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Ми дослiджуємо сонячний спалах 19 липня 2000 р. балу M6.4/3N, який виник в активнiй
дiлянцi NOAA 9087. Ешельнi зеєман-спектрограми цього спалаху були отриманi на горизон-
тальному сонячному телескопi Астрономiчної обсерваторiї Київського нацiонального унiвер-
ситету iменi Тараса Шевченка. Ефективне магнiтне поле Beff вимiряне по лiнiях FeI 6301.5,
FeI 6302.5 i Hβ. Виявилось, що в наяскравiшому мiсцi спалаху, яке проектувалось на невелику
сонячну пляму N полярностi, Beff по всiх трьох лiнiях є близькими мiж собою i вiдповiда-
ють 1.0–1.2 кГс. Водночас модуль напруженостi магнiтного поля на рiвнi формування FeI
6302.5 був у межах 1.6–2.6 кГс. Особливостi бiсекторiв профiлiв I ± V лiнiї FeI 6301.5 указу-
ють на просту однокомпонентну структуру магнiтного поля на рiвнi середньої фотосфери пiд
спалахом. Напiвемпiрична модель фотосферних шарiв спалаху будувалася за спостережними
профiлями Стокса I немагнiточутливих лiнiй FeI 5123.7 i 5434.5 шляхом розв’язку оберненої
задачi нерiвноважного переносу випромiнювання з використанням стабiлiзаторiв Тихонова.
Виявилось, що для розподiлу температури з висотою ефекти вiдхилення вiд ЛТР є суттєвими
вже для шарiв нижньої фотосфери, що вiдповiдають висотам h ≥ 0 (тобто τ5 ≤ 1). У всiй
товщi фотосфери (h = 0 − 500 км) температура у спалаху понижена порiвняно з незбуреною
атмосферою, тодi як для h > 500 км вона дещо пiдвищена. Мiкротурбулентна швидкiсть пiд-
вищена на висотах h > 200−500 км, тодi як на висотах h < 200 км вона — понижена. Отриманi
результати вказують на те, що верхня фотосфера i нижня хромосфера суттєво збурюються
пiд час сонячних спалахiв навiть тодi, коли у нижчих шарах (середня фотосфера) магнiтне
поле є квазiоднорiдним.
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I. ВСТУП

Сонячнi спалахи — найiнтенсивнiший прояв соняч-
ної активностi. Вони виникають у мiсцях суттєвої не-
однорiдностi магнiтного поля в активних дiлянках, де
реалiзуються умови для магнiтного пересполучення
силових лiнiй. На сьогоднi вважається доведеним, що
основне енерґовидiлення сонячного спалаху вiдбуває-
ться в хромосферi й коронi Сонця, тобто в такому дi-
апазонi висот атмосфери, де прямi вимiрювання маг-
нiтного поля з методичних причин значно складнiшi,
нiж на фотосферному рiвнi. Щодо ж фотосферного
рiвня, то тут також є багато неясних питань, зокрема
щодо висотних змiн магнiтного поля в дiлянцi спала-
ху.

Справдi, у незбуренiй атмосферi напруженiсть маг-
нiтного поля має монотонно спадати з висотою внас-
лiдок зменшення газового тиску. Якщо силова труб-
ка магнiтного поля однорiдна й нескручена, то вер-
хню межу напруженостi Bmax в трубцi знаходимо з
простої умови рiвностi магнiтного тиску B2/8π всере-
динi трубки i газового тиску P = nkT зовнi трубки.
Для незбуреної атмосфери P ∼ 104 дин/см2 у вер-
хнiй фотосферi — там, де формуються емiсiйнi пi-
ки лiнiй FeI у спалахах. Однак за такого тиску має

бути Bmax ≈ 500 Гс. Насправдi ж, як неодноразово
зазначали прямими вимiрюваннями, тут iнодi буває,
як мiнiмум, Bmax = 1 − 3 кГс [1, 2]. Це означає, що
в дiлянцi спалаху виникають якiсь специфiчнi топо-
логiчнi особливостi магнiтного поля i термодинамiчнi
умови, якi дозволяють утримувати тут значно сильнi-
шi магнiтнi поля. Ранiше було показано, що висотний
розподiл магнiтного поля у спалахах може бути не-
монотонним — з локальним по висотi пiком в облас-
тi верхньої фотосфери i в зонi температурного мiнi-
муму [1, 3, 4]. В iнших спалахах такої немонотонностi
не помiчено [5–7]. Можливою причиною розбiжностi
цих результатiв є те, що характер висотного розподiлу
магнiтного поля в дiлянцi спалаху залежить вiд фази
спалаху. Так, автори роботи [4] знайшли немонотон-
ний розподiл магнiтного поля в максимумi спалаху,
який поступово згладжувався i через 10 хв. змiнив-
ся звичайним монотонним розподiлом. Очевидно, для
бiльшої ясностi тут необхiднi новi спостережнi данi,
а також опрацювання цих даних рiзними програмни-
ми кодами для виключення можливих артефактiв пiд
час моделювання профiлiв лiнiй.

З огляду на це зазначимо, що автори працi [1] отри-
мали немонотонний розподiл магнiтного поля й тем-
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ператури з висотою у спалаху 16 червня 1989 р. балу
2В, використовуючи незалежну iмплементацiю про-
грамного коду PANDORA [8]. Використовуючи ана-
логiчний код, автори роботи [3] також виявили немо-
нотоннiсть магнiтного поля, але в iншому сонячному
спалаху, 19 липня 2000 р. балу M6.4/3N (був вивчений
момент 7h21m UT цього спалаху). Однак Барановсь-
кий i спiвавтори [7], користуючись тим же кодом для
iнтерпретацiї спостережень винятково потужного со-
нячного спалаху 28 жовтня 2003 р. балу X17.2/4B,
знайшли в ньому лише монотонне ослаблення магнiт-
ного поля в дiапазонi фотосферних висот. Аналогiчну
картину виявили також автори роботи [6] у спалаху
18 липня 2000 р. балу M2/2N, користуючись програм-
ним кодом SIR [9]. Цей сучасний код дозволяє доби-
рати оптимальне узгодження спостережних i модель-
них профiлiв в автоматичному режимi, що пiдвищує
точнiсть iнтерпретацiї даних.

Зазначимо, iнверснi пiдходи, якi базуються на фун-
кцiях внеску в емiсiю (напр., [9,10]), використовують
для побудови напiвемпiричних моделей спокiйної ат-
мосфери, плям, факелiв тощо. Залежно вiд викорис-
товуваних даних спостережень отримують чисто фо-
тосфернi моделi або ж моделi, якi охоплюють фото-
сфернi i хромосфернi шари атмосфери Сонця ( див.
напр. [10–12]). Але пiд час вiдтворення висотних за-
лежностей з використанням навiть невеликої кiлькос-
тi вузлiв (понад 10) виникають фiзично нереальнi ос-
циляцiї висотних залежностей вiдтворюваних пара-
метрiв [10]. Щоб позбутись таких осциляцiй, кiлькiсть
вузлiв зменшують. Але обмеження на кiлькiсть вуз-
лiв не дозволяє вiдтворювати рiзкi змiни параметрiв,
зони типу плато, а також дрiбномасштабнi особливос-
тi. Крiм того, за такого пiдходу вiдбувається суттєва
деґрадацiя самої моделi (див. рис. 2 у роботi [12]).

Вказанi недолiки вiдсутнi за використання стабiлi-
заторiв Тихонова для розв’язування оберненої зада-
чi переносу випромiнювання [13]. За такого пiдходу
названих проблем взагалi нема, не iснує i проблеми
залежностi розв’язкiв вiд початкових значень вiдтво-
рюваних параметрiв.

У цiй працi ми дослiджуємо магнiтнi поля й тер-
модинамiчнi параметри в сонячному спалаху 19 лип-
ня 2000 р. балу M6.4/3N, тобто тому ж, який ранi-
ше дослiджували в роботi [3]. Однак, на вiдмiну вiд
вказаної роботи, ми вивчаємо iнший його момент, а
саме 7h13m UT, а також використовуємо iнший про-
грамний код для побудови напiвемпiричних моделей.
Вiдповiдний код, опублiкований у працi [13], дозволяє
аналiзувати зони спокiйної фотосфери, плям, спала-
хiв тощо.

II. СПОСТЕРЕЖЕННЯ I ВИБРАНI
СПЕКТРАЛЬНI ЛIНIЇ

Спостережний матерiал був отриманий на ешель-
ному спектрографi горизонтального сонячного теле-
скопа Астрономiчної обсерваторiї Київського нацiо-
нального унiверситету iменi Тараса Шевченка (ГСТ

АО КНУ). Основнi характеристики iнструмента наве-
денi в роботi [14]. Одночасне спостереження на ньо-
му майже всiєї видимої дiлянцi спектра (вiд 3800 до
6600 Å) забезпечується тим, що порядки дифракцiї
вiд дифракцiйної ґратки розводяться скляною при-
змою. Cпектральне роздiлення в зеленiй дiлянцi спек-
тра 30 мÅ, тобто близьке до спектрального роздiлен-
ня на орбiтальнiй обсерваторiї Hinode [15]. Хоча прос-
торове роздiлення на ГСТ майже на порядок гiрше
(до 1–2 Мм), нiж на Hinode, спостереження на ГСТ
забезпечують на три порядки бiльшу широту одно-
часної реєстрацiї спектра, нiж на вказанiй орбiталь-
нiй обсерваторiї. Завдяки цьому на ешельних спект-
рограмах реєструються одночасно багато тисяч спек-
тральних лiнiй, що особливо важливо для вивчення
процесiв сонячної активностi на рiзних висотах в ат-
мосферi.

Рис. 1. Розподiл уздовж напряму вхiдної щiлини еше-
льного спектрографа ГСТ таких параметрiв: Ic — iнтен-
сивнiсть у спектральному континуумi поблизу лiнiї Hα,
I (Hα) /Ic — iнтенсивнiсть у лiнiї Hα, нормована на iнтен-
сивнiсть у континуумi Ic.

Дослiджений сонячний спалах виник в активнiй дi-
лянцi NOAA 9087 в околицi точки з координатами
14◦S, 15◦E. Його бал був M6.4/3N, момент максиму-
му за спостереженнями в Hα — близько 7h21m UT.
У цiй працi вивчено бiльш раннiй момент, 7h13m UT,
тобто передмаксимальна фаза цього спалаху. Спект-
ри спалаху були отриманi з аналiзатором колової по-
ляризацiї, що дозволило зафiксувати спектри I + V
та I − V , де I та V — вiдповiднi параметри Стокса.

Пiд час спостережень вхiдна щiлина спектрографа
ГСТ перетинала невелику пляму, де iнтенсивнiсть у
континуумi Ic була знижена до 2 раз (рис. 1). При-
близно в цьому ж мiсцi був яскравий вузлик емiсiї в
Hα, де iнтенсивнiсть у лiнiї Hα була майже удвiчi ви-
щою, нiж у спектральному континуумi, що прилягає.
На рис. 1 по осi абсцис наведено вiдноснi горизонталь-
нi координати вiдповiдних точок поверхнi Сонця, ви-
раженi у мегаметрах (Мм). Нижче докладнiше буде
дослiджено мiсце, що вiдповiдає L = 14 Мм, тобто
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близьке до найяскравiшого в Hα.
Наше вивчення фiзичних умов у спалаху базується

на аналiзi профiлiв п’яти спектральних лiнiй (табл.).
У цiй таблицi еквiвалентна ширина лiнiї W у спектрi
спокiйного Сонця та потенцiал збудження нижнього
терма EP наведенi згiдно з монографiєю [16], а ефек-
тивнi фактори Ланде geff для всiх лiнiй FeI, визначенi
в лабораторних умовах, — згiдно з працями [17,18].

Зауважимо, що лiнiї № 1 i 2 теоретично мають
нульовий фактор Ланде (для LS-зв’язку), хоча їхнi

емпiричнi фактори Ланде, визначенi у лабораторних
умовах, є все-таки не строго нульовими, а близкими
до 0.01 за абсолютною величиною. Внаслiдок таких
малих факторiв Ланде цi лiнiї можна вважати маг-
нiточутливими лише тодi, коли напруженiсть магнiт-
ного поля перевищує 5 кГс. Як буде показано нижче,
у нашому випадку це не так, i тому вказанi двi лiнiї
можна розглядати як чисто немагнiтнi, “допплерiвсь-
кi”.

№ Eлемент i номер Довжина Еквiвiлентна Потенцiал збудження Eфективний
мультиплету хвилi ширина нижнього терма фактор Ланде

λ (Å) W (мÅ) EP (еV) geff

1 FeI — 16 5123.72 101 1.01 −0.013

2 FeI — 15 5434.52 184 1.01 −0.014

3 FeI — 816 6301.51 127 3.65 1.669

4 FeI — 816 6302.50 83 3.69 2.487

5 HI — 1 (Hβ) 4861.33 3680 10.15 1.05

Таблиця. Список дослiджених спектральних лiнiй.

Лiнiї № 3 i 4 придатнi для використання в методi
“вiдношення лiнiй” для дiагностики просторово нероз-
дiльної (субтелескопiчної) структури магнiтного по-
ля [19–21]. Вони формуються в середнiй фотосферi
(h ≈ 250−300 км), тодi як лiнiя Hβ — у середнiй хро-
мосферi. Порiвняння магнiтних полiв за цими трьома
лiнiями дозволяє оцiнити ефекти неоднорiдностi маг-
нiтного поля як по поверхнi Сонця, так i у вертикаль-
ному напрямку.

III. ПРОФIЛI ЛIНIЙ I МАГНIТНI ПОЛЯ

Спостереженi профiлi лiнiй FeI зображенi на рис.
2, 3 i 5. Видно, що “немагнiтна” лiнiя FeI 5434.5 має
чисто фраунгоферовi профiлi, без емiсiйних пiкiв у її
ядрi. Такi пiки в цiй лiнiї спостерiгаються в потужнi-
ших спалахах балу (див., напр., [22]). Також i лiнiя
FeI 5123.7 має чисто фраунгоферовi профiлi, причо-
му профiлi I + V та I − V практично збiгаються як
для лiнiї FeI 5434.5, так i для лiнiї FeI 5123.7. У зв’яз-
ку з цим має смисл аналiзувати для обох лiнiй лише
стоксовий профiль I . Саме для його аналiзу адапто-
ваний програмний код, який описаний у працi [13].

Лiнiї FeI 6301.5 i 6302.5 навiть по центру сонячної
плями (L = 14 − 16 Мм) мають вiдносно слабке зе-
єманiвське розщеплення, без чiткого роздiлення π- i
σ-компонент. У такому випадку за змiщеннями “цен-
трiв ваги” профiлiв I + V та I − V може бути ви-
мiряний не модуль магнiтного поля B, а ймовiрнiше
його поздовжня компонента B‖ [21]. Однак це спра-
ведливо лише для однорiдних магнiтних полiв, якi ма-
ють у межах вхiдної апертури лише одну компоненту
магнiтного поля. Якщо ж структура магнiтного поля
є двокомпонентною (магнiтнi силовi трубки з висо-
кою напруженiстю i фактором заповнення f + фон
зi слабким полем), то вимiрюється величина, близька

до fB‖, яку прийнято називати ефективним магнiт-
ним полем Beff . Саме ця величина показана на рис. 4
для рiзних мiсць дослiдженого спалаху.

Рис. 2. Спостереженi профiлi I ± V лiнiї FeI 5434.5 у
спалаху для L = 14 Мм.

Видно, що максимальна величина Beff в дiлян-
цi спалаху досягала 1.0–1.1 кГс, причому результа-
ти по лiнiях FeI 6301.5 i 6302.5 добре узгоджуються
мiж собою. Точнiше, для L = 16 − 20 Мм помiчено
Beff(6302.5) > Beff (6302.1), що може мати двi при-
чини: (а) лiнiя FeI 6302.5, маючи у 1.5 раза бiльший
фактор Ланде, нiж лiнiя FeI 6301.5, теоретично може
вiдображати величину, промiжну мiж модулем поля
В i його поздовжньою компонентою B‖, тодi як лi-
нiя FeI 6301.5 — величину, ближчу до B‖; (б) таке
спiввiдношення вже помiчено в сонячних спалахах за
помiрних полiв, коли Beff < 1 кГс [23], хоча за межа-
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ми сонячних спалахiв звичайним є обернене спiввiд-
ношення Beff(6302.5) < Beff (6302.1) [20].

Рис. 3. Спостереженi профiлi I ± V лiнiї FeI 6301.5 у
спалаху для L = 14 Мм. Майже вертикальними i прями-
ми лiнiями показанi бiсектори профiлiв.

Рис. 4. Розподiл уздовж напряму вхiдної щiлини ефек-
тивного магнiтного поля Beff , вимiряного в лiнiях FeI
6301.5 i 6302.5. Для наочностi показано також розподiл
яскравостi в лiнiї Hα.

Останнє спiввiдношення вказує на наявнiсть мало-
масштабних силових трубок з кiлогауссовими поля-
ми, магнiтна полярнiсть у яких є однаковою з фо-
новим полем. Щодо ж зворотного спiввiдношення
Beff(6302.5) > Beff(6302.1) , то воно можливе тодi,
коли магнiтна полярнiсть у маломасштабних сило-
вих трубках протилежна до полярностi фонового по-
ля [23].

Додатковим критерiєм тут може бути вигляд бiсек-
торiв профiлiв I ± V у лiнiї FeI 6301.5 [14]. За суб-
телескопiчною структури магнiтного поля з кiлогаус-
совими полями цi бiсектори в спостережених профi-
лях стають непаралельними, вказуючи на сумування

двох картин ефекту Зеємана з рiзними розщеплення-
ми σ-компонент. Оскiльки в нашому випадку (рис. 3)
бiсектори профiлiв I ± V в лiнiї FeI 6301.5 практич-
но паралельнi, то це вказує на фактично однорiдне
(однокомпонентне) магнiтне поля на рiвнi середньої
фотосфери, де формуються лiнiї FeI 6301.5 i 6302.5.
У такому разi можна оцiнити модуль його напруже-
ностi двояко: (1) за спостереженою вiддаллю мiж σ-
компонентами в профiлях I±V i (2) за розщепленням
пiкiв параметра Стокса V [14,24]. За неповного спек-
трального роздiлення π- i σ-компонент i непоздовж-
нього магнiтного поля (коли кут γ мiж силовою лiнi-
єю магнiтного поля i променем зору не дорiвнює 0◦

або 180◦) метод (1) дає занижену величину модуля
напруженостi, тодi як метод (2) — завищену.

Рис. 5. Спостереженi профiлi I ± V лiнiї Hβ у спалаху
для L = 14 Мм.

На основi аналiзу спостережених профiлiв лiнiї FeI
6302.5 для L = 14 Мм знайдено, що метод (1) дає на-
пруженiсть 1.6 кГс, тодi як метод (2) — 2.6 кГс. Отже,
можна зробити висновок, що дiйсна величина моду-
ля магнiтного поля в дiлянцi цього спалаху на рiвнi
середньої фотосфери була близькою до 2 кГс.

Величина магнiтного поля, знайдена за розщеплен-
ням емiсiйних “вершин” у профiлях I ± V лiнiї Hβ

(рис. 5), вiдповiдає 1.2 ± 0.1 кГс. По сутi ця величи-
на еквiвалентна ефективному магнiтному полю Beff ,
яке за фотосферними лiнiями було знайдено в межах
1.0–1.1 кГс. Оскiльки лiнiя Hβ формується в серед-
нiй хромосферi, можна зробити висновок, що в дi-
лянцi спалаху магнiтне поле на вiдповiдних рiвнях
фотосфери i хромосфери було практично однаковим
за величиною. Таким чином, також i в дослiджено-
му спалаху ми спостерiгаємо досить цiкавий випадок
вiдсутностi значного послаблення магнiтного поля з
висотою, який є очiкуваним для спокiйної атмосфе-
ри (див. вище). Це є непрямим свiдченням того, що в
дiлянцi сонячного спалаху наявнi специфiчнi механiз-
ми локального пiдсилення магнiтного поля, якi дiють
паралельно з загальною дисипацiєю магнiтної енерґiї
в об’ємi iнтенсивного енерґовидiлення.
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IV. НАПIВЕМПIРИЧНА МОДЕЛЬ

Модель пiдспалахових шарiв фотосфери Сонця бу-
ла вiдтворена розв’язком оберненої задачi нерiвно-
важного переносу випромiнювання [9, 25], що нале-
жить до некоректних задач, оскiльки є безлiч розв’яз-
кiв, якi задовольняють вибраний критерiй. Ми про-
понуємо для забезпечення гладкостi та стiйкостi роз-
в’язкiв оберненої задачi використати так званi тихо-
нiвськi стабiлiзатори, якi модифiкують цiльову фун-
кцiю [13]

χ2
reg = χ2 + αS(x),

де χ2 — стандартна цiльова функцiя, яка описує вiд-
хилення розрахованого профiлю лiнiї вiд спостережу-
ваного, α — параметр реґуляризацiї, S (x) — тихонiв-
ський стабiлiзатор, який враховує apriori iнформацiю
про розв’язок (безрозмiрний параметр моделi) x: тип
залежностi, фiзику процесу, сукупнiсть певних обме-
жень i т.п. Параметр реґуляризацiї α визначали за
такими умовами: а — дає найкраще вiдтворення пара-
метрiв заданої моделi, б — розв’язки слабо залежать
вiд початкових оцiнок i в — вiдсутнi осциляцiї роз-
в’язкiв.

Маючи лiнеаризоване рiвняння (1), легко отримати
поправку до розв’язку

δx = −
∇χ2(x0) + 2αHx0

D
(x0) + 2αH.

Тут D — матриця Гессе, H — матричне зображення
стабiлiзатора.

Сам вигляд стабiлiзаторiв i коефiцiєнти реґуляри-
зацiї були дiбранi з допомогою тестової задачi вiдтво-
рення моделей за профiлями вибраної лiнiї. За таку
тестову модель була використана 3D гiдродинамiчна
модель Асплунда [26].

Для знаходження стратифiкацiї газового тиску ми
використали рiвняння гiдродинамiчної рiвноваги:

dp

dz
= −ρgas (g + a) ,

де a — прискорення руху газу, p = pgas + pturb, pgas —
газовий тиск, pturb — турбулентний тиск. У нашiй мо-
делi ми припускаємо, що магнiтне поле вертикальне i
слабо змiнюється з висотою. А отже, воно не впливає
на стратифiкацiю газу в z-напрямку. Тиск на нижнiй
межi моделi був одним iз вiльних параметрiв. Поло-
ження нижньої межi моделi плями щодо моделi спо-
кiйної атмосфери ми визначали з умови горизонталь-
ного балансу повного тиску iз урахуванням магнiтно-
го поля плями:

pmagn + pgas + pturb

= pgas(quiet model) + pturb(quiet model).

Отже, знаючи магнiтне поле плями в нижнiх шарах
атмосфери, легко оцiнити величину вiльсонiвської де-
пресiї.

У нашому дослiдженнi поле швидкостей представ-
лене висотною стратифiкацiєю турбулентної швидко-
стi (Vmicro), макротурбулентними швидкостями (одне
значення для кожної лiнiї) i висотною стратифiкацi-
єю променевої швидкостi руху газової речовини (Vlos).
Стратифiкацiя газового тиску була перерахована за
будь-якiй змiни температури чи поля швидкостей.

Як початкове наближення для моделi ми викорис-
тали модель атмосфери спокiйного Сонця [27]. Для
кожного наступного наближення моделi розв’язували
пряму задачу нерiвноважного переносу випромiню-
вання для 22-рiвневої моделi атома залiза. При цьому
ми враховували непружнi зiткнення атомiв залiза як
з електронами, так i з атомами нейтрального водню.
Отриманi не-ЛТР-параметри були використанi нада-
лi як параметри в оберненiй задачi, розв’язок якої дає
уточнену модель атмосфери. Обчислювальний про-
цес iтерацiйно повторювали до досягнення критерiю
збiжностi розв’язку.

Рис. 6. Порiвняння спостережених i теоретичних (змо-
дельованих) профiлiв лiнiй FeI 5434.5 Åта FeI 5123.7 Å.

Для вивчення фiзичних умов у сонячному спалаху
ми вибрали температурно чутливi лiнiї нейтрального
залiза (λ 5434.534 Å, λ 5123.73 Å) з фактором Ланде,
рiвним 0 для LS-зв’язку. Звичайно, такi лiнiї не до-
зволяють вiдтворювати магнiтних полiв. Але з iншо-
го боку, це приводить до зменшення кiлькостi пара-
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метрiв, якими визначається поведiнка лiнiї. Щобiль-
ше, верхнi рiвнi FeI пов’язанi iз сильними UV-лiнiями,
якi є широкими у фотосферi i в зонi температурного
мiнiмуму й пiдтримують рiвень збудження близьким
до теплового [28]. Так, не-ЛТР-параметри нижнього i
верхнього рiвнiв для лiнiй, якi ми розглядаємо, при-
близно рiвнi, що веде до S ≈ B. Ця умова забезпечує
високу чутливiсть лiнiй до температурної стратифi-
кацiї.

В умовах спокiйної атмосфери Сонця дiапазони
глибин утворення лiнiй такi: 580 км — 11 км для λ
5434.534 Å i 430 км — 7 км для λ 5123.73 Å (вiд цен-
тру лiнiї до континууму). Отже, цi лiнiї придатнi для
вивчення температури i поля швидкостей у сонячнiй
ґрануляцiї, плямах, спалахах, тому що можна скану-
вати рiзнi шари атмосфери: вiд нижньої фотосфери
до нижньої хромосфери. Зазначимо, що використову-
ванi данi спостережень є даними з низьким просто-
ровим роздiленням. Тому ми можемо говорити лише
про усередненi характеристики явища.

Експериментальнi й теоретичнi профiлi двох спо-
стережуваних термочутливих лiнiй показанi на рис. 6.
Як ми бачимо, спостережуванi й теоретичнi профiлi
практично збiгаються, окрiм деяких спостережуваних
особливостей у крилах лiнiї, зумовлених її блендуван-
ням. А тому можна вважати, що вiдтворенi фiзичнi
умови близькi до реальних.

За даними спостережень (див. вище п. 3), магнiт-
не поле, усереднене за площею вхiдної щiлини спек-
трографа, ≈ 1600 Гс. Маючи магнiтний, газовий та
турбулентний тиски на нижнiй основi моделi, ми з
умови горизонтального балансу повного тиску визна-
чили величину вiльсонiвської депресiї. Таким чином,
дослiджувана дiлянка змiщена щодо моделi спокiйної
атмосфери вниз на ≈ 125 км. Тобто отриманi страти-
фiкацiї всiх параметрiв моделi плями змiщенi на цю
величину в бiк глибоких шарiв.

Висотнi стратифiкацiї температури, отриманi в
наближеннi локальної термодинамiчної рiвноваги
(ЛТР) i з урахуванням не-ЛТР-ефектiв (НЛТР), по-
казанi на рис. 7. На ньому ми додатково зобразили
температурну стратифiкацiю для моделi спокiйної ат-
мосфери MACKKL [28] для порiвняння.

У нижнiй фотосферi пiд спалахом ми спостерiгаємо
фiзичнi умови в тiнi плями: на глибинi (h ≈ −200 км)
температура T ≈ 5500 К. Це зумовлено тим, що маг-
нiтне поле плями частково пригнiчує конвекцiю, яка є
основним механiзмом переносу теплової енерґiї у фо-
тосферi Сонця [29,30]. З висотою температура спадає
i досягає на h ≈ 200− 300 км широкого мiнiмуму, вiд-
так температура рiзко пiдвищується. Температурний
мiнiмум змiщений щодо мiнiмуму спокiйної атмосфе-
ри на 250 км, причому його температура понижена на
≈ 500 К. Тодi як у верхнiх шарах вiдбувається нагрiв
фотосферних пiдспалахових шарiв, унаслiдок чого на
висотах h > 500 км речовина в тiнi плями на декiль-
ка сотень градусiв гарячiша за плазму зовнi (спокiйна
атмосфера). А на рiвнi утворення континууму темпе-
ратура тiнi плями бiльше нiж на 1500 К понижена
вiдносно незбуреної атмосфери.

Температурна стратифiкацiя, отримана в ЛТР-
наближеннi, суттєво вiдрiзняється. Так, мiнiмум вiд-
носно вузький i змiщений вгору на 125 км, а рiзни-
ця температур мiж цими двома стратифiкацiями ся-
гає 600 К. Нижче вiд мiнiмуму є температурне плато
протяжнiстю 200 км. У нижнiх шарах плями темпе-
ратури моделей збiгаються. Такi вiдмiнностi мiж дво-
ма стратифiкацiями зумовленi ефектами вiдхилення
вiд ЛТР. Зокрема, на висотах вiд −25 км до 500 км
рiвнi, переходи мiж якими породжують обидвi лiнiї,
збiдненi, а на висотах понад 500 км — перенаселенi
порiвняно з рiвноважними значеннями їх населенос-
тей.

Рис. 7. Вiдтворенi висотнi залежностi температури:
наближення ЛТР, iз врахуванням не ЛТР-ефектiв та для
спокiйної атмосфери Сонця.

Зазначимо, що отримана стратифiкацiя температу-
ри якiсно узгоджується з напiвемпiричною моделлю
тiнi плями з частковим урахуванням не-ЛТР-ефектiв:
не-ЛТР для лiнiй Ca II, ЛТР для лiнiй Fe I [10]. ЛТР-
наближення (рис. 7), як i в роботах [10, 28], дає тем-
пературне плато. У працi [12] побудована модель тiнi
спокiйної плями за лiнiями MgII h i k, УФ трипле-
том Mg II та лiнiєю Fe I в не-ЛТР-наближеннi. Для
отриманої моделi температурний хiд залежностi має
мiнiмум без плато.

У нашому дослiдженнi поле швидкостей мiстить
променеву, мiкро- i макротурбулентну швидкiсть та
вiдображає процеси, якi вiдбуваються в атмосферi
Сонця. Променева швидкiсть дає iнформацiю про
стратифiкацiю висхiдних та низхiдних рухiв речови-
ни вздовж променя зору для кожного пiкселя спосте-
режуваної дiлянки. Однак за низькою просторовою
роздiльною здатнiстю доводиться додатково вводи-
ти такi емпiричнi характеристики рухiв в атмосферi
як макро- та мiкротурбулентна швидкiсть. Макротур-
булентнiсть використовують для опису руху оптич-
но товстих структур атмосфери зорi, спiврозмiрних
з гранулами. Макротурбулентна швидкiсть враховує
висхiднi та низхiднi рухи таких нероздiлених елемен-
тiв [31]. Вплив макротурбулентностi на профiлi лiнiй
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зводиться до збiльшення центральної залишкової iн-
тенсивностi та опускання вниз перехiдної зони ядро–
крило профiля спектральної лiнiї. Еквiвалентна ши-
рина лiнiї при цьому не мiняється.

Мiкротурбулентна швидкiсть характеризує поле
швидкостей на значно менших просторово нероздiле-
них масштабах. Мiкротурбулентнiсть розширює ядро
лiнiї, а отже збiльшує еквiвалентну ширину лiнiї. Ре-
зультати дослiдження мiкро- та макротурбулентнос-
тi в незбуренiй атмосферi Сонця наведенi в моногра-
фiї [32].

Рис. 8. Вiдтворенi висотнi залежностi променевої
швидкостi в наближеннi ЛТР та з урахуванням
не-ЛТР-ефектiв.

Рис. 9. Вiдтворенi висотнi залежностi мiкротурбу-
лентної швидкостi: наближення ЛТР, з урахуванням
не-ЛТР-ефектiв та для спокiйної атмосфери Сонця.

Висотнi стратифiкацiї променевої та мiкротурбу-
лентної швидкостi, отриманi в наближеннi ЛТР та
з урахуванням не-ЛТР-ефектiв, показанi на рис. 8 i
9. Для мiкротурбулентної швидкостi показана також
висотна залежнiсть у межах моделi спокiйної атмос-
фери MACKKL [28].

Згiдно з рис. 8, на рiвнi шарiв нижньої фотосфери
(h < 0 км) речовина в тiнi плями рухається вниз, при-
чому швидкiсть сягає 2 км/с. У нижнiх шарах тiнь
плями можна розглядати як велику фраґментовану
трубку [33–35], при цьому пiдйом магнiтного потоку
вгору зумовлює низхiдний рух незамагнiченої плаз-
ми, яка межує з фраґментованими магнiтними труб-
ками. Тодi як у вищих шарах (середня фотосфера)
речовина рухається вгору. Очевидно, пiд час спалаху
внаслiдок зменшення магнiтного потоку фраґменто-
вана дiлянка змiстилась у верхнi шари атмосфери, що
викликало горизонтальнi рухи гарячої навколишньої
плазми з подальшим її рухом угору пiд дiєю сил пла-
вучостi в холоднiшiй немагнiтнiй плазмi тiнi плями. У
вищих шарах (h > 500 км) швидкiсть висхiдного ру-
ху речовини на момент спостереження спадає до нуля.
Висхiдний рух речовини може бути також зумовлений
пiдiгрiвом вищих пiдспалахових шарiв. Крiм цього,
змiна знака швидкостi в шарах, прилеглих до вузької
дiлянки (h ∼ 0 км), вказує на iснування вже згада-
них горизонтальних потокiв у бiк плями. Променевi
швидкостi, отриманi в ЛТР- та не-ЛТР-наближеннi,
якiсно збiгаються (рис. 8).

Поле променевих швидкостей у тiнi плями за да-
ними спостережень вивчали в роботi [10]. Згiдно з
результатами цього дослiдження, речовина в нижнiх
шарах фотосфери рухається вниз, а в шарах середньої
фотосфери — вгору. За даними спостережень великої
спокiйної плями [12], суттєвих променевих швидко-
стей у тiнi не було виявлено, тодi як на фазi розвитку
в тiнi плями на фотосферних висотах переважають
слабкi низхiднi потоки [36].

Мiкротурбулентна швидкiсть суттєво змiнюється з
висотою (рис. 9). Так, на висотах (h < −50 км та
200 км < h < 500 км) турбулентнiсть пiдвищена, тут
Vmicro понад 1 км/с. У глибоких шарах Vmicro зростає
до 2 км/с, таке зростання характерне також для спо-
кiйної атмосфери. Для вищих шарiв, на вiдмiну вiд
спокiйної атмосфери, характерне зменшення турбу-
лентностi плазми внаслiдок дiї на неї магнiтного поля.
Пiдвищена турбулентнiсть у шарах середньої та вер-
хньої фотосфери, очевидно, зумовлена вiдгуком фо-
тосфери на спалах. На висотах −50 км < h < 100 км
мiкротурбулентнiсть значно пригнiчена, що додатко-
во вказує на iснування горизонтальних потокiв у бiк
тiнi плями на цих висотах. Такi горизонтальнi потоки
в околi плями в пiдспалаховiй дiлянцi були виявленi
в працi [37].

Напiвемпiричну модель тiнi плями з урахуванням
мiкротурбулентної швидкостi отримано в працi [12].
У нiй мiкротурбулентна швидкiсть поступово спадає
до log τ = −5, а потiм рiзко зростає.

Макротурбулентна швидкiсть для лiнiї для λ
5123.73 Å становить 3.5 км/с, для лiнiї λ 5434.534 Å
— 4.5 км/с. Як бачимо, спалах спричинив iнтенсивнi
хаотичнi висхiднi та низхiднi рухи в тiнi плями, що
зумовило значне розширення спостережуваних лiнiй.
Ураховуючи глибини утворення цих лiнiй, ми бачи-
мо, що iнтенсивнiсть цих хаотичних рухiв з висотою
зростає.
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V. ОБГОВОРЕННЯ I ВИСНОВКИ

Пiд час спалахiв вiдбуваються змiни структури
магнiтного поля та фiзичних умов переважно в хро-
мосферних та корональних шарах атмосфери Сонця.
Водночас стосовно змiн у пiдспалахових шарах на рiв-
нi фотосфери немає однозначної вiдповiдi. Так, авто-
ри роботи [38] не виявили суттєвих змiн променевих
швидкостей пiд час спалаху М-класу у δ-плямi. Во-
ни також показали, що в дiлянцi тiнi переважають
низхiднi потоки (∼ 2 км/с), а в дiлянцi лiнiї iнвер-
сiї магнiтного поля — висхiднi потоки (∼ 1 км/с). У
працi [37] виявлено iснування стiйких висхiдних та
низхiдних потокiв (до 3 км/с) вздовж лiнiї роздiлен-
ня полярностi поля для δ-плями. На такi рухи також
указують результати HMI-вимiрювань [38].

З iншого боку, отриманi в роботах [39–41] данi вка-
зують на змiни магнiтного поля в пiдспалахових фо-
тосферних шарах та пiдвищення температури фото-
сфери. Крiм цього, автори [41] виявили зростання iн-
тенсивностi профiлiв лiнiй нейтрального кремнiю пiд
час спалаху, що також указує на прогрiв фотосфер-
них шарiв. Проведене в цiй роботi дослiдження проме-
невих швидкостей у пiдспалаховiй дiлянцi показало,
зокрема, переважання пiд час спалаху висхiдних по-
токiв. При цьому усереднена по спалаховiй площадцi
швидкiсть становить 0.1 км/с. Автори роблять висно-
вок, що такий висхiдний рух речовини зумовлений ви-
паровуванням унаслiдок прогрiвання пiдспалахових
фотосферних шарiв. Тодi як пiсля спалаху, як ствер-
джують автори, вiдбувається конденсацiя, що зумов-
лює низхiдний рух плазми.

Зауважимо, що в наведених вище дослiдженнях ви-
користано данi спостережень з високим просторовим
роздiленням, причому променеву швидкiсть та маг-
нiтне поле вважали постiйними з висотою. Таке об-
меження зумовлене, iмовiрнiше, особливостями роз-
в’язкiв оберненої задачi переносу випромiнювання,
оскiльки збiльшення кiлькостi вузлiв приводить до
осцилюючих висотних стратифiкацiй вiдтворюваних
параметрiв [10].

У цьому ж дослiдженнi ми використовуємо власнi
данi спостережень, але з низьким просторовим роз-
дiленням. Наш пiдхiд до розв’язку оберненої зада-
чi не накладає жодних обмежень на кiлькiсть вузлiв
для вiдтворюваних параметрiв. Наведенi вище висот-
нi залежностi параметрiв моделi атмосфери є фак-
тично результатом усереднення спостережуваної дi-
лянки спалаху. Проте, ми можемо однозначно ствер-
джувати, що внаслiдок спалаху вiдбулось збурення

фотосферних шарiв атмосфери, зокрема, прогрiв фо-
тосферних шарiв, оскiльки в дiлянцi температурного
мiнiмуму та вище тiнь плями гарячiша (див. рис. 7) за
навколишнє середовище. Унаслiдок прогрiвання зрос-
тає тиск вiдповiдних шарiв i речовина розширюється,
тобто вiдбувається випаровування нагрiтої речовини
Такий процес зумовлює на висотах 0 км < h < 400
км висхiднi рухи з усередненою по спостережуванiй
площадцi швидкiстю до 1 км/с (рис. 8). У [10] для тi-
нi неактивної плями отримано швидкостi висхiдних-
низхiдних рухiв такого ж порядку, але наведенi швид-
костi стосуються окремо взятих пiкселiв. Тобто для
даних iз високим просторовим роздiленням ми б от-
римали значно бiльшi значення швидкостей.

Як бачимо, пiд час спалаху в пiдспалахових шарах
поряд iз конвективними (висхiдними й низхiдними)
рухами вiдбувається збурення поля швидкостей. Та-
ка складна структура потокiв речовини приводить до
розширення профiлiв спектральних лiнiй пiд час спо-
стережень з низькою просторовою роздiльною здат-
нiстю. I справдi, за результатами iнверсiї ми отрима-
ли досить високi значення макротурбулентної швид-
костi у фотосферних пiдспалахових шарах (близько
4 км/с), що свiдчить про сильне збурення фотосфер-
них шарiв на ґрануляцiйних масштабах.

За результатами нашого дослiдження, збурення
пiдспалахових шарiв охоплює не тiльки ґрануляцiй-
нi, але й значно меншi, тобто нероздiленi просторовi
масштаби. Справдi, оскiльки процес випаровування
вiдбувається в неоднорiдному замагнiченому середо-
вищi, то в пiдспалахових шарах можуть виникати ха-
отичнi дрiбномасштабнi рухи. А отже, зростає турбу-
лентнiсть середовища, яку ми описуємо емпiричним
параметром — мiкротурбулентною швидкiстю. Згiд-
но з отриманими результатами iнверсiї для цього спа-
лаху мiкротурбулентна швидкiсть зростає в сторону
нижнiх шарiв (h < 0 км) та в шарах h > 100 км з вiд-
носно вузьким мiнiмумом на 0 км < h < 100 км. Тодi
як для спокiйної атмосфери мiнiмум мiкротурбулен-
тної швидкостi значно ширший i змiщений вгору на
350 км. Таке змiщення перевищує величину вiльсонiв-
ської депресiї (125 км), а отже може бути зумовлене
спалаховим збуренням, яке i на нероздiлених просто-
рових масштабах проникає у фотосфернi шари.
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Це дослiдження було профiнансоване Київським
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проект № 19БФ023-03, а також Львiвським нацiо-
нальним унiверситетом iменi Iвана Франка, проект
№ AO91-Ф.
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PHYSICAL CONDITIONS IN M6.4/3N SOLAR FLARE OF 19 JULY 2000

V. G. Lozitsky1, M. I. Stodilka2

1Astronomical Observatory of the Taras Shevchenko National University of Kyiv,

3, Observatorna St., Kyiv, Ukraine
2Astronomical Observatory of the Ivan Franko National University of Lviv,

8, Kyryla i Mefodiya St., Lviv, Ukraine

We investigate the solar flare on July 19, 2000 of M6.4/3N class, which arose in the active region NOAA 9087.

Echelle Zeeman spectrograms of this flare were obtained at the horizontal solar telescope of the Astronomical

Observatory of the Taras Shevchenko National University of Kyiv. The effective magnetic field Beff was measured

using spectral lines FeI 6301.5, FeI 6302.5 and Hβ . It turned out that in the brightest place of the flare, which was

projected onto a small sunspot of N magnetic polarity, Beff by all three above-named lines are close to each other

and correspond to 1.0–1.2 kG. At the same time, the module of magnetic field strength at the level of formation

of FeI 6302.5 was within the range of 1.6–2.6 kG. The features of the bisectors of I ± V profiles of FeI 6301.5 line
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indicate a simple one-component magnetic field structure at the level of the middle photosphere under the flare.

The semi-empirical model of the photospheric layers was constructed on the basis of the observational profiles of

Stokes I of Fe I 5123.7 and 5434.5 lines by solving the inverse problem of non-equilibrium transfer of radiation

using Tikhonov’s stabilizers. It turned out that for the temperature distribution with height, the deviation from

the LTE is already significant for the layers of the lower photosphere corresponding to the heights h ≥ 0 (that

is, τ5 ≤ 1). In the entire thickness of the photosphere (h = 0 − 500 km), the temperature in the flare is lowered

compared to the undisturbed atmosphere, whereas for h > 500 km it is slightly elevated. The microturbulent

velocity is raised at altitudes of h = 200 − 500 km, while at altitudes of h < 200 km it is lowered. The obtained

results indicate that the upper photosphere and the lower chromosphere are significantly disturbed during a solar

flare, even when the magnetic field in the lower layers (the middle photosphere) is quasi-homogeneous.
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