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МОДЕЛЬ ТЕНИ СОЛНЕЧНОГО ПЯТНА НА ОСНОВЕ  
СПЕКТРОСКОПИЧЕСКИХ НАБЛЮДЕНИЙ  

В ОБЛАСТЯХ 6300 Å и 5250 Å 
 
 

ВВЕДЕНИЕ 
 

Солнечное пятно является весьма сложным магнитным и тер-
модинамическим образованием. Его изображение в белом свете раз-
деляется на тень и полутень, в которых наблюдаются детали мень-
ших размеров. Наиболее полное описание солнечных пятен приве-
дено в обзоре Соланки [21], хотя там численной модели пятна не 
приведено. 

Характеристики солнечных пятен получены на основе наблю-
дений в отдельных спектральных линиях [4, 22, 24, 25]. В работе 
[22] для определения магнитного поля использовались стоксовы 
профили линий FeI 6301,5Å и 6302,5 Å; доплеровские скорости оп-
ределялись по профилю линии СI 5380,3 Å, которая образуется в 
фотосфере глубже, на высоте 40 км. Получены следующие результа-
ты: а) магнитное поле в тени пятна является практически вертикаль-
ным (наклон к вертикали менее 30°), б) полутень пятна представляет 
собой более сложную магнитную структуру, в которой участки поч-
ти горизонтального поля перемежаются с более близкими к вертика-
ли, г) сразу за внешней границей полутени образуется магнитный 
занавес (canopy) на уровне формирования линии 6302,5 Å, равном 
160 км в полутени, в) в линии СI 5380,3 Å видны основания магнит-
ных трубок, в которых наблюдаются потоки Эвершеда, тогда как на 
уровне образования FeI 6302,5 Å эти трубки почти горизонтальны 
[16]. Эти же линии нейтрального железа были использованы для по-
лучения физических характеристик пятна в [24, 25], в которых при-
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ведены результаты оптической томографии пятна: на 25 оптических 
глубинах получены карты распределений температуры, векторного 
магнитного поля, зенитного угла и азимута магнитного поля. Они 
согласуются с приведенными выше данными. Дополнительно можно 
отметить, что: а) в тени пятна наиболее темные зоны соответствуют 
более сильному полю, б) средний градиент магнитного поля в тени 
пятна около –2 Гс/км, в) в полутени пятна силовые линии магнитно-
го занавеса имеют зенитный угол θ ≥ 60°, причем величина магнит-
ного поля растет с увеличением высоты с градиентом за границей 
полутени, равным +2,1 Гс/км. Получено подтверждение потоков 
Эвершеда, которые проявляются как голубое смещение в линии со 
стороны пятна, близкой к центру диска Солнца (видны более высо-
кие слои фотосферы), и красное – к лимбу. 

В работе [4] рассмотрены стоксовы изображения пятна в лини-
ях FeI 10783 Å и SiI 10786 Å. Найдено, что в пятне величина маг-
нитного поля уменьшается с высотой; в тени пятна средний гради-
ент составляет -2,60 Гс/км, максимальный – -7,2 Гс/км, а в полутени 
– от -1 до -2 Гс/км. Вблизи внешней границы полутени величина 
вертикальной компоненты магнитного поля растет с высотой, хотя 
само значение магнитного поля уменьшается. Это происходит в ре-
зультате существования магнитного занавеса, в котором почти гори-
зонтальные в глубоких слоях линии магнитного поля становятся 
ближе к вертикали вверху. Бальтазар [3] для 8 пятен получил, что 
вертикальная составляющая магнитного поля в тени уменьшается с 
высотой, средний градиент находится в пределах 0,5–1,5 Гс/км.     
 Соботка с соавторами [18, 19, 20] исследовал тонкую структу-
ру тени пятен, в частности темные ядра, яркие точки и светлые мос-
ты. Найдено, что для различных структурных образований сущест-
вует тесная связь (на уровне коэффициента корреляции r = 0,96–
0,99) между максимальной интенсивностью образований и интен-
сивностью окружающей ее тени [19]. Эти образования можно разде-
лить по площадям и тогда соответствующий коэффициент корреля-
ции для соотношения «поток излучения – интенсивность тени» со-
ставляет 0,95, 0,94 и 0,98 для малых, средних и больших площадей 
соответствен.
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Этот результат может быть обусловлен физической природой 
светлых образований, которая соответствует нелинейной конвекции, 
либо модели «спагетти» Паркера. Были изучены яркие образования: 
два в центре тени и одно на периферии, в линиях дублета NaI D, что 
дало возможность определить их температуру. Она оказалась при-
мерно на 700–1000 К выше, чем в окружающей тени, при соотноше-
нии интенсивностей «образование/тень», равном 2,6 ± 0,2 [19]. По-
лученные в [19] размеры точек в тени пятен составляют от 180 до 
300 км. Связь между интенсивностями «образование/тень» свиде-
тельствует о контроле всех образований магнитным полем, которое 
изменяет конвекцию так, что гранулы уменьшаются до 0",5 и мень-
ше. Яркие мосты в пятнах, которые наблюдались с высоким разре-
шением на спутнике Hinode, являются неоднородными по структуре 
[12]. 
 Авторы [10] нашли, что в тени пятна фактор заполнения маг-
нитным полем близок к единице при характерной высоте 1000–2000 
км. Это, по мнению авторов, говорит в пользу тени пятна как моно-
литного образования, как на уровне фотосферы, так и в хромосфере. 
 В работе [17] магнитное поле пятна найдено осесимметрич-
ным, без азимутальных завихрений, при постоянном с высотой гра-
диенте закручивания силовых линий, равном 35°/1000 Гс.  
 Методом расчетов по программе SIR получены распределения 
магнитного поля, температуры и скорости для пятна вблизи центра 
диска Солнца [15]. Использованы данные в инфракрасных линиях 
нейтрального железа 15648,5 Å и 15652,8 Å. Найдено, что в тени 
пятна поле уменьшается с высотой, его градиент равен – 4 Гс/км.  

Численные модели тени пятен приведены в работах [13, 7]. В 
[13] рассчитывалась модель тени на основе наблюдений непрерыв-
ного спектра в 7 спектральных интервалах от 3870 Å до 23500 Å без 
учета магнитного поля. Полученные модели для начала, середины и 
конца солнечного цикла различаются по температуре: в начале цик-
ла пятна горячее на 500 К, чем в конце. В работе [7] модели большо-
го и малого пятен строились на основе наблюдения V и I профилей 
Стокса трех линий FeI: 6297,799, 6302,508, 6301,499 Å. Как утвер-
ждают сами авторы, они рассчитали первые модели пятен, для кото-
рых одновременно определены магнитное поле и термодинамиче-

ские параметры. Можно перечислить еще несколько моделей, полу-
ченных раньше [23, 26, 2, 27], но в них нет общепринятой на данное 
время привязки к оптической толще в 5000 Å, поэтому сравнение с 
[7, 13] проблематично. Отметим также, что в работе [8] представле-
на модель пятна в сравнении с моделями спокойной атмосферы 
Солнца и факела. В этой модели ход температурной кривой в фото-
сфере пятна на 500–1000 К ниже невозмущенного уровня, тогда как 
в средней хромосфере – выше. 

В целом, таким образом, данные разных авторов и для различ-
ных пятен отличаются большим разнообразием, и пока что нет ка-
кой-то общепризнанной итоговой модели. Это говорит о том, что 
проблема солнечного пятна еще далека от своего решения, и поэто-
му здесь весьма желательны и актуальны новые исследования. В на-
стоящей работе с этой целью анализируются новые наблюдательные 
данные, полученные в 7 спектральных магниточувствительных ли-
ниях. 

 
НАБЛЮДЕНИЯ 

  
 Ниже анализируется спектр пятна северной полярности с диа-
метром полутени около 45", наблюдавшегося  28 июля 2004 г. в 
5h46m UT на эшельном спектрографе Астрономической обсерватории 
Киевского университета имени Тараса Шевченко (АО КНУ). Пятно 
находилось на расстоянии 66° к западу от центра диска, и было од-
ним из двух наибольших пятен в группе NOAA 10652. Эта группа 
появилась на восточном лимбе 17 июля и 22–23 июля была вблизи 
центра диска. Все эти дни в АО КНУ велись измерения магнитного 
поля в пятнах группы визуальным методом, по зеемановскому рас-
щеплению в линии FeI 5250,2 (наблюдатели – Лозицкий В.Г. и Ло-
зицкая Н.И.). Оказалось, что измеренные (по смещению «центров 
тяжести» зеемановских σ-компонент) поля были различными в раз-
ные дни наблюдений. Например, 17 июля было измерено В = 3200 
Гс, 21 июля – 3900 Гс, 22 июля – 3400 Гс, 23 июля – 3300 Гс, 27 ию-
ля – 3400 Гс, а 28 июля – 2900 Гс. То есть, в разные дни измеренные 
магнитные поля заметно отличались (до 1000 Гс), и это, по-
видимому, связано как с эволюционными процессами в группе, 
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так и с эффектом «центр–лимб» при перемещении пятна по диску 
Солнца.  
 Спектр пятна был сфотографирован с анализатором круговой 
поляризации – пластинкой λ/4 и призмой-расщепителем из исланд-
ского шпата. Были профотометрированы и использованы при вы-
числениях профили следующих линий: FeI 6302,5, 6301,5, 5247,05, 
5250,6 Å, FeII  5234,6 Å, CrI 5247,6 Å, ScII 5239,8 Å. Эти линиии 
имеют значения эффективных факторов Ланде от 0,9 до 2,5, а высо-
ты образования в областях спокойного Солнца – в пределах 195–
330км. Потенциалы возбуждения нижнего уровня для этих линий – 
от 0,09 эВ до 3,7 эВ. 

 
РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТОВ 

 
На основе программы Э.А.Барановского [5] были проведены расче-
ты тени пятна методом проб и ошибок – по наилучшему согласова-
нию наблюденных и вычисленных профилей линий. При моделиро-
вании принималось, что турбулентные скорости равны нулю по всей 
оптической глубине. По результатам расчетов был получен ход тем-
пературы Т и величины магнитного поля В с оптической глубиной в 
континууме на 5000 Å (Рис. 1 и 2). К сожалению, данные для срав-
нения можно взять только из работ [7, 13].  
 Как видно из рис.1, в моделях из [7] малое пятно более горя-
чее, чем большое, а ход температуры в большом практически совпа-
дает с [13]. В наших расчетах температура тени пятна оказалась вы-
ше, чем в малом пятне, но ход температуры практически параллелен 
за исключением участка в верхней фотосфере, где он ближе к [13]. В 
[8] приведена модель тени пятна по сравнению с моделями факела и 
центра гранулы. При этом в тени наблюдается глубокий темпера-
турный минимум с понижением температуры на 1500–500 К на вы-
сотах 0–600км. К сожалению, произвести прямое сравнение [8] и 
нашей работы нельзя, так как нет привязки по высоте, на что указы-
вают и сами авторы [8]. Более того, внутри самих результатов [8] 
невозможно произвести сравнение по высоте, так как в разных мо-
делях не совпадают нуль-пункт высотной привязки.  
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Рис.1. Ход температуры тени исследованного пятна в зависимости от оп-
тической глубины τ(5000). Непрерывной линией обозначены  результаты расчетов 
данной статьи, малыми штрихами – модели малого, большими – большого пятна из 
[7], штрих-пунктиром – модели пятна М для середины солнечного цикла из [13] 
 

В работе [14] рассматривались зависимости характеристик 
профилей Стокса 4-х линий от параметров пятен: отношения интен-
сивностей континуума тень/фотосфера Iu/Iph, площади тени, величи-
ны магнитного поля и температуры тени.  Исследования проводи-
лись в  линиях FeI 6151,6 Å, 6302,5 Å, FeII 6149,2 Å, TiI 6064,6 Å. 
Такой выбор был обусловлен тем, что линии FeI не являются сильно 
чувствительными к температуре, а FeII и TiI – чувствительны. Если 
температура низкая, то линия ионизированного железа может силь-
но ослабляться (практически исчезать), а линия титана – наоборот, 
усиливаться, так как имеет низкий потенциал возбуждения. Оказа-
лось, что между площадью параметра Стокса V и отношением Iu/Iph  
существует четкая зависимость для каждой линии. В частности, ли-
ния FeII 6149,2 Å не будет присутствовать в спектре тени при Iu/Iph < 
0,35. В настоящей работе Iu/Iph = 0,41, так что обе линии, FeII и TiI,
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присутствуют. Величина магнитного поля, соответствующая значе-
нию Iu/Iph = 0,41, составляет, согласно [14], примерно 2200–2300Гс. 
Ход магнитного поля в зависимости от  оптической глубины, полу-
ченный при моделировании тени пятна, представлен на рис.2. 
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Рис. 2. Ход магнитного поля тени пятна с оптической глубиной. Непре-
рывная линия – расчеты данной статьи, малые штрихи – малое, большие – большое 
пятно из [7] 
 
  
 Ход магнитного поля с глубиной в работе [7] для большого и 
малого пятен более плавный, чем найденный нами для пятна 28 ию-
ля 2004 г. Частично это может быть обусловлено тем, что угловые 
расстояния пятен от центра диска отличаются в работе [7] и в нашем 
случае примерно в 2 раза: θ = 27–32° в работе [7] и θ = 66° в иссле-
дованном нами пятне. Поэтому весьма  вероятно, что силовые линии 
в нашем случае больше наклонены к лучу зрения. Угол наклона си-
ловой линии к лучу зрения γ в [7] падает вглубь фотосферы от 40° до 
10° для большого пятна и от 25° до 10° – малого. Для сравнения, в 
нашей работе наилучшее согласие наблюденных и расчетных про-
филей достигнуто при γ = 50°. То есть, в нашем случае угол наклона 

силовых линий получается меньше, чем гелиоцентрический угол 
пятна (66°). Учитывая, однако, что из-за вращения Солнца и вморо-
женности силовых линий в плазму ось симметрии пятна, как прави-
ло, наклонена к востоку на угол 10–20°, данное отличие вполне за-
кономерно. Из расчетов следует, что индукция В магнитного поля в 
исследуемом пятне уменьшается с высотой – от 3200 Гс глубоко в 
фотосфере (точнее, на τ(5000) = 1), до 800 Гс в верхней фотосфере. 
Это вполне согласуется с визуальными измерениями, согласно кото-
рым магнитное поле по линии FeI 5250,2 было 2900 Гс.  
 Представленное на рис. 2 распределение магнитного поля для 
пятна 28 июля 2004 г. интересно тем, что имеет участок весьма вы-
сокого (по модулю) градиента индукции В. Так, на участках lg 
τ(5000), соответствующих   [-0,6–0,9], [-0,6– -2,3] и [-2,3– -4,4], полу-
чаются такие градиенты: -4,95 Гс/км, -13,2 Гс/км и -1,20 Гс/км. Для 
сравнения укажем, что исследованные в работе [7] пятна также 
имеют участки разных градиентов: на отрезке lg τ(5000)  [0,0–1,4] 
найдено -7,4 Гс/км для большого пятна и -9,7 Гс/км – для малого, на 
[0,0– -1,5] – -0,7 Гс/км и -3,4 Гс/км, на [-1,5– -2,0] – -0,25 Гс/км и -2,1 
Гс/км, а на [-2,0 – -4,0] – -2,9 Гс/км и -2,7 Гс/км соответственно. В 
работе [4] получено, что с увеличением высоты величина магнитно-
го поля в тени пятна уменьшается с градиентом около 0,5 Гс/км, ес-
ли рассчитывать его для каждой линии отдельно, либо около 2,2 
Гс/км при расчете для двух линий FeI 10783 Å и SiI 10786 Å одно-
временно, учитывая разницу их высот образования. 
 Согласно расчетам, в исследованном пятне плотность повы-
шена в глубоких слоях фотосферы (lg τ(5000) > 2,0), тогда как в ра-
боте [13] она повышена вдоль всей фотосферы. В другой работе [8] 
плотность повышена до высоты 300 км, затем плавно уменьшается с 
высотой в фотосфере. Еще выше, в хромосфере, на протяжении 2000 
км она понижена по сравнению со слабой гранулой, причем на вы-
соте около 1500 км происходит резкое понижение плотности – до 2-
х порядков. Оно, вероятно, обусловлено резким ростом температуры 
над пятном в модели [8]. Здесь же мы рассматриваем лишь фото-
сферные слои пятна – до высоты 700 км, как представлено на рис.4. 
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Рис.3. Ход плотности в тени пятна с оптической глубиной. Толстой непре-
рывной линией обозначены  результаты расчетов данной статьи, тонкой – невозму-
щенная фотосфера, штрих - пунктирной – модель пятна М для середины солнечного 
цикла из [13] 

 
В нашей модели протяженность тени на интервале [-4,3 ÷ 

1,0] составляет 680 км, что примерно соответствует модели [13]. Для 
сравнения укажем, что в работе  [7] протяженность большого пятна 
составляет составляет 638 км, малого – 431 км на интервале lg 
τ(5000) [-4,0 ÷ 1,4].   

 
ВЫВОДЫ И ИХ ОБСУЖДЕНИЕ 

 
В исследованном пятне 28 июля 2004 г., наблюдавшемся при 

значительном гелиоцентрическом угле (θ = 66°), найдено быстрое 
ослабление магнитного поля с высотой в фотосфере – от 3500 Гс на 
нулевой высоте (точнее, где τ(5000) = 1) до 500 Гс на высоте 600 км. 
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Рис.4. Соотношение между высотой в тени пятна и оптической глубиной. 
Непрерывной линией обозначены  результаты расчетов данной статьи, штрих-
пунктиром – модель пятна М для середины солнечного цикла из [13] 
   
Средний наклон γ силовых линий к лучу зрения составляет 50°, что 
на 16° меньше гелиоцентрического угла пятна. Учитывая, что пятно 
наблюдалось возле западного лимба и что в большинстве случаев 
оси пятен наклонены к востоку от гелиовертикали, найденное отли-
чие углов θ и γ вполне закономерно. Градиент магнитного поля в 
тени изменяется с глубиной  и на отрезках  lg τ(5000), равных [-2,3 
÷-4,4], [-0,6 ÷-2,3] и [-0,6 ÷0,9] составляет соответственно -1,20 Гс 
км-1, -13,2 Гс км-1 и -4,95 Гс км-1. Полученное распределение темпе-
ратуры в модели тени пятна показывает, что тень примерно на 500 К 
холоднее, чем модель невозмущенной фотосферы. 
 В целом, полученные нами результаты качественно согласу-
ются с выводами других авторов, хотя в количественном отношении 
имеется ряд расхождений. Частично это обусловлено, вероятно, про-
сто тем, что разные пятна являются весьма разными по многим фи-
зическим параметрам. Это следует, в частности, из работ [2, 23], где 
представлена обобщенная модель тени солнечного пятна на основе
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наблюдений в различных диапазонах спектра. Там, однако, величина 
магнитного поля определялась только по радиоизлучению S-
компоненты [1] над пятном в дипольном приближении. Более позд-
ние измерения над пятном в [6] на высоте около 8000 км дали значе-
ние 1750 Гс по радиоизлучению на 15 ГГц, а на 12000 км по 8 ГГц – 
960 Гс. Ход магнитного поля с высотой в тени пятна не был уста-
новлен, это было сделано только в 1994 г. для фотосферы [7]. Сле-
дует отметить, что в [2, 23] принята постоянная депрессия Вильсона, 
равная 700 км, которая является разницей между оптическими высо-
тами в невозмущенной фотосфере и тени для τ(5000) = 1. Определе-
ние депрессии Вильсона производилось в [14], и она оказалась для 
разных пятен в пределах 400–800 км. В общем случае, для каждого 
пятна она должна изменяться в зависимости от физических условий, 
при этом изменение температуры на 1000 К приводит к изменению 
депрессии на 200 км. В нашей модели температура уменьшена на 
500 К по сравнению с невозмущенной фотосферой, что привело к 
депрессии Вильсона около 100 км.  

В работе [14] были исследованы 4 группы пятен с радиусами 
пятен от 3" до 11" и числом в группе от 3 до 10. В результате сопос-
тавления расчетных и наблюденных V профилей Стокса получено 
несколько интересных зависимостей. Оказалось, что существует 
четкое различие тени и полутени для зависимости нормализованной 
к непрерывному спектру спокойного Солнца величины площади V 
профилей Стокса от интенсивности тени и полутени в континууме 
вблизи этих линий, таким же образом нормализованной. Также ока-
залось, что V профиль линии FeII 6149,2 Å наблюдается в тени пя-
тен, где температура слишком низкая для существования этой ли-
нии. Его появление можно объяснить наличием в тени горячего 
компонента размером меньше 1", который имеет на 100 – 200 Гс 
меньшую напряженность магнитного поля. Рассмотрение соотноше-
ния между квадратом величины напряженности и нормализирован-
ной интенсивностью для тени различных пятен показало наличие 
практически линейной зависимости для линий FeI 6302,5 Å и TiI 
6064,6 Å. Из сопоставления расчетных и наблюденных данных ве-
личины магнитного поля и нормализованной интенсивности конти-
нуума вблизи ли-ний FeI 6302,5 Å и TiI 6064,6 Å оказалось, что 

ближе к реальным значениям напряженности являются измерения в 
FeI 6302,5 Å, когда интенсивность больше 0,46, а напряженность 
меньше 2500 Гс, т.е. в полутени и спокойных областях. Для тени 
лучше производить измерения поля в линии TiI 6064,6, если напря-
женность больше 2500 Гс, а интенсивность меньше 0,46. Из зависи-
мостей между радиусом тени и нормализованной интенсивностью в 
континууме, а также нормализованной площадью V профиля Стокса 
следует, что пятна с меньшими радиусами являются более горячими. 
Зависимость между квадратом величины напряженности и нормали-
зированной интенсивностью для тени по анализу линий инфракрас-
ного триплета железа FeI 15650 Å была получена раньше в [9], а 
также подтверждена недавно в [11]. Малые пятна также дают при-
мерно в 2 раза более сильные V профили, что может быть вызвано 
более высокой нормализованной интенсивностью. Эти интересные 
эффекты планируется проверить на нашем материале в будущем. 
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