如表 2.1 和表 2.2 所示（只保留小数点后三位有效数字）。从表中可以

明显看出，两条 Mg I 12 µm 谱线对应的有效朗德因子都近似为 1，与之前研究中

推导出的值以及实验室测量中的值接近，因此 LS 耦合可近似描述 Mg I 原子状
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态。 

表 2.1  计算的 Mg I 12.32 µm 谱线上下能级的朗德因子以及有效朗德因子 

S 𝐽𝐽1(𝐿𝐿 = 6) 𝑔𝑔1 𝐽𝐽2(𝐿𝐿 = 5) 𝑔𝑔2 𝑔̅𝑔 

0 6 1.000 5 1.000 1.000 

 

1 

5 0.833 4 0.800 0.899 

6 1.024 5 1.033 1.002 

7 1.143 6 1.167 1.071 

表 2.2  计算的 Mg I 12.22 µm 谱线上下能级的朗德因子以及有效朗德因子 

S 𝐽𝐽1(𝐿𝐿 = 5) 𝑔𝑔1 𝐽𝐽2(𝐿𝐿 = 4) 𝑔𝑔2 𝑔̅𝑔 

0 5 1.000 4 1.000 1.000 

 

1 

4 0.800 3 0.750 0.875 

5 1.033 4 1.050 0.999 

6 1.167 5 1.200 1.085 

图 2.5 和图 2.6 分别展示了 Mg 原子的跃迁格罗春图和 Mg 原子里德伯态跃

迁产生 Mg I 12.32 µm 谱线的能级图。从图 2.5 和图 2.6 中我们可以看出 Mg 原

子有很多的能级，各个能级之间的相互跃迁也是非常复杂的。由于 Mg I 12 µm 谱

线形成于 NLTE，在此条件下，原子的激发﹑电离﹑辐射和物质的相互作用等都

不能简单地用一个局部温度来表述，它与周围的辐射场密切相关。因此，在 NLTE

情况下理论上需要考虑所有的跃迁，在实际计算中如果我们想要做到足够精确

（模拟轮廓与观测轮廓相吻合），也要求我们需要考虑足够多的能级，但是考虑

的能级越多消耗的计算资源也会成倍增加。因此，最终我们使用基于

CARLSSON(1992)文章中的 9 能级加 1 连续谱的 Mg 原子模型 Mg I_66.atom。 
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图 2.5  Mg 原子的跃迁格罗春图 

 

图 2.6  Mg 原子里德伯态跃迁产生 Mg I 12.32 µm 谱线的能级图。红色箭头标志 Mg I 

12.32 µm 谱线是从上能级3𝑠𝑠7𝑖𝑖跳跃到下能级3𝑠𝑠6ℎ产生的。 

2.2.2  大气模型 

基于太阳大气不同特征的多波段观测光谱信息，太阳物理学家们建立起许多

用来描述日面不同特征的大气模型，如宁静太阳大气模型、黑子模型和谱斑模型

等等，它们是由温度、密度、速度、磁场等诸多物理参数及其随高度的变化来确

定的。根据维数不同，可以简单分为一维太阳大气模型，例如 VAL-FAL 系列模
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型(VERNAZZA 等, 1973)；二维和三维太阳大气模型，例如 MHD 磁流体力学模

型(GUDIKSEN 等, 2011; NORDLUND 等, 1995)。一维大气模型假设热力学性质

是静态的且仅仅与高度有关，没有空间分布和时间演化，可以看作一个点源；二

维大气模型加入了空间信息，既有一维的空间分布也有一维的高度信息；三维大

气模型具有两维空间信息和一维的高度信息，因此可以用来研究对应谱线的空间

分布和时间演化。 

在第三章中我们选择一维太阳大气模型，其中包括 FALC 宁静太阳大气模

型、MALTBY_PENUMBRA 黑子半影模型（简写为 MALTBY）以及 MACKKL

黑子本影模型来研究 Mg I 12 µm 谱线的偏振辐射转移过程。虽然它们分别代表

太阳大气的不同区域，但都是标准的一维平面平行大气模型，这也就意味着所有

的物理参数仅仅只随大气高度变化，对这些大气模型的介绍详情请参见 3.1 节。

在第四章中，我们把一维太阳大气模型扩展到三维太阳大气模型，选择 Bifrost 中

的 en024048_hion 宁静太阳大气模型 (CARLSSON 等 , 2016; MARTÍNEZ-

SYKORA 等, 2017)来模拟 Mg I 12 µm 谱线的成像观测，对 Bifrost 大气模型的相

关介绍详情请参见 4.1 节。 

2.2.3  RH 程序包 

Rybicki-Hummer（RH）代码是基于 Rybicki 和 Hummer(1991, 1992)的多能级

加速Λ迭代（Multi-level Approximate Lambda Iteration, MALI）形式的数值辐射转

移代码，之后通过 Uitenbroek 完善(PEREIRA 等, 2015; UITENBROEK, 2001)。该

代码求解了一般 NLTE 条件下（也可求解 LTE）给定等离子体中多能级原子和分

子的统计平衡和辐射转移的组合方程，即可以用来计算给定大气中 NLTE 辐射转

移过程。RH 代码有四个不同的几何版本，即一维平面平行几何、二维笛卡尔几

何、三维笛卡尔几何以及一维球对称几何，三种笛卡尔形式都可以计算出由于原

子和分子中的塞曼效应所产生的完整 Stokes 矢量以及由于电子散射（汤姆森）和

原子散射（瑞利）而产生的线性偏振。 

考虑到 RH 代码在计算 NLTE 辐射转移中的优势，在第三章中我们使用 RH

代码的一维平面平行几何版本（RH1D）来计算一维太阳大气模型下 Mg I 12 µm
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谱线的辐射转移过程。在第四章中我们使用 Parallel RH 代码（下载网址：

https://gitlab.com/Gafeira/parallel_desire_sir_rh.git）来计算三维太阳大气模型下Mg 

I 12 µm 谱线的辐射转移过程，通过运行 python 脚本就可以实现并行计算多个点

的辐射转移，大大提高了计算效率。 

在运行 RH1D 代码时，我们首先需要输入总磁场强度、倾角和方位角参数生

成对应的磁场文件。其次，我们需要输入给定的大气模型（包括一维温度分布、

电子密度分布、宏观速度分布、微观湍动速度分布、氢原子各能级粒子数分布以

及各个格点的高度）和原子模型，并且可以在配置文件中指定求解辐射转移方程

的日心角和需要详细输出辐射转移波长的波长点。此外，还可以按照计算目的修

改如光线数目、迭代和收敛阈值、磁场典型值、Stokes 模式、是否把真空波长转

换为空气波长、是否包括磁光效应、背景中是否包括散射偏振等一系列代码选项。

RH1D 代码的输出文件主要包含辐射强度，各原子能级粒子数等，如果使用了

Stokes 模式，还会输出 Stokes Q, U, V 等一系列参量，如果指定了波长点，还可

以输出这些波长点的不透明度和源函数等与辐射场有关的参量。而 Parallel RH 代

码的输入则是一个有关高度、物理量、二维空间位置的四维 FITS 数组，其中每

一个物理量都是与高度和二维空间位置有关的三维数组。如果我们使用几何高度

而不是光学深度或柱密度来表示各个格点的高度，则需要输入的物理量为高度、

温度、电子密度、宏观速度分布、微观湍动速度分布、磁场强度、倾角、方位角

以及氢原子各能级粒子数密度。Parallel RH 代码的输出为对应空间区域中每一个

像素随着波长变化的偏振光谱信息。
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第3章  一维太阳大气模型模拟 Mg I 12.32 µm 光谱的结果 

本章主要介绍作者基于一维太阳大气模型，考虑 NLTE 过程，利用 RH1D 代

码模拟的 Mg I 12 µm 谱线的偏振光谱以及利用响应函数评价不同谱线在诊断磁

场、温度、速度等物理参数之间的差异。为了尝试探索新的磁场定标方法，作者

基于正向模型模拟的 Mg I 12 µm 谱线观测的偏振光谱信息，利用波长积分的方

法计算得到它们的定标曲线分布，并总结了这种方法在进行红外磁场诊断中的优

劣势。此外，作者还初步探讨了传统的基于滤光器型磁像仪通常使用的单波长定

标方法在红外磁场诊断中的可行性。 

3.1  无磁场的 Stokes I 轮廓 

图 3.1(a)显示了我们选择的一维太阳大气模型，即FALC宁静太阳大气模型、

MALTBY 黑子半影模型以及 MACKKL 黑子本影模型中温度随高度的变化。不

同的太阳大气模型对 Mg I 12 µm 谱线的形成有不同的影响。FALC 是由

FONTENLA 等(1993)提出的一个宁静太阳静态模型。MACKKL 是由 MALTBY 

等(1986)提出的一个黑子本影大气模型，MALTBY_PENUMBRA（以下简写为

MALTBY）是由 KJELDSETH MOE 等(1969)提出的一个黑子半影大气模型。

MALTBY 模型与其他两个模型之间最大的区别是它不具有色球温度上升的部分。 

 

图 3.1  不同的太阳大气模型以及对应合成的 Stokes I 轮廓。(a)代表三种不同太阳大气模

型温度随高度的变化; (b)和(c)分别是合成的无磁场下的 Mg I 12.32 µm 以及 12.22 µm

的 Stokes I 轮廓。 

图 3.1(b)和(c)分别显示了对应的三种太阳大气模型下合成的在日面中心无
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磁场情况下的 Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm 谱线的 Stokes I 轮廓。结果表明，

两条 Mg I 12 µm 谱线的合成轮廓与 CARLSSON 等(1992)中的观测轮廓（图 2 和

图 14）基本一致，观测的发射峰、宽吸收槽以及观测强度比都可以很好地再现。

可以看到在黑子本影模型中也存在微弱的发射，但是 BRAULT 和 NOYES(1983)

早期的观测表明 Mg I 12 µm 谱线通常在黑子本影中不存在，这个原因或许可以

由 Saha-Boltzmann 温度敏感性来解释(BRULS 等, 1995)。通常黑子本影中温度很

低，因此高里德伯能级的数密度也相对较低，导致 Mg I 12 µm 谱线的辐射很弱，

所以很难在黑子本影中观测到该谱线。但如果温度足够高从而导致 Mg I 12 µm

谱线上下能级粒子数的偏离差异，则可能会有发射。例如，DEMING 等(1990)发

现耀斑加热可能会激发本影中的发射线。尽管如此，从目前的观测资料中可能找

不到对应的观测去证实从本影大气中所获得的模拟结果。因此在后面的计算中我

们只考虑 FALC 宁静太阳大气模型和 MALTBY 黑子半影模型，而没有包括

MACKKL 黑子本影模型。此外，从图中可以明显看出在三种不同的太阳大气模

型下，Mg I 12.32 µm 谱线的相对辐射强度强于 Mg I 12.22 µm 谱线。 

3.2  有磁场的 Stokes I Q U V 轮廓 

通过添加磁场，我们计算了两条 Mg I 12 µm 谱线的 Stokes I, Q, U, V 轮廓并

详细研究了它们的分裂行为。图 3.2 显示了在纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=100 G，200 G，300 G 情况

下，对于 FALC 宁静太阳大气模型和 MALTBY 黑子半影模型模拟出的 Mg I 12 

µm 谱线的 Stokes I, V 轮廓。图 3.3 相应地显示了在横场𝐵𝐵𝑡𝑡=100 G，200 G，300 

G 情况下，对于 FALC 宁静太阳大气模型和 MALTBY 黑子半影模型模拟出的 Mg 

I 12 µm 谱线的 Stokes I, Q, U 轮廓。从图中可以发现，两条 Mg I 12 µm 谱线的

Stokes I, Q, U, V 轮廓是相似的。然而，在不同磁场强度下，对于 FALC 模型，

Mg I 12.32 µm 谱线的平均偏振信号是 Mg I 12.22 µm 谱线的三倍；对于 MALTBY

模型，Mg I 12.32 µm 谱线的平均偏振信号是 Mg I 12.22 µm 谱线的两倍。 



第 3 章  一维太阳大气模型模拟 Mg I 12.32 µm 光谱的结果 

25 

 

 

图 3.2  纵场𝑩𝑩𝒍𝒍（倾角 0°，方位角 0°）：计算的 Mg I 12 µm 谱线在 FALC（实线，上面四

幅图）和 MALTBY 模型（虚线，下面四幅图）下的 Stokes I（左）,V（右）轮廓。图

（a），（b），（e），（f）和图（c），（d），（g），（h）分别对应 Mg I 12.32 µm 和 Mg I 

12.22 µm 谱线。不同的颜色代表不同的磁场强度，红、蓝、绿分别对应纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=100 G, 

200 G, 300 G。相对强度轮廓是相对于连续谱的强度。 
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图 3.3  横场𝑩𝑩𝒕𝒕（倾角 90°，方位角 30°）：计算的 Mg I 12 µm 谱线在 FALC（实线，上面

六幅图）和 MALTBY 模型（虚线，下面六幅图）下的 Stokes I（左）,Q（中）,U

（右）轮廓。图（a），（b），（c），（g），（h），（i）和图（d），（e），（f），（j），（k），

（l）分别对应 Mg I 12.32 µm 和 Mg I 12.22 µm 谱线。不同的颜色代表不同的磁场强

度，红、蓝、绿分别对应横场𝐵𝐵𝑡𝑡=100 G, 200 G, 300 G。相对强度轮廓是相对于连续谱

的强度。 

图 3.2(d)中，在纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=300 G 下宁静太阳大气模型中 Stokes V 轮廓的中心

特征看起来似乎像是磁光效应的反转(M-O reversal)。为了比较，我们在相同的条

件下计算了不考虑磁光效应(M-O effect)的 Stokes V 轮廓，如图 3.4 所示。左边

蓝色曲线代表考虑磁光效应的情况，右边红色曲线代表不考虑磁光效应的情况。

两个结果都是通过设置总磁场强度 300 G，倾角 0°，方位角 0°计算得到的，因

此仅仅只包含纵向分量(Stokes V)，横向分量(Stokes Q, U)都为 0。对比左右两幅

图的结果，可以发现这个特征仍然存在。这也就意味着在 Stokes V 轮廓中心的这

个特征并不是由于磁光效应引起的。磁光效应存在的一个信号是当方位角为 0°
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时所对应的 Stokes U 信号不为 0。因此，我们还详细检查了当考虑磁光效应时，

设置总磁场强度为 3000 G(对应谱线完全分裂)，倾角 45°，方位角 0°时所计算

得到的Stokes U信号，如图 3.5所示。结果发现Stokes U信号的最大值小于 0.002，

这个数值比 Stokes Q, V 信号小了一个数量级左右。为了与这个结果进行对比，

我们不考虑磁光效应并且在相同的总磁场强度、倾角和方位角设置下重新计算了

Stokes Q, U, V 的结果，发现 Stokes U 信号为 0。这个结果有力的证明了当磁光

效应存在时 Stokes U 信号不为 0，但其值可能很小。基于以上分析，我们猜测

Stokes V 轮廓中心的这个特征或许是由 Mg I 12 µm 发射线本身的强度轮廓带来

的。图 3.3 所展示的 Stokes Q, U 轮廓主要显示为发射部分并且在宁静区比在黑

子半影中更加复杂。这个结果可以由半影模型中 Stokes I 轮廓具有更明显的吸收

槽以及更宽的谱线宽度来解释，因为它们可以平滑掉一些特征从而使谱线看起来

不那么复杂。  

 

图 3.4  考虑（蓝色）和不考虑（红色）磁光效应在 FALC 模型下的 Stokes V 轮廓 

 
图 3.5  考虑磁光效应在 FALC 模型下的 Stokes Q, U, V 轮廓 
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此外，在不同的磁场强度下 Mg I 12 µm 谱线显示出不同的分裂行为。从图 

3.2 和图 3.3 中的第一列可以看出，随着磁场强度的增加，Stokes I 轮廓展现出非

常清晰的 Zeeman 分裂现象并且谱线宽度也逐渐增加。图 3.2 表明，在 FALC 宁

静太阳大气模型中，Mg I 12.32 µm 谱线在纵场强度𝐵𝐵𝑙𝑙=100 G 时分裂为两个 σ 分

量，而 Mg I 12.22 µm 谱线仅仅在𝐵𝐵𝑙𝑙=200 G 时才出现分裂，对应图 3.2 的(a)和

(c)。在 MALTBY 黑子半影模型中，Mg I 12.32 µm 谱线在纵场强度𝐵𝐵𝑙𝑙=200 G 时

出现分裂，而 Mg I 12.22 µm 谱线仅仅在纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=300 G 时才出现分裂，对应图 

3.2 的(e)和(g)。从图 3.3 中可以看出，两条 Mg I 12 µm 谱线在 FALC 宁静太阳大

气模型中，横场𝐵𝐵𝑡𝑡=300 G 时分裂为两个 σ 分量和一个 π 分量，对应图 3.3 的(a)

和(d)。然而在 MALTBY 黑子半影模型中，两条 Mg I 12 µm 谱线在横场𝐵𝐵𝑡𝑡=300 

G 时没有显示出分裂，对应图 3.3 的(g)和(j)。因此我们可以得出结论，在黑子半

影模型比在宁静太阳大气模型中需要更高的磁场强度才能看到分裂，这是由于半

影中的谱线宽度更宽。半影中更大的谱线宽度不是由于谱线不透明度导致的，因

为谱线不透明度主要对线翼起作用，对应于 Mg I 12 µm 谱线的吸收槽。所以这

可能是由于增加的压力导致半影中的谱线宽度更宽，对于更冷的模型，Mg I 12 

µm 谱线形成深度更深并且那里的密度更高(BRULS 等, 1995)。基于以上分析我

们还可以得到，Mg I 12.32 µm 谱线比 Mg I 12.22 µm 谱线在更低的磁场强度下出

现分裂，并且 Mg I 12.32 µm 谱线中心和连续谱的强度强于 Mg I 12.22 µm 谱线。

因此，尽管这两条谱线的朗德因子相同，但 Mg I 12.32 µm 谱线的 Q/I, U/I, V/I 偏

振信号比 Mg I 12.22 µm 谱线的偏振信号更强。 

3.3  Stokes I 对磁场、温度及速度的响应函数 

当诊断给定光谱线的物理参数，例如磁场、温度和多普勒速度时，我们需要

知道它们主要影响哪个高度。高度信息可以基于响应函数获得。响应函数代表

Stokes 轮廓如何对不同大气高度处各种物理参数中的小扰动做出响应(LANDI 

DEGL’INNOCENTI 等, 1977)。对于同一物理参数，响应函数值越大意味着所研

究的物理参数对这个高度更敏感。当使用不同的光谱线来诊断同一物理参数时

(例如磁场)，在相同的扰动下响应函数值越大表示此光谱线就越适合诊断该物理
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参数。 

图 3.6 和图 3.7 分别展示了在磁场强度 200 G 和 1000 G 情况下，两条 Mg I 

12 µm 谱线的 Stokes I 对磁场、温度以及速度的响应函数。这里之所以选择 200 

G 和 1000 G 磁场强度进行计算是因为它们分别代表了谱线不完全分裂以及完全

分裂的情况。从响应函数图中可以看到，横坐标对应波长，纵坐标对应高度，因

此响应函数是关于高度和波长的两维函数。 

 

图 3.6  磁场为 200 G：在 FALC 模型下 Mg I 12 µm 谱线 Stokes I 对磁场（上）、温度

（中）和速度（下）的响应函数。一、三列和二、四列分别对应 Mg I 12.32 µm 和 Mg 

I 12.22 µm 谱线；左两列和右两列分别对应纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=200 G 和横场𝐵𝐵𝑡𝑡=200 G；白色线代

表相对于连续谱强度的 Stokes I 轮廓。 



Mg I 12.32 µm 谱线在太阳大气中的偏振辐射转移研究 

30 

 

 

图 3.7  磁场为 1000 G：在 FALC 模型下 Mg I 12 µm 谱线 Stokes I 对磁场（上）、温度

（中）和速度（下）的响应函数。一、三列和二、四列分别对应 Mg I 12.32 µm 和 Mg 

I 12.22 µm 谱线；左两列和右两列分别对应纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=1000 G 和横场𝐵𝐵𝑡𝑡=1000 G；白色线

代表相对于连续谱强度的 Stokes I 轮廓。 

我们先关注高度信息。通过比较图 3.6 和图 3.7 的对应行我们发现，在谱线

中心，两条 Mg I 12 µm 谱线的 Stokes I 对磁场、温度以及速度的响应函数最大值

对应的高度分别为 450 km、490 km 和 450 km。然而，在横场𝐵𝐵𝑡𝑡=200 G 情况下

Mg I 12.22 µm 谱线对速度的响应函数的最大值对应的高度仅仅只有 400 km。这

意味着对于两条 Mg I 12 µm 谱线，磁场和速度主要来自 450 km 左右的太阳大

气，而在横场𝐵𝐵𝑡𝑡=200 G 情况下 Mg I 12.22 µm 谱线的速度比 Mg I 12.32 µm 谱线

的速度来自于更低的大气，大概只有 400 km。因此，在谱线中心，温度对应的高

度比磁场和速度对应的高度高 40 km 左右。这个结论告诉我们当使用 Mg I 12 µm

谱线的 Stokes I, Q, U, V 轮廓来推导不同的物理参数时，温度信号比磁场和速度

信号来自于更高的高度。在我们所考虑的这三个物理参数中，仅仅只有温度影响

连续谱。在对温度的响应函数中，连续谱敏感于 200 km 高度的大气。 

现在来看波长信息。对比图 3.6 和图 3.7 的第一行（Stokes I 对磁场的响应
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函数）可以发现，随着磁场强度的增加（从 200 G 增加到 1000 G），谱线从未完

全分裂到完全分裂，并且响应函数最大值对应的波长之间的距离也随着 Zeeman

分裂而增大。因此，对于 Mg I 12 µm 谱线，最大磁灵敏度对应的波长位置随着

谱线分裂而分开。 

从响应函数图中我们还可以得出其他的一些信息。当我们分别比较图 3.6 和

图 3.7 中的第一、三列和第二、四列可知，在同一小扰动下 Mg I 12.32 µm 谱线

对磁场、温度、速度的响应函数值比 Mg I 12.22 µm 大，这意味着 Mg I 12.32 µm

谱线比 Mg I 12.22 µm 谱线更加敏感于这些物理参数。此外，在横场情况下，从

图 3.7 的第一行（Stokes I 对磁场的响应函数）中可以看出左右两边 σ 分量的响

应明显不同，这体现在它们关于两个 σ 分量的波长中心反对称。这是因为在

Zeeman 效应中分裂出的两个 σ 分量方向不同，一个是左旋分量另外一个是右旋

分量。图 3.7 的第三行，Mg I 12 µm 谱线的 Stokes I 对速度的响应函数对 Zeeman

效应的三个分量（两个 σ 分量和一个 π 分量）在符号上是相同的，这是因为所有

分量都沿着相同的方向移动了相同的距离。还有一个值得注意的地方，图 3.7 的

右边两列，Stokes I 中心 π 分量对磁场的响应接近于 0，这是因为在塞曼效应中 π

分量不会移动和致宽。然而，Stokes I 中心 π 分量对温度和速度的响应函数值比

两边 σ 分量更大，从上面白色的谱线轮廓可以看出，中心 π 分量更高因此具有更

窄的线翼，所以强度的变化量ΔI 更大。 

响应函数的结果表明 Mg I 12.32 µm 谱线比 Mg I 12.22 µm 谱线更敏感于磁

场、温度和速度。因此在测量磁场时，相较于 Mg I 12.22 µm 谱线，Mg I 12.32 µm

谱线是更好的选择。 

3.4  多波长定标曲线 

当 Zeeman 分量不完全分裂时，磁场强度不能直接利用 Zeeman 分裂公式从

Stokes I 中推断出来，这时就需要偏振光谱的信息。基于前面的分析，我们尝试

采用波长积分的方法进行磁场定标(LITES 等, 2008)。具体来说，就是利用模拟观

测的 Stokes 轮廓对波长进行积分得到积分面积随磁场变化的关系曲线（简称为

S-B 曲线）。S1，S2，S3 以及 S4 代表不同的计算方法，它们的定义如下： 
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这里𝜆𝜆𝑏𝑏和𝜆𝜆𝑟𝑟分别代表谱线积分的蓝红极限（对于 Mg I 12.32 µm 谱线：𝜆𝜆𝑏𝑏 =

12315.233 𝑛𝑛𝑛𝑛 ， 𝜆𝜆𝑟𝑟 = 12324.862 𝑛𝑛𝑛𝑛； 对 于 Mg I 12.22 µm 谱 线 ： 𝜆𝜆𝑏𝑏 =

12215.557 𝑛𝑛𝑛𝑛，𝜆𝜆𝑟𝑟 = 12224.946 𝑛𝑛𝑛𝑛）。𝜆𝜆0则代表 Stokes V 轮廓中原点所对应的

波长位置（对于 Mg I 12.32 µm 谱线：𝜆𝜆0 = 12319.246 𝑛𝑛𝑛𝑛；对于 Mg I 12.22 µm

谱线：𝜆𝜆0 = 12220.251 𝑛𝑛𝑛𝑛）。𝐼𝐼𝑐𝑐对应于各自模型下的连续谱强度。S1 和 S2 都通

过数学表达式把波长积分的 Stokes V 圆偏振信号与纵场𝐵𝐵𝑙𝑙联系起来，但它们之间

也有差异。S1 是直接把 Stokes V 轮廓分为两部分并分别对其进行积分，而 S2 则

是直接对整个 Stokes V 轮廓的绝对值进行积分。S3 是从弱场近似假设下推导出

来的公式（参考公式 1.2），反映了波长积分的 Stokes Q 和 Stokes U 线偏振信号

与横场𝐵𝐵𝑡𝑡之间的关系(RAYROLE, 1967)。S3 的积分函数乘以一个简单的线性系

数，这个方法通常在滤光器型磁像仪的磁场定标中被用来获得横向磁场(SU 等, 

2004)。S4 代表了线性偏振的程度（参考公式 2.2）。值得注意的是其中 S1 和 S4

计算形式都采用了搭载在 Hinode 上的 SOT/SP（Solar Optical Telescope / Spectro-

Polarimeter）宁静太阳磁场定标方法(LITES 等, 2008)。 

图 3.8 和图 3.9 分别展示了纵场和横场情况下使用不同的计算方法得到的

Mg I 12 µm 谱线的多波长定标曲线。在我们的计算中，当磁场强度低于 400 G 时

我们以 20 G 作为间隔，当磁场强度高于 400 G 时我们以 200 G 作为间隔，在宁

静太阳大气和黑子半影模型中数据点分别用三角形符号和菱形符号标出。这样设

置的目的是为了在可接受的合理范围内尽可能减小计算量。从图 3.2 和图 3.3 中

可以看出，Mg I 12 µm 谱线的磁灵敏度很高，在低于 200 G 的磁场强度下谱线已
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经出现分裂。所以以 400 G 磁场强度为界，低于 400 G 可以将磁场间隔设置小一

点，尽可能包含多的数据点，这样可以覆盖谱线分裂的整个过程，而高于 400 G

时就可以将磁场间隔设置大一点。FALC 宁静太阳大气模型和 MALTBY 黑子半

影模型下的定标曲线趋势不同是因为不同的谱线宽度和模型温度。此外，所有的

S-B曲线都呈现出非线性分布并且在定标纵场𝐵𝐵𝑙𝑙和横场𝐵𝐵𝑡𝑡时都具有有限的线性范

围。我们从曲线的整体趋势来评价这四种不同的计算方法，相关系数的值被作为

划分线性范围的一个参考。图中垂直的红线标出了准线性范围的大致上限，在准

线性范围内所有点的相关系数值都大于 0.972。 

 

图 3.8  纵场𝑩𝑩𝒍𝒍：Mg I 12.32 µm（上）和 Mg I 12.22 µm（下）谱线在 FALC（绿色实线，

数据点以三角形符号标出）和 MALTBY（蓝色虚线，数据点以菱形符号标出）模型

下使用不同计算方法的 S-B 曲线。S1（左）和 S2（右）分别代表不同的波长积分方法

（参考公式 3.1 和 3.2）；红色垂线被用来划分在 FALC（红色实线）和 MALTBY（红

色虚线）模型中偏离线性的位置。 
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图 3.9  横场𝑩𝑩𝒕𝒕：Mg I 12.32 µm（上）和 Mg I 12.22 µm（下）谱线在 FALC（绿色实线，

数据点以三角形符号标出）和 MALTBY（蓝色虚线，数据点以菱形符号标出）模型

下使用不同计算方法的 S-B 曲线。S3（左）和 S4（右）分别代表不同的波长积分方法

（参考公式 3.3 和 3.4）；红色虚线被用来划分在 MALTBY 模型中偏离线性的位置。 

图 3.8 左边和右边分别显示的是纵场情况下使用 S1 和 S2 计算方法得到的

𝑆𝑆 − 𝐵𝐵𝑙𝑙定标曲线。从图中可以看到，对于两条 Mg I 12 µm 谱线，FALC 宁静太阳

大气模型中的定标曲线趋势差别不大，而 MALTBY 黑子半影模型中的定标曲线

达到饱和后表现出不同的行为，即 S1 逐渐下降而 S2 依然保持稳定。这主要是由

于 S1 在计算时受到 Stokes V 轮廓中宽吸收槽的影响。随着磁场强度增加，宽吸

收槽逐渐变深（图 3.10），因此直接积分将会造成曲线下降。对于 Mg I 12.32 µm

谱线，S1 和 S2 在黑子半影模型中的准线性范围大约为 0-400 G，在宁静太阳大

气模型中的准线性范围大约为 0-600 G。而对于 Mg I 12.22 µm 谱线，S1 和 S2 在

黑子半影模型中的准线性范围与 Mg I 12.32 µm 谱线一致，大约为 0-400 G，在宁

静太阳模型中的准线性范围大约为 0-1200 G。 



第 3 章  一维太阳大气模型模拟 Mg I 12.32 µm 光谱的结果 

35 

 

 

图 3.10  在 MALTBY 黑子半影模型中，不同纵场强度下计算的 Mg I 12.32 µm（左）和

Mg I 12.22 µm（右）谱线的 Stokes V 轮廓。不同的颜色代表不同的纵场强度；红、

紫、蓝、绿分别对应纵场𝐵𝐵𝑙𝑙=400 G, 1000 G, 2000 G, 3000 G。 

图 3.9 左边和右边分别显示的是横场情况下使用 S3 和 S4 计算方法得到的

𝑆𝑆 − 𝐵𝐵𝑡𝑡定标曲线，其线性范围比纵场中的大。在 FALC 宁静太阳大气模型下，𝑆𝑆3 −

𝐵𝐵𝑡𝑡和𝑆𝑆4 − 𝐵𝐵𝑡𝑡这两条定标曲线直到磁场为 3000 G 时都没有达到饱和并且在 0-3000 

G 磁场范围内表现出较好的线性关系。在 MALTBY 黑子半影模型下，对于 Mg I 

12.32 µm 谱线，S3 和 S4 对应的准线性范围分别为 0-1200 G 和 0-1400 G，而对

于 Mg I 12.22 µm 谱线，S3 和 S4 对应的准线性范围分别为 0-1400 G 和 0-1200 G

（准线性范围最大值由图中红色虚线标出）。超出这个范围之后，定标曲线逐渐

达到饱和。对于两条 Mg I 12 µm 谱线，在 S3 和 S4 这两种不同的计算方法之间，

宁静太阳模型和黑子半影模型下的定标曲线并没有表现出明显的差异。 

结果表明，当磁场比较弱即 Zeeman 分量未完全分开时（纵场𝐵𝐵𝑙𝑙大约低于 300 

G，横场𝐵𝐵𝑡𝑡大约低于 500 G，参考图 3.2 和图 3.3），波长积分的方法对于快速磁

场定标是一个非常有用的工具。这个方法具有两个方面的优点，一方面是可以通

过积分整个谱线轮廓来提高信噪比，另一方面是线性定标相对于 Stokes 光谱反

演方法来说速度较快。该方法的缺点是仅仅只能在有限的线性范围内诊断磁场并

且在强磁场区域有饱和效应。在强磁场情况下，我们可以利用 Zeeman 分裂公式

以及中心 π 分量和两边 σ 分量的比值来直接推导磁场参数，包括磁场强度和磁

倾角(DEMING 等, 1990)。以上所考虑的四种不同的计算方法在所给出的线性范
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围内对于定标纵场𝐵𝐵𝑙𝑙和横场𝐵𝐵𝑡𝑡来说都是有效的。因此，在未来我们可以基于 AIMS

的观测，结合多波长定标曲线和 Zeeman 分裂公式同时在弱场和强场区域内进行

快速磁场定标。但是这个方法只能用来粗略地估计磁场，要想获得精确的磁场值

以及温度、速度等物理参数的高度分布依然需要使用考虑 Mg I 12 µm 谱线 NLTE

形成过程的 Stokes 反演方法。 

3.5  单波长定标曲线 

传统的滤光器型磁像仪通常在可见光和近红外波段使用，能获得高时间分辨

率的大视场磁图(CAO 等, 2010; DENG 等, 2019; SCHOU 等, 2012; SOLANKI 等, 

2019; TSUNETA 等, 2008)，其通常在所选磁敏线的一个波长点进行常规 Stokes

观测(AI, 1987; HAGYARD 等, 1982)，并且采用弱场近似假设下的线性定标。Mg 

I 12.32 µm 谱线作为一条中红外谱线，其波长相对较长，磁灵敏度高，因此我们

初步分析了该谱线是否也可以使用单波长定标方法推导磁场。 

 

图 3.11  Mg I 12.32 µm 谱线在 FALC 模型下磁场 0-400 G 范围内距离谱线中心不同位置

的单波长定标曲线。（a）纵场𝐵𝐵𝑙𝑙与 Stokes V/I 的定标关系；（b）横场𝐵𝐵𝑡𝑡与 Stokes Q/I 和

U/I 的定标关系；不同的颜色代表相对谱线中心（𝜆𝜆0 = 12319.246 𝑛𝑛𝑛𝑛）不同的波长位

置；红、紫、黄、绿、蓝、橙分别代表距离谱线中心 0.058 nm，0.092 nm，0.112 nm，

0.134 nm，0.252 nm 以及 0.294 nm 的波长位置。 

纵场𝐵𝐵𝑙𝑙和横场𝐵𝐵𝑡𝑡分别通过弱场近似关系（公式 1.2）与 V/I 和 Q/I，U/I 相联

系。图 3.11(a)和(b)分别给出了采用 FALC 宁静太阳大气模型，在纵场和横场情

况下，0-400 G 的磁场范围内，距离谱线中心不同波长位置的单波长定标曲线，
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即𝐵𝐵𝑙𝑙与 Stokes V/I 以及𝐵𝐵𝑡𝑡与 Stokes Q/I 和 Stokes U/I 之间的定标曲线。 

从图 3.11(a)可以看出，纵场情况下的定标曲线强烈的依赖于所选的波长位

置。波长位置距离谱线中心越远，磁场的饱和值越大。这些曲线近似为高斯分布，

它们几乎都呈现出饱和后又下降的趋势。当距离谱线中心为 0.058 nm、0.092 nm、

0.112 nm、0.134 nm、0.252 nm 以及 0.294 nm 时，对应的磁场饱和值分别为 100 

G、150 G、180 G、200 G、360 G 以及 400 G。由于定标曲线表现出不太好的线

性关系，因此通过线性定标可以诊断的磁场范围非常有限。 

从图 3.11(b)可以看出，对于横场也有相似的结论。横场情况下的定标曲线

所选波长位置在距离谱线中心小于 0.112 nm 时呈现出二次分布并且定标曲线的

线性程度比纵场要好。但当距离谱线中心大于 0.112 nm 时定标曲线变得非常复

杂。因此，即使是在 0-400 G 的磁场范围内也很难找到一个固定的波长位置可以

利用线性定标方法有效的进行磁场定标。 

这个结果表明 Mg I 12.32 µm 谱线不适合用单波长定标方法诊断磁场。这主

要是因为 Mg I 12.32 µm 谱线相比可见光谱线具有非常高的磁灵敏度，在低于两

三百高斯就可以显示出 Zeeman 分裂，然而对于一些可见光谱线需要高达上千高

斯的磁场才出现分裂。例如对可见光谱线 Fe I 532.4 nm 使用弱场近似下的线性

定标得到的定标曲线直到 1000 G 都没有出现饱和(AI 等, 1982)，这意味着与那些

低磁灵敏度的可见光谱线相比，Mg I 12.32 µm 谱线具有非常小的弱场范围。 

3.6  结论和讨论 

本章我们基于一维太阳大气模型，考虑 NLTE 过程，利用 RH 代码模拟了 Mg 

I 12 µm 谱线的偏振光谱轮廓，并且尝试使用波长积分的方法进行快速磁场定标，

得到的主要结论如下： 

1） 合成出的无磁场情况下 Mg I 12 µm 谱线的 Stokes I 轮廓与之前的观测和

模拟基本一致。Mg I 12.32 µm 谱线的相对辐射强度强于 Mg I 12.22 µm

谱线，并且 Saha-Boltzmann 温度敏感性可以解释为什么在黑子本影中可

能会存在发射。 

2） 在相同磁场强度下，Mg I 12.32 µm 谱线的偏振信号比 Mg I 12.22 µm 谱
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线更强。因此，尽管这两条谱线的朗德因子相同，但使用 Mg I 12.32 µm

谱线更容易获得高信噪比数据。我们还发现宁静区的 Stokes Q, U 轮廓比

在黑子半影中更加复杂这是因为半影中的谱线宽度更宽并且具有更加明

显的吸收槽。 

3） 基于对响应函数结果的分析，我们得到 Mg I 12.32 µm 谱线比 Mg I 12.22 

µm 谱线更适合诊断磁场，因为它对磁场的响应函数值更大。对于两条

Mg I 12 µm 谱线，磁场和速度来自于光球以上约 450 km 的高度，而温度

则来自于约 490 km 的高度。 

4） 磁场和波长积分的 Stokes 轮廓之间的定标曲线在给出的线性范围内可以

用作快速磁场定标。对于 Mg I 12.32 µm 谱线，纵场（横场）在宁静区可

以被有效诊断的准线性范围为 0-600 G（0-3000 G），在黑子半影可以被

有效诊断的准线性范围为 0-400 G（0-1200 G）。 

5） 我们使用 Mg I 12.32 µm 谱线测试了单波长定标方法在诊断红外磁场中

的可行性。结果表明，对于传统的基于滤光器的磁像仪不适合用单波长

定标方法诊断红外磁场，因为红外谱线的磁灵敏度很高导致磁场的有效

线性范围很小。 

在以上分析中，我们并没有考虑磁场结构未分辨的可能性。即使是对于新的

大太阳望远镜，其角分辨率大约是可见光观测中那些谱线角分辨率的 20 倍。但

即使是这样，我们知道在太阳光球中仍然有许多磁场结构未分辨或者刚刚分辨。

在这种情况下，波长积分的 Stokes 轮廓只能得到视向磁流密度而不是磁场的实

际分量，因为它们是相对于测量的连续谱强度而计算出来的（参考公式 3.1-3.4）。

尤其是对于弱场，使用多波长积分方法得到的视向磁流密度可能和实际的磁场分

量有很大差异。 

需要注意的一点是，这一章中的所有分析都是基于一维正向模型的模拟结果，

并且我们输入的是一个不随高度变化的固定的磁场强度。也就是说我们假设填充

因子𝑓𝑓为 1，仅仅考虑有磁场的部分，这是一种理想情况，即使是对于大的太阳

望远镜来说也很难实现。实际的磁场观测是从 Stokes 参数到矢量磁场的逆向过

程，此时必须考虑填充因子的影响。然而，我们并不能从波长积分的 Stokes 轮廓
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中获得有关填充因子的信息。因此，我们假设填充因子为 0.2，0.4，0.6，0.8，给

出了在不同计算方法下纵场和横场的多波长定标曲线分布，如图 3.12 所示。 

 

图 3.12  Mg I 12.32 µm 谱线在 FALC 模型下使用不同的计算方法考虑不同填充因子的多

波长定标曲线。不同颜色代表不同填充因子的结果；红、紫、蓝、绿、橙分别代表填

充因子𝑓𝑓为 0.2，0.4，0.6，0.8 和 1.0。 

在考虑填充因子之后，纵场𝐵𝐵𝑙𝑙和横场𝐵𝐵𝑡𝑡分别用纵向视磁流密度（𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙1，𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙2）

和横向视磁流密度（𝐵𝐵𝑡𝑡𝑡𝑡3，𝐵𝐵𝑡𝑡𝑡𝑡4）替代(LITES 等, 2008)。视向磁流密度的单位为

𝑀𝑀𝑥𝑥 𝑐𝑐𝑚𝑚−2，等效于 G。根据公式 3.1-3.4，在弱场近似下视向磁流密度和本征磁场

强度之间的关系如下(BELLOT RUBIO 等, 2019)： 

𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙1  = 𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙2 = 𝑓𝑓𝐵𝐵𝑙𝑙 
 𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙3 = �𝑓𝑓𝐵𝐵𝑡𝑡
𝐵𝐵𝑡𝑡𝑡𝑡4 = 𝑓𝑓𝐵𝐵𝑡𝑡

… (3.5) 

这里𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙1，𝐵𝐵𝑙𝑙𝑙𝑙2，𝐵𝐵𝑡𝑡𝑡𝑡3和𝐵𝐵𝑡𝑡𝑡𝑡4分别为公式 3.4 中对应的纵向和横向视磁流密度。观

测的 Stokes 轮廓和真实的 Stokes 轮廓之间的对应关系可以用公式表示为： 
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𝐼𝐼𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑓𝑓 ∗ 𝐼𝐼𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚 + (1 − 𝑓𝑓) ∗ 𝐼𝐼𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛
𝑄𝑄𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑓𝑓 ∗ 𝑄𝑄𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚
𝑈𝑈𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑓𝑓 ∗ 𝑈𝑈𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚
𝑉𝑉𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜 = 𝑓𝑓 ∗ 𝑉𝑉𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚

… (3.6) 

这里𝐼𝐼𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜，𝑄𝑄𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜，𝑈𝑈𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜和𝑉𝑉𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜𝑜为观测 Stokes 轮廓，而𝐼𝐼𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚，𝑄𝑄𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚，𝑈𝑈𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚和𝑉𝑉𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚𝑚为

有磁部分，𝐼𝐼𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛𝑛为无磁部分。我们结合公式 3.4-3.6 重新计算了积分面积和视

向磁流密度之间的多波长定标曲线。从图 3.12 中可以看出考虑不同填充因子的

定标曲线趋势不同。在弱场情况下曲线重合，对应于同一视向磁流密度的本征磁

场强度可能完全不同。此时只能得到视向磁流密度而得不到磁场的实际分量，要

想得到本征磁场强度需要知道填充因子的信息。而在强场情况下，定标曲线彼此

分开，此时定标曲线可以提供填充因子的参考信息。因此，波长积分的方法仅仅

只能近似得到磁场强度，想要获得磁场的精确值还是需要通过 Stokes 反演方法，

尤其是当使用多波长积分方法进行弱磁场的定标时必须注意这一点。 
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第4章  三维太阳大气模型模拟 Mg I 12.32 µm 光谱的结果 

近年来，三维磁流体动力学模型如 Bifrost 和 MURaM 发展迅速，它们可以

很好地再现宁静太阳和黑子特征(CHEN 等, 2017; CHEUNG 等, 2008; GUDIKSEN

等 , 2011; MARTÍNEZ-SYKORA 等 , 2017; MORENO-INSERTIS 等 , 2018; 

NÓBREGA-SIVERIO 等, 2018; REMPEL 等, 2014)。在本章中，我们采用 Bifrost

三维大气模型结合 Parallel RH 辐射转移代码来获得 Mg I 12 µm 谱线在日面宁静

区的成像和偏振光谱。我们选择了其中一块网络磁场区域进行详细分析，寻找 Mg 

I 12 µm 谱线强度、磁场和温度之间的对应关系，探究各类成像和偏振光谱背后

的物理机制。利用 Bifrost 三维大气模型的模拟结果可以帮助我们进一步深入研

究 Mg I 12 µm 谱线的辐射转移过程，从而更好地理解未来 AIMS 的观测。 

4.1  Bifrost 大气模型介绍 

Bifrost 是挪威奥斯陆大学开发的通用灵活的三维辐射磁流体力学代码

(GUDIKSEN 等, 2011)。该代码对辐射磁流体力学方程组中的空间导数采用经典

的 6 阶中心差分显格式，对时间导数则采用经典的 3 阶荣格库塔显格式，并在交

错网格上求解磁流体力学方程。辐射在能量方程中的影响可以采用短特征算法

(NORDLUND, 1982)详细求解沿光线的辐射转移方程来得到，详情请参见

HAYEK 等(2010)对辐射转移处理的详细说明。除了沿日冕磁场的光学损耗和热

传导，该代码还考虑了由于氢、钙和镁的强线而产生的色球层中最重要的辐射增

益和损耗的辐射传输与散射(CARLSSON 等, 2012)，并使用 Chianti 中的原子数

据计算得出的表格来考虑光学薄的辐射损失，也以简单的方式考虑了日冕的紫外

线对色球的辐射作用。Bifrost 是一种非常通用的模拟代码，可以很好地模拟从对

流区到日冕的整个恒星大气的动力学过程，通过模拟结果和观测的对比可以帮助

我们更好地认识观测上尚不能分辨的各种结构和对应的物理过程。 

我们选择 Bifrost 模拟中的三维大气模型 en024048_hion 进行计算（下载网

址：http://sdc.uio.no/search/simulations）。该模拟的大小为 24×24×17 Mm，对应具
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有 504×504×496 个网格点，水平分辨率为 48 km，垂直分辨率为 19-100 km（非

等间隔）。光球中两个相距 8 Mm 的主要相反极性区域平均无符号磁场强度为 5 

mT（50 G），磁场结构对应“增强型网络”。模拟中包括非平衡氢电离，一共提供

157 个时间序列的数据（T=385-541）。 

这一章中所有的分析都是基于 T=385 这一个时刻的计算结果。Mg I 12 µm

谱线形成于光球上部的“温度极小区”，因此在计算中我们只取 0.6~1 Mm 的高

度范围。为了节约计算成本，我们只选择其中一块大小为 8.62×8.14 Mm 的网络

磁场区域进行详细的 NLTE 辐射转移计算，图 4.1 显示了这块网络磁场区域对应

的纵场和温度的空间分布以及沿着纵向空间位置 7.3 Mm 处的高度切片。 
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图 4.1  Bifrost 三维大气模型中网络磁场区域对应的纵场和温度的空间分布。上面两幅图

分别对应 350 km 高度处的纵场（左）和温度（右）的二维空间分布，横纵坐标代表空

间位置（单位：Mm）；下面两幅图分别对应纵向空间位置 7.3 Mm 处的纵场（左）和

温度（右）的高度切片（所取纵向空间位置如图中白线所示），横坐标对应空间位置

（单位：Mm），纵坐标对应高度（单位：Mm）。 

从图 4.1 上面两幅图中我们可以非常直观地看到 350 km 高度处网络磁场区

域对应的纵场和温度的分布情况，左边纵场磁图中比较亮的地方代表磁场比较强，

强磁场区域形成了一个类似网络状的结构，可以很好地模拟宁静区网络磁场。而

从右边的温度分布图中，我们可以明显看到太阳光球附近的米粒状结构，称为米

粒组织，它是由于太阳内部对流气团冲击光球产生的。在光球附近 350 km 高度

处，米粒中心温度比较低，边缘温度比较高，在图中表现为中间暗边缘亮的结构。

在温度分布图的左下角显示的米粒对应直径大约为 1.5 Mm，与典型的米粒大小

相当。 

图 4.1 下面两幅图展示了纵向空间位置 7.3 Mm 处对应的纵场和温度的高度

分布情况。从纵场的高度切片图中，我们可以看到从对流区到光球表面附近，大

概对应-0.5~0.2 Mm 的高度范围，磁场呈离散的束状分布，而从光球往上，即

0.2~1.0 Mm 的高度范围，磁场呈伞盖状分布。这是因为在约 2 Mm 厚的太阳低层

大气（光球层约 0.5 Mm，色球层约 1.5~2 Mm）中，温度变化达 1 个量级，密度

变化高达 7 个量级。因此，在底部大部分区域气压大于磁压，磁场被对流元胞挤

压，磁场分布极不均匀，呈离散的束状分布；而在顶部区域磁压开始大于气压，

从而形成伞盖状的较为均匀的磁场分布(陈鹏飞等, 2016)。温度的高度切片图向

我们直观地展示了太阳内部温度较高，太阳光球表面温度较低，在色球层温度又

重新升高。我们可以发现温度高的地方也混杂着温度相对较低的区域，同样温度

低的地方也存在温度相对较高的区域，说明温度分布是非均匀的。 

4.2  Mg I 12.32 µm 谱线连续谱和线心的强度图 

图 4.2 显示了利用 Bifrost 三维大气模型合成出来的 Mg I 12.32 µm 谱线连续
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谱和线心的强度图。从一维太阳大气模型中我们只能得到一个点的偏振光谱信息，

而从三维太阳大气模型中我们可以得到整个空间区域的成像光谱信息。从 Mg I 

12.32 µm 谱线连续谱的强度图中我们可以清楚地看到中间暗边缘亮的米粒元胞，

反映了网络磁场区域亮温度的变化。米粒中心比较暗的区域，对应温度也比较低，

而相对较亮的米粒边缘对应温度也比较高，这与温度的二维空间分布图（图 4.1

右）可以很好地对应起来。Mg I 12.32 µm 谱线线心的强度图中存在许多噪点，

这可能是由于在 NLTE 辐射转移计算中一些点未收敛或者出现了其它异常情况。

两幅图的显示范围一样，但是线心强度图明显偏亮，这是因为 Mg I 12.32 µm 谱

线为发射线，线心处对应的强度比连续谱强。 

 

图 4.2  Mg I 12.32 µm 谱线连续谱和线心的强度图。连续谱（左）和线心（右）对应的波

长位置分别为𝜆𝜆 = 12317.995 𝑛𝑛𝑛𝑛和𝜆𝜆 = 12319.274 𝑛𝑛𝑛𝑛。横纵坐标代表空间位置（单

位：Mm）。 

4.3  合成的 Stokes I Q U V 轮廓以及对应的磁场、温度、速度分布 

我们从网络磁场区域中选取几个有代表性的空间位置，包括米粒中心、米粒

边缘和网络磁场区域，详细分析合成出的 Mg I 12.32 µm 谱线的偏振光谱轮廓与
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对应的磁场、温度、速度之间的关系。图 4.3、图 4.4 和图 4.5 分别展示了米粒

中心、米粒边缘以及网络磁场区域合成出的 Mg I 12.32 µm 谱线的 Stokes I, Q, U, 

V 轮廓以及对应的磁场、温度和速度的高度分布。 

 

图 4.3  米粒中心对应的 Mg I 12.32 µm 谱线 Stokes I, Q, U, V 轮廓以及对应的磁场、温

度、速度的高度分布。所取空间位置在纵场磁图中用白色*号显示。Stokes I, Q, U, V

轮廓以连续谱强度进行归一化。 
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图 4.4  米粒边缘对应的 Mg I 12.32 µm 谱线 Stokes I, Q, U, V 轮廓以及对应的磁场、温

度、速度的高度分布。所取空间位置在纵场磁图中用白色*号显示。Stokes I, Q, U, V

轮廓以连续谱强度进行归一化。 



第 4 章  三维太阳大气模型模拟 Mg I 12.32 µm 光谱的结果 

47 

 

 

图 4.5  网络磁场区域对应的 Mg I 12.32 µm 谱线 Stokes I, Q, U, V 轮廓以及对应的磁场、

温度、速度的高度分布。所取空间位置在纵场磁图中用白色*号显示。Stokes I, Q, U, 

V 轮廓以连续谱强度进行归一化。 

从图 4.3 中可以看出，米粒中心处的这一点对应磁场只有几十高斯，Stokes 

I 轮廓表现为单高斯形状，对应谱线未分裂。Stokes V 圆偏振信号在千分之几的

量级，而 Stokes Q, U 线偏振信号则在万分之几量级，这恰好说明了横向磁场测

量精度比纵向磁场测量精度低的事实。图 4.4 展现了在米粒边缘的情况，对应磁

场为几百高斯，此时从 Stokes I 轮廓中可以明显看到两分裂，Stokes V 圆偏振信

号在百分之几的量级。Stokes Q, U 轮廓形状与一维模拟结果相似，主要表现为发
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射部分，并且在 Stokes V 轮廓线心处同样出现了类似磁光效应的反转现象，但在

我们的计算中并没有考虑磁光效应的影响，所以我们猜测这里同样可能是由于

Mg I 12.32 µm 谱线本身的强度轮廓带来的。在图 4.5 的网络磁场区域中，磁场

最高可达 400 G，从 Stokes I 轮廓中可以明显看到谱线已经完全分裂为两个 σ 分

量和一个 π 分量，这与前面一维大气模型中的模拟结果相对应(在图 3.3 (a)中，

横场为 300 G 时谱线出现三分裂但还未完全分开)，此时虽然很难探测到偏振信

号，但可以使用 Zeeman 效应公式直接测量谱线裂距得到磁场强度。Stokes Q, U, 

V 轮廓比米粒中心和米粒边缘的情况更加复杂，这可能与网络磁场区域复杂的磁

场结构有关，具体原因还有待分析。 

4.4  贡献函数 

为了研究以上选择的米粒中心、米粒边缘以及网络磁场区域对应空间点谱线

形成的高度信息，我们还计算了它们的贡献函数，分别如图 4.6、图 4.7 和图 4.8

所示。 

 

图 4.6  米粒中心对应的贡献函数。横坐标为波长（单位：nm），纵坐标为高度（单位：

km）。 
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图 4.7  米粒边缘对应的贡献函数。横坐标为波长（单位：nm），纵坐标为高度（单位：

km）。 

 

图 4.8  网络磁场区域对应的贡献函数。横坐标为波长（单位：nm），纵坐标为高度（单

位：km）。 

贡献函数可以直观地反映谱线在太阳大气中的形成高度，提供给我们谱线形

成高度的信息。右边的 colorbar 代表贡献函数的大小，黄白色是贡献函数值大的
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地方，代表该区域对谱线形成的贡献更大，而红黑色则对应贡献函数值小的地方，

说明该区域对谱线形成的贡献比较小。从图 4.6、图 4.7 和图 4.8 中可以看出，

在谱线中心，米粒中心对应谱线的形成高度约为 350 km，而米粒边缘和网络磁

场区域对应谱线的形成高度约为 300 km，比米粒中心形成高度低 50 km 左右。

连续谱形成高度对于米粒中心、米粒边缘以及网络磁场区域来说都差不多，约250 

km 左右。 

有了谱线形成高度的信息，我们就可以在图 4.3、图 4.4 和图 4.5 中找到谱

线形成高度处对应的大气参数，即磁场、温度和速度的值。在米粒中心，谱线线

心形成高度处（350 km）的磁场约为 15 G，温度约为 4000 K，速度约为 0 km/s。

在米粒边缘，谱线线心形成高度处（300 km）的磁场约为 250 G，温度约为 5000 

K，速度约为-1 km/s。在强磁场区域，谱线线心形成高度处（300 km）的磁场约

为 350 G，温度约为 5000 K，速度约为-0.7 km/s。 

在第三章中，我们基于一维大气模型的模拟结果，从响应函数中了解到磁场

和速度来自于光球以上约 450 km 的高度，而温度则来自于约 490 km 的高度。在

这一章中，我们基于 Bifrost 三维大气模型的模拟结果，从贡献函数中了解到在

日面不同区域，即米粒中心、米粒边缘和网络磁场区域谱线形成高度有所差异，

米粒中心对应谱线的形成高度约为 350 km，而米粒边缘和网络磁场区域对应谱

线的形成高度约为 300 km。从谱线轮廓来看，Mg I 12.32 µm 谱线的 Stokes I 轮

廓在磁场为 15 G 时未分裂，磁场为 250 G 时出现了两分裂，350 G 时出现了三

分裂，这些结果与一维大气模型下的模拟结果有一个很好的对应关系，说明

Bifrost 三维大气模型在光球和低色球的模拟基本可信。 

与此同时，我们也对 Bifrost 二维太阳大气模型的模拟结果开展了研究，结

果表明，二维大气模型的温度偏低，导致从贡献函数得到的 Mg I 12.32 µm 谱线

连续谱形成高度更低（约为-300 km），与观测结果不一致。因此，Bifrost 三维大

气模型比二维大气模型更适合太阳低层大气的模拟。 

4.5  结论和讨论 

本章我们基于 Bifrost 三维大气模型合成出的 Mg I 12.32 µm 谱线的成像和偏
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振光谱信息，分析了 Mg I 12.32 µm 谱线强度、磁场和温度之间的对应关系，探

究各类成像和偏振光谱背后的物理机制，所得结果与一维大气模型模拟结果有一

个很好的对应关系。然而，在以上分析中，我们只计算了一个时刻的数据，虽然

可以很好地研究 Mg I 12.32 µm 谱线的空间分布，但缺少时间演化信息，因此对

Mg I 12.32 µm 谱线的空间分布随着时间的演化还有待进一步的研究。 

此外，模拟数据与观测数据之间存在很大差异。我们采用的 Bifrost 三维大

气模型水平分辨率为 48 km（相当于 0.07 ″），对于 AIMS 而言远远达不到如此高

的分辨率，并且实测数据是在真实的谱线轮廓上卷积了仪器透过带轮廓，具有平

滑效应，因此模拟数据远高于未来 AIMS 的实际观测数据。但模拟数据具有一定

的模型依赖，存在多个假设，与真实的磁场演化有一定差异。在我们的模拟中，

谱线形成高度处对应的网络磁场最高可以达到千高斯量级，而这在实际观测中几

乎探测不到，尤其是对于可见光观测。最后，在我们的三维模拟数据中包括两维

空间位置以及一维高度信息，而观测数据是二维的，因此后者难以获得高度上的

演化信息。 
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第5章  总结与展望 

磁场是各种太阳爆发活动的起源，也是解决太阳物理领域众多科学难题的关

键。位于中红外波段的 Mg I 12 µm 谱线是迄今为止发现的磁灵敏度最高的谱线，

它们在低于几百高斯的磁场强度下就能出现分裂，因此蕴藏着磁场测量的巨大潜

力。但是目前对于这些谱线的研究非常有限，因此直到现在人们仍然不太清楚这

些谱线对于诊断太阳大气参数的潜在贡献。我国第一台中红外磁场测量设备-“用

于太阳磁场精确测量的中红外观测系统”（AIMS）选择 Mg I 12.32 µm 谱线作为

其目标观测谱线，因此有必要对 Mg I 12.32 µm 谱线的辐射转移过程展开详细研

究。此外，由于 Mg I 12.32 µm 谱线磁灵敏度非常高，在 200-300 G 的磁场强度

范围可直接利用 Zeeman 效应推导磁场。然而，在磁场更弱时，可能还是需要回

归到传统的光谱反演，但基于 NLTE 的反演方法难度很大，不适合用作快速磁场

定标，因此急需发展一套弱磁场区域的快速磁场定标方法用于 AIMS 的快视数据

生产。 

本章将对作者研究生期间所做的工作进行总结，并提出未来的研究展望。 

5.1  工作总结 

本课题基于多维太阳大气模型，考虑 NLTE 过程，利用 RH 代码和 Parallel 

RH 代码详细的研究了 Mg I 12 µm 谱线的辐射转移过程，取得的主要成果如下： 

1） 基于一维太阳大气模型的模拟结果，我们发现 Mg I 12.32 µm 谱线的相

对辐射强度和偏振信号强于 Mg I 12.22 µm 谱线，并且其对磁场的响应

函数值更大。因此，尽管这两条谱线的朗德因子相同，但 Mg I 12.32 µm

谱线比 Mg I 12.22 µm 谱线更适合诊断磁场。对于两条 Mg I 12 µm 谱线，

磁场和速度来自于光球以上约 450 km 的高度，而温度则来自于约 490 

km 的高度。 

2） 传统的基于滤光器的磁像仪不适合用单波长定标方法诊断红外磁场，因

为红外谱线的磁灵敏度很高导致磁场的有效线性范围很小。磁场和波长
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积分的 Stokes 轮廓之间的多波长定标曲线在给出的线性范围内可以用作

快速磁场定标。对于 Mg I 12.32 µm 谱线，纵场（横场）在宁静区可以被

有效诊断的准线性范围为 0-600 G（0-3000 G），在黑子半影可以被有效

诊断的准线性范围为 0-400 G（0-1200 G）。此方法是当 Zeeman 分量不完

全分裂时磁场定标方法的补充。 

3） 三维大气模型的模拟结果与一维大气模型的模拟结果有很好的对应关系。

在 300 G 以上的强磁场区域我们可以看到 Zeeman 三分裂，因此可以直

接通过测量 Zeeman 裂距得到磁场，而在低于 300 G 的弱磁场区域，偏

振信号很弱，未来可以尝试使用多波长定标方法快速诊断磁场。三维大

气模型得到的偏振光谱为 AIMS 后续磁场定标程序的开发和测试提供了

参考。 

5.2  未来展望 

从以上分析中我们可以看到辐射磁流体力学数值模拟方法可以以相对较低

的成本对整个恒星大气中的动力学过程进行模拟和再现，这些模拟结果可以与观

测数据进行详细的对比分析，从而帮助我们更好地理解这些观测结果背后的物理

意义。 

未来期望可以在如下几个方面完善： 

1） 利用 Bifrost 三维大气模型继续深入研究 Mg I 12.32 µm 谱线的辐射转移

过程，包括 Mg I 12.32 µm 谱线的空间分布和时间演化，指导 AIMS 未来

的科学观测。 

2）  尝试基于 Bifrost 三维大气模型模拟出的偏振光谱轮廓获得多波长积分

的二维定标曲面，并与一维太阳大气模型下得到的多波长定标曲线进行

对比。 

3） 在宁静太阳大气模型的基础上，扩展到黑子模型（如采用 MURaM 的三

维模拟结果），基于这些模拟结果，与未来 AIMS 的观测数据进行比较，

为实现 AIMS 精确测量磁场的核心科学目标服务。 
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