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Подвiйнi максимуми сонячних циклiв
В.Н.Криводубський

Астрономiчна обсерваторiя Київського нацiонального унiверситету iменi Тараса Шевченка

Запропоновано сценарiй пояснення спостереженого явища подвiйних максимумiв 11-рiчних циклiв сонячних
плям, в якому беруть участь п’ять процесiв перебудови магнетизму в сонячнiй конвективнiй зонi (СКЗ):
Ω-ефект, магнiтна плавучiсть, макроскопiчний турбулентний дiамагнетизм, ротацiйний ∇ρ-ефект i мери-
дiональна циркуляцiя. Встановлено, що перебудова магнетизму у високоширотному i приекваторiальному
доменах СКЗ вiдбувається у вiдмiнних режимах. Ключову роль у розробленому механiзмовi вiдiграють двi
зсунутi в часi хвилi тороїдального поля до сонячної поверхнi в приекваторiальному доменi.

ДВОЙНЫЕ МАКСИМУМЫ СОЛНЕЧНЫХ ЦИКЛОВ, Криводубский В.Н. – Предложен сценарий объяснения на-
блюдаемого явления двойных максимумов 11-летних циклов солнечных пятен, в котором принимают участие
пять процессов перестройки магнетизма в солнечной конвективной зоне (СКЗ): Ω-эффект, магнитная пла-
вучесть, макроскопический турбулентный диамагнетизм, ротационный ∇ρ-эффект и меридиональная цир-
куляция. Установлено, что перестройка магнетизма в высокоширотных и приэкваториальном доменах СКЗ
происходит в различных режимах. Ключевую роль в разработанном механизме играют две сдвинутые во вре-
мени волны тороидального поля к солнечной поверхности в приэкваториальном домене.

DOUBLE MAXIMA OF 11-YEAR SOLAR CYCLES, by Krivodubskij V.N. — The explanation of the observed
phenomenon of double peaks of the 11 year sunspot cycles is proposed. The scenario involves five processes of
reconstruction of magnetism in the solar convective zone (SCZ): Ω effect, magnetic buoyancy, macroscopic turbulent
diamagnetism, rotary ∇ρ effect and meridional circulation. It was established that the reconstruction of magnetism
in high-latitude and equatorial domains of the SCZ occurs in different modes. Two time-shifted waves of the toroidal
field to the solar surface play a key role in the proposed mechanism in the equatorial domain.
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1.ВСТУП

Сонячна активнiсть (СА) — сукупнiсть спостережуваних на Сонцi явищ, якi змiнюються в часi (як з
швидким, так i повiльним темпом) i просторi (в рiзних дiлянках сонячної поверхнi). Для статистичного
вивчення СА вводять усередненi за певними часовими iнтервалами глобальнi числовi характеристики
(т.зв. iндекси), якi вiдносяться до всього Сонця або iстотної його частини i вiдображають особливостi
того чи iншого виду активностi. Найпростiшим i iсторично першим доступним для спостережень проявом
СА були сонячнi плями, тому найбiльш поширеними серед дослiдникiв виявилися iндекси саме плям.
Першi згадки про можливi змiни числа сонячних плям можна знайти у записах данського астронома
П. Горребова [1], здiйснених на пiдставi його спостережень Сонця в 1761–1769 рр. Однак виднi науковi
авторитети того часу (Кассiнi, Лемон’є, Лаланд i Делямбр) негативно оцiнили цей результат. Невдовзi
спостережений матерiал Горребова загинув пiд час бомбардування Копенгагена британською ескадрою
адмiрала Нельсона в 1805 р. Факт часових змiн числа спостережених плям був повторно виявлений
через десятилiття астрономом-аматором Г.Швабе, якому i дiсталася слава першовiдкривача сонячної
циклiчностi (золота медаль Королiвського астрономiчного товариства Великобританiї, 1857 р.). Саме
Г.Швабе в 1843 р. на пiдставi власних спостережень впродовж 17 ти рокiв установив, що число сонячних
плям змiнюється з часом. Зацiкавившись даною обставиною Р.Вольф з Цюрiха зiбрав i систематизував
усi наявнi на той час данi про плями, органiзував регулярнi спостереження плям i запропонував в 1848 р.
оцiнювати ступiнь СА спецiальним iндексом, що визначає мiру “заплямованостi” Сонця. Характерною
особливiстю плям є те, що вони вiдносно рiдко спостерiгаються як iзольованi утворення i волiють
з’являтися переважно у виглядi груп. Групи не є сталими об’єднаннями плям. Вони народжуються,
розвиваються i розпадаються, проходячи певнi еволюцiйнi стадiї [2]. Введений Вольфом iндекс враховує
як число плям f , що спостерiгалися в даний день, так i число груп плям g на видимому диску Сонця.
Вiн отримав назву вiдносного числа сонячних плям (тепер його частiше називають числом Вольфа), що
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описується формулою
W = k(10g+ f ), (1)

де k — коефiцiєнт редукцiї, який враховує iнструмент спостережень, метод пiдрахунку плям та подiлу їх
на групи, атмосфернi умови спостережень та особливостi спостерiгача. Для своїх власних спостережень
Вольф прийняв k=1, тим самим закрiпивши свою шкалу вiдносних чисел сонячних плям. В нашi часи
цей коефiцiєнт характеризує систему певної обсерваторiї вiдносно мiжнародної системи вiдносних чисел
плям. У 1908 р. Дж.Хейл [3] на основi поздовжнього ефекту Зеємана розщеплення спектральних лiнiй
зробив першi вимiрювання величини магнiтного поля (1500−4000 Гс) в сонячних плямах, чим було
встановлено їх магнiтну природу. Нинi ми знаємо, що фiзичний сенс групи плям полягає в належностi
окремих її членiв однiй системi магнiтного поля. Тому окремо iснуючi плями i пори прийнято розглядати
також як окремi носiї магнiтного поля, тобто їх вiдносять до груп. Загальноприйнятим кiлькiсним вира-
женням ступеня СА служать усередненi (за мiсяць, квартал або рiк) щоденнi значення чисел Вольфа.
На основi архiвних даних Вольф вiдновив середньорiчнi значення iндексу плям з 1700 р. Йому вдалося
встановити, що в певнi роки число плям перiодично досягає максимальних i мiнiмальних значень. Це до-
зволило вдосконалити iдею Швабе i вперше визначити протяжнiсть середнього перiоду змiн числа плям
близько 11 рокiв. Характерною особливiстю вiдкритої перiодичностi було те, що iнтервали часу мiж
роками максимальних i мiнiмальних значень чисел W сильно вiдрiзнялися. Тому правильнiше говорити
не про 11-рiчний перiод, а про 11-рiчний цикл (тобто прихований перiод зi збуренням). Так з’явився
знаменитий закон Швабе–Вольфа, згiдно якому змiни СА вiдбуваються циклiчно з середнiм перiодом
близько 11 рокiв. Моменти часу, коли числа Вольфа досягають найбiльших i найменших величин нази-
вають епохами максимуму i мiнiмуму 11-рiчного циклу. Цi епохи визначаються на пiдставi згладжених
середньомiсячних вiдносних чисел плям. Вольф розрахував значення цього iндексу для дев’яти циклiв,
починаючи з 1749 р. i закiнчуючи 1848 р., i ввiв вiдповiдну нумерацiю циклiв. Перший розрахований
таким способом цикл (з епохою максимуму в 1750 р.) отримав нульовий номер, останнiй (з епохою ма-
ксимуму в 1848 р.) — номер 9. Вiдповiдно до Цюрiхської нумерацiї поточний цикл СА, що розпочався
в 2009 р., має номер 24. Для часу ранiше 1749 р. епохи екстремумiв циклiв було вiдновлено за непов-
ними даними спостережень i космогенними факторами. Нумерацiя таких циклiв має знак мiнус. Крива
середньорiчних чисел Вольфа (рис. 1) чiтко показує циклiчнi змiни вiдносного числа сонячних плям.

Однак 11-рiчний цикл визначається не тiльки за кривою часового ходу рiвня плямоутворення.
Р.Керрiнгтон виявив [4], а Г.Шпьорер [5] згодом детально вивчив змiни з фазою циклу розподiлу
сонячних плям за гелiоширотою. Встановлений Шпьорером закон вiдображає особливiсть частоти ви-
никнення нових груп плям, яка полягає в монотонному змiщеннi до екватора зони плямоутворення
впродовж циклу. Групи плям виникають не на всьому диску Сонця, а тiльки в т.зв. “королiвських зона-
х”, розмiщених на вiдстанi приблизно до 40◦−45◦ обабiч екватора. Поблизу самого екватора до широт
±5◦ плями також зустрiчаються дуже рiдко. На початку кожного нового циклу плями з’являються пере-
важно на середнiх, а пiзнiше на все бiльш низьких широтах, наближаючись до екватора. Наочно закон
Шпьорера iлюструється дiаграмою “широта–час”, вперше побудованої Е.Маундером в 1913 р. (широ-
тне розподiлення плям з фазою циклу, що отримало згодом назву дiаграми “метеликiв”) [6]. Причому
екваторiальний дрейф має в рiзних циклах бiльш стiйкий характер, нiж циклiчнi кривi вiдносних чисел.
Тому середня тривалiсть циклу за дiаграмою “метеликiв” визначається значно точнiше, нiж за кривою
часових змiн чисел Вольфа.

Iндекс числа Вольфа добре витримав випробування часом, але на теперiшньому етапi необхiдно вимi-
рювати СА бiльш сучасними кiлькiсними методами. Другим важливим iндексом, який використовується
при дослiдженнi сонячної циклiчностi, служить сумарна площа плям. В порiвняннi з числами Вольфа
цей iндекс вiдрiзняється порiвняно бiльшою об’єктивнiстю i надiйнiстю. Сучаснi обсерваторiї ведуть ре-

Рис. 1. Крива циклiчних змiн в часi Цюрiхських середньорiчних чисел Вольфа за 1700–1979 рр.
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гулярнi патрульнi спостереження за Сонцем, використовуючи як мiру активностi оцiнку площ сонячних
плям у мiльйонних частках площi видимої сонячної пiвсфери (м.ч.п.). Цей iндекс якоюсь мiрою вiдбиває
величину магнiтного потоку, зосередженого в плямах, через поверхню Сонця.

Р. Вольф вважав, що причина циклiчностi полягає у гравiтацiйнiй (припливнiй) дiї планет на Сон-
це [7]. Пiсля цього впродовж багатьох рокiв робились спроби подати СА як результат дiї сукупностi дiї
окремих перiодiв обертання планет навколо Сонця. Однак всi пошуки у цьому напрямку дали значно
бiльше для розвитку математики, нiж для встановлення конкретних механiзмiв СА. З часом зростала
впевненiсть, що механiзм сонячного циклу дiє на самому Сонцi. Нарештi, в серединi ХХ ст. “спадко-
ємець” Р.Вольфа по Цюрiху М.Вальдмайєр [8], засумнiвавшись у правотi свого “наукового прадiда”,
вирiшив шукати причину 11-рiчної циклiчностi всерединi Сонця. Основна iдея робочої гiпотези Валь-
дмайера зводилися до того, що кожний сонячний цикл необхiдно розглядати як замкнуте одне цiле
вибухоподiбних процесiв, а сукупнiсть 11-рiчних циклiв вiдображає чергування цих процесiв. Хоча з
часом стало ясно, що 11-рiчнi цикли нi в якому разi не можна розглядати як повнiстю iзольованi одне
вiд одного явища [9]. Важливо те, що з часiв висунення Вальдмайером своєї гiпотези розпочалося
дослiдження внутрiшнiх властивостей сонячної циклiчностi.

На сьогоднi загально признано, що магнiтне поле служить тим первинним чинником, який зу-
мовлює як iснування сонячних плям, так i циклiчнi змiни всiх iндексiв активностi. Вперше iдея про
магнiтну природу сонячного циклу з урахуванням паркерiвської магнiтної плавучостi була висловлена
Х.В.Бебкоком [10]. Нестацiонарнi процеси на Сонцi в основному пов’язанi з локальними тонкоструктур-
ними (дискретними) магнiтними полями активних дiлянок. Разом з тим в основi практично будь-яких
теорiй виникнення магнiтних полiв на Сонцi лежить концепцiя великомасштабного поля. Зауважимо, що
ця концепцiя не є тривiальною [11, 12]. Строго кажучи, пiд великомасштабними магнiтними поля слiд
розумiти всi поля за межами магнiтних активних дiлянок. В цьому сенсi вони поширенi по всiй поверхнi
Сонця. Якщо видiлити серед них масштаб, який порiвняний з радiусом Сонця, то таке поле прийнято
називати глобальним (див. нижче). Водночас при спостереженнях можна вимiрювати поверхневi поля
поблизу полюсiв Сонця, тодi таке поле називають полярним фоновим магнiтним полем. Вживають та-
кож термiн “загальне магнiтне поле”, який не має чiткого фiзичного визначення i часто ототожнюється з
великомасштабним полем. Нарештi, iснують ще вимiрювання магнiтного поля як зiрки в iнтегральному
потоцi випромiнювання. Всi цi поля тiсно пов’язанi одне з одним i схожим чином залежать вiд часу,
тому в багатьох публiкацiях вiдмiнностi мiж ними iгноруються. Однак варто завжди мати на увазi, що
з фiзичної точки зору все це зовсiм рiзнi об’єкти i, взагалi кажучи, в рiзних застосуваннях вони можуть
виступати по-рiзному [11].

Згiдно сучасних уявлень [13–15], глобальне (великомасштабне) магнiтне поле Сонця B складається з
двох компонент: глибинного сильного тороїдального поля BT, яке при спливаннi визначає iнтенсивнiсть
плямоутворення, i слабкого полоїдального поля BP, силовi лiнiї якого, виходячи на сонячну поверхню,
формують фоновi магнiтнi поля. При спостереженнях ми бачимо лише викликанi магнiтної плавучiстю
випадковi локальнi опуклостi тороїдального поля, якi проявляються на сонячнiй поверхнi у виглядi бiпо-
лярних магнiтних груп плям. Спостереження показують, що обидвi компоненти осцилюють iз середнiм
перiодом близько 11 рокiв в протифазi. Полоїдальне поле досягає максимуму амплiтуди в епохи мiнiму-
мiв активностi плям. Оцiнку його величини (∼ 1−2 Гс) отримують на пiдставi спостережень слабких
поверхневих фонових магнiтних полях в полярних шапках. I водночас, навпаки, через нульовий стан
(коли вiдбувається змiна магнiтної полярностi — т.зв. магнiтна реверсацiя) полоїдальне поле проходить
в епохи максимумiв плям (найбiльш потужного тороїдального поля) [13–15]. Перiодичнiсть змiн поляр-
ностi двох компонент глобального поля становить близько 22 рокiв (т.зв. магнiтний цикл Хейла) [16].
Напрошується очевидний висновок, що обидвi магнiтнi компоненти поля пов’язанi мiж собою i збу-
джуються, напевно, одним процесом, який носить коливальний характер. Тому з точки зору розумiння
спостережуваних закономiрностей та аномалiй циклiчностi СА необхiдно дослiджувати механiзми магнi-
тного циклу. Половина магнiтного циклу — зазначений вище середньо статистичний перiод близько 11
рокiв частоти появи на сонячнiй поверхнi плям — вiдповiдає загальноприйнятiй назвi тривалостi соня-
чного циклу. Зауважимо, що мiркування щодо 22-рiчної циклiчностi було вперше висловлено Р.Вольфом
ще в далекому 1883 р. [17].

2.ТУРБУЛЕНТНА КОНВЕКЦIЯ НА СОНЦI

Спостереженi рухи на сонячнiй поверхнi i конвекцiя в пiдфотосферних шарах мають надзвичайно
нерегулярний (турбулентний) характер. У зв’язку з цим ми вважаємо, що при вивченнi еволюцiї соня-
чного магнетизму магнiтних полiв Сонця слiд брати до уваги рiзнi спектри турбулентностi [18, 19], а
також ефекти перебудови магнетизму, пов’язанi з рiзними режимами турбулентностi [13]. Зокрема, в
нещодавнiй роботi [20] встановлено, що спостереженi турбулентнi процеси на Сонцi характеризуються
двома рiзними режимами (спектрами) турбулентностi. Перший режим на малих масштабах з нульовим
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середнiм магнiтним полем можна описати в рамках моделi Колмогорова [21]. Тодi як на великих мас-
штабах з вiдмiнним вiд нуля середнiм магнiтним полем має мiсце анiзотропiя турбулентних процесiв i
тому вони описуються спектром Крайчнана [22]. Перехiд вiд першої спектру до другого вiдбувається на
масштабах близько 3 тис. км. Режим Крайчнана вказує на очевидний взаємозв’язок мiж середнiм магнi-
тним полем i спостереженими великомасштабними (глобальними) магнiтними структурами. Наявнiсть
рiзних режимiв турбулентностi дозволяє сподiватися на подальший розвиток механiзмiв взаємозв’язку
мiж параметрами турбулентного середовища i спостереженими просторово-часовими змiнами магнiтних
полiв на Сонцi.

Як вiдомо, поле швидкостей в сонячнiй конвективнiй зонi (СКЗ) природно роздiлене на два масшта-
би: великомасштабну швидкiсть U , яка вiдповiдає глобальному обертанню, i маломасштабну швидкiсть
u турбулентної конвекцiї. Тому для вивчення еволюцiї магнiтних полiв в СКЗ дослiдники залучають
методи макроскопiчної магнiтогiдродинамiки (МГД), яка базується на двохмасштабному пiдходi до до-
слiджуваних фiзичних параметрах. Макроскопiчна МГД вивчає поведiнку усереднених (великомасшта-
бних) магнiтних полiв, просторовi i часовi масштаби яких значно перевищують характернi розмiри або
часовi iнтервали маломасштабних турбулентних i магнiтних пульсацiй. В результатi виконаних процедур
усереднення було вiдкрито кiлька нових ефектiв турбулентностi [13, 14, 23], вiдсутнiх в класичнiй МГД.
Суть першого принципово нового ефекту полягає в здатностi спiральних турбулентних рухiв створювати
електричне поле, паралельне усередненому магнiтному полю (т.зв. α-ефект). Саме α-ефект дозволяє при
моделюваннi досить просто замкнути магнiтний цикл Сонця. У нашiй недавнiй роботi [24] показано, що
маломасштабний α2-ефект Крайчнана в глибоких шарах СКЗ може в значнiй мiрi сприяти самоорганiзацiї
слабких неперервних магнiтних полiв в iзольованi магнiтнi силовi трубки (МСТ). Другу групу ефектiв
складають турбулентнi процеси, пов’язанi з переносом i змiною масштабiв магнiтних полiв (турбулен-
тний дiамагнетизм, ∇ρ-ефект i iн.). Хоча самостiйно вони i не дають генерацiї, але можуть вiдiгравати
iстотну роль у моделях турбулентного динамо. Зазвичай їх називають процесами турбулентної перебу-
дови магнетизму [13]. Як нами встановлено ранiше [25], турбулентний дiамагнетизм вiдiграє важливу
роль у забезпеченнi тривалої стабiльностi плям. Крiм того, турбулентнiсть рiзко знижує величини еле-
ктропровiдностi i магнiтної проникностi плазми, що призводить до суттєвого зменшення часу релаксацiї
магнiтних процесiв i тим самим дозволяє узгодити спостережену та розраховану тривалiсть дисипацiї
магнiтних структур на Сонцi [13, 23, 26].

3.МЕХАНIЗМИ ТУРБУЛЕНТНОЇ ПЕРЕБУДОВИ СОНЯЧНОГО МАГНЕТИЗМУ

На сьогоднi найбiльшого поширення серед дослiдникiв отримали переконання, що спусковим меха-
нiзмом сонячного циклу служить процес турбулентного гiдромагнiтного динамо. Роль “динамо-машини”
на Сонцi вiдiграє його конвективна зона, де в результатi взаємодiї обертання (з кутовою швидкiстю
#„

Ω) i турбулiзованої конвекцiї (зi швидкiстю #„u ) створюється специфiчна комбiнацiя диференцiйного
обертання i спiральної турбулентної конвекцiї. Диференцiйне обертання витягує силовi лiнiї глибинного
полоїдального поля

#„

BР, орiєнтуючи їх у азимутальної площинi, що приводить до збудження тороїдальної
компоненти поля

#„

BT(Ω-ефект). Завдяки магнiтнiй плавучостi фрагменти тороїдального поля прориваю-
ться до сонячної поверхнi, де через деякий час їх можна спостерiгати на фотосферному рiвнi в “коро-
лiвської зонi” у виглядi магнiтних бiполярних груп плям. Тодi як усереднена спiральна турбулентнiсть
регенерує з тороїдального поля нову полоїдальну компоненту

#„

BР (α-ефект), антипаралельного спря-
мування стосовно його вихiдної орiєнтацiї, замикаючи тим самим динамо-цикл. Механiзм зазначених
двох стадiй збудження магнiтних компонент глобального поля i замикання магнiтного циклу зазви-
чай називають αΩ-динамо моделлю сонячного циклу [13, 23, 26]. Внаслiдок проведених дослiджень на
основi моделей динамо гелiофiзикам вдалося пояснити значну частину закономiрностей i особливостей
сонячної циклiчностi [15, 25–33]. Наведений у зазначених роботах перелiк вiдтворених спостережених
фактiв свiдчить, що модель αΩ-динамо досить адекватно описує динамiку магнiтного циклу i в загаль-
ному вiдображає реальнi процеси, якi мають мiсце в СКЗ. Разом з тим ще залишися низка проблем i
спостережених явищ, якi вимагають пояснення.

4.ПОДВIЙНI МАКСИМУМИ

Одна з таких актуальних проблем — так званий подвiйний цикл, який описується “двохвершинни-
ми” кривими залежностi вiд часу бiльшостi iндексiв СА [34]. М. Гнєвишев [35], дослiджуючи еволюцiю
середньорiчної сумарної яскравостi зеленої корональної спектральної лiнiї λ5303Å (яка служить безпосе-
редньою мiрою магнiтної активностi i нагрiву корони) в п’ятиградусних гелiоширотних смугах впродовж
19-го циклу, виявив два максимуму iндексу корональної iнтенсивностi. Аналогiчне дослiдження ши-
ротного розподiлу значень середньорiчної площi протуберанцiв i середньорiчної сумарної площi груп
плям впродовж 19-го циклу показало, що в кривих часової змiни цих iндексiв також були присутнi два
максимуми.
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А.Анталова i М. Гнєвишев [36] вирiшили перевiрити виявлену в 19-му циклi широтну особливiсть
iндексу сумарної площi груп плям на базi спостереженого матерiалу iнших циклiв. За Грiнвiцьким
i Пулковським каталогами спостережень плям вони дослiдили кривi часової змiни цього iндексу для
восьми 11-рiчних циклiв за промiжок часу вiд 1874 до 1962 р. (12–18 цикли) i отримали такий же
результат (рис. 2, 3).

Було встановлено, що в кожному окремому циклi завжди спостерiгалося два максимуми: перший
проявлявся одночасно на всiх широтах «королiвської зони» (за сумарними площами плям центрований
на широту 25◦), тодi як другий — пiзнiше i тiльки на низьких широтах (10◦ –15◦). Вiдноснi амплiтуди
двох максимумiв i тривалiсть часових промiжкiв мiж ними змiнювалися, так що в деяких циклах при
широтних усередненнях максимуми майже зливалися, тодi як в iнших циклах локальний мiнiмум мiж
ними, вiдомий в лiтературi як “щiлина Гнєвишева” (англ. Gnevyshev gap), визначався досить чiтко.
Згодом цi особливостi були пiдтвердженi i для 20-го циклу, в тому числi i при роздiльному розглядi
пiвнiчної та пiвденної пiвкуль Сонця [37].

Згiдно М. Гнєвишеву [37, 38], перший максимум СА збiгається з основним максимумом 11-рiчного
циклу за числам Вольфа, тодi як другий максимум СА пов’язаний зi збiльшенням числа плям великих

Рис. 2. Змiни площi (у вiдносних одиницях) сонячних плям в 5◦-гелiоширотних iнтервалах впродовж усередненого
11-рiчного циклу на пiдставi даних за 8 циклiв. Вздовж горизонтальної осi нанесено розрахований в роках час
вiд першого максимуму. Цифри по вертикалi справа малюнка вiдповiдають гелiоширотам, до яких вiдносяться
кривi змiни площi. Цифри по вертикалi злiва малюнка вказують нульову точку кривих. Малюнок взято iз роботи
А.Анталової i М. Гнєвишева [36].

Рис. 3. Змiни площi сонячних плям впродовж усередненого 11-рiчного циклу для всiх гелiоширот на пiдставi даних
за 8 циклiв. Вздовж горизонтальної осi нанесено розрахований в роках час вiд першого максимуму. Цифри по
вертикалi злiва малюнка вказують площу плям у вiдносних одиницях. Малюнок взято iз роботи А.Анталової i
М. Гнєвишева [36].
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розмiрiв (т.зв. максимум потужностi плямоутворення) [34, 39]. Iншими словами, перший максимум СА
є максимумом числа плям, тодi як другий максимум є максимумом їх розмiрiв [39]. У циклiчних кривих
чисел Вольфа вториннi максимуми не завжди помiтнi, однак при роздiльному врахуваннi плям рiзних
розмiрiв можна виявити два максимуми. Використовуючи данi Гринвiцького i Пулковського каталогiв,
М. Гнєвишев [37] побудував циклiчнi кривi змiни усередненого (за вiсiм циклiв) числа Вольфа для плям
з рiзними площами (рис.4). Виявилося, що маленькi плями з площею менше 200 м.ч.п. дають згладжену
11-рiчну криву з одним максимумом. Разом з тим при роздiльному розглядi великих плям (з площами
вiдповiдно >200 м.ч.п. i > 500 м.ч.п.) 11-рiчнi кривi виразно демонструють два максимуми.

Рiзноманiтнiсть форм 11-рiчних кривих чисел Вольфа для рiзних циклiв залежить вiд часового iн-
тервалу мiж максимумами. Цикли з короткими iнтервалами мають малу роздiльну здатнiсть i тому
спостерiгаються, як цикли з одним максимумом з швидким наростанням i повiльним убуванням актив-
ностi. Тодi як в циклах з довгими часовими iнтервалами чiтко видно два роздiленi максимуми. Таким
чином, взаємозв’язок амплiтуд максимумiв i часових iнтервалiв мiж ними визначають не тiльки форму
11-рiчного циклу, але i його тривалiсть. Зокрема, затяжний за тривалiстю попереднiй 23-й цикл був
чiтко двохвершинним [40]. Поточний 24-й цикл, що розпочався в 2009 р., також виявився подвiйним.
Вiн досить швидко досяг в 2012 р. за числами Вольфа першого максимуму, пiсля якого настав ло-
кальний мiнiмум. Проте через два роки пiсля стадiї локального мiнiмуму число Вольфа знову почала

Рис. 4. Змiни усередненого (за 8 циклiв) рiчного числа Вольфа з часом. Верхня крива вiдповiдає сонячним плямам
з площею S, меншою 200 м.ч.п. Середня крива вiдповiдає плямам з площею в iнтервалi 200–500 м.ч.п. Нижня
крива вiдповiдає плямам з площею бiльше 500 м.ч.п. Вздовж горизонтальної осi нанесено розрахований в роках час
вiд першого максимуму. Цифри по вертикалi злiва малюнка вказують площу плям у вiдносних одиницях. Малюнок
взято iз роботи М. Гнєвишева [37].

Рис. 5. Крива часової змiни сонячної активностi (спостереженi i згладженi мiсячнi вiдноснi числа сонячних плям)
у другiй половинi 23-го циклу i в першiй половинi 24-го циклу (станом на серпень 2015 року) [74].
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збiльшуватися, в результатi чого 24-й цикл увiйшов у фазу повторного максимуму (рис. 5).
Виявлення двох максимумiв замiсть одного в 11-рiчних циклах коронального випромiнювання i площ

плям спочатку здавалося незначною деталлю. Проте в подальшi роки було встановлено, що всi сонячнi
подiї — плями, спалахи, протуберанцi, випромiнювання корони, корпускулярне, радiо- i ультрафiоле-
тове випромiнювання — мають загальну властивiсть: їм притаманнi двi рознесенi в часi хвилi актив-
ностi, якi проявляються у виглядi двох максимумiв в 11-рiчних [34, 37, 38]. Двохвершиннi циклiчнi
кривi характернi також для iндексiв геофiзичної активностi. Тому для розумiння природи зазначених
просторово-часових варiацiй сонячної i геофiзичної активностi необхiдно шукати фiзичнi механiзми ви-
явлених особливостей циклiчних явищ. Зокрема, М. Гнєвишев вважав, що виявленi на рiзних широтах
два максимуми сумарної площi груп плям статистично незалежнi [36–38]. Тому їх походження пов’язане
з двома рiзними фiзичними механiзмами збудження магнетизму, але iнодi часовий промiжок мiж макси-
мумами виявляється таким коротким, що його важко виявити. Водночас М.Копецький i Г. Куклiн [39]
вважали, що вторинний максимум пов’язаний зi зростанням частки потужних довгоживучих груп плям
при неперервному дрейфi зони плямоутворення до екватора.

У цiй статтi для пояснення феномену двохвершинного циклу iнтенсивностi плямоутворення ми про-
понуємо сценарiй перебудови сонячного магнетизму, в якому беруть участь п’ять процесiв: збудження
тороїдального поля iз полоїдального бiля дна СКЗ завдяки радiальному градiєнту кутової швидкостi
(Ω-ефект), спрямована до екватора глибинна меридiональна циркуляцiя, магнiтна плавучiсть i два тур-
булентнi ефекти “антиплавучостi”.

5.ΩΩΩ-ЕФЕКТ

В роботi [41] в результатi успiшного прогнозу вiдносних чисел 21-го циклу вперше на пiдставi
даних спостережень в рамках моделi αΩ-динамо було чiтко пiдтверджено теоретичну функцiональну
залежнiсть мiж амплiтудою спостереженого полоїдального поля в мiнiмумi активностi поточного ци-
клу i потужнiстю магнiтної активностi наступного циклу (iнтенсивнiстю плямоутворення, пов’язаної з
величиною спливаючого на поверхню глибинного тороїдального поля).

6.МЕРИДIОНАЛЬНА (ПОЛОЇДАЛЬНА) ЦИРКУЛЯЦIЯ

У зiрках меридiональна циркуляцiя з необхiднiстю виникає в ротацiйних конвективних оболонках в
стисливiй турбулентнiй плазмi [42]. На сонячнiй поверхнi слабка великомасштабна меридiональна течiя
речовини спрямована до полюсiв. Спочатку вона була виявлена шляхом вiдстеження рухiв магнiтних
структур [43–45] i прямими вимiрами допплерiвських зсувiв в спектральних лiнiях [46]. На середнiх
гелiоширотах амплiтуда швидкостi, спрямованої вiд екватора до полюсiв поверхневої меридiональної
течiї, становить U (surf)

M ≈ 5−15 м/с. Нещодавно К. Георгiєва [47, 48] запропонувала оригiнальний ме-
тод розрахунку поверхневої швидкостi меридiонального течiї на основi аналiзу гео- i гелiомагнiтних
даних (запiзнення в часi максимумiв аа-iндексiв геомагнiтної активностi по вiдношенню до максиму-
мiв чисел Вольфа в 10–23 циклах). Одержана нею оцiнка U (surf)

M ≈ 4−18 м/с пiдтверджує результати
спектроскопiчних вимiрювань. Гелiосейсмологiчнi експерименти показали, що спрямована до полюсiв
меридiональна течiя детектується методами локальної гелiосейсмологiї в бiляповерхневих шарах СКЗ до
глибин r ≈ 0,85R (до 15% радiуса Сонця) [49, 50]. Виняток становлять лише локальнi i дуже близькi до
поверхнi дiлянки в околi смуг активних центрiв [51, 52].

Виходячи iз закону збереження речовини, дослiдники дiйшли до висновку, що бiля нижньої основи
СКЗ повинна iснувати меридiональна течiя протилежного напрямку вiд полюсiв до екватору. За такої
умови речовина бiля полюсiв повинна опускатися вниз до тахоклiну, тодi як бiля екватора вона має
пiднiматися з глибин на поверхню, щоб в такий спосiб забезпечити замкнутий цикл полоїдальної цир-
куляцiї сонячної речовини в СКЗ [53, 54]. Швидкiсть спрямованої до екватора глибинної течiї U (deep)

M
не можна вимiряти безпосередньо. Тому для її розрахунку доводиться застосовувати непрямi методи.
Зокрема, К. Георгiєвою в рамках згаданого вище методу [47] вдалося зробити оцiнку U (deep)

M . Для цього
вона додатково врахувала два припущення щодо циркуляцiї речовини i транспортування магнiтних полiв
в СКЗ. Перше припущення: згiдно роботи [55] величина швидкостi опускання речовини бiля полюсiв
збiгається з амплiтудою швидкостi спрямованої до екватора глибинної течiї. Друге припущення враховує
час транспортування тороїдальних МСТ вiд дна СКЗ до поверхнi в смузi сонячних плям [56]. У такому
випадку розрахована швидкiсть спрямованої до екватору глибинної течiї складає U (deep)

M ≈ 2−5 м/с, що

узгоджується з оцiнками U (deep)
M ≈ 1,5−3 м/с, отриманими з аналiзу швидкостi мiграцiї смуги сонячних

плям до екватору [57]. Крiм того, К. Георгiєва [47] проаналiзувала кiлька режимiв сонячного динамо,
якi залежать вiд спiввiдношення внескiв турбулентної дифузiї i меридiональної циркуляцiї в механiзм
динамо з перенесенням магнiтного потоку. В результатi вона показала, що в певних режимах динамо
з’являється можливiсть пояснення подвiйних максимумiв сонячних циклiв.
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7.МАГНIТНА ПЛАВУЧIСТЬ

Згiдно Е.Паркеру [58], величина швидкостi магнiтного спливання горизонтального поля приблизно
дорiвнює альвенiвскiй швидкостi ca:

UB(B, ρ)≈ ca =
B√
4πρ

. (2)

Тому швидкiсть магнiтного спливання виявляється найбiльшою поблизу сонячної поверхнi, де ще
мала величина густини плазми ρ, i значно меншою швидкiсть стає в глибоких щiльних шарах. Магнi-
тна плавучiсть — сильний нелiнiйний ефект за величиною поля, що створює проблеми для механiзмiв
збудження космiчного магнетизму в гравiтацiйному полi. Внаслiдок швидкої евакуацiї сильних полiв iз
зони генерацiї важко забезпечити значне пiдсилення i утримання їх у глибоких шарах СКЗ впродовж
часу, порiвнянного з перiодом сонячного циклу. Тому виникає необхiднiсть пошуку механiзмiв магнiтної
“антиплавучостi” (негативної магнiтної плавучостi), якi компенсують швидке спливання полiв.

8.МАКРОСКОПIЧНИЙ ДIАМАГНЕТИЗМ

Я. Зельдович [59] дослiдив процес турбулентної перебудови магнiтного поля, який згодом отримав
назву “макроскопiчний дiамагнiтний ефект” [60]. Фiзичний сенс макроскопiчного турбулентного дiа-
магнетизму плазми полягає в ефектi витiсненнi усередненого магнiтного поля з дiлянок з пiдвищеною
iнтенсивнiстю турбулентних пульсацiй в мiсця з менш розвиненою турбулентнiстю уздовж градiєнта
турбулентної в’язкостi νТ ≈ ul/3 (l — характерний розмiр турбулентних пульсацiй) з ефективною швид-
кiстю [13, 23]

#„

Uµ =−∇νТ

2
. (3)

Оскiльки на Сонцi параметри турбулентної конвекцiї iстотно змiнюються вздовж радiуса, то в СКЗ
створюються сприятливi умови для макроскопiчного дiамагнетизму. В нашiй роботi [26] показано, що
розрахований для моделi СКЗ Стiкса [61] радiальний профiль турбулентної в’язкостi νТ виглядає гладкою
опуклою функцiєю з максимумом (νТ ≈ 1013 см2/с) приблизно посерединi конвективної зони на глибинi
z≈ 130 тис. км (рис. 6).

Рис. 6. Розподiл по глибинi z коефiцiєнта турбулентної в’язкостi νТ ≈ ul/3, розрахованого в наближеннi теорiї
довжини змiшування для моделi СКЗ Стiкса [61]. Горизонтальнi стрiлки у верхнiй частинi малюнка схематично по-
казують напрямок турбулентного дiамагнiтного переносу поля уздовж сонячного радiуса зi швидкiстю Uµ =−∇νТ/2.

Виявлена вертикальна неоднорiднiсть турбулентної в’язкостi вказує на сильнi дiамагнiтнi власти-
востi сонячної турбулiзованої плазми. У верхнiй половинi СКЗ турбулентний дiамагнетизм дiє подiбно
до магнiтної плавучостi — виштовхує горизонтальне магнiтне поле до поверхнi. Водночас поблизу дна
СКЗ, де iнтенсивнiсть турбулентної конвекцiї стрiмко зменшується до нуля, дiамагнетизм дiє проти
магнiтної плавучостi, вiдiграючи, таким чином, роль негативної магнiтної плавучостi. Згiдно з нашими
розрахунками [26], швидкiсть спрямованого донизу вздовж сонячного радiуса дiамагнiтного витiсне-
ння горизонтального поля в глибинних шарах досягає значень Uµ ≈ 2 ·103 см/с, що iстотно зменшує
ефективнiсть спливання полiв. Оскiльки швидкiсть магнiтного спливання UB залежить вiд величини
поля B, то з умови взаємної компенсацiї швидкостей магнiтного спливання й дiамагнiтного занурення
Uµ−UB(B0) = 0 можна знайти значення горизонтального стацiонарного поля B0 ≈Uµ

√
4πρ, спливання

якого буде повнiстю компенсовано дiамагнетизмом. Поблизу дна СКЗ одержуємо оцiнку B0 ≈ 3200 Гс.
Таким чином, в дiлянцi спрямованого вниз дiамагнiтного потоку повинен формуватися горизонтальний
шар заблокованого магнiтного поля. Разом з тим слiд пам’ятати, що магнiтне поле цього шару буде при-
гнiчувати турбулентну конвекцiю. Магнiтне пригнiчення турбулентностi, в свою чергу, впливатиме на
турбулентний дiамагнетизм. У зв’язку з цим розглянемо модифiкацiю дiамагнiтного ефекту в присутностi
магнiтного поля.
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В нелiнiйному режимi швидкiсть дiамагнiтного переносу поля [62] набуває вигляду
#„

UD(β)= 6
#„

UµΨD(β), (4)
де ΨD(β) — функцiя магнiтного пригнiчення; β = B/Beq — параметр нормованого магнiтного поля;
Beq≈u

√
4πρ — рiвнорозподiлене магнiтне поле, яке збуджується маломасштабними турбулентними пуль-

сацiями. У випадку магнiтних полiв i турбулентної конвекцiї, характерних для глибинних шарiв СКЗ

(β2 ≪ 1), функцiя пригнiчення визначається виразом ΨD(β)≈ 1

6
− β2

5
, нормованим на Ψ0 =

1

6
при β= 0.

Умова балансу швидкостей конкуруючих ефектiв в магнiтному шарi поблизу дна СКЗ в нелiнiйному ре-
жимi UB(B0)−UD(B0)≈ 0 приводить до оцiнок: B0 ≈UD

√
4πρ≈ 2700 Гс, UD ≈ 1,7 ·103 см/с. Таким чином,

при врахуваннi турбулентного дiамагнетизму знiмається зумовлене магнiтної плавучiстю обмеження на
генерацiю Ω-ефектом в глибоких шарах СКЗ потужних горизонтальних магнiтних полiв (6B0≈2700 Гс).
Зауважимо, що при подальших розрахунках перебудови магнiтного поля в нижнiй частинi СКЗ ми бу-
демо брати до уваги швидкiсть UD спрямованого донизу дiамагнiтного перенесення в магнiтному шарi
поблизу тахоклiна. Тодi як у верхнiй частинi СКЗ, де немає магнiтного пригнiчення турбулентностi
(оскiльки тут вiдсутнiй шар заблокованого магнiтного поля), при розрахунках буде використовуватися
кiнематичне значення швидкостi Uµ дiамагнiтного перенесення догори.

9.МАГНIТНА НАКАЧКА В НЕОДНОРIДНОМУ ЗА ГУСТИНОЮ ТУРБУЛЕНТНОМУ
СЕРЕДОВИЩI

Розглянемо ще один процес турбулентної перебудови магнетизму, який в СКЗ може вiдiгравати роль
антиплавучостi. У неоднорiдному за густиною ρ турбулентному середовищi за певних умов виникає
спрямоване вздовж ∇ρ перенесення магнiтного поля, зумовлене маломасштабними магнiтними пульса-
цiями (т.зв. магнiтна накачка). Явище магнiтної накачки було вiдкрито для двовимiрної турбулентностi
Е.Дробишевським [63], а потiм узагальнено С. Вайнштейном [64] на випадок тривимiрних рухiв. Фор-
мально суть явища можна описати таким чином. Амплiтуда магнiтних флуктуацiй

#„

b , породжуваних
турбулентними пульсацiями швидкостi #„u , в неоднорiдному середовищi збiльшується в напрямку росту
густини середовища ρ: b2≈4πρu2. Разом з

#„

b у цьому напрямку збiльшується i амплiтуда флуктуацiйних
струмiв

#„

j =
c

4π
rot

#„

b . Цi модифiкованi струми збуджують додаткове магнiтне поле B′, яке складається з
вихiдним полем B, в результатi чого змiнюється первинне розподiлення глобального магнетизму в про-
сторi. В остаточному пiдсумку в нелiнiйному режимi просторовий перерозподiл поля еквiвалентний його

переносу в напрямку росту густини плазми. За умови рiвнорозподiлу густин кiнетичної
ρu2

2
та магнi-

тної
b2

8π
енергiй маломасштабних пульсацiй вираз для ефективної швидкостi магнiтної накачки набуває

вигляду [64, 65]
#„

Uρ≈
1
6
τ

(
b2

4πρ2

)
∇ρ≈ 1

6
τu2∇ρ

ρ
(5)

(τ — характерний час турбулентних пульсацiй). Щоб пiдкреслити роль градiєнта густини плазми у
виникненнi ефекту магнiтної накачки ми присвоїли йому назву “∇ρ-ефект” [26].

Густина сонячної речовини в радiальному напрямку вiд поверхневих фотосферних шарiв до дна СКЗ
зростає майже на 6 порядкiв величини. Тому тут повинен виникати спрямований донизу iнтенсивний
магнiтний потiк

#„

Uρ. Дiйсно, проведенi нами розрахунки для моделi СКЗ [61] показали, що величина
швидкостi низхiдної накачки Uρ змiнюється в дiапазонi вiд 6 ·103 см/с поблизу поверхнi (z≈20 тис. км)
до 2·103 см/с бiля дна СКЗ (z≈180 тис. км) [26]. Таким чином, в зонi турбулентної конвекцiї ∇ρ-ефект,
подiбно турбулентному дiамагнетизму в глибоких шарах, вiдiграє роль механiзму антиплавучостi.

Обертання Сонця породжує анiзотропiю конвекцiї, яка надiляє ∇ρ-ефект новими властивостями [66].
Вплив обертання призводить до вiдносного збiльшення масштабiв конвективних пульсацiй уздовж осi
обертання. Ступiнь збурення конвекцiї обертанням визначається числом Корiолiса ω= 2τΩ (обернене
число Росбi). Найбiльш iстотна модифiкацiя вiдбувається при помiрному обертаннi бiля дна СКЗ, де
ω∼ 5. Крiм того, трансформацiя ∇ρ-ефекту залежить вiд кутової вiдстанi вiд полюсiв. Якщо бiля полю-
сiв градiєнт густини ∇ρ спрямований паралельно осi обертання, то при наближеннi до середнiх, а потiм i
низьких широт вiн поступово змiнює свiй напрямок. Тому на екваторi вектор ∇ρ стає перпендикулярним
до осi обертання. За таких умов ротацiйний ∇ρ-ефект здiйснює “селекцiю полiв”, в результатi чого то-
роїдальна i полоїдальна магнiтнi компоненти переносяться в радiальному i меридiональному напрямках
незалежно, з рiзними (за величиною i знаком) швидкостями. Найбiльшої актуальностi набуває дослi-
дження радiального перенесення тороїдального поля, оскiльки вихiд останнього на поверхню приводить
до формування плям. Виявилося, що швидкiсть i напрямок переносу цього поля (догори чи донизу)
iстотно залежать вiд глибини z, полярного кута θ i числа Корiолiса ω [26, 66]

#„

UT
ρr(z, θ,ω)= 6

#„

Uρ(z)
{
ϕ2[ω(z)]−ϕ1[ω(z)] sin2 θ

}
. (6)
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Функцiї числа Корiолiса ϕ1[ω(z)] i ϕ2[ω(z)] описують вплив обертання на турбулентну конвекцiю.
Залежно вiд знака множника

{
ϕ2[ω(z)]−ϕ1[ω(z)] sin2 θ

}
магнiтний потiк тороїдального поля може бути

спрямованим як донизу (коли цей знак позитивний), так i догори (коли знак множника негативний).
Згiдно з даними гелiосейсмологiчних експериментiв [67–69], поле кутової швидкостi Ω(r, θ) в СКЗ

природно роздiлене на домени швидкого i повiльного обертання з протилежними знаками радiального
градiєнта кутової швидкостi. У приекваторiальному (низькоширотному) доменi (де θ∗ <45◦, θ∗ =90◦−θ
— гелiоширота) швидкого обертання кутова швидкiсть зменшується з глибиною (збiльшується з ростом

радiуса,
∂Ω

∂r
> 0), водночас в навколополюсних (високоширотних) доменах (θ∗ > 45◦) повiльного обер-

тання вона, навпаки, зростає всередину Сонця (
∂Ω

∂r
< 0). Достовiрнiсть цiєї картини розподiлу кутової

швидкостi в СКЗ було пiдтверджено незалежними теоретичними розрахунками О.Соловйова на основi
релаксацiйної моделi магнiтного циклу [70]. Розрахунки для моделi СКЗ [61] показали, що у високоши-
ротних дiлянках (θ∗ > 45◦) швидкiсть перенесення тороїдального поля UT

ρr(z, θ,ω) у всьому обсязi СКЗ
спрямована донизу, тодi як в приекваторiальному доменi (θ∗ <45◦) напрям переносу залежить вiд лока-
лiзацiї поля в СКЗ (рис. 7). Важливо, що нами виявлено доволi протяжну дiлянку в нижнiй половинi
приекваторiального домену, де магнiтний ∇ρ-потiк змiнює напрямок на протилежний, а саме — догори.

Рис. 7. Меридiональний розрiз СК3, який демонструє розподiл радiальної швидкостi перенесення тороїдального
магнiтного поля UT

ρr(z, θ,ω) по глибинi z i коширотi θ (число Корiолiса ω змiнюється в дiапазонi вiд одиницi в
поверхневих шарах до 5 поблизу дна СКЗ). Стрiлки показують напрям перенесення, швидкiсть якого змiнюється в
дiапазонi вiд ≈ (1−3) ·102 cм/с поблизу дна СКЗ до ≈ 104 cм/с в поверхневих шарах [26]. Штрихова крива вiдпо-
вiдає лiнiї нульової швидкостi UT

ρr(z, θ,ω)= 0, де вiдбувається змiна напряму переносу. Видно, що в бiльшiй частинi
СКЗ спрямоване донизу перенесення протидiє магнiтнiй плавучостi. Однак в глибоких шарах в приекваторiальному
доменi (починаючи з гелiошироти θ∗ ≈ 45◦ бiля дна СКЗ) магнiтний потiк, викликаний ∇ρ-ефектом, змiнює знак
i стає спрямованим догори. Тому тут ∇ρ-ефект допомагає магнiтному спливанню i, таким чином, сприяє прориву
сильних полiв до поверхнi, де вони спостерiгаються як сонячнi плями в “королiвськiй зонi”.

10.ПЕРЕБУДОВА ТОРОЇДАЛЬНОГО ПОЛЯ
Проаналiзуємо тепер картину перенесення тороїдального поля в СКЗ внаслiдок комбiнованої дiї маг-

нiтної плавучостi, турбулентного дiамагнетизму i ротацiйного ∇ρ-ефекту. Розглянемо сценарiй окремо
для приполярних (високоширотних) i приекваторiального доменiв. У нижнiй частинi приполярних дiля-
нок турбулентний дiамагнетизм i ∇ρ-ефект витiсняють горизонтальнi магнiтнi поля донизу [26]. Дiючи
проти магнiтної плавучостi, вони в значнiй мiрi нейтралiзують спливання полiв. З умови балансу швид-
костей конкуруючих ефектiв (вертикальнi стрiлки вказують напрями переносу магнiтного поля)

↑ #„

UB+ ↓ #„

UD+ ↓ #„

UT
ρr ≈ 0 (7)

(вертикальнi стрiлки вказують напрями переносу магнiтного поля) можна визначити величину рiвнова-
жного магнiтного поля

B0 ≈ (UD +UT
ρr)

√
4πρ, (8)

заблокованого поблизу дна СКЗ. Для фiзичних умов на глибинi z≈ 180 тис. км (ρ≈ 0,2 г/см3 [49],
↓UD ≈ 1,7 ·103 см/с, ↓UT

ρr ≈ 1 ·102 см/с [26]) одержуємо оцiнку заблокованого поля B0 ≈ 2900−3000 Гс.
Таким чином, у високоширотних доменах у глибинних шарах два ефекти антиплавучостi здатнi нейтра-
лiзувати магнiтне спливання доволi iнтенсивних тороїдальних полiв, в результатi чого поблизу тахоклiна
повинен формуватися магнiтний шар потужного горизонтального поля. Очевидно, саме тому укорi-
ненi в цьому шарi сильнi глибиннi приполярнi тороїдальнi поля не можуть прорватися до поверхнi, щоб
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спостерiгатися на високих широтах у виглядi сонячних плям
Водночас зовсiм iнша картина створюється в приекваторiальному доменi (θ∗ = 0◦÷45◦). Як видно з

рис. 7, тут магнiтний ∇ρ-потiк в глибоких шарах спрямований догори (як i магнiтна плавучiсть), тому
умова балансу полiв набуває вигляду

↑ #„

UB+ ↓ #„

UD+ ↑ #„

UT
ρr ≈ 0. (9)

Саме спрямований догори магнiтний ∇ρ-потiк (↑ UT
ρr ≈ 1 · 102 см/с для гелiошироти θ∗ ≈ 20◦)

допомагає магнiтнiй плавучостi (↑ UB ≈ 1,6 · 103 см/с) нейтралiзувати турбулентний дiамагнетизм
(↓UD ≈ 1,7 ·103 см/с). По сутi, ∇ρ-потiк служить тригерним механiзмом, який в приекваторiальному
доменi запускає процес пiдйому сильних глибинних полiв до поверхнi. У цьому випадку величина забло-
кованого поля визначається виразом B0 ≈ (UD−UT

ρr)
√

4πρ i виявляється помiтно меншою (B0 ≈ 2500 Гс),
нiж у приполярному доменi, де B0 ≈ 2900−3000 Гс. Тому сильнi тороїдальнi поля > 2500 Гс повиннi
досить швидко переноситися догори. Максимальна гелiоширота поблизу дна СКЗ, де ∇ρ-ефект сприяє
спливанню полiв, вiдповiдає величинi θ∗ ≈ 45◦ (див. рис. 7), яка збiгається з широтою полярної межi
“королiвської зони”.

Розглянемо тепер, що вiдбувається у верхнiх шарах приекваторiального домену. Тут ∇ρ-ефект i
турбулентний дiамагнетизм змiнюють свої знаки на протилежнi. Зауважимо, що у верхнiй частинi СКЗ
вище глибини z≈130 тис. км слiд брати до уваги швидкiсть кiнематичного дiамагнiтного перенесу ↑ #„

Uµ.
Тому нова умова балансу полiв набуває вигляду

↑ #„

UB+ ↑ #„

Uµ+ ↓ #„

UT
ρr ≈ 0. (10)

Розрахунки показують, що низька густина речовини у приповерхневих шарах призводить до дуже
великої швидкостi магнiтного спливання сильних полiв величиною ≈ 2500 Гс: ↑UB ≈ 4 ·103 см/с. Ця
швидкiсть значно перевищує приблизно однаковi за величиною швидкостi двох iнших ефектiв магнiтного
перенесення (↑Uµ≈ 5 ·102 см/с, ↓UT

ρr ≈ 5 ·102 см/с), якi нейтралiзують один одного. Зрештою, у верхнiй
частинi СКЗ приекваторiального домену основну роль у транспортуваннi полiв до поверхнi грає магнiтна
плавучiсть.

11.РОЗРАХУНОК МАКСИМУМIВ ДВОХВЕРШИННИХ ЦИКЛIВ
Найбiльш сприятливим мiсцем для генерацiї тороїдального поля внаслiдок Ω-ефекту служать гли-

биннi шари поблизу дна СКЗ, оскiльки тут густина кiнетичної енергiї диференцiйного обертання значно
перевищує густину магнiтної енергiї. Крiм того, в глибинних шарах густина речовини має найбiльше

значення в СКЗ. Тому тут швидкiсть магнiтного спливання UB≈
B

√

4πρ
виявляється малою i, таким чином,

недостатньою для того, щоб швидко евакуювати iз зони генерацiї поле, яке збуджується диференцiйним
обертанням на початку циклу. В результатi бiля дна СКЗ Ω-ефект встигає згенерувати досить потужне
поле, перш нiж у мiру наростання магнiтної iндукцiї вступить в дiю плавучiсть i почне обмежувати
величину заблокованого поля.

Характер подальшого транспортування збудженого глибинного поля до поверхнi залежить вiд гелiо-
широти. Як показано вище, у високоширотних доменах глибиннi поля (≈ 2900−3000 Гс) заблокованi
поблизу дна СКЗ спрямованими донизу двома ефектами антиплавучостi: магнiтною ∇ρ-накачкою i тур-
булентним дiамагнетизмом. Водночас в глибоких шарах приекваторiального домену два спрямованi
догори магнiтнi потоки (плавучiсть i ∇ρ-потiк) переважають турбулентний дiамагнетизм i забезпечують
тим самим досить швидке витiснення глибинних полiв догори. Продемонструємо це на прикладi поля ве-
личиною ≈2500 Гс, для якого величина швидкостi спливання ↑UB бiля дна СКЗ становить 1,6 ·103 см/с.
Швидкостi двох iнших магнiтних потокiв, згiдно з нашими розрахунками [26], набувають тут таких
значень: ↑UT

ρr ≈1 ·102 см/с (для θ∗≈20◦), ↓UD ≈1,7 ·103 см/с. За таких умов час τ1 спрямованого догори
радiального перенесення поля величиною ≈ 3000 Гс вiд дна СКЗ (z0 ≈ 180 тис. км) до шару на глибинi
z1 ≈ 80 тис. км (на якiй вiдбувається змiна напрямку магнiтного ∇ρ-потоку, див. рис. 7) в радiальнiй
площинi θ∗ ≈ 20◦ становить

τ1 ≈
z0−z1

UB +UT
ρr−UD

≈ 3 ·107 c (≈ 1 рiк). (11)

Проаналiзуємо тепер ситуацiю у верхнiй частинi приекваторiального домену, де ∇ρ-ефект i дiамаг-
нетизм взаємно компенсують один одного (↓UT

ρr ≈ 5 · 102 см/с, ↑Uµ ≈ 5 · 102 см/с). Розрахований час
транспортування поля величиною ≈ 2500 Гс (↑UB ≈ 4 ·103 см/с) з глибини z1 ≈ 80 тис. км до поверх-
нi (z2 ≈ 0 км) становить τ2 ≈

z1−z2

UB +UD−UT
ρr
≈ 3,2 ·106 c (≈ 1 мiсяць). В результатi загальний час виносу

тороїдального поля τ = τ1 +τ2 вiд дна СКЗ на поверхню становить близько одного року.
Отже, протягом фази наростання СА глибиннi тороїдальнi поля в приекваторiальному доменi завдяки

комбiнованiй дiї магнiтної плавучостi i двох турбулентних ефектiв перебудови магнетизму переносяться
до поверхнi, де через вiдносно короткий час (близько року) фрагменти цих полiв з’являються у вигля-
дi плям в широтнiй смузi (∆θ∗ ≈ 45◦−20◦) “королiвської зони”. Ця перша спрямована догори хвиля
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тороїдального поля вiдповiдальна за основний максимум плямоутворення. Водночас в приполярних до-
менах два ефекти спрямованого донизу магнiтного переносу (∇ρ-потiк i турбулентний дiамагнетизм)
приводять, як показано вище, до утворення шару потужного магнiтного поля поблизу дна СКЗ. За-
блокованi на початку циклу в цьому шарi сильнi поля завдяки спрямованої до екватора глибинної
меридiональної течiї пiзнiше переносяться з дiлянок полярних широт до середнiх, а потiм i низьких
широт. Якщо для швидкостi глибинної меридiональної течiї бiля дна СКЗ (r ≈ 5 ·1010 см) взяти ве-
личину U (deep)

M ≈ 3−5 м/с [47, 57], то характерний час мiграцiї поля вiд широти θ∗1 = 70◦ до широти

θ∗2 =15◦−20◦ становить τM ≈ r

U (deep)
M

∆θ∗

360◦
≈1−2 роки. У низькоширотних дiлянках цi “запiзнiлi” мiгруючi

поля згiдно з описаною вище схемою транспортуються до поверхнi, але вже на бiльш низьких гелiо-
широтах “королiвської зони” (друга хвиля тороїдального поля до поверхнi). В результатi iнтенсивнiсть
плямоутворення, яка до цього часу пiшла на спад (оскiльки основна частина фрагментiв першої хвилi
тороїдального поля вже встигла вийти ранiше на поверхню на високих широтах), знову зростає, тому
що тепер настала черга пiдйому “запiзнiлих” полiв. На наш погляд, саме ця “друга порцiя” глибинних
полiв, яка завдяки меридiональної циркуляцiї iз запiзненням надходить до приекваторiального домену з
полярних дiлянок, викликає повторний максимум сонячної активностi. Разом з тим звертаємо увагу на
новiтнi роботи [71–73], в яких запропоновано схему подвiйного циклу СА на основi моделi αΩ-динамо
в двохшаровому середовищi з урахуванням меридiональної циркуляцiї i двох зсунутих в часi широтних
хвиль фонового магнiтного поля протилежної полярностi, якi поширюються вiд полюса до полюса через
екватор.

12.ВИСНОВОК

Для пояснення спостережуваного явища подвiйних максимумiв плямоутворення ми розробили сцена-
рiй перебудови глибинного тороїдального поля, в якому беруть участь п’ять процесiв: Ω-ефект, магнiтна
плавучiсть, турбулентний дiамагнетизм, ротацiйний ∇ρ-ефект i меридiональна циркуляцiя. Ми встано-
вили, що перебудова магнетизму в високоширотних i приекваторiальному доменах СКЗ вiдбувається
в рiзних режимах. Ключову роль в запропонованiй схемi вiдiграють двi зсунутi в часi хвилi сильних
глибинних тороїдальних полiв вiд дна СКЗ до поверхнi в приекваторiальному доменi. На початку чер-
гового циклу глибинне радiальне диференцiйне обертання дiє на полоїдальне поле попереднього циклу,
генеруючи в такий спосiб бiля дна СКЗ сильне тороїдальне поле. Завдяки комбiнованiй дiї магнiтної
плавучостi, турбулентного дiамагнетизму i ротацiйного ∇ρ-ефекту тороїдальне поле транспортується до
поверхнi, де його фрагменти через деякий час можна спостерiгати у виглядi магнiтних бiполярних груп
плям на середнiх широтах “королiвської зони”. Ця спрямована догори перша хвиля тороїдальних полiв
вiдповiдальна за основний максимум активностi плямоутворення. Водночас у високоширотних поляр-
них доменах глибиннi тороїдальнi поля на початку нового циклу виявляються заблокованими бiля дна
СКЗ спрямованими донизу турбулентним дiамагнетизмом та магнiтною ∇ρ-накачкою, якi нейтралiзують
магнiтне спливання. Тiльки через 1–2 роки, коли спрямована до екватора глибинна меридiональна те-
чiя витiснить цi поля в низькоширотнi дiлянки приекваторiального домену, де iснують сприятливi умови
для спливання полiв, настає черга пiдйому “запiзнiлих” полiв (друга спрямована догори хвиля тороїдаль-
них полiв). Прориваючись на поверхню на дещо нижчих широтах, друга порцiя спливання фрагментiв
затриманих в часi тороїдальних полiв призводить до повторного максимуму сонячних плям.
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