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ПЕРЕДМОВА 
 
Наочним проявом швидкої змінності глобального магнетизму 

в астрофізичних умовах є спостережений 22-річний сонячний 
цикл. Згідно із сучасними уявленнями глобальне магнітне поле 
Сонця має дві складові. Перша – слабке полоїдальне (меридіональне) 
магнітне поле, силові лінії якого пересікають сонячну поверхню на 
високих геліоширотах, і тому зримо спостерігаються у навколо-
полярних ділянках Сонця. Друга – сховане в глибинних шарах 
сильне тороїдальне (азимутальне) магнітне поле, фрагменти 
якого при спливанні на сонячну поверхню спричиняють появу 
плям. Обидві магнітні складові циклічно змінюються в часі за  
величиною і полярністю у протифазі з періодом близько  
22-х років, який має назву магнітний цикл Хейла. Пояснення ме-
ханізму магнітного циклу Сонця дає ключ до розуміння природи 
космічного магнетизму. Спостережену швидку зміну магнітних по-
лів у космічних процесах не можливо пояснити лише омічною диси-
пацією електрострумів. Характерний час дисипації, пропорційний 
добутку величини електропровідності плазми на квадрат масштабу 
магнітного поля, завеликий навіть за астрономічними мірками. 
Тому швидка зміна космічних магнітних полів може відбуватися 
тільки завдяки гідродинамічним рухам електропровідного сере-
довища. За цих умов очевидна значимість теорії гідромагнітного 
динамо, концепцію якої для пояснення природи магнітного поля 
сонячних плям було висунуто членом Королівського астрономіч-
ного товариства Великої Британії Дж. Лармором у 1919 р. Фун-
дамент теорії динамо в середині минулого століття було закла-
дено когортою видатних учених-дослідників (Т. Каулінг, В. Ель-
зассер, Ю.-Н. Паркер, Горес Бебкок, Р. Лейтон, Е. Буллард, 
Х. Геллман, А. Гейзенберг, Я. Зельдович, С. Брагінський та ін.).  
Поворотним пунктом розвитку теорії динамо в 60-ті роки мину-
лого століття стала концепція М. Штеєнбека, Ф. Краузе і К.-Х. Ред-
лера. Вони запровадили математичний підхід до флуктуаційних 
процесiв у замагніченій плазмі. Дослідження електромагнітних 
властивостей турбулентної плазми мовою статистичних усеред-
нень i кореляційних тензорів турбулентності завершилися ство-
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ренням макроскопічної магнітогідродинаміки (МГД), яку по-
кладено в основу сучасної теорії турбулентного динамо. У 
межах макроскопічної МГД було відкрито три нові ефекти 
турбулентності, що становлять фізичну суть сучасних теорій 
еволюції магнітних полів у турбулізованому середовищі. 

В охоплених турбулентністю (або конвекцією) ротаційних  
системах у гравітаційному полі завжди з необхідністю збуджуються 
спіральні рухи. У найпростішому випадку спіральність визначається 
кореляцією турбулентної швидкості та її ротора. На великих масш-
табах вона відмінна від нуля і має позитивний або негативний знак. 
На Сонці та в інших небесних структурах, що обертаються, така 
кореляція виникає в ділянках стратифікованої турбулентної кон-
векції під дією коріолісових сил. У замагніченому електропровід-
ному середовищі спіральні рухи збуджують турбулентне елект-
ричне поле, паралельне до глобального магнітного поля. Вияв-
лена властивість турбулентності була не відома в класичній МГД, 
в якій індуковане гідродинамічними рухами електричне поле 
завжди спрямоване перпендикулярно до магнітного поля. Ефект 
спіральних рухів, що отримав назву α-ефекту, посідає ключове 
місце в теорії гідромагнітного динамо (основний ефект макро-
скопічної МГД). Саме α-ефект, діючи на тороїдальне поле Сонця, 
збуджує полоїдальне поле, здійснюючи зворотний зв'язок двох 
глобальних магнітних компонент, якого не вистачало в моделях 
ламінарного динамо. Тому, пояснюючи магнітний цикл Хейла, 
дослідники найчастіше застосовують так звану модель αΩ-ди-
намо, в основі якої лежить спільна дія в сонячній конвективній 
зоні (СКЗ) спіральної турбулентності (α-ефект) і диференцій-
ного обертання (Ω-ефект). У рамках цієї моделі α-ефект у кож-
ному поточному циклі забезпечує генерацію нового полоїдального 
поля протилежного спрямування щодо його орієнтації у попере-
дньому циклі, замикаючи магнітний цикл Сонця. Другий новий 
ефект макроскопічної МГД полягає в тому, що в неоднорідному 
турбулентному середовищі активізуються еволюційні зміни масш-
табів магнітних полів без генерації, які прийнято називати турбу-
лентною перебудовою магнетизму. Особливої актуальності  
набуває перебудова магнетизму внаслідок макроскопічного турбу-
лентного діамагнетизму. Його фізична суть зводиться до витіс-
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нення великомасштабного магнітного поля з ділянок підвище-
ної інтенсивності турбулентних рухів у місця послабленої тур-
булентності. Аналіз радіального розподілу інтенсивності турбу-
лентних швидкостей у СКЗ, проведений автором, свідчить про 
те, що конвективна зона має діамагнітні властивості. Зокрема,  
у нижній частині СКЗ макроскопічний турбулентний діамагне-
тизм витісняє тороїдальне поле донизу, створюючи ефект нега-
тивної магнітної плавучості. Діючи проти магнітної плавучості 
Паркера, макроскопічний діамагнетизм сприяє тривалому утри-
манню тороїдального магнітного поля в глибинних шарах  
Сонця. Саме тому найбільш сприятливим місцем для ефектив-
ного збудження потужного тороїдального поля (унаслідок  
Ω-ефекту) є шари поблизу нижньої основи СКЗ. Третій турбу-
лентний ефект спричиняє суттєве зменшення величин елект-
ропровідності і магнітної проникності плазми, завдяки чому 
турбулентна магнітна дифузія значно переважає ефективність 
омічної дисипації електричних струмів, що дозволяє теоретично 
пояснити спостережені швидкі процеси перебудови космічного 
магнетизму. Зокрема такі, як час розпаду магнітних полів соняч-
них плям (який не перевищує декількох місяців) і тривалість  
22-річного магнітного циклу. Крім того, забезпечуючи швидке 
загасання магнітних полів, турбулентна дифузія створює необ-
хідність неперервного збудження магнетизму. 

Необхідний для розрахунку Ω-ефекту розподіл кутової швидкості 
в сонячних глибинах протягом тривалого часу отримували шляхом 
розрахунків на основі теорії диференційного обертання. Останніми 
роками використання даних геліосейсмологічних експериментів, які 
надають надійну інформацію про внутрішнє обертання Сонця, дозво-
лило досягти значного удосконалення моделі αΩ-динамо.  

Відомо, що всі прояви сонячної активності (активні ділянки, 
сонячні плями, спалахи, протуберанці, корональні конфігурації 
та ін.) спричинені магнітними полями, які об'єднують ці нестаці-
онарні процеси. Отже, теорія гідродинамічного турбулентного 
динамо є фундаментом, спираючись на який можна шукати пояс-
нення для всього спектру спостережених явищ сонячної активності 
і розробляти методи її прогнозування. 
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У середині 70-х років минулого століття в Астрономічній об-
серваторії Київського державного університету ім. Т. Г. Шевченка 
(тепер – Астрономічна обсерваторія КНУ імені Тараса Шевченка) 
автор монографії започаткував новий напрям дослідження гло-
бального магнетизму Сонця на основі макроскопічної МГД  
і теорії турбулентного динамо. У цій монографії, яка складається 
з двох розділів, наведено підсумки проведених досліджень. 

У першому розділі проаналізовано структуру глобального маг-
нітного поля Сонця та описано його прояви на сонячній поверхні, 
спостережені упродовж 22-річного магнітного циклу Хейла. Висвіт-
лено концепцію макроскопічної МГД і теорію турбулентного ди-
намо. Описано результати діагностики внутрішнього обертання 
Сонця, отримані завдяки вдосконаленим геліосейсмологічним екс-
периментам. На основі аналізу фізичних умов у СКЗ встановлено, що 
найбільш сприятливі умови для ефективної роботи αΩ-динамо існу-
ють у глибинних шарах поблизу конвективного овершуту та проме-
нистого тахокліну. Акцентовано на тому, що модель αΩ-динамо до-
сить адекватно описує більшість спостережених явищ сонячної 
активності та відображає реальні процеси у СКЗ. Зауважено, що  
залишається низка спостережених явищ, яку впродовж тривалого 
часу дослідникам не вдається пояснити. 

У другому розділі викладено результати вдосконалення мо-
делі αΩ-динамо після врахування автором нелінійних ефектів 
турбулентності і даних сучасних геліосейсмологічних експери-
ментів про внутрішнє обертання Сонця. Поліпшена модель до-
зволила усунути частину труднощів, які ще залишалися при  
теоретичному поясненні спостережених закономірностей геліо-
магнітної активності. 

Текст видання написаний на основі підготовленого автором 
курсу лекцій "Сонячна магнітогідродинаміка", який він упродовж 
двох десятиліть читав для студентів спеціалізації "Фізика космосу" 
фізичного факультету Київського національного університету 
імені Тараса Шевченка. 

Результати досліджень, викладені в монографії, становлять ін-
терес для вчених, що мають справу з вивченням механізмів маг-
нітної активності Сонця та природи магнетизму в астрофізичних 
умовах у Всесвіті, а також представляють загальний інтерес у ца-
рині фізики.  



7 

Розділ 1 
 

ТЕОРІЯ УСЕРЕДНЕНОГО 
ТУРБУЛЕНТНОГО МАГНІТНОГО ПОЛЯ 
І МОДЕЛЬ ТУРБУЛЕНТНОГО ДИНАМО  

 
1.1. Вступ 

 
Магнітні поля, як у природі так і в звичайному перебігу життя, 

проявляються у вигляді сукупності взаємопов'язаних явищ. Із ди-
вовижними властивостями магнітів люди познайомилися ще в да-
леку давнину. Взаємне тяжіння частинок магнітного залізняку (або 
магнетиту) згадується Ф. Мілетським (бл. 500 р. до н. е.), а Пла-
тон свого часу відзначав властивість магнетиту притягувати шматки 
заліза. У Китаї, вочевидь уперше, розпочали застосовувати магне-
тит у топографії і навігації, тому саме китайцям слід приписати 
честь відкриття і застосування (бл. 1100 р. н. е.) магнітного поля  
Землі. Дані про магнітне поле Землі, зібрані навігаторами в пла-
ваннях по всьому світові, були узагальнені В. Гільбертом (ліка-
рем англійської королеви Єлизавети І) у труді "Про магніт, маг-
нітні тіла та великий магніт Землі", який побачив світ у 1600 р. 
Гільберт коротко визначив суть земного магнетизму, зазначивши, 
що Земля цілком подібна до великого магніту. Він акцентував на 
двох особливих властивостях магніту: а) магніт має два полюси – 
позитивний (північний) і негативний (південний), причому од-
нойменні полюси відштовхуються, а різнойменні притягуються; 
б) неможливо отримати магніт з одним полюсом. Кількісний за-
кон взаємодії магнітних полюсів був встановлений набагато піз-
ніше (у 1785 р.) Ш. Кулоном водночас із законом взаємодії електрич-
них зарядів. Закон Кулона для магнітних полюсів дозволив за 
аналогією з електричним полем ввести поняття магнітного поля. 
Справжню природу магнетизму виявив Г. Ерстед (1820 р.), від-
кривши магнітну дію електричних струмів. Водночас (1821 р.) 
А. Ампер висловив гіпотезу про те, що не тільки провідник з мак-
роскопічним струмом є магнітом, а й сам магніт еквівалентний 
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системі замкнутих мікроскопічних струмів (гіпотеза молекуляр-
них струмів Ампера). Розшифровка фізичного механізму сміливої 
гіпотези Ампера була зроблена лише після відкриття електронно-
ядерної структури атома (Е. Резерфорд, Н. Бор, 1911–1913 рр.), 
коли стало зрозуміло, що атом будь-якого хімічного елемента – це 
постійний замкнений "молекулярний" струм. Ампер об'єднав від-
криття зв'язку між електричним струмом та магнітним полем  
(Г. Ерстед, Ж.-Б. Біо, Ф. Савар і П.-С. Лаплас) і запровадив у науко-
вий вжиток терміни електростатика та електродинаміка. Не-
вдовзі М. Фарадей у 1821 р. виявив зворотний вплив магнітного 
поля на струми. У 1831 р. він описав експерименти, які продемон-
стрували єдність і взаємозв'язок електричного і магнітного полів (за-
кон електромагнітної індукції). Саме Фарадей уперше ввів поняття 
електромагнітного поля як передавача взаємодії між зарядженими 
тілами. Так дослідники відкрили якісно новий об'єкт – електромаг-
нітне поле, теорія якого була створена Д. Максвеллом у 1864 р. 

Відомо, що більшість речовини у Всесвіті перебуває у стані 
турбулізованої плазми, яка пронизана магнітними полями [303]. 
Вони не можуть зупинити або змінити напрям еволюції Всесвіту, 
але суттєво ускладнюють локальні процеси у зорях і галактиках. 
Магнітні поля відповідають за сьогоднішню активність Сонця та 
її вплив на навколоземний простір. Сонце – найближча до нас 
зоря, яка перебуває на відстані близько 149,6 млн км від Землі, є 
найкращим об'єктом для дослідження спостережених на його по-
верхні явищ. Хоча за спектральною класифікацією Сонце є типо-
вою спокійною зорею класу жовтих карликів G2, проте йому при-
таманна слабка і вельми своєрідна магнітна активність, зумовлена 
комплексом нестаціонарних явищ і процесів, пов'язаних з утворен-
ням і розпадом сильних магнітних полів у її шарах. Головні серед 
них – плями, факели, спалахи, протуберанці, корональні промені 
і діри, корональні викиди маси, сонячний вітер. Увесь комплекс 
пов'язаних з перебудовою магнетизму спостережуваних на Сонці 
явищ, які змінюються в часі (як у швидкому, так і повільному 
темпі) і просторі – в різних ділянках сонячної поверхні – прийнято 
називати сонячною активністю (СА) [549]. 

У другій половині ХХ ст. сформувався новий науковий напрям 
досліджень залежностей між геліофізичними та геофізичними 
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процесами, який отримав назву сонячно-земнi зв'язки. Його суть 
полягає у вивченні впливу СА через міжпланетне середовище на  
геліосферу і навколоземний простір (магнітосферу, іоносферу та 
атмосферу Землі) та реакції на нього захисних оболонок Землі. 
Зокрема, актуальності набуває вивчення впливу СА на біосферу 
(живий i неживий світ). Основоположник геліобіології О. Чижевський 
[567] уперше науково обґрунтував гіпотезу про зв'язок багатьох 
сонячних і земних процесів, зумовлений зовнішніми джерелами 
енергії, випромінювання та потоків речовини. На сучасному етапі 
розвитку науки цей напрям набув назву космічна погода (КП) 
[501, 541, 555].  

Зміни КП істотно впливають на клімат i метеорологічну по-
году, наземні й космічні технології, самопочуття та стан здоров'я 
людей i, очевидно, на соцiальнi процеси. Тому дослiдження 
природи СА, з'ясування механізмів її циклічності, встановлення 
взаємозв'язків нестаціонарних глобальних процесів на Сонці та 
їхній вплив на КП становлять як прикладний інтерес, так і фунда-
ментальний аспект. У практичному плані детальне розуміння меха-
нізмів сонячної i геомагнітної активності дозволяє свідомо прогно-
зувати та оцінювати ризики негативного впливу їхніх несподіва-
них проявів на технічні системи (радіоперешкоди, радіаційна 
обстановка тощо), біологічні системи i людей, щоб завчасно 
підготуватися до захисту від згубної дії несприятливих фак-
торiв СА. Водночас вивчення фізичних механізмів СА дозволить 
підійти до розуміння природи космічного магнетизму Всесвіту. 

  
1.2. Одинадцятирічний цикл сонячних плям 

 
Для статистичного вивчення СА дослідники вводять усеред-

нені за певними часовими інтервалами глобальні числові харак-
теристики (т. зв. індекси), які стосуються всього Сонця або  
істотної його частини і відображають особливості того або ін-
шого виду активних явищ. Найпростішим та історично першим 
доступним для спостережень проявом СА були сонячні плями – 
найбільш чітко видимі неозброєним оком темні ділянки на  
поверхні Сонця (рис. 1). 
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Рис. 1. Вигляд сонячних плям на диску Сонця (сучасна геліограма) 
 
Перші згадки про спостереження плям приписують Теофрасту 

з Афін (370–290 рр. до н. е.), учню Аристотеля. Однак найбільш 
ранні систематичні реєстрації плям відносять до Китаю 
(28 р. до н. е.–1638 р. н. е.). Літописи Київської Русі описують 
плями, побачені крізь дим лісових пожеж у 1365 і 1371 рр. Фізичні 
дослідження сонячних плям розпочалися у 1611 р., коли вони 
вперше спостерігалися за допомогою телескопів. Це відкриття 
належить чотирьом астрономам: Й. Гольдшмідту (1587–1616;  
Голландія), Г. Галілею (1564–1642; Італія), Х. Шейнеру (1575–1650; 
Німеччина) і Т. Гарріоту (1560–1621; Англія). Достовірно не ві-
домо, хто із них перший спостерігав сонячні плями, але пріоритет 
публікації, безперечно, належить Гольдшмідту, який широко відо-
мий за латинізованим іменем Фабриціус (маються на увазі його 
зарисовки плям і перші відомості про їхню форму). Типова пляма 
складається з темної центральної тіні та менш темної кільце-
видної півтіні, що оточує тінь (рис. 2), а її типова площа стано-
вить величину порядку 10-4 площі видимої поверхні Сонця. За 
рухами плям по сонячному дискові Фабриціус установив та-
кож обертання Сонця, а Галілей отримав оцінку швидкості 
цього обертання. 
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Рис. 2. Типові сонячні плями на поверхні Сонця  
в оточенні фотосферної грануляції: їхні розміри порівнянні  

з діаметром Землі, температура плазми T 
в тіні плями становить ~ 3700 К (у фотосфері T ~ 6000 К) 

 
Перші вказівки про можливі регулярні зміни числа сонячних 

плям можна знайти у записах данського астронома Х. Горребова 
[168], створених на підставі його спостережень Сонця в 1761–1769 рр. 
Однак наукові авторитети того часу (Дж. Кассіні, П. Лемон'є,  
Ж. Лаланд і Дж. Делямбр) негативно оцінили цей результат.  
Невдовзі під час бомбардування Копенгагена британською ескад-
рою адмірала Г. Нельсона у 1805 р. спостережений матеріал Гор-
ребова було втрачено. Факт часових змін числа спостережених плям 
був повторно виявлений через десятиліття астрономом-аматором 
Г. Швабе із Дессау, якому дісталася слава першовідкривача соняч-
ної циклічності (золота медаль Королівського астрономічного то-
вариства Великої Британії, 1857 р.). Саме Швабе у 1843 р., на під-
ставі власних спостережень упродовж 17-ти років, установив, що 
кількість сонячних плям змінюється з часом [348]. Завважимо, що 
впродовж більш як двох століть телескопічних спостережень ця 
обставина не привертала уваги дослідників. 

Зацікавившись відкриттям Швабе, професіональний астроном 
із Берна Р. Вольф зібрав і систематизував наявні на той час дані 
про плями, організував регулярні спостереження за ними і запро-
понував у 1848 р. оцінювати міру заплямованості Сонця спеціа-
льним індексом. Характерною особливістю плям є те, що вони 
порівняно рідко спостерігаються як ізольовані утворення і з'явля-
ються переважно у вигляді груп. Групи не є сталі об'єднання плям. 
Вони народжуються, розвиваються і розпадаються, проходячи  
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певні еволюційні стадії [420]. Введений Вольфом індекс [436] 
враховує як кількість плям f незалежно від їхніх розмірів, що спо-
стерігалися у певний момент часу, так і кількість груп плям g на 
видимому диску Сонця. Він отримав назву відносного числа 
сонячних плям (тепер його частіше називають числом Вольфа), 
що описується формулою 

 

W = k (10g + f),                                       (1) 
 

де k – коефіцієнт редукції, який враховує інструмент спостережень, 
метод підрахунку плям та поділу їх на групи, атмосферні умови 
спостережень та особливості спостерігача. Для власних спосте-
режень Вольф прийняв k = 1, тим самим закріпивши свою шкалу 
відносних чисел сонячних плям. Зараз цей коефіцієнт характери-
зує систему певної обсерваторії щодо міжнародної системи від-
носних чисел плям. Зважаючи на те, що плями добре помітні  
і доступні для спостережень, історично першим і найбільш поши-
реним індексом для опису сонячної активності є число Вольфа. 

Нині відомо, що плями – це ділянки фотосфери зі зниженими 
температурою, випромінюванням і газовим тиском, зважаючи на 
локальну концентрацію магнітного поля. Водночас фізичний 
сенс групи плям полягає в належності окремих її членів до однієї 
системи магнітного поля. Тому окремо існуючі плями і пори прий-
нято розглядати також як окремі носії магнітного поля, при підра-
хунку числа Вольфа їх відносять до груп. 

Загальноприйнятим кількісним вираженням ступеня СА є усе-
реднені (за місяць, квартал або рік) щоденні значення чисел Вольфа. 
У 1855 р. Вольф, коли його було призначено директором Цюріхсь-
кої обсерваторії, склав програму щоденних спостережень і визна-
чень числа W. Відтоді Цюріхська обсерваторія тривалий час 
(більш як 100 років) була світовим центром інформації про від-
носні числа сонячних плям. Останнім часом роль такого світо-
вого центра перебрала на себе Королівська обсерваторія Бельгії. 

На основі архівних даних Вольф відновив середньомісячні 
значення індексу плям з 1749 р. Йому вдалося встановити, що в 
певні роки кількість плям періодично досягає максимальних і міні-
мальних значень. Це дозволило вдосконалити ідею Швабе і вперше 
визначити протяжність середнього періоду змін числа плям близько 
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11 років. Так було відкрито знаменитий закон Швабе–Вольфа, від-
повідно до якого зміна частоти появи плям відбувається циклічно 
з середнім періодом близько 11 років [348, 437, 438, 441]. 

Характерною особливістю відкритої періодичності було те, 
що інтервали часу між роками максимальних і мінімальних зна-
чень чисел W значно відрізнялися (змінювалися у діапазоні  
7–17 років). Тому назву 11-річний період слід вважати умовною. 
Більш правильно говорити 11-річний цикл (тобто прихований  
період зі збуренням). Циклічність – це коливання з періодами,  
амплітудами і фазами, які випадково змінюються навколо своїх 
середніх значень. Упродовж кожного циклу числа W змінювалися 
від кількох одиниць до 100–150. Середню тривалість циклу коли-
вань чисел Вольфа для стислості прийнято називати сонячним 
циклом. Циклам властиві флуктуації амплітуди (максимальних 
значень чисел W). Період часу, коли числа W досягають найбільших 
і найменших величин, називають епохами максимуму і мінімуму 
11-річних циклів, або епохами екстремумів. Епохи визначають на 
підставі згладжених середньомісячних відносних чисел плям. 

Вольф розрахував значення цього індексу для дев'яти циклів, 
починаючи з 1749 р. і закінчуючи 1848 р., і ввів відповідну нумерацію. 
Перший, розрахований у такий спосіб цикл (з епохою максимуму в 
1750 р.), отримав нульовий номер, останній (з епохою максимуму 
в 1848 р.) – номер 9. Для часу, що передує 1749 р., хід СА було 
встановлено за середньорічними числами W до 1700 р. Нумерація 
таких циклів має знак мінус. Відповідно до Цюріхської нумерації 
поточний цикл СА, який розпочався в 2020 р., має номер 25. 

Епохи максимумів і мінімумів циклів за неповними даними 
спостережень Сонця було прослідковано назад аж до часу Галі-
лея (1611 р.). Для ще більш ранніх часів епохи екстремумів циклів 
було відновлено за даними спостережень полярних сяйв і космо-
генними факторами (даними про космогенні ізотопи вуглецю 
14C і берилію 10Be, які містяться в природних архівах: кільцях на 
зрізах приросту стовбурів дерев, полярній кризі тощо). На сьогодні 
загальна протяжність ряду відновлених сонячних циклів стано-
вить близько 2680 років або 241 цикл [347, 478]. 

Крива середньорічних чисел Вольфа (рис. 3), починаючи від 1700 р., 
чітко показує циклічні зміни відносного числа сонячних плям. 
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Рис. 3. Крива циклічних змін у часі Цюріхських  
середньорічних відносних чисел сонячних плям W (чисел Вольфа)  

за 1700–1960 рр. (за М. Вальдмаєром [422]) 
 

Із рис. 3 видно, що цикли відрізняються як за тривалістю, так  
і за інтенсивністю. Крім того, для циклічної кривої чисел W при-
таманна часова асиметрія, тобто нерівність її гілок наростання і 
падіння (перша за часом завжди коротша за другу). Ще однією 
характерною особливістю циклів є важливий факт часової мін-
ливості епохи максимуму всередині циклу. Зміщення цієї епохи 
в той або інший бік у часі залежить від відносної потужності 
циклу. Чим вища амплітуда циклу, тим порівняно раніше настає 
максимум, тобто тим більша часова асиметрія циклічної кривої. 
Саме тому початок кожного циклу прийнято прив'язувати не до 
епохи максимуму, а до епохи мінімуму. Тривалість циклів ви-
значається більш надійно за допомогою епох мінімуму порів-
няно з епохами максимуму. 
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Хоча закон циклічності було відкрито на основі спостережень 
плям, на сьогодні встановлено, що практично всі індекси СА, які 
характеризують частоту активних утворень на Сонці, зазнають 
11-річних циклічних змін. У цьому сенсі закон Швабе–Вольфа є 
універсальним і має назву основний закон СА. 

Однак 11-річний цикл визначається не тільки за кривою часо-
вого ходу рівня інтенсивності плямоутворення. Виявилося, що 
зміна кількості плям із фазою сонячного циклу супроводжується 
зміною розподілу плям за геліоширотою. Групи сонячних плям 
виникають не на всьому диску Сонця, а тільки в широтних сму-
гах, розташованих на відстанях приблизно до 40–45° обабіч соняч-
ного екватора. Поблизу самого екватора, до широти ±5°, плями 
трапляються лише зрідка. Х. Шейнер, один із чотирьох першовід-
кривачів сонячних плям за допомогою телескопа, назвав ці широтні 
смуги "королівськими зонами" (праці Шейнера "Rosa Ursinasive 
Sol", опубліковані в 1630 р.). Після відкриття циклічності змін  
кількості плям виявилося, що локалізація широтних зон плям змі-
нюється з фазою циклу. Ця обставина привернула увагу англій-
ського дослідника Р. Керрінгтона в 1858 р. [74], який відкрив  
також і диференційне обертання сонячної поверхні. Період по-
верхневої кутової швидкості змінюється залежно від геліоцент-
ричної широти: мінімальний на екваторі і поступово збільшується 
до полюсів (широтний градієнт поверхневої кутової швидкості, 
про який вперше повідомив Шейнер). 

Згодом німецький вчений Г. Шпьорер детально вивчив зміни 
з фазою циклу розподілу сонячних плям за геліоширотою [375]. 
На початку кожного нового циклу плями з'являються переважно 
на полярних краях "королівських широт" активності, а пізніше – 
на більш низьких широтах, наближаючись до екватора. Встанов-
лений Шпьорером закон відображає особливість частоти виник-
нення нових груп плям. Вона полягає в монотонному зміщенні до 
екватора широтної зони плямоутворення впродовж циклу. Наочно 
закон Шпьорера ілюструється діаграмою широта–час, уперше 
побудованою Е. Маундером у 1913 р. Виявлене широтне розпо-
ділення плям з фазою циклу згодом отримало назву діаграми  
"метеликів Маундера" [271] (рис. 4). 
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Рис. 4. Діаграма "метелики Маундера" [271], відповідно  
до спостережень з 1874 по 1913 р., показує ділянки існування  

сонячних плям залежно від геліографічної широти  
і фази сонячного циклу Ωt 

 
Важливо, що екваторіальний дрейф плям у різних циклах має 

більш стійкий характер порівняно з циклічними кривими змін 
відносних чисел плям. З огляду на це, середня тривалість циклу, 
початок якого прив'язаний до епохи мінімуму, за діаграмою  
"метеликів" визначається значно точніше, як за кривою часових 
змін чисел Вольфа. Разом із тим, епоха максимуму на діаграмі 
широтного розподілення плям не має надійного відображення. 
Діаграма "метеликів", до речі, показує, що перші плями нового 
циклу з'являються на високих широтах раніше за останні плями 
попереднього циклу на низьких широтах. Таке перекриття сусідніх 
циклів може становити в середньому 1–2 роки, що з часом згла-
джує мінімуми на кривих коливань чисел Вольфа. Водночас 
сусідні цикли незалежні в тому сенсі, що сусідні "метелики"  
не перекриваються. 

Таким чином, 11-річна циклічність проявляється двояко: в ре-
гулярному коливанні інтенсивності плямоутворення в циклі (закон 
Швабе–Вольфа) і в систематичному зміщенні середньої широти 
активної зони плям (закон Шпьорера). При цьому очевидно, що 
обидва закони тісно пов'язані, оскільки чим більша сумарна 
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потужність 11-річного циклу загалом, тим вища широта активної 
зони плям в епоху початку циклу, а також в епоху його максимуму. 

У 1897 р. А. Вольфер помітив, що впродовж декількох років 
або навіть десятків років може спостерігатися підвищена, проти 
середньої, кількість плям у певних активних довготних інтерва-
лах, котрі повільно змінюються з часом [442]. Ці інтервали нині 
прийнято називати активними довготами [462]. 

Крім того, активність плямоутворення в північній і південній 
півсферах часто вкрай відрізняється, і ця відмінність може збері-
гатися впродовж декількох циклів (північно–південна асиметрія 
в розподілі плям між півсферами) [61, 293]. 

Індекс числа Вольфа добре витримав випробування часом, але 
на сучасному етапі другим важливим індексом, який використо-
вується при дослідженні сонячної циклічності, є сумарна площа 
плям А, спостережених упродовж циклу. Сучасні обсерваторії 
здійснюють регулярні патрульні спостереження за Сонцем, вико-
ристовуючи оцінку площ плям у мільйонних частинках площі ви-
димої сонячної півсфери (м. ч. п.). Виявилося, що середня за рік 
сумарна площа плям, виміряна в одиницях м. ч. п., пропорційна 
числу Вольфа: А = 16,7 W. Крім того, цей індекс певною мірою 
відбиває величину магнітного потоку, зосередженого в плямах, 
через поверхню Сонця. Згідно з М. Вальдмаєром [421] час життя 
груп плям пов'язаний із максимальним значенням їхньої площі 
суто емпіричним співвідношенням Т = 0,1Амакс, де Т – час життя 
в днях, а Амакс – максимальна площа групи в м. ч. п. Таким чином, 
середня тривалість існування певної групи відображає її середню 
потужність. У більшості випадків плями з'являються й існують 
групами близько 10 діб, хоча зовсім мала частка груп плям (0,01 %), 
площа яких сягає 1500 м. ч. п., можуть існувати понад 150 діб. 

 
1.3. Відкриття магнітної природи плям 
        і винахід магнітографа 

 
Винятково важливе значення для розуміння природи плям 

мало відкриття в них сильних магнітних полів. Вимірювання ма-
гнітних полів у сонячній атмосфері базується на ефекті Зеємана – 
розщепленні спектральних ліній джерела випромінювання в  
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магнітному полі. 25 червня 1908 р. американському геліофізику 
Дж. Хейлу [147] на основі спостереження поздовжнього ефекту  
Зеємана вдалося за допомогою спектрогеліографа зареєструвати 
розщеплення спектральних ліній поглинання заліза від сонячних 
плям, уперше визначивши величини магнітного поля. З'ясува-
лося, що всі плями характеризуються потужними магнітними по-
лями: магнітна індукція в розвинених плямах досягає значень 
1500–4000 Гс, а магнітний потік через поверхню типової плями 
становить близько 1021 Мкс. Так було встановлено магнітну при-
роду сонячних плям і вперше виявлено позаземний магнетизм. 

Під час спроб виявити загальне магнітне поле Сонця Дж. Хейл 
у 1912–1913 рр. дійшов висновку, що Сонце має загальне магнітне 
поле, подібне до поля рівномірно намагніченої сфери, вісь якої 
трохи нахилена до осі обертання Сонця [148]. Завдяки проведе-
ним Хейлом в обсерваторії Маунт-Вілсон (англ. Mount Wilson  
Observatory, США) упродовж 1908–1924 рр. магнітним вимірю-
ванням, дані яких опубліковані у співавторстві з С. Ніколсоном у 
1938 р., було створено базу сучасних знань про сонячний магне-
тизм [150, 151]. Найчастіше плями з'являються у вигляді витягну-
тих за довготою біполярних магнітних областей (груп плям), які 
складаються з двох основних великих плям, що концентруються 
у діаметрально протилежних частинах групи, та значної кількості 
дрібних плям і пор між ними (рис. 5). Магнітні поля основних 
двох плям групи мають протилежну полярність. Лідируючу 
щодо обертання Сонця західну велику пляму прийнято називати 
головною. Вона має магнітну полярність, протилежну полярності 
східної (хвостової) великої плями. У центрі плям магнітні силові 
лінії майже перпендикулярні до поверхні Сонця. 

Упродовж одного 11-річного циклу в одній півсфері (північній 
або південній) головні і хвостові плями спостережених біполярних 
магнітних областей завжди мають одні й ті самі протилежні знаки. 
По інший бік екватора знаки головної і хвостової плям протилежні. 
Така ситуація зберігається протягом усього поточного циклу, а по-
тім, коли починається новий цикл, знаки плям змінюються (сфор-
мульований у 1925 р. Хейлом і Ніколсоном закон полярності соняч-
них плям) [150, 151]. Таким чином, розподіли знаків біполярних 



19 

груп у північній і південній півсферах Сонця завжди протилежні і 
зберігаються впродовж циклу. Своєю чергою вони змінюються на 
протилежні кожні 11 років. Отже первісна картина розподілу магніт-
них полярностей відновлюється циклічно через кожні 22 роки, які 
нині прийнято називати магнітним циклом Хейла (рис. 6). 

 

 
 

Рис. 5. Біполярні групи сонячних плям на поверхні Сонця 
 

 
 

Рис. 6. Зміна магнітних знаків N і S головної і хвостової плям  
у біполярних групах сонячних плям упродовж магнітних  

22-річних циклів Хейла за період часу 1903–1933 рр.  
Вісь абсцис – роки, вісь ординат – геліошироти 

 
Значно рідше в "королівських зонах" з'являються уніполярні 

магнітні області, які характеризуються однією переважаючою 
полярністю, оскільки інша настільки слабка, що її неможливо  
зареєструвати. Уніполярні магнітні області створюють помітну 
асиметрію сонячного магнетизму, так що одна півсфера стає пере-
важно магнітно-позитивна, а інша – магнітно-негативна. 



20 

Упродовж тривалого часу при спектроскопічних спостережен-
нях вдавалося вимірювати тільки сильні магнітні поля. Ситуація 
кардинально змінилася після винаходу Горесом Бебкоком (учнем 
Дж. Хейла) у 1952 р. сонячного магнітографа в обсерваторії Маунт-
Вілсон [14] – спеціального фотоелектричного приладу для систе-
матичного картографування слабких магнітних полів на сонячній 
поверхні шляхом сканування диска Сонця з високою просто-
ровою роздільністю і точністю до 1 Гс. У 1956 р. М. Нікулін, 
А. Сєверний і В. Степанов створили більш досконалий магніто-
граф у Кримській астрофізичній обсерваторії (КрАО) [538]. Про-
тягом наступного десятиліття прилад був найбільш ефективним 
інструментом такого типу у світі. Спостереження з магнітогра-
фами показали, що не тільки плями та уніполярні магнітні області 
є носіями магнетизму на Сонці. Магнітні поля, хоч і слабкі, поши-
рюються майже по всій сонячній поверхні [17, 68, 169]. Такі, не  
пов'язані з активними областями слабкі магнітні поля (N- і S-поляр-
ностей) займають близько 80 % поверхні Сонця. Зазвичай їх на-
зивають фоновими магнітними полями [352, 471, 499]. 

 
 

1.4. Глобальне магнітне поле і магнітний цикл Сонця 
 
Уперше ідею про магнітну природу сонячного циклу з ураху-

ванням паркерівської магнітної плавучості було висунуто Горесом 
Бебкоком [17]. Сонячні нестаціонарні процеси пов'язані перева-
жно з локальними тонкоструктурними (дискретними) магніт-
ними полями активних областей. Однак при усередненні за 
масштабами, що перевищує розміри активних областей, можна 
виділити гладке великомасштабне (глобальне) магнітне поле,  
розміри якого порівняні з радіусом Сонця. З огляду на це, в основі 
практично всіх теорій збудження сонячного магнетизму лежить 
концепція глобального поля. Дослідження глобального поля до-
зволяють, відволікаючись від складних локальних явищ, виявити 
властиві Сонцю, як цілому, основні процеси, що викликають  
магнітну активність. 

Слід зауважити, що ця концепція не є тривіальною [539, 540]. 
Іншими словами, під великомасштабними магнітними полями 
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мають на увазі поля за межами магнітних активних областей, по-
ширені по всій поверхні Сонця. Якщо серед них виділити масш-
таб, порівняний з радіусом Сонця, то таке поле прийнято нази-
вати глобальним. Водночас можна вимірювати поля поблизу  
полюсів Сонця, тоді таке поле називають полярним магнітним 
полем. Вживають також термін загальне магнітне поле, який не 
має чіткого фізичного визначення і часто ототожнюється з вели-
комасштабним полем. Нарешті, проводяться вимірювання магніт-
ного поля Сонця як зірки в інтегральному потоці випроміню-
вання (див. далі). Усі ці поля тісно пов'язані між собою і однаково 
залежать від часу, тому в багатьох публікаціях відмінності між 
ними ігноруються. Однак завжди слід мати на увазі, що з фізичної 
точки зору це абсолютно різні структури, і в різних застосунках 
можуть фігурувати по-різному [540]. 

Згідно із сучасними науковими переконаннями, які сформува-
лися на основі спостережень і теоретичних досліджень, глобальне 
магнітне поле Сонця B складається з двох аксіально-симетричних 
компонент [17, 66–68, 123, 158, 169–174, 278, 303, 462] (рис. 7). 

 

 
 

Рис. 7. Структура глобального магнітного поля:  
BP – полоїдальна (меридіональна) компонента поля;  

BT – тороїдальна (азимутальна) складова поля, силові лінії  
якого протилежно спрямовані обабіч екватора.  
Вектор Ω – кутова швидкість обертання Сонця 
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Перша компонента – приховане від спостерігачів у сонячних 
глибинах сильне тороїдальне (азимутальне) поле BT (з величи-
ною магнітної індукції 1000–3000 Гс поблизу дна СКЗ). Воно 
спрямоване вздовж паралелей здебільшого на середніх та низь-
ких широтах і має протилежну полярність (спрямованість) оба-
біч екватора. Тороїдальне поле сховане в глибоких шарах СКЗ, 
тому для вимірювань доступне в обмеженій формі. Тільки локальні 
фрагменти найбільш потужних полів (≥103 Гс) завдяки магніт-
ній плавучості прориваються до сонячної поверхні. Спостере-
ження дозволяють виявляти ці випадкові локальні випуклості 
тороїдальних трубок, які проявляються на поверхні у вигляді  
біполярних груп магнітних плям у "королівських зонах", розмі-
щених на відстані приблизно 40–45° обабіч сонячного екватора. 
Осі біполярних груп плям орієнтовані під певним кутом до ши-
ротного напряму схід–захід, так що західні головні плями роз-
ташовані в середньому ближче до екватора за східні хвостові 
плями (закон Джоя [149]). Середній кут нахилу впродовж циклу 
становить близько 4° [174, 175]. Із часом стало зрозуміло, що  
діаграма "метеликів Маундера" [271] відображає місця концен-
трації тороїдального магнітного поля під фотосферою і визначає 
швидкість його міграції до екватора [278, 303, 368]. Саме періо-
дична поява на сонячній поверхні плям у вигляді біполярних  
магнітних областей, розташованих на одній лінії, приблизно  
паралельній екватору, є переконливим доказом існування під  
фотосферою тороїдальних магнітних силових трубок, які ви-
ходять на поверхню фотосфери. 

Друга компонента глобального магнітного поля Сонця – зосе-
реджене в меридіональних площинах слабке полоїдальне поле BP 
(з максимальною величиною 1–2 Гс). У 50-х роках минулого сто-
ліття в результаті магнітографічних вимірювань на Сонці були 
виявлені слабкі магнітні поля біля його полюсів [12, 14] (рис. 8). 
Магнітні силові лінії полярних полів спрямовані вздовж меридіа-
нів і відповідають дипольній конфігурації полоїдального магніт-
ного поля. Розподіл магнітних знаків у біполярних групах плям 
відповідає закону Хейла–Ніколсона [150, 151]: знаки головних  
і хвостових плям протилежні в північній і південній півсферах  
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і зберігаються такими протягом циклу. Знаки магнітного поля в 
навколополюсних областях збігаються з магнітними знаками  
головних плям біполярних груп плям [17]. У кожному новому  
циклі всі магнітні знаки полів змінюються на протилежні.  

 

 
 
Рис. 8. Схема розподілу магнітних знаків біполярних груп плям  

і магнітного поля біля полюсів Сонця на початку  
і на фазі зростання 11-річного циклу. Жирною стрілкою  

на екваторі зображено напрямок обертання Сонця 
 

Існування полоїдального поля пізніше підтвердили магніто-
графічні вимірювання в Кримській [499], Стенфордській [113] та 
Саянській [471] обсерваторіях, а також Х. Йошимура [445] шляхом 
обробки синоптичних карт магнітних полів, отриманих на маунт-
вілсонівському магнітографові. На сучасному етапі вони визнача-
ються за допомогою прямих магнітографічних вимірювань [393] 
або ж вимірювань магнітного потоку на основі спостережень по-
лярних факелів (індикаторів полярних магнітних потоків) [286]. 
Полоїдальне поле також зримо проявляється у вигляді корональ-
них стримерів, які випливають із високих широт і спостерігаються 
під час повних затемнень Сонця. У чистому вигляді полоїдальні 
поля трапляються в приполярних ділянках вище 55° широти, де їх 
вперше за допомогою магнітографа спостерігали Гарольд  
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і Горес Бебкоки [16]. Тому очевидно, що полярні магнітні ділянки – 
це місця безпосереднього виходу на поверхню силових ліній 
полоїдального поля. 

Спостереження свідчать, що незважаючи на чітко виражені 
випадкові ефекти в еволюції сонячного магнетизму, обидві маг-
нітні компоненти осцилюють у часі за величиною і знаком із  
середнім періодом близько 22 роки у протифазі [17, 68, 123, 158, 
169, 462]. На початку 11-річного циклу сонячних плям магнітні 
знаки біля кожного полюса збігаються зі знаками головних плям 
біполярних груп відповідної півсфери [17]. З розвитком циклу 
магнітні поля біля полюсів поступово послаблюються і, прохо-
дячи через нульовий стан в епохи максимумів плям (коли торої-
дальне поле найбільш потужне, >103 Гс), змінюють свій знак на 
протилежний (відбувається т. зв. реверсація полярного магнетизму). 
І, навпаки, полоїдальне поле досягає максимуму амплітуди  
(~ 1–2 Гс) в епохи мінімумів активності плям, коли змінюється 
полярність тороїдального поля. Тому наприкінці 11-річного  
циклу полоїдальне поле виявляється спрямованим в бік, протилеж-
ний до його спрямування на початку циклу. Магнітний цикл 
зміни полоїдального поля можна прослідкувати також за змінами 
корональної активності та активності високоширотних протубе-
ранців. Зміни активності високоширотних протуберанців і яскра-
вості зеленої корональної спектральної лінії λ5303Å, яка безпосе-
редньо є мірою магнітної активності та нагрівання корони, також 
вказують на зміни в протифазі тороїдальної і полоїдальної ком-
понент поля [52, 255, 435]. 

Істотно, що з кожним новим циклом полярності сильних маг-
нітних полів плям і слабких полів біля полюсів змінюються на 
протилежні (у часовій протифазі в епохи максимуму і мінімуму 
циклів). Коли на початку чергового циклу з'являються нові високо-
широтні групи плям, розподілення їхніх полярностей протилежне 
до того, яке мають малочисельні групи, що залишилися від попе-
реднього циклу поблизу екватора. Повернення Сонця до тієї са-
мої загальної конфігурації магнітних полів плям і слабких полів 
біля полюсів потребує двох класичних 11-річних циклів зміни  
кількості плям, тобто 22 роки. Це природним шляхом вказує на те, 
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що у фізичному сенсі основним є не 11-річний цикл, а магнітний 
цикл Хейла, який охоплює два цикли за числами Вольфа [17, 68, 
123, 158, 169, 462]. 

Отже, спостережені закономірності сонячного магнетизму свід-
чать про те, що тороїдальна і полоїдальна магнітні компоненти  
Сонця, які зумовлюють варіації сонячної активності, пов'язані 
між собою і, напевне, регенерують одна одну, а процесу генерації 
притаманний коливальний циклічний характер. 

Водночас глобальне геліомагнітне поле характеризується ще 
однією, третьою, неосесиметричною компонентою [7], яка відпо-
відає за секторну структуру міжпланетного магнітного поля 
(ММП) [291, 426]. Воно має величину ≤ 1 Гс і змінюється з періо-
дом обертання Сонця (~ 27 днів). Під час спостережень виявлено дві 
гармоніки цього поля – диполь і квадруполь, які лежать у площині 
сонячного екватора. Також виявлено варіації ММП з періодом 
один рік, які пов'язують з геліоширотним ефектом Розенберга– 
Колемана [330]. Власне кажучи, ММП є продовженням у навко-
лосонячному просторі низькоширотного фотосферного поля в 
площині сонячного екватора і вимірюється поки що тільки поб-
лизу площини екліптики. Тому спостережену річну варіацію знака 
ММП у навколоземному просторі прийнято пояснювати зміною 
геліографічної широти Землі в межах  ±7°,25 упродовж року. 
 
 
1.5. Модельне подання структури  
глобального магнітного поля Сонця 

 
При моделюванні структури векторного геліомагнітного поля 

зручно ввести сферичну систему координат (r, θ, ϕ), яка бере по-
чаток у центрі сонячної сфери з радіусом R, полярна вісь якої 
спрямована вздовж осі обертання. Сферичним координатам ра-
діуса r, полярного куту θ (θ = 90о– θ*, де θ* – геліоширота) і ази-
муту ϕ відповідають одиничні радіальний ir, широтний iθ та ази-
мутальний iϕ вектори. 

Сонячний глобальний магнетизм породжується електричними 
струмами, зосередженими всередині високоелектропровідної 
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плазмової сфери r ≤ R. У зовнішньому просторі r > R (з характе-
ристиками вакууму) електроструми відсутні, тому там магнітне 
поле має потенціальний (безструмовий) характер. Векторне геліо-
магнітне поле B(r, θ, ϕ) можна подати [227, 303, 460] через три ска-
лярні функції Т(r, θ, ϕ), S(r, θ, ϕ) і U(r, θ, ϕ) у вигляді 
 

B = rot(rT) + rot rot(rS) – ∇U = BT + BР – ∇U,                  (2) 
 

де перших два члени мають вихровий характер, а третій – безвих-
ровий. Функція U згідно з умовою div B = 0 задовольняє рівняння 
Лапласа ΔU = 0. В аксіально-симетричному випадку силові лінії 
тороїдального (азимутального) поля  

 

BT = rot(rT) = – r × ∇T = Bϕ iϕ                       (3) 
 

лежать на сферичних поверхнях фіксованого радіуса r. Сховане в 
сонячних глибинах сильне тороїдальне поле (≥ 102–103 Гс) спря-
моване вздовж паралелей і зосереджене обабіч екватора здебіль-
шого на середніх та низьких широтах. Силові лінії полоїдального 
(меридіонального) поля 

 

BP = rot rot(rS) = – rot(r × ∇S) = Brir + Bθiθ                  (4) 
 

розміщені в меридіональних площинах. Слабке полоїдальне поле 
(~ 1–2 Гс) витягнуте вздовж меридіанів і розташоване головним чи-
ном у полярних областях (θ* > 55°). Тут Bϕ, Br і Bθ – відповідно ази-
мутальна, радіальна і широтна компоненти геліомагнітного поля. 

Зазначимо декілька важливих властивостей вихрових полів: 
вектори BT і BP ортогональні в будь-якій точці, ротор тороїдаль-
ного поля rot BT є полоїдальним вектором, а rot BP – тороїдаль-
ним. Полоїдальну компоненту при математичних викладках до-
цільно подати виразом BP = rot A, де A = A iϕ – тороїдальний век-
торний потенціал (A = rot(rS) = –(r × ∇S)). 

Оскільки зовні сонячної сфери r > R в умовах вакууму електро-
струми не можуть циркулювати, rot B = 0, то тут локалізована 
безструмова (потенціальна) частина геліомагнітного поля B = – ∇U. 

Згідно з рівняннями, що описують поведінку магнітного поля 
у зовнішньому просторі (rot B = 0, div B = 0) і крайовою умовою 
про відсутність скачка магнітної індукції на поверхні електро-
провідної області, [B] = 0, тороїдальне поле BT перетворюється 
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на нуль на поверхні сонячної сфери і залишається таким за її ме-
жами: BT = 0 при r ≥ R. Внутрішнє ж полоїдальне поле BP на цій 
поверхні має зшиватися із зовнішнім (r > R ) вакуумним безстру-
мовим полем. Крім того, BP = O(r-3) при r → ∞ (умова про відсут-
ність зовнішнього збудження магнетизму джерелами, локалізова-
ними в нескінченності). 

Однозначно нормовані функції Т(r, θ, ϕ), S(r, θ, ϕ) можна подати 
[227] у вигляді добутків  
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і сферичними поверхневими функціями (тесеральними гармоніками) 
(θ, ) (cos θ)exp(  )m m

l lY P imϕ = ± ϕ ,                        (7) 

в яких Jn+1/2 [(kln⋅(r/R)] – функції Бесселя, kln
 – радіальні хвильові 

числа, m
lс  і m

ld  – константи, (cos θ)m
lP  – приєднані функції  

Лежандра. Радіальні хвильові функції описують залежність введе-
них функцій від радіуса, а сферичні тесеральні гармоніки – залеж-
ність від кутових координат на поверхні сфери r = const. 

Скалярну функцію U(r, q, j), яка є розв'язком рівняння Лапласа 
ΔU = 0, також можна подати через сферичні функції 

1

, ,
( , )(

l
m

l l
m l n

Rа Yr, ,U r

+
 ⋅ θ φφ) =θ  
 

 .                          (8) 

Векторні магнітні поля BP і BT розглядають як суму окремих 
полів, що відповідають певним членам у розкладах Т і S. Цим  
полям приписуються певні ступені мультипольності сферичних 
функцій: l = 1 – диполь, l = 2 – квадруполь, l = 3 – октуполь і 
l = N – 2N-поль [7]. Із розгляду вилучають гармоніку l = 0, що 
відповідає магнітному монополю, оскільки існування магніт-
ного монополя (магнітнозаряджених частинок) у природі поки 
що не встановлене. 
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Ступінь мультипольності l характеризує залежність структури 
полів від кошироти θ і азимуту ϕ, а саме: дає кількість поверхне-
вих вузлових (нульових) ліній, тобто кіл на поверхні сфери фік-
сованого радіуса, де змінюється знак магнітного поля. Верхній ін-
декс m (l ≤ m  ≤l) – азимутальний порядок тесеральних гармонік, 
якому відповідають спрямовані вздовж 2m меридіанів вузлові лі-
нії, які пересікають екватор, даючи таким чином 2m сектори пе-
ремежованих знаків магнітного поля (m позитивних і m негатив-
них). Наразі число (l – m) дорівнює кількості нульових ліній, які 
спрямовані вздовж паралелей і визначають на сферичній поверхні 
(l – m + 1) зону перемежованих магнітних знаків. Таким чином, у 
загальному випадку сферична поверхня поділяється на 
2m (l – m + 1) область альтернативних магнітних знаків. При 
m = l всі вузлові лінії спрямовані вздовж меридіанів, поле набуває 
суто секторної структури, при цьому функції Yl 

l (θ,ϕ) = Pl
l(cos θ)  

називають секторіальними сферичними гармоніками. 
У разі осьової симетрії, коли конфігурація поля не залежить 

від азимуту ϕ (m = 0), вузлові лінії будуть паралельні екваторі-
альній площині, поділяючи сонячну поверхню на (l + 1) широтну 
зону з певним знаком (полярністю) магнітного поля. Тому функції 
нульового порядку Yl (θ,ϕ) = Pl 

0(cos θ) називають зональними 
сферичними гармоніками. 

Радіальний порядок функції Бесселя n характеризує глибинну 
структуру полів – він дає кількість вузлів вздовж радіуса, на яких 
змінюється знак магнітного поля. В осесиметричному випадку 
радіальні хвильові числа kln вибирають так, щоб на сонячній  
поверхні (r = R) функції Бесселя задовольняли умову 

 

Jl+1/2 (kln) = 0,                                         (9) 
 

тобто вони повинні бути розв'язками крайової задачі (r = R) на 
власні значення для функцій Бесселя. 

Отже, у разі осьової симетрії (m = 0) тороїдальну компоненту 
геліомагнітного поля можна описати виразом, який має вигляд  
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а полоїдальна компонента (тороїдальний векторний потенціал A) 
набуває вигляду 

1

0
( , )  (cos ),

l l

l l
l

r RA r A a Р
R r
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=

    θ = + θ    
     

                 (11) 

в якому аl = 0 в області r < R і Аl = 0 для r ≥. 
Аналогічно регулярне (великомасштабне) поле швидкості U, 

яке на відміну від магнітного поля в першому наближенні можна 
вважати незалежним від фази циклу, подають у вигляді суми  
аксіально-симетричного азимутального поля швидкостей, яке 
описує диференційне обертання (тороїдальна компонента UT),  
і меридіональної циркуляції (полоїдальна компонента UP): 

 

U = UT + UP,  UT = Uϕ i ϕ,  UP = Ur ir + Uθiθ                   (12) 
 

(Uϕ, Ur і Uθ – азимутальна, радіальна і широтна компоненти 
швидкості). 

 
 

1.6. Магнітографічні вимірювання  
         усереднених магнітних полів 

 
Розглянемо детальніше нетривіальне питання про зв'язок  

модельних представлень геліомагнітного поля з експерименталь-
ними визначеннями усереднених (згладжених) полів. Для отри-
мання більш точних спостережних кількісних визначень усеред-
нених полів необхідно здійснювати усереднення на великих ділян-
ках сонячної поверхні за тривалими часовими проміжками. 
Х. Йошимура [445] розробив методику визначення структури за-
гального (усередненого) поля Сонця на основі синоптичних карт 
магнітних полів, які були отримані під час спостережень на маг-
нітографові. Кожній вибраній точці на синоптичній карті відпо-
відало спостережне поле В(θ*, ϕ). Суть методики визначення по-
верхневих полоїдальної ВP(θ*) і тороїдальної ВT(θ*) компонент 
магнітного поля полягає в усередненні спостереженого поля 
В(θ*, ϕ) за довготою ϕ на заданій широті θ* за формулами:  
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(інтеграл потрібно брати за всіма довготами синоптичної карти). 
Після усереднення за багатьма обертами Сонця (крім одного оберту, 
Йошимура усереднював спостережені дані також за 14 і 27 обер-
тів, що відповідає проміжкам часу приблизно один і два роки) в 
структурі магнітних полів проявляються довготривалі закономір-
ності, характерні для сонячного циклу. Структура тороїдального 
поля, наприклад, стає подібною до діаграми "метеликів" сонячних 
плям. Максимальне значення тороїдальних полів становить при-
близно 7 Гс, а полоїдальних – 1,5 Гс. 

Після винаходу магнітографа було налагоджено вимірювання 
спостереженого фотосферного магнітного потоку через сонячну 
поверхню [16, 552, 553]. Використавши дані маунт-вілсонівського 
магнітографа, Р. Говард [171, 172] зробив детальні розрахунки 
сонячного магнітного потоку. Звичайна магнітограма вміщувала 
близько 11000 фрагментів магнітних зображень. Величину  
магнітного потоку через вибрану ділянку ds розраховували за  
формулою [172] 

 

F+,– =  B+,– ds,                                     (15) 
 

де B+,– – виміряне поздовжнє поле в певному фрагменті магнітного 
зображення, а знаки (+) і (–) означають напрямок вектора магнітного 
поля від чи до Сонця відповідно. Інтегрування зазвичай прово-
дили окремо в полярних θ* ≥ ±50° і приекваторіальній 
θ* ≤ ±50° широтних зонах, а також по всьому видимому диску. 
Сумарний магнітний потік у досліджуваних ділянках визначали 
виразом: F = F+ + F–. Типове значення повного потоку через 
видимий диск становило близько 5×1023 Мкс [171, 553], при 
цьому 95 % потоку було зосереджено в приекваторіальній зоні 
± 40°. Проте внесок плям виявився зовсім малим – усього  



31 

6 % (~3×1022 Мкс) від загального магнітного потоку. Тому основ-
ний внесок у фонове поле дають великомасштабні структури слаб-
кого полоїдального поля на середніх і низьких широтах. 

Особливий інтерес викликає вперше відзначене Сєверним 
[552, 553] явище розбалансу (асиметрії) магнітного потоку, яке 
полягає у переважанні однієї певної полярності (знака) поля в  
кожній півсфері або по всьому диску. Здавалося б, що при враху-
ванні знаків складових результуючий (сумарний алгебраїчний) маг-
нітний потік фотосфери F = F+

 – F– має дорівнювати нулеві. Проте 
виявилося, що це не так. На основі аналізу магнітних записів, 
проведених у полярних ділянках і по всьому диску в КрАО 
[385, 552, 553] і обсерваторії Маунт-Вілсон [16, 171, 172, 385, 
391, 432], було встановлено, що магнітний потік на обох полюсах 
чи на всій видимій поверхні змінює величину і знак упродовж 
року, від сезону до сезону, а також зазнає швидких, у межах доби, 
флуктуацій. Вражають випадки переваги одного знака полів вод-
ночас на обох полюсах [16, 385]. 

Крім того, можна визначити полярність, розміри і час існу-
вання великомасштабних структур фонового магнітного поля на 
основі синоптичних карт спостережень у лінії Hα [531]. Для цього 
П. Мак-Інтош використав властивість Hα-волокон і каналів волокон 
розміщуватися на лінії розділення полярностей поздовжнього маг-
нітного поля, яку вперше помітили Бебкоки [16]. 

Важливою характеристикою Сонця як зірки є його загальне 
магнітне поле (ЗМП). Вимірювання ЗМП було розпочате в 1968 р. 
у КрАО за ініціативою Сєверного [352, 553, 554], який розробив 
оригінальний метод спостереження магнітного поля Сонця з нульо-
вим просторовим розділенням. Для цього на щілину магнітографа 
спрямовували паралельний пучок сонячних променів, що дозво-
ляло отримати усереднене значення поля по всьому зображенню 
Сонця – так, нібито наше світило було віддаленою зіркою з не-
розділеною магнітною структурою. Основані на поздовжньому 
ефекті Зеємана магнітні вимірювання насправді фіксують алгеб-
раїчну суму компонент поля, паралельних променю зору, по 
всьому диску. Таким чином, фактично ЗМП характеризує магніт-
ний розбаланс видимої півсфери Сонця. 
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У роботах [498, 500] детально проаналізовано часовий ряд ви-
значень ЗМП за 1968–2000 рр. (понад 12 тис. вимірювань) і під-
ведено підсумки цих спостережень. За всіма вимірами впродовж 
33-х років виявлено слабкий ефект магнітного розбалансу – на 
Сонці в цей час переважало поле негативного знака (полярності) 
із середнім значенням B ≈ – 0,02 ± 0,01 Гс. Наразі слід зазначити, 
що Ю. Рівін і В. Обридко [546] на матеріалі спостережень за 
1970–1992 рр. установили північно–південну асиметрію модуля 
великомасштабного фотосферного магнітного поля в приеквато-
ріальній зоні. 

 
 

1.7. Рівняння електромагнетизму Максвелла 
 
Джеймс Максвелл у 1864 р. узагальнив і об'єднав усі відомі на 

той час знання про властивості електричного і магнітного полів у 
своїх знаменитих рівняннях електромагнетизму. Теорію електро-
магнетизму було викладено в 1873 р. у "Трактаті про електрику і 
магнетизм" [272]. Основний висновок Максвелла зводився до того, 
що змінювані електричні і магнітні поля взаємно породжують одне 
одного і утворюють єдине змінне електромагнітне поле – електро-
магнітну хвилю, яка поширюється зі швидкістю світла. Для вико-
нання закону збереження електричного заряду 
 

∂ρε/∂t + div j = 0                                    (16) 
 

в нестаціонарному випадку Максвелл додатково до густини елект-
ричного струму j ввів до розгляду вектор jзм = (1/4π) ∂ E/∂t, назвавши 
його струмом зміщення, і додав член (1/4π) ∂ E/∂t праворуч у рів-
няння закона Ампера rot B = (4π/c) j. У найпростішому нестаціонар-
ному випадкові, коли електромагнітне поле збуджується у ваку-
умі заданими зарядами і струмами, система рівнянь Максвелла у 
сучасній формі запису має такий вигляд: 
 

rot B = (4π/c) ⋅j + (1/с) ∂ E/∂t,                           (17) 
 

rot E = – (1/с) ∂ B/∂t,                                (18) 
 

div B = 0,                                       (19) 
 

div E = 4πρε,                                      (20) 
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де ρε – об'ємна густина електричного заряду. Введення додаткового 
члена (струму зміщення jзм) у рівняння (17) вирішує дві проблеми: 
вмикається прямий механізм перетворення змінного електричного 
поля в магнітне поле (магнітоелектрична індукція) та задоволь-
няється рівняння неперервності електричних зарядів (16) для не-
стаціонарних процесів. 

Зауважимо, що за усталеною в астрофізиці традицією тут і далі 
використовується абсолютна Гауссова система одиниць (СГС). 

Щоб задовольнити рівняння (19), яке засвідчує вихровий 
характер магнітного поля, індукцію B зручно подати у вигляді 
векторного потенціалу A:  
 

B =  rot A,                                         (21) 
 

оскільки в такому випадку div rot A≡ 0. 
У стаціонарному випадку рівняння (18) набуває вигляду 

 

rot E = 0,                                           (22) 
 

тому вектор E можна подати через градієнт скалярного електро-
статичного потенціалу φ просторового розподілення зарядів  
 

E = – grad φ.                                      (23) 
 

Оскільки rot grad ≡ Δ, то рівняння (20) можна звести до рівняння 
Пуассона для електростатичного потенціалу 
 

Δ φ = – 4πρε.                                      (24) 
 

У загальному нестаціонарному випадку при описі електромагніт-
ного поля в середовищі потрібно врахувати електричну поляриза-
цію і намагніченість речовини, які виникають під впливом відпо-
відно електричного і магнітного полів [472, 560]. Електричну  
поляризацію описують вектором поляризації P, що дорівнює 
середній густині електричного дипольного моменту, тоді як на-
магніченість – вектором намагніченості M, що дорівнює середній 
густині магнітного моменту молекулярних струмів. Через неод-
норідну електричну поляризацію в середовищі виникають додат-
ковий (до вільного заряду) зв'язаний заряд поляризації 
 

Р
ερ  = – div P                                        (25) 

 

і додатковий (до струму провідності) зв'язаний струм поляризації 
 

jP = ∂ P/∂t,                                          (26) 
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тоді як зовнішнє магнітне поле зумовлює додатковий зв'язаний 
струм намагніченості 
 

jM = с rot M.                                      (27) 
 

У такому разі для поляризованого середовища рівняння (20) можна 
переписати таким чином: 
 

div E = 4π(ρε + ρεP),   div (E + 4πP) = 4πρε,   div D = 4πρ,     (28) 
 

де позначено P = κE, D = E + 4πP = (1 + 4πκ) E = ∋E – електрична 
індукція (вектор електричного зміщення), ∋ = (1 + 4πκ) – діелектри-
чна проникність, κ – діелектрична сприйнятливість (коефіцієнт 
поляризації речовини). 

Крім того, в рівнянні (17), яке містить густину провідності 
струму j, у разі поляризованого і намагніченого середовища необ-
хідно враховувати струми поляризації jP і намагніченості jM: 

 

rot B = (4π/c) ⋅(j + jP + jM) + (1/с) ∂ E/∂t.                  (29) 
 

Урахувавши вирази (26) і (27), після простих математичних пере-
творень рівняння (29) можна звести до такого вигляду: 
 

rot (B – 4πM) = (4π/c) ⋅j + (1/с) ∂ (E+ 4πP)/∂t.             (30) 
 

Беручи до уваги, що E + 4πP = D, і ввівши позначення H ≡ B – 4πM, 
остаточно можна записати  
 

rot H = (4π/c) ⋅j + (1/с) ∂ D/∂t,                         (31) 
 

де H – вектор напруженості магнітного поля. Зазвичай залежність 
намагніченості від магнітного поля записують у вигляді M = χH, 
тому B = H + 4πM = (1 + 4πχ)H = μ H, де позначено χ – магнітна 
сприйнятливість, μ = 1 + 4πχ – магнітна проникність. 

У результаті рівняння Максвелла для електромагнітного поля 
в середовищі у нестаціонарному випадку набувають такого вигляду: 
 

rot H = (4π/c) ⋅j + (1/с) ∂ D/∂t,                         (32) 
 

rot E = – (1/с) ∂ B/∂t,                             (33) 
 

div B = 0,                                          (34) 
 

div D = 4πρε,                                        (35) 
 

B = H + 4πM = (1+4πχ) H = μH,                      (36) 
 

D = E + 4πP = (1 + 4πκ) E = ∋E.                        (37) 
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Сучасна форма запису рівнянь Максвелла була запропонована 
Г. Герцом у 1900 р. 
Історична примітка. Кожне з рівнянь (32) – (35) має назву, що 

історично за ним закріпилася. 
Перше рівняння (32) – закон Ампера, доповнений струмом 

зміщення, введеним Максвеллом. Перший член у частині рів-
няння праворуч засвідчує збудження магнітного поля електрич-
ним струмом, тоді як другий описує магнітоелектричну індук-
цію: прямий механізм перетворення змінного електричного 
поля в магнітне поле. 

Друге рівняння (33) – закон електромагнітної індукції  
Фарадея, за яким існування змінного в часі магнітного поля в деякій 
точці простору викликає в цій точці та в її околі вихрове електричне 
поле (він вказує на існування прямого механізму перетворення 
змінного магнітного поля в електричне). Явище індукції електрич-
ного поля в магнітному відкрили в 1830–1834 рр. незалежно один 
від одного М. Фарадей у Королівському інституті у Великій Бри-
танії і Дж. Генрі в Академії м. Олбані, штат Нью-Йорк. Однак  
Фарадей першим опублікував результати. Тому закон (22) був назва-
ний законом електромагнітної індукції Фарадея. Відзначено і заслуги 
Генрі – його ім'я присвоєне одиниці вимірювання індуктивності. 

Третє рівняння (34) – закон Гаусса для магнітної індукції, що 
описує вихровий характер магнітного поля, засвідчуючи відсут-
ність магнітних зарядів. 

Четверте рівняння (35) – узагальнений закон Кулона збереження 
кількості електрики, справедливий як для нерухомих, так і рухо-
мих зарядів. Він засвідчує, що джерелом електричного поля є еле-
ктричні заряди. 

Рівняння неперервності електричних зарядів (16) входить у си-
стему рівнянь Максвелла неявно. 

Зауважимо, що за відсутності струмів провідності рівняння 
(32) набуває вигляду  

 

rot (B/μ) = (1/с) ∂ (∋E)/∂t.                              (38) 
 

Систему рівнянь Максвелла (32) – (35) необхідно доповнити 
законом Ома для рухомої плазми. На плазму, що рухається зі швид-
кістю u в магнітному полі B, діє додаткове електричне поле 
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(u×B)/c. Тому густина електричного струму, що входить у рів-
няння Максвелла, в рухомій плазмі описується законом Ома 

 

j = σ [E+ (u×B)/c] + ρε u,                           (39) 
 

де σ – питома електропровідність середовища, E – електричне 
поле в нерухомому середовищі. Перший член у частині праворуч 
рівняння (39) зумовлений перенесенням зарядів електричним 
полем; другий – силою Лоренца, яка діє на заряди рухомого се-
редовища; третій відповідає перенесенню електричних зарядів 
при макроскопічних рухах середовища. Його можна назвати 
струмом конвекції.  

Не всі члени в рівняннях (32) і (39) мають однакове значення 
в задачах магнітної гідродинаміки. У нерелятивістському випадку 
щодо повільних рухів (u << c) струм електричного зміщення 
jзм = (1/с) ∂ D/∂t і струм конвекції jк = ρε u суттєво менші за інші 
складові цих рівнянь (див., напр., [453]), тому в рівняннях ними 
можна знехтувати. Зважаючи на це, закон Ампера і закон Ома за 
умови u << c зазвичай записують у вигляді 

 

rot H = (4π/c) ⋅j,                                    (40) 
 

j = σ [E + (u×B)/c] (або E = – (u×B)/c + j/σ).               (41) 
 
 
1.8. Магнетизм у космосі 

 
Зазначмо, що електричні і магнітні поля відіграють у Всесвіті 

не однакову роль. Наочно рівняння (32) і (33) симетричні щодо  
B і E. Водночас відомо, що у Всесвіті така симетрія не виявля-
ється. Чому ж? Відповідь пов'язана з мікроскопічними особливо-
стями структури матерії [303]. Речовина складається з електрично 
заряджених частинок. Електричний заряд майже всіх відомих 
частинок кратний заряду електрона. Навіть більше, кількість 
позитивно і негативно заряджених частинок, мабуть, в точності 
однакова, тому в цілому Всесвіт електрично нейтральний. Однак 
магнітно заряджені частинки – магнітні монополі – виявити не 
вдається, хоча на пошуки покладено чимало зусиль дослідників. 
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Така асиметричність магнітних і електричних полів у системі від-
ліку, пов'язаній з рухом газоподібного середовища у Всесвіті,  
пояснюється значною розповсюдженістю великомасштабних маг-
нітних полів і тотальною відсутністю великомасштабних електрич-
них полів – наслідок фундаментальної електричної природи ма-
терії. Якщо йдеться про зв'язок великомасштабних полів з дис-
кретною структурою речовини, варто зазначити, що безперечна 
великомасштабна електронейтральність Всесвіту свідчить про те, 
що існування електростатичних полів у космологічних масшта-
бах неможливе. Існують лише локальні електричні поля, утворені 
розділенням рівних за величиною і протилежних за знаком заря-
дів. За винятком центральних частин деяких холодних і дуже 
щільних хмар міжзоряного газу, а також нечисленних, але добре 
відомих дослідникам ділянок, що зайняті холодними атмосфе-
рами планет. Тут поширені такі явища, як атмосферні електро-
статичні поля та атмосферні грози. Але всюди, крім цих "глухих 
закутків" Всесвіту, простір заселений вільними електронами, які 
швидко нейтралізують будь-яке розділення електричних зарядів. 
Чисельно характерний час нейтралізації tн залежить від концент-
рації електронів Ne.: tн ≈ 10–4/Ne

1/2с [303]. Навіть у міжгалактич-
ному просторі, де Ne ≈ 10–10–10–8

 см–3, час нейтралізації становить 
всього tн ≈ 1–10 с. В інших ділянках Всесвіту ця величина наба-
гато менша. Тому будь-яке великомасштабне електростатичне 
поле швидко та ефективно нейтралізується повсюдно присутніми 
вільними електронами. Область існування електростатичних по-
лів обмежена мікроскопічними масштабами – розмірами атомів і 
дебаєвськими радіусами іонів. Великомасштабне електричне 
поле в системі відліку, яка пов'язана з газом і містить теплові елект-
рони, обов'язково дорівнює нулеві. Тільки при переміщенні від-
носно іонізованого газу з магнітним полем можна виявити інду-
коване електричне поле. 

Водночас повсюдна поширеність великомасштабних магнітних 
полів у Всесвіті свідчить про відсутність (або майже відсутність) 
магнітнозаряджених частинок у природі в достатній кількості. 
Адже якби магнітні монополі існували, то магнітні поля завдяки 
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вільним електронам були б так само нейтралізовані, як нейтралі-
зуються великомасштабні електричні поля в космосі. Разом із тим 
зауважимо, що встановлена експериментально на сьогодні верхня 
межа концентрації монополів – менш як один монополь на 
3×1027 нуклонів – вважається сумісною з фактом існування велико-
масштабних магнітних полів [303]. Таким чином, електричні  
і магнітні поля відіграють у Всесвіті не однакову роль. 
 
 
1.9. Пошук механізмів збудження космічного 
         і сонячного магнетизму 

 
Після відкриття магнітних полів на Сонці згодом було виявлено 

наявність магнетизму в зорях, міжзоряному середовищі, в галак-
тиках і міжгалактичному просторі. Горес Бебкок, досліджуючи за 
спектрами аномалії хімічного складу зірок, уперше зафіксував зо-
ряний магнетизм. У 1947 р. він виміряв магнітне поле у зірки 
78 Діви [13], а потім виявив сильні магнітні поля (до 30 тис. Гс) у 
пекулярних А-зірок та ін. У 1958 р. Горес Бебкок опублікував ка-
талог магнітних зірок [15], ввівши цей термін для зірок, величини 
індукції яких не менші як 1000 Гс. Магнітні поля спричиняють 
низку активних нестаціонарних процесів, починаючи від квазарів 
і пульсарів й закінчуючи магнітосферами планет і Землі. 22-річний 
магнітний цикл Сонця – яскравий взірець швидкої змінності магніт-
ного поля в астрофізичних умовах. Його вивчення і пояснення 
дає ключ до розуміння природи космічного магнетизму. У зв'язку 
із цим виникла проблема походження і генерації магнітних полів 
небесних тіл: звідки ж беруться магнітні поля в космосі? 

Швидку змінність космічних магнітних полів у спостереже-
них динамічних процесах не можливо пояснити лише омічною 
(джоулевою) дисипацією, характерний час якої пропорційний до-
бутку величини електропровідності космічної плазми на квадрат 
масштабу поля. І тому давно відомо, що час омічної дисипації ко-
смічних магнітних полів надзвичайно великий навіть за астроно-
мічними мірками. В астрофізиці такі магнітні поля отримали назву 
вморожених у плазму. Магнетизм в астрофізичних умовах не 
може виникати і під впливом факторів, характерних для земних 
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магнітів. На Землі найсильніші прояви магнетизму зазвичай ви-
значаються орієнтацією магнітних моментів атомів та елементар-
них частинок (електронів, протонів і нейтронів), які входять до 
складу сильномагнітних (магнітоупорядкованих) речовин (на-
самперед, феромагнітних матеріалів). На Сонці і в космосі не  
зустрічається будь-якої помітної магнітної впорядкованості, оскільки 
плазма не належить до сильномагнітних речовин. В астрофізич-
них умовах магнітні поля можуть породжуватися тільки рухом 
електричних зарядів (електричними струмами, які пов'язані  
з гідродинамічними рухами) або ж змінами в часі електричних 
полів у космічній плазмі. Швидкі зміни космічних магнітних  
полів можна пояснити тільки гідродинамічними рухами плазми. 
Хоча при цьому не можна залишати поза увагою омічну дифузію, 
яка виявляється в полі зору щоразу, коли рухи плазми надзви-
чайно зменшують масштаби магнітних полів. 

Суттєва змінність сонячного магнетизму в часі і просторі зму-
шує дослідників припустити наявність певного постійно діючого 
механізму генерації поля. Першовідкривач 11-річних циклів со-
нячних плям Р. Вольф вважав [437, 439], що причина циклічності 
полягає у гравітаційній (припливній) дії планет на Сонце. Однак 
всі пошуки у цьому напрямі дали значно більше для розвитку мате-
матики, ніж для встановлення конкретних механізмів СА. Із часом 
зростала впевненість, що механізм сонячного циклу діє на са-
мому Сонці. Нарешті, в середині ХХ ст. спадкоємець Р. Вольфа 
по Цюріху М. Вальдмаєр [419], засумнівавшись у правильності 
суджень свого наукового прадіда Вольфа, вирішив шукати при-
чину 11-річної циклічності всередині Сонця. Після того, як дослід-
ники дійшли висновку, що прояви сонячної циклічності все  
більше вказують на зв'язок із магнітними полями, розпочалося 
дослідження внутрішніх властивостей геліомагнітної циклічності 
(хоча не виключено, що деяке інформаційне значення має і сукупна 
дія всіх планет Сонячної системи). Спостережені закономірності 
магнітної активності Сонця підтверджують, що фізичну основу  
сонячної активності становить 22-річний магнітний цикл. Це наво-
дить на думку, що полоїдальна і тороїдальна компоненти поля ге-
неруються одним і тим самим фізичним процесом. Виникає пи-
тання про механізми збудження глобального геліомагнетизму. 
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Особливої актуальності набула теорія сонячного динамо, істо-
рія якої розпочалася у 1919 р. зі знаменитої доповіді Дж. Лармора 
в Королівському астрономічному товаристві Великої Британії 
[249]. Збудження магнітного поля сонячних плям, згідно із запро-
понованою концепцією, відбувається завдяки електромагнітній 
індукції в рухомому електропровідному середовищі. На той час 
автомобільний двигун був останнім вражаючим досягненням 
людства, тому саме ця концепція стала відома як теорія динамо 
(за назвою частини двигуна). Основи теорії були закладені в се-
редині 20-го століття видатними дослідниками космічного маг-
нетизму (Т. Каулінг, В. Ельзассер, Ю.-Н. Паркер, Горес Бебкок, 
Р. Лейтон, Е. Буллард, Х. Геллман, А. Гейзенберг, Я. Зельдович, 
С. Брагінський та ін.). 

Важливого прогресу у розвитку теорії динамо було досягнуто 
після врахування флуктуаційних (турбулентних) рухів середовища. 
Астрофізичні магнітні поля зазвичай еволюціонують у турбулент-
ному середовищі за законами класичної МГД. Разом із тим, космічна 
турбулентність має дві особливості, які не характерні для лабора-
торної турбулентності. По-перше, внаслідок впливу гравітацій-
них полів космічна турбулізована плазма зазвичай стратифіко-
вана, тобто для неї притаманний градієнт густини речовини.  
По-друге, вона зосереджена в небесних тілах, які обертаються 
(планети, зірки, галактики). Це призводить до порушення дзеркаль-
ної симетрії середньостатистичних параметрів турбулентності – 
поле швидкостей набуває спірального характеру. Спіральні рухи в 
електропровідному замагніченому середовищі збуджують елект-
ричне поле, з яким пов'язане нове магнітне поле. Тому теорія 
астрофізичного динамо була вдосконалена із врахуванням спіраль-
ності турбулентних рухів на основі концепції макроскопічної 
МГД, математичний апарат якої у 60-ті роки минулого століття 
розробили М. Штеєнбек, Ф. Краузе і К.-Х. Редлер [379, 380].  
Після цього стало зрозуміло, що збудження магнетизму в косміч-
них умовах спричиняється спіральними турбулізованими рухами 
електропровідної речовини. 

Оскільки гідродинамічні рухи плазми в СКЗ сильно турбулізовані, 
то найбільшого застосування при поясненні сонячного магніт-
ного циклу набула теорія турбулентного динамо [54, 72, 77–78, 
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86, 299, 326, 446, 460]. Кінетичної енергії конвективних рухів 
на Сонці зазвичай досить для підсилення поля. Задача на  
сьогодні полягає в пошуку найбільш імовірних механізмів збу-
дження магнетизму, хоча тривалий час ведуться дослідження  
в інших напрямах. 

Серед альтернативних можливостей слід виділити пере-
довсім гіпотезу осцилюючого первісного (реліктового) магніт-
ного поля Сонця австралійського астрофізика Дж. Піддінгтона 
[308, 309] (активного критика теорії турбулентного динамо).  
У моделі Піддінгтона обернення знака тороїдального поля при 
переході від одного 11-річного циклу до іншого відбувається 
завдяки меридіональним коливанням первісного квазідиполь-
ного магнітного поля постійного знака. Однак залишається без 
пояснення механізм цих коливань. 

Загалом для зірок може бути використана гіпотеза реліктового 
магнітного поля, згідно з якою спостережене магнітне поле є 
скам'янілим залишком міжзоряного поля, що дісталося зірці при 
її народженні в результаті конденсації газової хмари [108]. Якщо 
в процесі стискування магнітний потік був вморожений у хмару, 
то величина поля за оцінками здатна збільшитися від 10–6 Гс до 
108 Гс. Це може скласти чималий запас магнітної індукції на ди-
сипацію протягом життя зірки. Однак не зрозуміло, чи придатна 
ця гіпотеза для зірок з масою не більшою за сонячну. В процесі 
еволюції зірок (перед їхнім виходом на головну еволюційну послі-
довність діаграми Герцшпрунга–Рессела) вони проходять через 
так звану стадію Хаяші [161, 162] повного конвективного пере-
мішування речовини тривалістю близько 106 років. За цей час 
конвекція може вимести магнітне поле із зірки. (Хоча Сонце, 
можливо, і не проходило еволюційну стадію Хаяші.) Крім того, 
припущення про реліктове поле не може лежати в основі пояс-
нення магнітного поля Сонця ще й тому, що останнє періодично 
змінюється в часі. 

Д. Лейзер, Р. Рознер і Х.-Т. Дойл [250] критикують нереальні, 
на їхній погляд, фізичні припущення теорії турбулентного динамо. 
Натомість вони пропонують гіпотезу, згідно з якою нерегулярне 
магнітне поле значною мірою задається конвективним ядром під 
час фази Хаяші при еволюції Сонця до головної послідовності. 
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Але і щодо цієї гіпотези залишаються згадані застереження,  
пов'язані з тим, що Сонце під час еволюції, очевидно, не прохо-
дило стадію Хаяші. 

Підсумовуючи огляд альтернативних механізмів збудження 
сонячного магнетизму, потрібно зауважити, що вони здебільшого 
спираються на припущення про віддалене минуле Всесвіту або 
неспостережувані області космосу [51], у той час як теорія ди-
намо робить небагато припущень. Натомість теорію динамо 
обтяжує більш серйозний математичний апарат. Тож дослідники 
докладають зусиль для вдосконалених концепцій динамо. 

Зокрема Е. Дробишевський запропонував оригінальну ідею 
збудження глобального магнетизму завдяки напівдинамо-
процесам [105]. Суть нового підходу полягає у вивченні неперерв-
ної генерації первісного магнітного поля якимось допоміжним 
процесом (наприклад, батарейним ефектом) з наступним підси-
ленням цього поля МГД-процесами без позитивного зворотного 
зв'язку. Перспективність процесів напівдинамо стала очевидною 
після залучення до розгляду механізмів перенесення магнітного 
поля, згенерованого сторонніми е. р. с. Для цього було розроблено 
механізм топологічного накачування поля тривимірною комірко-
вою конвекцією бенарівського типу, який забезпечує перене-
сення магнітного потоку до нижньої основи СКЗ [104]. 

Заслуговує уваги також дифузна теорія сонячного магнітного 
циклу (без залучення α-ефекту), яку останніми роками розвиває 
О. Соловйов [556]. Згідно з дифузно-релаксаційною моделлю 
кожний цикл породжується порцією магнітного потоку, який 
надходить у СКЗ знизу із променистої зони і переробляється тут 
турбулентними конвективними пульсаціями плазми у велико-
масштабну дисипативну структуру. Дифузія останньої до поверхні 
Сонця забезпечує спостережувану картину циклу. Через 22 роки 
на зміну розсіяному на сонячній поверхні магнітному потоку при-
ходить нова дисипативна магнітна структура. Неперервне піджив-
лення дифузійного процесу відбувається завдяки Ω-ефекту в СКЗ. 

Також слід нагадати ідею П. Романчука про наявність у Сонця 
постійної складової загального магнітного поля величиною 
≈ 2 Гс [549] і механізм утворення магнітного поля сонячної 
плями внаслідок підсилення цього слабкого загального поля при 
підйомі конвективного елемента [547]. 
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Завважимо також гіпотезу А. Долгинова [474], який показав, 
що просторова неоднорідність хімічного складу речовини магніт-
них пекулярних зірок (внаслідок "батарейного" ефекту) спричи-
няє збудження на їхній поверхні магнітних плям із величиною 
поля близько 2000 Гс. Зважаючи на виявлення деяких подібних 
особливостей сонячних і зоряних магнітних полів, С. Гопасюк і 
А. Сєверний [469] запропонували пояснення магнітних полів соняч-
них плям можливою відмінністю хімічного складу речовини  
активних і спокійних ділянок Сонця.  

Однак найчастіше для пояснення сонячного магнетизму залу-
чаються механізми на основі динамо-процесу, принцип якого в 
лабораторних умовах був розроблений німецьким винахідником 
В. фон Сіменсом у 1866 р. Зазначимо, що за допомогою динамо-
механізмів не можливо пояснити, як виникли магнітні поля небес-
них тіл на самому початку. Гідромагнітне рівняння (див. рівняння 
(44)) лінійне і однорідне по B. Воно не має джерел. Іншими сло-
вами, в рамках гідродинамічного опису магнітні поля неможливо 
створити на порожньому місці [146]. Існуючі зараз магнітні поля 
можуть протистояти омічній дисипації і турбулентній дифузії 
тільки завдяки підсиленню вже існуючого магнітного потоку,  
а не появі нових полів. Тобто, якщо колись у Всесвіті не було 
магнітних полів, то їх не буде і у всі наступні епохи (якщо брати 
до уваги лише гідромагнітні ефекти). 

Оскільки сьогодні магнітні поля трапляються повсюдно, то у 
ранньому Всесвіті мали існувати якісь первісні магнітні поля, до 
прикладу, завдяки плазмовому механізму Е. Гаріссона. Вихрові 
рухи заряджених частинок, що постійно випромінюють, внаслідок 
тертя в плазмі раннього Всесвіту створювали електричні струми, 
які породжували магнітне поле. Інформацію про первісні магнітні 
поля Всесвіту можна отримати на основі спостереження явища 
фарадеївського обертання площини поляризації випромінювання 
позагалактичних радіоджерел, яке виникає під впливом велико-
масштабного магнітного поля. Кут повороту площини лінійної 
поляризації радіовипромінювання пропорційний проекції напру-
женості магнітного поля на промінь зору, густині теплових елек-
тронів середовища, довжині шляху променів та квадрату дов-
жини хвилі випромінювання. За розрахунками різних авторів, 
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оцінки міжгалактичного магнітного поля перебувають у діапа-
зоні величин 2×10–6–10–11 Гс (опис механізму Гаріссона, ефекту 
фарадеївського обертання і розрахунків величини магнітного 
поля див. у роботі [446]). 

Отже, для здійснення динамо-процесу необхідна наявність 
хоча б невеликого магнітного поля або слабкого початкового 
електричного струму. Початкові струми можуть бути пов'язані зі 
згадуваним вище реліктовим магнітним полем, а одну із можли-
востей зародження "затравних" магнітних полів дають батарейні 
ефекти, на які вперше звернули увагу А. Шлютер і Л. Бірманн 
[343]. Фізична суть явища полягає у виникненні вихрової е. р. с. 
та пов'язаного з нею електричного струму, коли, наприклад, не 
збігаються поверхні постійних електронного тиску та електрон-
ної концентрації. Завдання динамо-теорії – пояснити, як первісні 
космічні магнітні поля зберігаються або підсилюються впродовж 
тривалого часу, незважаючи на постійне їхнє послаблення (вна-
слідок омічного виснаження електрострумів); і як магнітні поля 
можуть зазнавати радикальних змін за короткі проміжки часу. 
 
 
1.10. Вмороженість магнітних полів  
           у космічну плазму 

 
Велике значення для розвитку теорії динамо мала концеп-

ція про вмороженість магнітних силових ліній поля в рухоме 
ідеально електропровідне середовище. Зв'язок механічних сил 
з електричними і магнітними полями в електропровідному се-
редовищі вперше завважив фізик-теоретик Я. Френкель у 
1945 р. [564]. Однак термін магнітогідродинаміка і рівняння 
МГД вперше запровадив Г. Альфвен у 1942 р. [4, 5]. Для опису 
космічної плазми він запропонував розглядати її як електропро-
відну рідину або газ і об'єднав рівняння гідродинаміки з рів-
няннями Максвелла. За розвиток МГД теорії Альфвен у 1970 р. 
отримав Нобелівську премію з фізики. 

Розглянемо детальніше умови виникнення вмороженості поля 
у високопровідне середовище. Із рівнянь Максвелла (32), (33)  
і закону Ома (41) зручно виключити E і j, що дає 
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∂ B/∂t = – c⋅rot [– (u×B)/c + j/σ] = rot (u×B) – rot (νmrot B/μ),    (42) 
 

де νm = c2/4πσ – коефіцієнт магнітної в'язкості. Використавши  
рівняння (34) і векторну тотожність 
 

rot rot B ≡ grad div B – Δ B,                              (43) 
 

отримуємо (при сталому коефіцієнті νm) співвідношення  
 

∂ B/∂t = rot (u×B) + νm Δ (B/μ),                           (44) 
 

яке називають рівнянням індукції магнітного поля. У випадку, 
коли νm залежить від координат, рівняння індукції набуває вигляду  

 

∂ B/∂t = rot (u×B) + νm Δ (B/μ) – ∇νm × rot (B/μ).         (45) 
 

Зауважимо, що в більшості прикладних задач коефіцієнти діе-
лектричної ∋ і магнітної μ проникностей дуже мало відрізняються 
від одиниці, тому в магнітній гідродинаміці зазвичай приймають 
∋ = μ = 1. Рівняння (44) ще називають основним рівнянням динамо. 
Коли задане поле швидкостей u, його можна використати для ви-
значення індукції магнітного поля B за умови (34). Відповідні 
густина струму j та електричне поле E випливають із закону Ам-
пера (32) і закону Ома (41), а густину заряду ρε, якщо потрібно, 
можна знайти із рівняння (35). 

Для прояснення фізичного сенсу рівняння (44) проведемо по-
рівняння порядків величин членів його частини праворуч. Вво-
дячи характерні значення магнітної індукції Bо, макроскопічної 
швидкості руху uo і лінійного характерного розміру системи L 
(найменший із масштабів, які характеризують u і B), отримаємо 

 

rot [(u×B)≈ uoBо/L, νm∇2B≈ νm Bо/L2.                  (46) 
 

Тому відношення величини першого члена рівняння (44) до вели-
чини другого члена визначається безрозмірною величиною 
 

Rm = (uoBо/L) : (νmBо/L2) = uoL/νm = 4πσuoL/c2,             (47) 
 

яку називають магнітним числом Рейнольдса. 
Розглянемо, які наслідки спричиняє висока електропровідність 

плазми (в першому наближенні її можна вважати нескінченною, 
σ → ∞), що приводить до умови Rm >> 1. За такої умови магнітною 
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в'язкістю в рівнянні (44) можна знехтувати і зв'язок між магніт-
ним полем і швидкістю визначатиметься рівнянням 

 

∂ B/∂t = rot (u× B),                                  (48) 
 

тоді як закон Ома зводиться до вигляду 
 

j/σ = [E + (u× B)/c] = 0.                             (49) 
 

Відповідно до введеної Альфвеном [4, 5, 451] термінології 
збереження з часом магнітних силових ліній (МСЛ) та інтенсив-
ності потоку магнітних силових трубок (МСТ) при рухах плазми 
прийнято називати вмороженістю магнітного поля в середо-
вище, а рівняння (48) – умовою вмороженості [453, 493]. 

У багатьох прикладних задачах зручно користуватися дещо  
іншою умовою вмороженості, як (48). Розкривши ротор вектор-
ного добутку в частині рівняння праворуч (48) і врахувавши, що 
div B = 0, отримаємо 

 

∂ B/∂t = (B∇) u – (u∇) B – B div u.                     (50) 
 

Для подальшого аналізу введемо субстанційну (лагранжеву) 
похідну, яка виражає зміну розглядуваної величини для вибра-
ного елемента речовини, що рухається  

 

d /dt = ∂ /∂t + (u∇).                                    (51) 
 

Тоді рівняння (50) можна переписати як  
 

dB/dt = (B∇) u – B div u.                                (52) 
 

Використавши рівняння неперервності у формі  
 

dρ/dt = – ρ div u,                                        (53) 
 

отримуємо 
 

dB/dt – (B/ρ) dρ/dt = (B∇) u.                            (54) 
 

Для подальшого перетворення рівняння (54) складемо похідну за 
часом від вектора (B/ρ):  
 

(d /dt)(B/ρ) = (1/ρ) dB/dt – (B/ρ2) dρ/dt.                  (55) 
 

Перепишемо отриманий вираз таким чином: 
 

dB/dt – (B/ρ) dρ/dt = ρ (d/dt)(B/ρ).                       (56) 
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Після врахування (56) рівняння (54) набуває вигляду 
 

(d/dt)(B/ρ) = (B/ρ ⋅∇) u.                               (57) 
 

Це ще одна форма умови вмороженості магнітного поля, що міс-
тить характеристику середовища – його густину. 

У гідродинаміці подібне за виглядом рівняння (див., напр., 
[453, 563]) описує зміну з часом векторного елемента довжини 
матеріальної лінії δl: 

 

dδl/dt = (dδl⋅∇) u.                                   (58) 
 

Цей вираз відрізняється від умови вмороженості (57) тільки замі-
ною (B/ρ) на δl. Звідси випливає, що за довільних рухів плазми 
вектор (B/ρ) повинен змінюватися пропорційно векторному еле-
менту довжини матеріальної лінії δl. Зокрема, якщо δl вибрано на 
початку в напрямку вектора B, то їхні напрямки співпадатимуть і 
надалі. Таким чином, отримуємо загальне кількісне формулю-
вання концепції вмороженості магнітного поля в плазму [563] 
 

(B/ρ) ~ δl,                                          (59) 
 

де δl – довжина елемента матеріальної лінії, що спрямована 
вздовж силової лінії магнітного поля. Користуючись тим, що си-
лові лінії вморожені в речовину, l можна назвати довжиною маг-
нітної силової лінії. Тому кількісно умову (59) можна розуміти 
так: якщо магнітні силові лінії розтягуються, то величина (B/ρ) 
зростає, а якщо скорочуються, величина (B/ρ) зменшується. 

Розглянемо найпростіші результати, що випливають з умови 
вмороженості (59). 

1. Плоске стискування поперек поля – швидкість змінюється 
тільки в напрямку, перпендикулярному до магнітного поля. При 
цьому довжина силових ліній не змінюється (для того, щоб довжина 
відрізка лінії змінювалася, його кінці мають рухатися з різними 
швидкостями), внаслідок чого (B/ρ) = const. Тобто B змінюється 
пропорційно густині ρ, а магнітний тиск B2/8π – пропорційно квад-
рату густини. Іншими словами, за умови плоского стискування по-
перек поля зростає густота магнітних силових ліній, тобто  
магнітна індукція змінюється пропорційно густині речовини. 

2. Плоске стискування вздовж магнітного поля. Довжина  
силових ліній змінюється обернено пропорційно до густини 
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(δl ~ 1/ρ), звідки (B/ρ) також змінюється пропорційно 1/ρ, а маг-
нітна індукція залишається сталою: B = const. Таким чином,  
за умови плоского стискування вздовж поля магнітна індукція  
і магнітний тиск залишаються постійними. Так і має бути  
згідно з уявленням про вмороженість: за умови плоского стис-
кування вздовж поля силові лінії тільки скорочуються в дов-
жину, але не згущуються. 

3. Умова вмороженості (B/ρ) ~ δl дозволяє розглянути і більш 
складний випадок ізотропного (подібного або сферичного) стис-
кування. У цьому випадку значення довжини є корінь кубічний із 
об'єму: δl = V 1/3, звідки δl ~ ρ–1/3. Підстановка в формулу (59) дає 
B ~ ρ2/3, а магнітний тиск при цьому становить B2/8π ~ ρ4/3.  

Розглянемо ще одну важливу особливість вмороженого магніт-
ного поля. Навіть якщо відомо, що магнітне число Рейнольдса 
велике (Rm >>1), можна не знати, що саме визначає динаміку і 
структуру системи – газ (плазма) чи магнітне поле. Завдяки ру-
хові газу виникає сила динамічного тиску Pd ≈ (1/2) ρu2. Аналогічно 
виникає магнітний тиск Pm

 = B2/8π, спрямований у протилежний 
бік. Магнітний тиск можна також вважати густиною енергії маг-
нітного поля, а динамічний тиск приблизно дорівнює густині  
кінетичної енергії макроскопічного руху газу. 
Коли Pd >>Pm, то динаміка речовини визначає структуру маг-

нітного поля. 
Якщо ж Pd << Pm, то магнітні силові лінії спрямовують рух 

речовини – вона може рухатися вздовж магнітних силових ліній 
і не зміщувати їх. 

У атмосфері Сонця можливі обидва ці випадки. Порівнюючи 
динамічний і магнітний тиск (1/2) ρu2 = B2/8π, отримуємо 
u = B/(4πρ)1/2 = ua. Таким чином, динамічний і магнітний тиск рівні 
між собою тоді, коли швидкість руху газу дорівнює альфвенівсь-
кій швидкості ua. Динамічний тиск, що відповідає швидкості 
0,4 км/с (наближене значення горизонтальної швидкості в комірці 
супергрануляції), дорівнює магнітному тиску, який відповідає  
магнітній індукції 20 Гс (наближене значення магнітної індукції 
полів, що спостерігаються в хромосферній сітці) на висоті 
600 км. Оскільки Pd ~ ρ, а густина швидко спадає з висотою, то на 
певній відстані від поверхні Сонця має бути різкий перехід від 
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контролюючої ролі руху речовини до контролюючої ролі магніт-
ного поля. У фотосфері та нижній хромосфері динаміка газу ви-
значає конфігурацію магнітних полів, тоді як у більш високих 
шарах атмосфери аж до зовнішньої корони, конфігурація поля 
визначає напрямок руху газу. 
 
 
1.11. Джоулева дисипація магнітних полів 

 
Розглянемо детальніше протилежний умороженості випадок, 

коли магнітне число Рейнольдса Rm << 1 (плазма характеризується 
скінченною провідністю, а швидкість рухів плазми дуже мала або 
вони відсутні). Тепер рівняння індукції магнітного поля (44) пе-
реходить у рівняння 

 

∂ B/∂t = νm Δ (B/μ).                                   (60) 
 

У математичній фізиці рівняння такого типу називається рівнян-
ням теплопровідності. У цьому випадку воно показує, що в про-
відному середовищі має місце поступове загасання магнітного 
поля і проникнення його в плазму. Причиною загасання є елект-
ромагнітне випромінювання і робота струмів провідності, у про-
цесі якої енергія магнітного поля перетворюється в джоулеве  
тепло. Швидкість загасання залежить від електропровідності  
середовища, розмірів і будови системи. Варіації магнітного поля 
з характерним масштабом L загасають за характерний час дифузії 

 

τ ≈ L2/νm= 4πσL2 /c2                                 (61) 
 

(тут враховано, що μ = 1). Із виразу (61) видно, що за відсутності 
макроскопічних рухів час загасання магнітного поля визнача-
ється добутком електропровідності середовища на квадрат лі-
нійного розміру системи. Із збільшенням лінійних розмірів сис-
теми швидкість загасання поля швидко падає, а час загасання 
зростає. Унаслідок скінченної провідності плазми магнітне поле 
ніби просочується через плазму згідно з дифузійним законом із 
коефіцієнтом магнітної дифузії νm. Глибину просочування в се-
редовище за час t можна оцінити як Lд

 ≈ c (t/4πσ)1/2, тоді як вели-
чина τд ≈ 4πσLд

2 /c2 є характерним часом проникнення поля  
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в плазму на глибину Lд. Величину Lд називають товщиною скін-
шару, а τд – скін-часом. Таким чином, другий член у частині  
рівняння праворуч (44) описує дифузію (джоулеве загасання) 
магнітного поля. 

Космічним об'єктам притаманні гігантські розміри і висока 
електропровідність речовини, що зазвичай спричиняє досить 
великі періоди загасання, які часто переважають тривалість існу-
вання власне об'єктів. Тому повинні існувати більш швидкі про-
цеси, здатні знищувати і відновлювати великомасштабне поле за 
коротші інтервали часу. Зокрема, такі швидкі процеси можуть 
протікати в турбулізованій конвективній області Сонця, де тур-
булентна в'язкість плазми значно перевищує газокінетичну маг-
нітну в'язкість [233, 503]. 

 
 

1.12. Становлення та розвиток теорії 
            космічного динамо 

 
Для пояснення магнітних полів в астрофізичних умовах дослід-

ники найчастіше залучають динамо-процеси – механізми підси-
лення первісного слабкого магнітного поля рухами електропро-
відного середовища з позитивним зворотним зв'язком. Фізичний 
сенс процесу динамо полягає в тому, що при рухах плазми u по-
перек магнітного поля B створюється індуковане електричне 
поле E = (u×B) /c, яке збуджує електричний струм j =  σ (u×B) /c. 
Цей струм створює нове магнітне поле B згідно із законом Ам-
пера j = rot B/μ. Далі приріст магнітного поля B спричиняє вини-
кнення електричного поля E (за законом Фарадея c⋅rot E = – ∂ B/∂t), 
яке робить свій внесок у збуджуваний новий струм j (що визнача-
ється законом Ома j =  σ (E + u×B)/c), а також у силу Лоренца 
(j×B)/c. Остання здатна протистояти силам, що викликають рухи 
плазми згідно з рівнянням ρ du/dt = F –∇p + (j×B)/c. Таким чином, за-
микається причинно-наслідковий ланцюжок динамо-циклу 
(рис. 9). Взаємодія між рухомою плазмою і магнітним полем опи-
сується рівнянням руху, законами Ома, Фарадея і Ампера та си-
лою Лоренца, які зазвичай об'єднані у вигляді рівняння індукції 
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∂ B/∂t = rot (u×B) + νm Δ (B/μ). Не слід забувати, що для здійс-
нення динамо-процесу необхідна наявність хоча б невеликого 
"затравного" магнітного поля або слабкого початкового струму. 

 

𝐣  

𝐮  

𝐄  𝐁  𝐅  

𝐣 = 𝑐4π · rot𝐁/𝜇 

𝐣 = σሺ𝐄 + 𝐮 × 𝐁ሻ/𝑐 
𝜌𝑑𝐮𝑑𝑡 = 𝐅 − ∇𝑝 + 𝐣 × 𝐁/c 

  𝑐 rot 𝐄 = −𝜕𝐁/𝜕𝑡 𝜕𝐁𝜕𝑡 = rotሺ𝐮 × 𝐁ሻ + νm  Δ 𝐁/μ 

 

Рис. 9. Причинно-наслідковий динамо-цикл 
 
Для остаточного розв'язання цієї суто нелінійної задачі ди-

намо необхідно знайти конкретні типи рухів, які спричиняють  
підсилення як завгодно малого первісного поля, і узгодити їх із 
динамічними рівняннями, спостереженнями і зворотним впливом 
магнітного поля на ці рухи. Тобто треба розв'язати повну систему 
МГД рівнянь (рівняння індукції та рівняння руху) і показати, що 
необхідні для збудження магнетизму рухи можуть підтримува-
тися існуючими силами. Загалом, задача настільки складна, що 
на сучасному етапі увага приділяється переважно першій її час-
тині, яка отримала назву задача кінематичного динамо. Інакше  
кажучи, чи можна побудувати таке поле швидкостей, яке спричинить 
зростання (монотонного чи осцилюючого) магнітного поля? Повне 
вирішення задачі побудови реалістичного МГД-динамо тільки роз-
починається. Детальний огляд питання можна знайти в роботах 
[97, 227, 303, 278, 429, 446, 460].  

Проблему космічного динамо, як уже згадувалося, було сфор-
мульовано Лармором ще в 1919 р. Він першим зрозумів, що ме-
ханізмом, який здатний створити магнітне поле на Сонці, може 
бути тільки електромагнітна індукція [249]. Цей рік вважається 
роком народженням теорії гідромагнітного динамо. Відповідно 
до цієї теорії магнітні поля підтримуються та еволюціонують уна-
слідок гідродинамічних рухів електропровідного середовища. 
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Професор Т. Каулінг [95] у 1934 р. дійшов висновку, що стаціо-
нарне магнітне поле, симетричне щодо осі, не може бути ство-
рене симетричними рухами (т. зв. антидинамо-теорема). Напри-
клад, осесиметричне диференційне обертання за умови омічної 
дисипації непридатне для тривалої підтримки осесиметричних 
полів. Академік Зельдович [480] у 1956 р. узагальнив антидинамо 
теорему на випадок двомірного руху. Виникло побоювання, що 
жодне динамо в природних умовах не зможе працювати. Дійшло 
навіть до спрощеного формулювання тези антидинамо – симет-
ричне динамо неможливе. Теза вірна тільки за умови накладення 
додаткових вагомих обмежень: не тільки поле швидкостей має 
бути симетричне, але й магнітне, і крайові умови – все має бути 
симетричне! Ці песимістичні настрої зникли після усвідомлення 
труднощів у досягненні такої строгої симетрії в природі. Натомість 
магнітне поле зовсім не обов'язково має бути симетричне. Навіть 
незначні відхилення від осевої симетрії можуть зумовити запуск 
механізму динамо, який із чималими труднощами, але все ж таки 
працюватиме [454, 457]. 

Системний підхід до проблеми кінематичного динамо зі ста-
ціонарними рухами окреслив у загальних рисах Ельзассер [119] 
при моделюванні магнітного поля Землі. Буллард і Геллман [65] 
указали, що для роботи динамо бажано мати дві складові поля 
швидкостей: неоднорідного обертання, яке в результаті витягування 
силових ліній полоїдального поля створює тороїдальну складову 
поля; і неосесиметричного руху, що призводить до зворотного 
зв'язку – відтворення полоїдального поля із тороїдального. 

Потрібно зауважити, що динамо-теорія в астрофізичних умо-
вах пов'язана з динамо-машиною тільки назвою і загальною 
ідеєю, оскільки в космічній плазмі відсутні ізолятори, тверді про-
відники, обмотки тощо. Тому збудження космічного магнетизму 
часом називають однорідним гідромагнітним динамо. Теорію 
космічного динамо, яка була задумана для пояснення похо-
дження і постійності в часі магнітних полів в астрофізичних 
умовах, тільки згодом, у випадку магнітного поля Сонця, після 
виявлення циклічності геліомагнітної активності, дослідники по-
чали залучати для пояснення швидких змін магнітних полів. 
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Попри те, що астрофізики мають справу переважно з турбулент-
ним динамо, не можна недооцінювати результати, отримані при 
вивченні ламінарного динамо, особливо при дослідженні  
генерації полів, спричиненої конвективними рухами [467, 559]. 
Ламінарні моделі динамо (А. Герценберг [165], Дж. Бекас [23], 
Т. Рікітакі [323], А. Гайлітіс [128] та ін.) зазвичай характеризу-
ються математичним проникненням у суть питання (див. огляд 
П. Робертса [326], монографії Г. Моффата [277] та Г. Моффата, 
Е. Дормі [278]), проте внаслідок надзвичайної складності про-
блеми в більшості випадків не задовольняють вимогам фізичної 
реальності. Натомість під час теоретичних і лабораторних дослі-
джень було встановлено винятково важливу роль турбулентних 
(випадкових) рухів в еволюції магнітних полів. З'ясувалося, що 
розгляд турбулентності із залученням процедур усереднення значно 
спрощує проблему динамо. Наприклад, зникають труднощі ламі-
нарного динамо, пов'язані зі зменшенням масштабу поля у про-
цесі генерації. Надзвичайно важливо, що в результаті ядерних і 
гравітаційних сил у космічних об'єктах виділяється енергія, яка 
викликає турбулентні конвективні рухи іонізованого газу або 
електропровідної рідини. 

  
1.13. Турбулізована конвекція  
            і конвективне перенесення енергії 

 
Конвекція – перенесення будь-яких властивостей суцільного 

середовища у просторі під час його руху. Конвективні рухи, які 
виникають за наявності просторової неоднорідності густини рі-
дини або газу, перебувають у полі сил тяжіння. Їх називають віль-
ною конвекцією. Коротко можна сказати, що конвекція зумов-
лена різницею питомої ваги нагрітих і холодних шарів речовини 
у полі тяжіння. Якщо зміни густини відбуваються тільки через 
зміну температури, то конвекцію називають термічною [536, 549]. 
Природна термічна конвекція є одним із видів гравітаційної не-
стійкості. Якщо шар газу або рідини підігрівається знизу або охо-
лоджується зверху, і теплопровідність не може забезпечити вирів-
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нювання температури, таке вирівнювання здійснюється верти-
кальними макрорухами. За певних умов процес перемішування 
самоорганізовується в структуру окремих вихорів, внаслідок 
чого утворюється більш або менш упорядкована структура із 
конвективних комірок. 

Експериментально явище термічної конвекції в рідині було від-
крите А. Бенаром у 1900 р. [36] на прикладі підігрітої знизу гаря-
чої води, на яку зверху наливали тонкий шар розтопленої мінераль-
ної (спермацетової) олії завтовшки 1 мм. Верхній шар рідини 
охолоджувався завдяки випаровуванню. Для виявлення рухів 
рідини до олії підмішувалися дрібні ошурки алюмінію. При досяг-
ненні критичної безрозмірної різниці температур біля верхньої 

і нижньої поверхонь рідини ви-
никали вертикальні вихрові те-
чії і утворювалися комірки у ви-
гляді шестигранних призм. У 
центрі комірки рідина рухалася 
догори, а на периферії поблизу її 
країв – донизу (рис. 10). У всіх  
комірках відбувався один і той  
самий процес, який нагадував 
структуру течії з симетрією бджо-
линих стільників. Таку циркуля-
ційну течію називають конвек-
цією Релея–Бенара, оскільки тео-
ретичний аналіз явища (1916 р.) 
належить Дж. Релею [317]. 

Потрібно завважити, що залежно від різних умов в експери-
ментах реалізуються три найбільш характерні типи конвекції, які 
в першому наближенні описуються такими трьома конфігураці-
ями комірок у горизонтальній площині: двовимірні вали, шести-
кутні комірки (комірки Бенара) і квадратні комірки [466]. 

Найчастіше впорядковані структури у вигляді комірок Бенара 
трапляються в природних умовах. Наприклад, багатошарові сис-
теми грануляції на Сонці, коміркові структури у хмарах в атмо-
сфері Землі, одношарові структури на поверхні солоних озер, 
шестигранні колони на островах і в печерах, структури льодових 

Рис. 10. Горизонтальний шар  
гексагональних конвективних  
комірок Бенара (грануляція  
на Сонці, структури у хмарах  

в атмосфері Землі,  
комірки у верхній мантії Землі) 
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піків та впадин під час нерівномірного танення ґрунтів, упоряд-
ковані конвективні комірки у верхній мантії Землі.  

Спостереження показують, що в природі існують два різних 
типи рухів рідини. Перший – шарувата упорядкована течія –  
ламінарний рух, при якому шари рідини (газу або плазми) ковзають 
один повз одного паралельно напрямку течії, не змішуючись між 
собою. Другий – турбулентна неврегульована течія, при якій 
частинки рідини рухаються складними траєкторіями, завдяки 
чому між шарами рухомої рідини відбувається інтенсивне пере-
мішування [534]. Турбулентність була експериментально від-
крита Рейнольдсом у 1883 р. [319]. Зазвичай турбулентний ре-
жим течії настає при перевищенні деякого критичного значення 
числа Рейнольдса Re = νT

 /ν (νT
 ≈ (1/3) ul –  турбулентна в'язкість,  

а ν – газокінетична в'язкість). Ламінарні і турбулентні рухи здебіль-
шого ускладнюються природною конвекцією, що виникає, як за-
значено вище, внаслідок різниці температур по перерізу течії. 
Процеси конвективного перенесення, що викликають практич-
ний інтерес, відбуваються зазвичай в умовах турбулентних рухів 
середовища. Перехід від ламінарного режиму конвекції до турбу-
лентної конвекції відбувається при збільшенні безрозмірного чи-
сла Релея Ra, яке є відношенням імпульсу підйомної сили до 
сили, що гальмує конвективні рухи [317]. На елемент, що підні-
мається, діє спрямована догори сила, яка залежить від різниці тем-
ператур усередині і зовні цього елемента. Водночас на рухомий 
елемент діє сила тертя (в'язкість може бути газокінетична ν або 
турбулентна νT), що гальмує рухи. Від співвідношення цих сил 
залежить структура конвекції. Якщо сила в'язкості переважає  
підйомну силу, число Ra буде мале, і конвекція не виникатиме. У 
випадку, коли ці сили порівняні, рух газу догори має спокійний 
характер і майже сталу швидкість. Якщо число Релея перевищує 
певну критичну величину Raкр ~ 103, конвекція збуджуватиметься 
і в міру зростання Ra набуватиме вигляду правильної коміркової 
структури. Зокрема, стаціонарна конвекція Бенара збуджується за 
умови Raкр < Ra < 105. При подальшому зростанні конвекція стає 
нестаціонарною, а потім невпорядкованою або хаотичною. 
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1.14. Сонячна конвективна зона 
 
Турбулентні рухи і конвекція повсюдно наявні в космічній плазмі 

(турбулентна конвекція в зорях, рухи газу в туманностях, рухи між-
зоряних хмар тощо) [162, 371, 458, 550]. Розглянемо коротко  
питання виникнення конвективної турбулентності на Сонці [75, 131, 
273, 314, 461, 466, 556, 562]. Зазвичай усередині Сонця дослідники 
тривалий час виділяли три області: ядро, променисту зону і конвек-
тивну зону – так звана стандартна модель Сонця [131] (рис. 11). 

 

 
 

Рис. 11. Внутрішня будова Сонця: ядро, промениста зона  
і конвективна зона. Фотосфера – зовнішній поверхневий шар,  
де формується неперервний спектр оптичного випромінювання 
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Згідно із сучасними досягненнями у вивченні сонячних надр 
перехідну ділянку між променистою і конвективною зонами  
необхідно доповнити перехідною ділянкою: двома тонкими про-
шарками, які у геліофізиків отримали назви конвективний овер-
шут (шар проникної конвекції) [63, 153, 266, 318, 344, 372, 414] і 
променистий диференційний тахоклін (шар спадання неоднорід-
ності кутової швидкості) [71, 373] (підрозд. 1.34). 
Первісним джерелом енергії Сонця є ядро, де за надзвичайно 

високих температур (≈ 1,5×107 К) плазма перебуває у цілком іоні-
зованому стані. За таких високих температур і високого тиску 
(250×109 атм) у ядрі в результаті реакцій термоядерного синтезу 
утворюються нові хімічні елементи і виділяється 99 % сонячної 
енергії. Основна реакція – протон-протонний цикл, внаслідок 
якого з чотирьох протонів утворюється атом гелію. Оскільки 
атомна маса гелію менша за атомну масу чотирьох протонів, то 
дефіцит маси випромінюється у вигляді високочастотних  
γ-квантів і частинок нейтрино. 

У шарах, що оточують ядро, немає власних джерел енергії, 
тому в них відбувається тільки радіальне перенесення енергії. Ви-
вільнена в ядрі енергія поступово поширюється (дифундує) до 
поверхні Сонця у вигляді електромагнітного випромінювання, за 
винятком невеликої частини, яка переноситься нейтрино. Ділянку 
поширення вивільненої енергії прийнято називати променистою 
зоною. Велика густина сонячної плазми в променистій зоні на 
шляху випромінювання значно ускладнює його поширення. Вна-
слідок цього відбуваються процеси перевипромінювання:  
γ-кванти спочатку перетворюються на рентгенівські хвилі, потім, 
ближче до поверхні Сонця, – послідовно в жорсткий і м'який 
ультрафіолет, і нарешті, – у хвилі видимого діапазону, які спосте-
рігаються як звичний диск Сонця. Шари, де формується непе-
рервний спектр оптичного випромінювання, що доходить до спо-
стерігача, геліофізики називають фотосферою (сферою світла) і 
приймають її кутові розміри за розміри Сонця. Відстань від 
центра Сонця до поверхні, яка становить ~700 тис. км (трохи 
менше як дві відстані від Землі до Місяця), електромагнітне ви-
промінювання долає за час близько одного мільйона років; у той 
час як частинкам нейтрино для досягнення поверхні потрібно 
близько двох секунд. 
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Завважимо, що необхідно розрізняти терміни радіація та ірра-
діація. У найширшому сенсі радіація (від лат. radiorum – випро-
мінювання) – це процес поширення енергії в просторі у формі  
різних хвиль і частинок. Разом із тим, інтенсивність сонячного 
випромінювання, яка досягає Землі, змінюється залежно від часу 
доби, року, місця розташування і погодних умов. Загальна кіль-
кість енергії, що випромінюється за певний проміжок часу, нази-
вається іррадіацією. Вона показує, наскільки потужним є сонячне 
випромінювання. Іншими словами – це прихід сонячної радіації, 
так звана сонячна стала, яка характеризує кількість променистої 
енергії, що припадає на 1 см2 площі, орієнтованої по нормалі до 
променів Сонця, упродовж однієї секунди на середній відстані 
від Землі до Сонця. Потрібно також розуміти різницю між та-
кими поняттями, як радіація і радіоактивність. Якщо перше 
можна застосувати до іонізуючого випромінювання, що перебу-
ває у вільному просторі й існуватиме, доки не буде поглинуте 
будь-яким предметом (речовиною), то радіоактивність – це зда-
тність речовин і предметів випускати іонізуюче випромінювання, 
тобто бути джерелом радіації. 

Також потрібно пам'ятати про відмінність понять сонячне світло 
(потік фотонів, який долітає від Сонця до Землі в середньому за 
499 с) і сонячний вітер (потік іонізованих частинок, що долає 
шлях від Сонця до Землі за 2–3 доби). Зокрема, саме ефект тиску 
сонячного світла (а не сонячного вітру) використовується в проєк-
тах так званих сонячних вітрил космічних кораблів для міжпла-
нетних подорожей. Натомість двигун космічного апарата, що ви-
користовує для тяги імпульс іонів сонячного вітру, називають 
електричним вітрилом. 

При наближенні до поверхні Сонця стрімко зростає непрозо-
рість речовини, внаслідок чого умови для дифузії випроміню-
вання і перенесення теплоти погіршуються такою мірою, що со-
нячна плазма починає перегріватися. Тому завдяки гравітації в 
дію вступає надзвичайно важливий процес перемішування пере-
грітої речовини в глибинах Сонця з більш холодною речовиною 
ближче до поверхні (конвекція). Слід зважати на те, що при на-
ближенні до поверхні температура газу падає настільки, що пов-
ністю іонізована плазма, починаючи з певних сонячних глибин,  
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переходить у стан часткової іонізації водню, гелію і важчих еле-
ментів. У найглибших шарах частково іонізованого газу внаслі-
док рекомбінацій вільних електронів з ядрами й іонами з'явля-
ються іони більш важких елементів, які сильно поглинають ви-
промінювання. Це спричиняє значне збільшення коефіцієнта 
поглинання κ і тим самим зростання променистого (структур-
ного) радіального градієнта температури | dT/dr |пром, величина 
якого пропорційна коефіцієнту κ. Тобто відбувається різке па-
діння температури в радіальному напрямку, що сприяє ство-
ренню умов для збудження конвективної нестійкості. Для ви-
никнення конвекції необхідно, щоб зменшення температури в 
спливаючому елементі, якщо він не обмінюється теплотою з  
атмосферою (адіабатичний процес), відбувалося повільніше, ніж 
в атмосфері на тій самій висоті. Іншими словами, з падінням  
температури зростає непрозорість речовини і поступово створю-
ється такий різкий променистий радіальний градієнт температури 
| dT/dr |пром, що на певній відстані від центра Сонця він переви-
щить адіабатичне значення радіального градієнта | dT/dr |ад всере-
дині якогось елемента газу, який повільно зміщується знизу до-
гори без додаткового нагрівання зовні. Зрештою, його рух догори 
прискорюється і збуджується турбулентна конвекція. Умовою 
виникнення конвекції є нерівність 

 

| dT/dr |пром > | dT/dr |ад,                              (62) 
 

відома під назвою критерію Шварцшильда [349]. Для виконання 
цієї умови необхідно, щоб газ, що піднімається, незважаючи на 
його охолодження, залишався більш гарячим за навколишній газ. 
Це можливо за умови, коли температура середовища падає з ви-
сотою швидше, ніж в елементі газу, який адіабатично підніма-
ється і розширюється. 

Обернена нерівність сприяє стійкості: при її виконанні об'єм, 
що випадково змістився догори, буде важчий за навколишню ре-
човину і не зможе підійматися далі, а коливатиметься навколо по-
ложення його рівноваги. Саме за такої умови в променистій зоні 
виникають радіальні коливання речовини щодо положення граві-
таційної рівноваги з частотою Брента–Вяйсяля. Їх викликають 
внутрішні гравітаційні хвилі [463], що збуджуються ефектами 
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плавучості, зумовленими гравітацією (не слід плутати з відкри-
тими нещодавно космологічними гравітаційними хвилями). 

Вимога, відповідно до якої для збудження конвекції необхідно, 
щоб число Релея переважало певне критичне значення Raкр, 
більш строга за критерій Шварцшильда (62), який є необхідною, 
але не достатньою умовою виникнення конвекції. Число Ra по-
винно перевищувати критичну величину Raкр, і перш ніж настане 
конвективний режим, підйомна сила, яка розвинулася, має перевер-
шити силу гальмування. Тому достатньою умовою встановлення 
стаціонарного режиму конвекції є вимога Ra > Raкр. 

На Сонці конвективна нестійкість настає на глибині близько 
200 тис. км, де температура спадає до величини ~ 2×10 6 К і є не-
достатньою для повної іонізації важких елементів. Тут розпочи-
нається ділянка їхньої часткової іонізації. Вище за цю межу ле-
жить шар конвективної турбулентності, в якому енергія перено-
ситься зазвичай рухомою речовиною, а не випромінюванням. 
Його називають конвективною зоною (див. рис. 11). Поблизу зов-
нішнього шару конвективної зони вступає в дію інший чинник, 
пов'язаний з ділянками часткової іонізації водню і гелію, який 
сприяє посиленню нестійкості. У цих ділянках об'єм газу, що по-
вільно рухається знизу догори, де тиск менший, буде розширю-
ватися і охолоджуватися, навіть якщо він і не віддає тепла в зов-
нішній простір. Таке охолодження називається адіабатичним. 
Водночас, об'єм газу, що піднімається, незважаючи на його охоло-
дження, нагріватиметься завдяки енергії, яка вивільняється при 
рекомбінації електронів з ядрами водню і гелію в зонах їхньої  
часткової іонізації. Температура цього елемента газу падатиме не 
так швидко, як за відсутності рекомбінації, що спричинить змен-
шення величини | dT/dr |ад. Завдяки такому нагріванню газ, що під-
німається, виявиться більш гарячим і, що ще важливіше, внаслі-
док поперечного балансу тисків менш щільним (легшим) за газ 
навколишнього середовища. Зрештою, створюються умови для 
підсилення критерію конвективної нестійкості (62). Так само не-
стійкість властива і для елемента газу, що випадково починає ру-
хатися згори донизу. У цьому разі ключову роль відіграє процес 
іонізації водню і гелію при стисненні елемента газу, який опуска-
ється донизу, що спричиняє його охолодження при низхідному 
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русі. Вперше важливу роль зон часткової іонізації хімічних еле-
ментів у збудженні конвекції в надрах зірок у 1930 р. завважив 
А. Унзольд [561]. Насправді в СКЗ спостерігаються три способи 
перенесення теплоти: теплопровідність, конвекція і радіація. Кі-
нетична енергія конвективних елементів здобувається завдяки теп-
ловій енергії випромінювання, що поширюється знизу і підтримує 
різницю температур усупереч згладжувальному впливу конвекції, 
яка завжди зменшує реальний структурний градієнт температури 
і намагається наблизити його до адіабатичного значення. 

Зважаючи на те, що перенесення теплоти в зоні конвекції значно 
ефективніше, ніж у стійких шарах, радіальний градієнт темпера-
тури в конвективній зоні | dT/dr |конв малий. Це пояснює значну  
товщину конвективної зони Сонця. Повна іонізація гелію за ве-
ликого тиску потребує високої температури, тож при малому  
температурному градієнтові потрібно пройти чималий шлях від 
поверхні донизу, щоб потрапити в область високих температур. 
Чим нижча температура зірки, тим більша товщина її конвектив-
ної зони. У холодних червоних зірок вона сягає майже половини 
радіуса. Натомість у гарячих зірок спектрального класу А водень 
вже на поверхні помітно іонізований. Він, як і гелій, цілком іоні-
зований на невеликій глибині, що зумовлює малу товщину кон-
вективної зони. 

Отже, конвекція є переважним способом перенесення енергії 
за умови, коли температура в елементі газу, що піднімається, спа-
дає повільніше за температуру навколишнього середовища. Як 
наслідок, конвективний елемент виявляється менш щільним і 
тому набуває властивості архімедової плавучості. Він переносить 
надлишкове тепло догори і через випромінювання передає час-
тину його навколишньому середовищу. Далі, перемішуючись,  
розсмоктується і руйнується. Щільніші і важчі за навколишнє  
середовище охолоджені залишки елемента опускаються в глибокі 
і гарячі шари, і весь процес повторюється знову. 

За виникнення конвективного турбулентного шару на Сонці 
відповідають насамперед рекомбінації вільних електронів з яд-
рами й іонами важких елементів у глибоких шарах іонізованого 
газу. Це викликає зростання непрозорості середовища і зростання 
структурного променистого градієнта температури | dT/dr |пром,  



62 

а також збільшення числа рекомбінацій у ділянках часткової  
іонізації водню і гелію ближче до поверхні, які спричиняють по-
ниження адіабатичного градієнта температури | dT/dr |ад всередині 
спливаючого елемента газу. Таким чином, існування і локалізація 
конвективної зони Сонця визначається двома причинами: перша – 
структурний (променистий) градієнт температури збільшується 
через зростання непрозорості при падінні температури; друга – 
адіабатичний градієнт температури спливаючих елементів змен-
шує своє значення в зонах часткової іонізації водню і гелію. 

Таким чином, при наближенні до поверхні стрімко зростає  
непрозорість речовини, через що на відстані від поверхні близько 
0,3 радіуса Сонця створюються необхідні і достатні умови для 
виникнення конвективної нестійкості плазми. На допомогу ви-
промінюванню в дію вступає конвективне перенесення енергії 
внаслідок гідродинамічних рухів. Поблизу поверхні більша час-
тина потоку сонячної енергії перетворюється на енергію турбу-
лентних конвективних рухів плазми і в такій формі доходить до 
видимої межі Сонця. Тут енергія знову перетворюється на попе-
редню світлову і теплову форми. Ця частина перенесеної до по-
верхні променистої енергії створює можливість спостерігати  
Сонце в різних діапазонах хвиль. Тоді як друга частина перенесе-
ної догори енергії, зумовлена конвективними рухами, проявляти-
меться на фотосферному рівні у вигляді доступних для спостере-
жень грануляційних рухів різних масштабів. 

Розрахунок моделей перенесення енергії у конвективній зоні є 
значно складнішою задачею за розрахунок променистої зони 
[482, 559]. Зазвичай для побудови моделей використовується так 
звана теорія довжини шляху перемішування [49, 374]. У конвек-
тивній зоні відбувається активне перемішування речовини за-
вдяки підйому та опусканню комірок. Пройшовши шлях, який 
приблизно дорівнює їхнім розмірам, комірки розчиняються у  
навколишньому середовищі, породжуючи нові неоднорідності. 
Довжина шляху, на якому зберігається індивідуальність сплива-
ючого об'єму, називається довжиною перемішування. Цей пара-
метр і величина температурного градієнта є визначальними для 
конвекції. Довжина перемішування є модельним параметром, 
який задається при розрахунках. На основі багатьох розрахунків 
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знайдено оптимальні співвідношення між довжиною перемішу-
вання і шкалою висоти за тиском в атмосфері. Шкала висот (ви-
сота однорідної атмосфери) – це та відстань, на якій тиск падає в 
e разів. Чисельні моделі конвекції показали, що реальна конвек-
ція суттєво відрізняється від картини, покладеної в основу теорії 
перемішування. Проте, не зважаючи на значне розширення знань 
про властивості конвекції в стратифікованій атмосфері, при роз-
рахунках моделей конвективної зони й понині використовують 
теорію довжини шляху перемішування. Водночас, слід звернути 
увагу на нелокальну теорію конвекції [355], яка була розроблена 
для дослідження проникної конвекції на границях конвективних 
зон зірок. Проникна конвекція відіграє суттєву роль на нижній 
границі СКЗ, де вона розмиває межу променистої зони. Нелокаль-
ний підхід при розгляді конвекції використовують також для  
дослідження переходу від СКЗ до фотосфери. Вважається, що по-
верхнева сонячна грануляція виникає внаслідок проникної конвек-
ції, оскільки СКЗ закінчується безпосередньо під фотосферою. 

Спостережена незбурена фотосфера має зернисту структуру, 
яку називають грануляцією (див. рис. 12). Гранули – це світлі 
плями багатокутної форми, розділені темнішими лініями, діамет-
ром від 200 до 1300 км (в середньому 700 км). Яскравість гранул 
на 10–30 % вища за середній фон, а середній час життя становить  
8–10 хв. Традиційно їх інтерпретують як відображення гексаго-
нальних комірок Бенара (див. рис. 10). Це комірки ламінарної 
конвекції, що розвиваються у верхній частині підфотосферного 
конвективного шару і за інерцією проникають на деяку висоту  
в гідростатично стійку фотосферу (проникна конвекція). У цент-
рах комірок речовина піднімається, а по краях опускається зі швид-
кістю приблизно 0,3 км/с (вимірювання за доплерівським зсувом 
спектральних ліній). 

Пояснимо коротко, як виникає грануляційна структура рухів. 
Якщо брати до уваги газокінетичну в'язкість ν сонячної речовини, 
розрахунки дають Ra ≈ 1011 [557]. Тобто число Релея настільки ве-
лике, що, здається, слід очікувати на хаотичну конвекцію, яка не 
дає сформуватися коміркам. Як у такому разі отримати чітку комір-
кову структуру поверхневих шарів Сонця – сонячну грануляцію? 
Насправді конвективні рухи в сонячній плазмі виникають в умовах 
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вже існуючої турбулентності. Згідно з нашими розрахунками 
[233, 503] величина турбулентної в'язкості νT ≈ 1012–1013 см2/с у СКЗ 
значно перевищує величину газокінетичної в'язкості ν ≈ 1–10 см2/с. 
Тому за силу, що гальмує спрямовані догори рухи, слід брати ве-
личину турбулентної в'язкості νT [331]. Зрештою, гальмівна сила 
турбулентної в'язкості стає порівняною з підйомною силою. Збу-
джена конвекція набуває структури комірок Бенара, де речовина 
циркулює догори по осі комірок і донизу по їхніх краях. 

Оскільки конвективні комірки виходять на поверхню, то їхнє 
існування випливає не тільки із викладеної концепції, але й із 
прямих спостережень поверхневих явищ. Спостереження свід-
чать, що в поверхневій конвекції переважають комірки чотирьох 
чітко виділених масштабів, які відповідають грануляції (рис. 12), 
мезогрануляції, супергрануляції і гігантським коміркам [131]. 

 

 

 

 

 

 
 

Рис. 12. Структура грануляції на поверхні Сонця, що виникає  
внаслідок явища проникної конвекції. Помітні прояви  

верхньої частини гексагональних комірок Бенара  
конвективних рухів у підфотосферних шарах 

 
Вважається, що перші три типи конвективних комірок вини-

кають як наслідок іонізації атомів водню і гелію, і що ці комірки 
мають масштаби, порівняні з глибинами, на яких відбуваються 
процеси повної іонізації. Водень стає сильно іонізованим на гли-
бині 1000 км під фотосферою, а гелій – на 90 % одноразово і дво-
разово іонізованим на глибинах 5000–10000 км і 30000 км, що від-
повідає горизонтальним розмірам гранул, мезогранул [295] і су-
пергранул [324, 362]. Звідси випливає, що чим вище до поверхні 
з'являється конвективний елемент, тим менші його розміри. Оскільки 
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в сонячній плазмі постійно виникають неоднорідності темпера-
тури і густини в масштабах природної неоднорідності середо-
вища, сумірні зі шкалою висот, то розміри конвективних елемен-
тів на певній глибині в СКЗ також сумірні зі шкалою висот на цій 
глибині. Існування гігантських комірок встановлено менш досто-
вірно. Вважають, що їхні типові розміри порівняні з глибиною 
конвективної зони і можуть визначати структуру великомасштаб-
них магнітних полів на поверхні, а також розподіл волокон. 

Крім конвективних рухів, на поверхні Сонця спостеріга-
ються також періодичні вертикальні рухи з характерними роз-
мірами, більшими за розміри гранул (~ 5000–10000 км). Мак-
симуму частотного спектра вертикальних коливань відповідає 
період 300 с, тому їх прийнято називати п'ятихвилинними ко-
ливаннями [463] (підрозд. 16.1). 

На підставі спостережень нещодавно було встановлено, що тур-
булентні процеси на Сонці характеризуються двома різними режи-
мами (спектрами) [492]. Перший режим на малих масштабах з 
нульовим середнім магнітним полем можна описати в рамках мо-
делі Колмогорова [495]. Натомість на великих масштабах із від-
мінним від нуля середнім магнітним полем має місце анізотропія 
турбулентних процесів, які описуються спектром Крайчнана [223]. 
Перехід від першого спектра до другого відбувається на масшта-
бах близько 3 тис. км. Режим Крайчнана вказує на очевидний вза-
ємозв'язок між середнім магнітним полем і спостереженими вели-
комасштабними (глобальними) магнітними структурами. 

 
 

1.15. Проблема сонячних нейтрино 
 
Процеси збудження магнетизму відбуваються в СКЗ, тому при 

розробці механізмів турбулентного динамо важливо враховувати 
новітні дані про структуру підфотосферних шарів. За допомогою 
телескопа неможливо безпосередньо заглянути всередину Сонця, 
тому уявлення про його внутрішню структуру ґрунтуються на  
основі розв'язку рівнянь, які описують фізичні процеси в соняч-
них надрах. Тривалий час основним засобом вивчення глибинної 
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структури була теоретично розрахована так звана стандартна мо-
дель Сонця, що дає радіальний розподіл тиску, температури, гус-
тини і хімічного складу речовини [20, 21, 88, 143, 284]. Під час 
розрахунку еволюційної стандартної моделі необхідно підібрати 
вміст гелію у щойно утвореному Сонці та ефективність конвек-
тивного перенесення енергії до його зовнішніх шарів таким чи-
ном, щоб отримати модель, яка узгоджується зі світимістю, ма-
сою, радіусом та віком сучасного Сонця. При цьому потрібно 
враховувати, що ефективність конвективного перенесення енер-
гії до його зовнішніх шарів характеризується відношенням дов-
жини шляху змішування до шкали висот за тиском. 

У ядрі в ході термоядерних реакцій (здебільшого реакції син-
тезу ядер гелію із чотирьох протонів) виділяється сонячна енергія 
у вигляді гамма-квантів. Ця енергія за допомогою дифузії випро-
мінювання повільно переноситься до поверхні через променисту 
зону. У конвективній зоні переважним механізмом переносу енер-
гії є конвекція. Зрештою, сонячна радіація проривається на по-
верхню, де спостерігається у вигляді фотосфери, яка містить ін-
формацію про процеси, що відбулися в околі центра Сонця близько 
мільйона років тому. 

Унікальну можливість заглянути в сонячні надра (щоб  
пересвідчитися, що там відбувається зараз і перевірити теоре-
тичні розрахунки фізичних умов і процесів у глибинах світила) 
дослідникам надають всепроникні частинки нейтрино, які  
утворюються при термоядерних реакціях і практично не пог-
линаються його зовнішніми шарами. Потік сонячних нейтрино 
поблизу Землі становить близько 7 × 1010 см–2с–1. Такі частинки 
фіксуються, хоча і з великими труднощами, на Землі [19, 202, 
401]. Були великі надії, що вивчення спектрального складу 
нейтринного потоку дозволить уточнити фізичні умови в цен-
трі Сонця. У хлор-аргоновому детекторові Девіса верхня межа 
швидкості захоплення сонячних нейтрино становить близько 
трьох одиниць сонячних нейтрино (о. с. н.; одна о. с. н відпо-
відає 10–36 подій за секунду на атом 37Cl) [90, 101]. І це значно 
менше за теоретично розраховані вісім о. с. н [18, 402]. Тобто 
замість очікуваних восьми подій захоплення за п'ять діб  
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насправді спостерігається тільки дві-три події. Інші експери-
менти останніх років (детектування нечастих високоенергетич-
них нейтрино, розсіяних на електронах у воді [127], реєстрація 
низько енергетичних нейтрино, захоплених галієм [129, 52]) 
підтвердили розходженнями між спостереженим потоком ней-
трино і його розрахованою величиною на основі стандартних 
моделей Сонця. 

Дефіцит потоку нейтрино міг виникнути внаслідок помилок 
стандартної моделі Сонця або незнання фізики нейтрино. Пояс-
нення цього розходження вимагає надійних обмежень на швид-
кість утворення нейтрино на Сонці. Ймовірні джерела помилок і 
шляхи вирішення проблеми висвітлено в роботах [184, 401, 528]. 

Вирішення проблеми сонячних нейтрино потребує або зни-
ження температури ядра Сонця, що призведе до перегляду стан-
дартних моделей, або ж уточнення властивостей нейтрино. Серед 
можливих модифікацій моделей найбільш привабливими вигля-
дають ті, що забезпечують зменшення вмісту гелію в ядрі (вна-
слідок перемішування сонячної речовини або зменшення його 
вмісту у первісній неоднорідній газовій хмарі) або зниження 
температури i газового тиску в ядрi з сильним магнітним полем. 

Можливо, приховані властивості нейтрино припускають на-
явність у них деякої маси. У такому разі згенеровані у ядрі Сонця 
електронні нейтрино при взаємодії з сонячною речовиною мо-
жуть перетворюватися на нейтрино двох інших відомих типів: 
мю- і тау-нейтрино (т. зв. осциляції нейтрино між різними ста-
нами). У проведених експериментах апаратура до таких нейт-
рино була малочутлива, тому й давала занижені потоки нейт-
рино. Для перевірки гіпотези нейтринних осциляцій як можли-
вої головної причини дефіциту потоку сонячних нейтрино в 
нейтронній обсерваторії Sudbury Neutrino Observatory (Канада) 
було проведено експеримент з водним черенковським детекто-
ром, в якому було використано важку воду. Отримані резуль-
тати вимірювання високоенергетичних нейтрино при їхній вза-
ємодії з дейтерієм підтвердили дефіцит сонячних електронних 
нейтрино і показали узгодження в межах похибок сумарного  
потоку нейтрино із передбаченнями стандартної моделі Сонця. 
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Тим самим було підтверджено гіпотезу про осциляції сонячних 
нейтрино [2, 3]. Тому останнім часом науковці акцентують  
зусилля на експериментах із виявлення нових властивостей нейт-
рино, в яких сонячне ядро можна використати як добре відкалібро-
ване джерело потоку нейтрино. 

  
1.16. Геліосейсмологічні дослідження 

 
Принципово новий шлях до вивчення сонячних надр відкрила 

останніми роками геліосейсмологія – розділ геліофізики, в якому 
вивчається внутрішня будова Сонця на основі даних про спектр 
коливань його поверхневих шарів (див. огляди [87, 463]). Пос-
тійні хвильові рухи, подібні до сейсмічних хвиль на Землі, потря-
сають надра Сонця. Збуджувані акустичні і внутрішні гравіта-
ційні хвилі проявляються у вигляді коливань на сонячній повер-
хні. В результаті зовнішні шари починають підніматися і опуска-
тися, що спричиняє зміни частоти спектральних ліній у випромі-
нюваному Сонцем світлі. 

Спостережені на сонячній поверхні коливання в результаті 
розв'язання обернених задач надають важливу інформацію про 
його внурішню структуру, зокрема про внутрішнє обертання 
Сонця, яке відіграє кардинальну роль у збудженні тороїдального 
магнітногоо поля в рамках моделей турбулентного динамо. 

 
1.16.1. Глобальна геліосейсмологія  
Вивчення сонячних коливань започаткували Р. Лейтон, 

Р. Нойс і Г. Саймон [254] у 1960 р. у Каліфорнійському техноло-
гічному інституті. Дослідники вирішили проаналізувати розподіл 
турбулентних швидкостей газу на сонячній поверхні, очікуючи, 
що він буде хаотичний. Натомість виявили, що швидкості газу в 
атмосфері Сонця зазнають коливань. На певній ділянці газ підні-
мається і опускається з періодом близько п'яти хвилин. Амплі-
туда радіальних коливань швидкості становить u ≈ 0,1–0,6 км/с, 
uср ≈ 0,4 км/с. Таким чином, було виявлено, що сонячна поверхня 
покрита ділянками, які осцилюють по вертикалі. Ці ділянки відмінні 
від гранул, а коливання виглядають як синусоїдальні хвильові  
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пакети, що зберігають фазову когерентність упродовж  
4–5 циклів (часом до 9), а в просторовому масштабі – на відста-
нях декілька десятків тисяч кілометрів. Хвильові пакети розді-
лені шумовими інтервалами малої амплітуди. Середня тривалість 
пакета tср ≈ 23 хв, хоча часом вона може сягати до 50 хв. Ділянки, 
що коливаються, рівномірно розподілені по диску Сонця, охоп-
люючи водночас 2/3 його поверхні. Частотний спектр коливань 
досить широкий. Інтервал періодів становить 150–400 с, однак 
максимуму спектра відповідає період ≈ 300 с, що зумовлює їхню 
назву – п'ятихвилинні коливання [463]. 

Найбільш імовірне пояснення п'ятихвилинних коливань було 
запропоноване в 1970 і 1971 рр. Це акустичні хвилі (АХ), захоп-
лені резонансною порожниною в глибоких підфотосферних 
шарах. Р. Ульріх [404] і незалежно від нього Дж. Лейбахер і 
Р. Стейн [252], скориставшись стандартними моделями, пока-
зали, що внутрішні ділянки Сонця є акустичним резонатором,  
в якому поширюються резонансні стоячі акустичні хвилі. Фізич-
ним параметром середовища, що визначає акустичні коливання, 
є адіабатична швидкість звуку 
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де P0, ρ0 і Т0 означають незбурені тиск, густину і температуру.  
Частоти АХ називають р-модами. На верхній і нижній границях 
сонячного акустичного резонатора відбувається відбиття і залом-
лення АХ завдяки градієнтам густини і температури відповідно. 
Верхня границя резонатора розташована безпосередньо під фото-
сферою, де густина різко падає при збільшенні відстані від 
центра. Відбита верхньою границею хвиля поширюється донизу 
і досягає нижньої границі резонатора, зумовленої підвищенням 
температури. Градієнт температури спричиняє зростання швид-
кості звуку з глибиною. Тому більш глибока частина хвильового 
фронту, що похило поширюється вглиб, намагається наздогнати ту 
частину, яка перебуває ближче до поверхні. Фронт хвилі посту-
пово вигинається, поки хвиля не поверне назад до поверхні. Зреш-
тою, захоплені хвилі поширюватимуться вздовж дугоподібних 
траєкторій під поверхнею Сонця. Глибина проникнення коливань 
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у надра Сонця залежить від орієнтації хвилі в момент її відбиття 
і визначається рівнем, на якому горизонтальна фазова швидкість 
хвилі uф дорівнює швидкості звуку сз. Спостерігаючи за коливан-
нями на поверхні, можна визначити період Т і горизонтальну до-
вжину L хвилі. За цими величинами можна розрахувати швид-
кість звуку на відстані r від центра Сонця біля нижньої основи 
резонатора uф(r) = L/T = сз(r). Для резонансу моди необхідно, щоб 
на дузі протяжністю від поверхні до нижньої межі акустичного 
резонатора і назад вкладалося ціле число довжин хвиль. Тоді  
резонуватимуть тільки хвилі з певними співвідношеннями між 
періодом і довжиною хвилі. Узгодженість між спостереженими 
даними і теоретичними розрахунками для стандартної моделі  
засвідчила, що Сонце дійсно є акустичним резонатором, а спос-
тережені на сонячній поверхні пульсації є проявом АХ [103].  
Дослідження енергетичного спектра п'ятихвилинних коливань 
показало, що спостережені коливання виникають у результаті  
суперпозиції декількох мільйонів резонансних мод із різними  
періодами і довжинами хвиль. Моди з найбільшими амплітудами 
мають періоди від трьох до шести хвилин, а їхні горизонтальні 
довжини складають від кількох тис. км (розміри окремих гранул) 
до 4,5 млн км (довжина кола Сонця). АХ спричиняють також сти-
скування і розрідження газу на поверхні, що сприяє зміні його  
температури та яскравості. Найчастіше загальновизнаним меха-
нізмом збудження п'ятихвилинних коливань є стохастичний меха-
нізм збудження коливань турбулентною конвекцією. 

Незначні розходження між спостереженими даними і теоретич-
ними розрахунками, виявлені нещодавно, свідчать про необхід-
ність зміни деяких параметрів стандартної сонячної моделі, в першу 
чергу, збільшення ефективності конвективних процесів поблизу 
поверхні Сонця. Удосконалені експерименти дійсно засвідчили 
високу інтенсивність конвекції, що при побудові стандартної мо-
делі відповідає більшій глибині СКЗ порівняно з попередніми ви-
значеннями [320, 405]. Однак для того, щоб Сонце з глибокою 
конвективною зоною мало спостережені радіус і світимість,  
необхідно збільшити вміст гелію в його ядрі, що ускладнить 
вирішення питання сонячних нейтрино. Зважаючи на високу  
надійність і достовірність геліосейсмологічних експериментів, 
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дослідники дійшли висновку про те, що малоймовірно сподіва-
тися на узгодження нейтринних і геліосейсмологічних експери-
ментів шляхом зміни фізичних умов у надрах Сонця, тобто побу-
дови нестандартних моделей. Значні успіхи в геліосейсмології, 
отримані на основі стандартних моделей, дають серйозні підстави 
шукати вирішення проблеми сонячних нейтрино не у фізиці  
сонячних надр, а швидше у фізиці саме нейтрино [87]. 

Просторову структуру коливань у сферичній системі коорди-
нат можна подати через сферичні і радіальні функції, що зале-
жать від широти, довготи і радіуса, так само, як це було здійснено 
для глобального магнітного поля (див. вирази (5) – (7)). Для опису 
поверхневих конфігурацій коливань використовують дві вели-
чини – ступінь моди l і азимутальний порядок m. Проте, на від-
міну від магнітного поля, коли із розгляду вилучають моду l = 0, 
у випадку коливань мода l = 0 враховується і відповідає радіаль-
ним коливанням. Коливання з l = 1 називають дипольними, l = 2 – 
квадрупольними. Глибинна структура коливань визначається її  
радіальним порядком n. Кожна мода, що характеризується конкрет-
ним набором l, m і n, має певну частоту коливань ωnlm. 

Крім АХ, у надрах Сонця, як і в будь-якому газовому або рі-
динному середовищі, стратифікованому в полі тяжіння, можуть 
розповсюджуватися внутрішні гравітаційні хвилі (ВГХ). Ці хвилі 
забезпечують другий тип коливань, які називаються гравітацій-
ними коливаннями (коливання частинок газоподібного середовища 
вгору і вниз щодо положення рівноваги). АХ зумовлені газовим 
тиском (ефекти стиснення), а ВГХ – силою тяжіння (ефектами 
плавучості). Верхня межа моди низькочастотних коливань граві-
таційного типу визначається частотою плавучості (частота  
Брента–Вяйсяля) 

 

2 0 0
0

ln1ln ,d PdN g
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ρ = − − γ 
                           (64) 

 

величина якої залежить від вертикальних градієнтів густини і 
тиску (тут g0(r) – прискорення сили тяжіння). Там, де виконується 
критерій конвективної стійкості Шварцшильда N 2 > 0 (N – дійсне 
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число), відбуваються прості гармонічні вертикальні коливання з ча-
стотами ω = N, які називають g-модами. Оскільки ВГХ можуть 
поширюватися тільки в ділянках зі стабільною стратифікацією 
речовини, то вони значною мірою зосереджені глибоко в надрах  
Сонця під нестабільною конвективною зоною. Внутрішніми гра-
вітаційними хвилями можуть бути 160-хвилинні пульсації, від-
криті в Кримській астрофізичній обсерваторії А. Сєверним, 
В. Котовим і Т. Цапом [353]. 

Крім розглянутих двох типів коливань, на Сонці можуть 
збуджуватися також коливання гравітаційної природи, ділян-
кою захоплення яких є сонячна поверхня. Аналогом цих коли-
вань є хвилі на поверхні рідини, що перебувають у полі тя-
жіння. Частоти цих коливань називають фундаментальною  
модою f (модою Кельвіна). 

Таким чином, у сонячних надрах здатні збуджуватися декілька 
типів хвильових процесів, які проявляються у вигляді коливань 
на поверхні. Спостерігаючи поле доплерівських швидкостей у 
поверхневих шарах, можна здійснювати діагностику сонячних 
глибин. Особлива увага приділяється вивченню АХ, оскільки  
частоти п'ятихвилинних коливань вимірюються з високою точністю 
і надійно ідентифікуються. Швидкість і напрямок поширення АХ 
залежать від температури, хімічного складу і рухів речовини все-
редині Сонця, тому вони можуть бути індикатором внутрішньої 
структури. Першим значним досягненням геліосейсмології був 
висновок про велику глибину конвективної зони [320, 405]. 

Ротаційне розщеплення частот. АХ чутливі до горизонталь-
них рухів під сонячною поверхнею, оскільки рухомий газ нама-
гається захопити хвилі за собою. Виміряні частоти двох ідентич-
них мод, поширюючись у протилежних напрямках через підпове-
рхневі течії, дещо відрізнятимуться одна від одної, тобто будуть 
розщеплені (т. зв. ротаційне розщеплення або ж тонка структура 
акустичних частот). Розв'язавши обернену задачу, із величини ро-
зщеплення можна отримати швидкість течії, усереднену по тій обла-
сті глибин і широт, де зосереджені ці моди. Одночасно розгля-
даючи розщеплення частот для багатьох мод, можна отримати кар-
тину диференційного обертання Сонця [87, 463]. 
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Магнітне розщеплення частот. Для інтерпретації тонкої 
структури дипольних коливань можна також залучити сильні маг-
нітні поля в надрах Сонця [114, 115]. Щоб викликати спостере-
жені ефекти в частотах коливань при сучасній точності вимірю-
вання, необхідні поля величиною порядку 105–106 Гс поблизу дна 
СКЗ. Оскільки ефекти магнітного поля квадратичні за величиною 
поля, то при таких сильних полях задача ускладнюється через  
необхідність враховувати деформації сферично симетричної кон-
фігурації Сонця. Пошук ефектів магнітного розщеплення час-
тот п'ятихвилинних коливань заслуговує уваги [115, 463], хоча 
спочатку потрібно було б обґрунтовувати існування таких поту-
жних полів [280, 476]. 

Моди дуже низького ступеня з горизонтальною довжиною 
хвилі, порівняною з розмірами Сонця, найбільш цікаві для вивчен-
ня, оскільки їх можна виділити зі складного спектра, що склада-
ється зі збуджуючих поверхню мод більш високих ступенів. Для 
цього потрібно отримати зображення Сонця як зірки, тобто не у 
вигляді диска, а сфокусованим у точку, що є досяжним за допо-
могою сучасних приладів. 

Геліосейсмологія одразу дала суттєву інформацію про внутрішнє 
обертання Сонця, однак для ефективного використання цього 
методу необхідні більш точні спостереження. Щоб розділити 
моди коливань із дуже близькими частотами, потрібні неперервні 
спостереження протягом тривалого часу – кількох місяців або  
років. На перших порах для отримання неперервного ряду даних 
спостереження велися на Південному полюсі [98]. Потім дослід-
ники об'єднали зусилля і організували наземну мережу із шести 
обсерваторій (для дослідження Сонця як зірки) на різних довго-
тах по всій земній кулі, так щоб у кожний момент хоча б одна із 
цих обсерваторій могла слідкувати за Сонцем в умовах гарної  
видимості – Global Oscillation Network Group (GONG) [181]. 

Для реєстрації доплерівського зміщення, спричиненого окре-
мою модою, необхідний дуже точний і стабільний спектрометр. 
Найбільш достовірні результати дають спеціальні газові спектро-
метри, в яких порівнюються лінії поглинання в спектрі лаборатор-
ного газоподібного натрію і калію з лініями поглинання, зумов-
леними рухами на поверхні Сонця атомів цих самих елементів. 
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Для забезпечення якісної роздільної здатності при вивченні коли-
вань високих ступенів потрібно вийти за межі атмосфери, турбу-
лентність якої значною мірою спотворює тонкі деталі на сонячній 
поверхні. Тому паралельно наземній мережі GONG із 1995 р. ве-
дуться спостереження з космосу за допомогою обладнання Solar 
Oscillation Investigation – Michelson Doppler Imager (SOI/MDI), 
встановленого на борту сонячної обсерваторії Solar and 
Heliospheric Observatory (SOHO) [357]. 

 
1.16.2. Локальна геліосейсмологія 
 

Вивчення частоти глобальних мод сонячних коливань, породже-
них інтерференцією акустичних чи поверхневих гравітаційних 
хвиль, дає можливість отримувати інформацію про властивості,  
зокрема такі, як структура і обертання тих частин Сонця, крізь які 
поширюються досліджувані хвилі. Попри потужність методів гло-
бальної геліосейсмології, вони мають певні очевидні обмеження [87]. 

Оскільки глобальні моди охоплюють усі широти, то аналіз  
їхніх частот не може надати інформацію про довготні варіації  
сонячних властивостей. Крім того, ці моди залежать тільки від 
симетричного щодо екватора параметра, наприклад, обертання. 
До того ж, властивості глобальних мод слабо чутливі до меридіо-
нальних течій або більш складних потоків, таких як великомасш-
табні конвективні вихори, які можуть бути у СКЗ. Нарешті, хоча 
глобальні моди, без сумніву, зазнають впливу сонячних плям або 
інших проявів сильно локалізованих магнітних полів, ці ефекти 
не розкриваються при вивченні детальних властивостей соняч-
них ділянок, таких, скажімо, як тривимірна підповерхнева струк-
тура сонячних плям. 

Натомість шлях до отримання інформації про детальну струк-
туру і динаміку СКЗ відкривають методи локальної геліосейсмо-
логії. Оскільки поле хвиль у заданій ділянці сонячної поверхні за-
знає впливу підповерхневих шарів цієї ділянки, то проаналізува-
вши властивості таких локальних хвиль, можна відтворити обме-
жені тривимірні структури і потоки нижче сонячної поверхні. У 
ранніх дослідженнях вивчалося поле хвиль навколо сонячних 
плям [59] і було показано, що енергія хвилі поглинається або ро-
зсіюється плямою. На відміну від класичної геліосейсмології, яка 
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використовує частоти коливань, нова методика базується на спо-
стереженні амплітуд і фаз хвиль (див. [48]). 

Мабуть, уперше збурення частоти в результаті локального 
збурення швидкості звуку було визначене в роботі [140]. Згодом 
на основі цього підходу Ф. Хілл [166] розробив практичну мето-
дику так званих кільцевих (k-ω) діаграм (англ. ring-diagram 
analysis), за допомогою якої можна побудувати карту потоків і 
підфотосферної швидкості звуку. Завдяки застосуванню цієї ме-
тодики було знайдено переконливий доказ підповерхневих мери-
діональних потоків, спрямованих до полюсів у періоди низької 
сонячної активності. При високій активності ситуація є більш не-
визначеною [29, 144]. Методика також дозволяє окремо встано-
вити швидкість обертання для північної і південної півсфер [145]. 

Ще один підхід до вивчення детальної структури активних ді-
лянок, так звана методика час–відстань (англ. time-distance 
analysis), базується на вимірюванні затримки часу проходження 
хвилі між двома спостережуваними точками на сонячній поверхні 
в наближенні геометричної акустики [106, 107]. Час поширення 
сигналу, отриманого в результаті відповідного кореляційного 
аналізу поля хвилі, вздовж променя, який з'єднує досліджуванні 
точки, в цьому наближенні визначається виразом 
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де s – відстань уздовж променя, r – просторова координата,  
cw – локальна швидкість хвилі, v – локальна швидкість потоку, 
n – одиничний вектор уздовж променя. Очевидно, що швидкість 
хвилі, так само як і швидкість потоку, залежать від часу. Швид-
кість хвилі, що задається швидкістю звуку, може бути збурена 
магнітними полями в активних ділянках. Здійснивши вимірю-
вання вздовж достатньої кількості променів, ці співвідношення 
можна інвертувати для виведення cw

 (r, t) і v (r, t) (див. [221, 222]). 
На практиці кореляційний аналіз для сонячної поверхні здійсню-
ють між типово маленькою центральною ділянкою і кругом нав-
коло неї або частиною круга. Рівняння (65) допускає також тракту-
вання хвилі в променевому наближенні (англ. ray approximation). 
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Методика час–відстань була використана для дослідження 
біляповерхневих потоків, пов'язаних із супергрануляційною кон-
векцією [221]. У роботі [132] визначено властивості меридіональ-
них потоків у СКЗ, від екватора до полюсів, які проявляються та-
кож під час аналізу за допомогою методики кільцевих діаграм.  
Завдяки дослідженню збурень хвиля–швидкість у спливаючих ак-
тивних ділянках було встановлено, що спливаючі магнітні ділянки 
пов'язані зі складною структурою загально збільшеної швидкості 
хвилі нижче за сонячну поверхню [186, 222]. 

Особливо актуальний ще один підхід, тісно пов'язаний з 
аналізом час–відстань, відомий як геліосейсмічна голографія. 
Початок йому поклав Ф. Роддер [328] у 1975 р., висунувши 
ідею використання голографічних методів для візуалізації аку-
стичних джерел під сонячною поверхнею. Згодом, у 1990 р., 
С. Ліндсей і Д. Браун [257] висунули припущення про те, що 
можна сформувати акустичне зображення сонячних плям на 
зворотному боці Сонця. До практичного втілення ідей справа 
дійшла в 1997 р., коли Ліндсей і Браун [259] уперше застосу-
вали геліосейсмічну голографію для аналізу спостережень, а 
Г.-К. Чанг та ін. [76] паралельно розвинули так звану методику 
акустичних зображень. Відповідно до цих методик для віднов-
лення акустичного поглинання чи розсіювання в підповерхне-
вих шарах необхідно когерентно згрупувати поле акустичної 
хвилі на сонячній поверхні із врахуванням фазової інформації. 
Методики були використані для дослідження переважно під-
поверхневої структури та акустичних властивостей активних 
ділянок (див. [60] та ін.). Огляди нових методик були здійснені 
Ліндсеєм і Брауном [258] (за геліосейсмічною голографією),  
а також Д.-Й. Чу [84] (за акустичним зображенням). 

Здатність за допомогою голографічного методу виявляти активні 
ділянки на зворотному боці Сонця переконливо продемонстру-
вали Ліндсей і Браун [260] на основі аналізу даних космічного 
приладу SOI/MDI. Хвилі, що виникають на зворотному боці  
Сонця, після одного або більше відбиттів на сонячній поверхні, 
можна виміряти на видимому боці в ділянках, що мають назву 
зіниці (англ. pupils). Виконавши відповідний аналіз, виміряне 
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поле хвилі в зіницях можна сфокусувати в обмежених ділянках 
зворотного боку. Відносно сусідньої спокійної фотосфери хвилі 
активних ділянок зазнають фазового зсуву, який можна виявити. 
Після того, як досліджувана ділянка, зазнаючи обертання, пере-
міститься на видимий бік Сонця, з'являється можливість зняти її 
магнітограму. Порівняння акустично сформованої структури на 
зворотному боці з магнітограмою на видимому показало вража-
юче узгодження між деталями акустичного і прямого магнітного 
зображень [260]. Таким чином, методи геліосейсмічної гологра-
фії набувають особливої актуальності, оскільки виявлення на 
зворотному боці Сонця схильних до потужних ерупцій актив-
них ділянок, які через 1–2 тижні досягають видимого боку, може 
забезпечити раннє попередження геоефективних подій, небез-
печних для людства. 
 

1.16.3. П'ятихвилинні коливання  
               в локальних сонячних утвореннях 
 

Останнім часом особливої актуальності набули дослі-
дження п'ятихвилинних коливань інтенсивності випроміню-
вання, поля швидкості рухів та магнітного поля у локальних 
сонячних утвореннях: гранулах, порулах і плямах. Інтерес ви-
кликаний як загальною проблемою встановлення механізмів 
збудження глобальних коливань (оскільки остаточно вони не-
відомі), так і питанням про дискретні у просторі акустичні 
джерела і модуляцію акустичних хвиль конвективною струк-
турою атмосфери. Важливим у цьому плані виглядає вивчення 
властивостей коливань над гранулами і міжгранульними про-
міжками, зокрема виявлення статистичних залежностей між 
коливаннями і грануляцією. 

У теоретичних дослідженнях [294, 383] дискретні акустичні 
джерела на сонячній поверхні пов'язують із локальними потем-
ніннями у фотосфері. Дійсно, спостерігачі [122, 145] виявили не-
великі ізольовані ділянки підвищеної акустичної емісії у фото-
сфері. Характерною ознакою появи на поверхні локальних дже-
рел АХ вважають швидку зміну коливань швидкості рухів 
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[137, 138] з висотою фази. Її пояснюють тим, що ці хвилі поши-
рюються у підфотосферних шарах: спочатку пряма хвиля біжить 
від джерела догори, а через 4–5 хвилин відбита хвиля йде донизу. 
Тоді як для захоплених резонансною порожниною стоячих АХ, 
відповідальних за поверхневі глобальні коливання (р-моди), верти-
кальні зміни фази коливань швидкості викликаються тільки зага-
санням коливань, внаслідок чого ці зміни значно слабкіші. Тому 
за величиною вертикального градієнта фази коливань швидкості 
можна відрізнити локальні джерела коливань від глобальних  
осциляцій. Відповідно до спостережень [387], для міжгранульних 
проміжків притаманні сильні зміни фази коливань з висотою, 
що дає підставу зробити висновок про існування на поверхні  
Сонця дискретних акустичних коливань.  

Водночас розбіжність властивостей коливань над грану-
лами і між гранулами можна пояснити іншим ефектом – моду-
ляцією АХ конвективною структурою неоднорідної атмос-
фери. Вочевидь, явище пов'язане з тим, що властивості коли-
вань відрізнятимуться у вертикальних каналах з гарячою плаз-
мою, що піднімається догори, і холодною плазмою, яка опус-
кається донизу, оскільки ці потоки плазми мають різну інтен-
сивність конвекції. На основі моделі неоднорідної атмосфери 
було показано [390], що, дійсно, в таких вертикальних каналах 
відбувається залежна від частоти модуляція коливань. На низь-
ких частотах (5–7,5 мГц) амплітуда коливань швидкостей є  
більшою у гарячій плазмі, але з ростом частоти зменшується і 
на частоті ≈ 7 мГц збільшується вже в холодній плазмі. Діапа-
зон варіацій відношення амплітуди швидкостей у гарячій і хо-
лодній плазмі становить 2,5–1. Нещодавні спостереження [197] 
підтвердили, що модуляція АХ конвективними рухами відпо-
відно до передбачуваних модельних розрахунків по-різному 
проявляється у варіаціях амплітуди коливань швидкостей над 
гранулами і між гранулами. 

У роботах [197, 198, 496, 565] на основі як наземних, так і кос-
мічних спостережень проведено статистичне дослідження залеж-
ності амплітуд і фаз коливань інтенсивності спектральних ліній  
і швидкості рухів на різних висотах у фотосфері над ділянками 
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поверхні з різним контрастом грануляції. Виявлено, що амплі-
туди коливань інтенсивності і швидкості можуть збільшуватися 
як між гранулами, так і над гранулами (залежно від періоду коли-
вань та спостереженої спектральної лінії). Висотна зміна фази ко-
ливань швидкості в гранулах менша, ніж у міжгранульних ділян-
ках, що вказує на наближеність АХ у гранулах до стоячих.  
Завдяки модельним розрахункам поширення акустико-гравітаційних 
хвиль у неоднорідній атмосфері з урахуванням швидкості конвек-
тивних рухів установлено, що модуляція п'ятихвилинних коли-
вань конвекцією над міжгранулами узгоджується зі спостереже-
ними даними [197, 198]. 

Від середини 80-х років розпочалися теоретичні дослідження 
коливань магнітного поля невеликої амплітуди в сонячних пля-
мах [261]. Останніми роками часові варіації магнітного поля 
плям стали доступні і для спостережень [24, 35, 261]. Згідно з 
недавніми вимірюваннями амплітуди коливань поля зміню-
ються в діапазоні від 4–10 Гс [35, 261] до 50 Гс [24]. Цікавими 
виявилися співвідношення властивостей коливань магнітного 
поля і швидкостей. Амплітуда магнітних коливань зменшується 
у напрямку від центра плями до її межі тінь/півтінь [35, 261], 
тоді як амплітуда коливань швидкостей, навпаки, збільшується 
у цьому напрямку. За фазою коливання швидкості випереджа-
ють коливання магнітного поля приблизно на 90º. Нещодавно 
розроблено МГД-модель поширення АХ у стратифікованій за-
магніченій атмосфері з урахуванням вертикального градієнта 
магнітного поля в плямі і кута нахилу поля щодо променя зору 
[199]. На основі порівняння результатів модельних розрахунків 
і даних вимірювань установлено, що теоретичні і спостережені 
часові варіації магнітного поля плям мають однаковий порядок 
величин. Спостерігачі виявили [199, 200], що коливання магніт-
ного поля є суперпозицією справжніх коливань, викликаних 
швидкою магніто-акустичною хвилею, і коливань, спричинених 
ефектами непрозорості атмосфери, які зумовлені повільною  
магніто-акустичною хвилею. При цьому магніто-акустична 
хвиля виникає в результаті трансформації глобальних АХ у  
замагніченій атмосфері плям. 
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1.17. Диференційне обертання 
 
Неоднорідність обертання Сонця була виявлена під час спосте-

режень кутової швидкості переміщення плям на сонячній поверхні. 
Вперше поверхневу міграцію плям помітив Шейнер у 1630 р.,  
а потім описав Керрінгтон у 1858 р. [74]. Згідно із сучасними ви-
мірюваннями доплерівських зміщень спектральних ліній [177] 
сидеричний період обертання на рівні фотосфери змінюється від 
26 діб на екваторі (лінійна швидкість становить ≈ 2 км/с) до 
майже 37 діб на полюсах. Оскільки генерація глобального  
магнетизму відбувається у всьому об'ємові СКЗ, то моделі ди-
намо особливо чутливі до змін кутової швидкості з широтою і 
глибиною. Якщо на першому етапі побудови динамо-моделей роз-
поділ кутової швидкості Ω(r,θ) у сонячних глибинах отримували 
шляхом розрахунків на основі теорії диференційного обертання 
[396], то в еру геліосейсмології дані про внутрішнє обертання  
Сонця здобувають із розшифровки геліосейсмічних вимірювань. 
 

1.17.1. Теоретичні моделі диференційного обертання 
 
Турбулентна в'язкість конвективних зон зір і Сонця під впливом 

обертання стає анізотропною, що спричиняє диференційне обер-
тання Ω (r,θ). Ще в піонерській роботі О. Лебединського 1941 р. 
[527] було виявлено, що при наявності виділеного напрямку ані-
зотропії конвекції випадкові турбулентні рухи під впливом сили 
Коріоліса здатні перерозподіляти кутовий момент між різними 
просторовими ділянками, що приводить до потоку кутового мо-
менту, який руйнує однорідність обертання. Але його результат 
був незаслужено забутий, чи, можливо, не помічений під час 
війни. Пізніше, у 1951 р. цю ж ідею незалежно запропонував 
Л. Бірманн [46], уточнивши, що джерелом диференційного обер-
тання є анізотропія тензора в'язкої напруги, пов'язаного з підфо-
тосферною турбулентністю, яка збуджується потоком тепла, що 
поширюється з сонячних надр. Згодом Г. Рюдігер [337] назвав це 
явище Λ-ефектом. Описаний процес збудження диференційного 
обертання був першим взірцем великомасштабних структур  
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в астрофізичних умовах, спричинених маломасштабними тур-
булентними рухами. Значний внесок у виведення і розв'язок рівнянь 
Рейнольдса з анізотропною в'язкістю, які описують гідродинамічні 
рухи конвективних зоряних зон, зробили Дж. Васютинський [426] і 
К. Ельзассер [121]. Пошуком оптимального параметра анізотропії 
займалися Р. Кіппенхан [201], В. Кокке [91], Х. Келер [211], Б. Дарні 
і Дж. Латур [111], О. Рузмайкін і С. Вайнштейн [332, 333] та ін. 

Із часом було встановлено, що не тільки анізотропія, але й не-
однорідність густини турбулентного середовища дає Λ-ефект 
[203]. Порівняні внески анізотропії і неоднорідності залежать від 
величини числа Коріоліса ω = 2τΩ. При великих числах Коріо-
ліса, характерних для великомасштабної конвекції в глибоких 
шарах Сонця (ω ≈ 6), внесок неоднорідності в Λ-ефект суттєво  
більший за внесок анізотропії [111]. Ймовірно, обертання впливає 
на анізотропію, але не може змінити неоднорідність густини плазми. 
Співвідношення внесків анізотропії і неоднорідності сприятливе 
для розрахунку диференційного обертання, оскільки стратифіка-
ція СКЗ відома з високою точністю. Це зменшує кількість вільних 
параметрів, наявних у моделях на основі анізотропії. Побудовані 
останніми роками моделі диференційного обертання [210, 487, 
490] в загальних рисах відтворюють дані геліосейсмічних вимі-
рювань внутрішнього обертання СКЗ. 

Однак детальне порівняння модельних розрахунків із геліо-
сейсмічними даними виявляє розходження теоретичних і експе-
риментальних результатів поблизу верхньої і нижньої границь 
СКЗ. Геліосейсмічні вимірювання [179] у поверхневих шарах 
показують збільшення кутової швидкості з глибиною, тоді як тео-
ретична модель [210] дає протилежний результат. Крім того, мери-
діональна течія, розрахована поблизу поверхні, спрямована до 
екватора. Натомість спостереження на фотосферному рівні фік-
сують меридіональну циркуляцію від екватора до полюса [217]. 
Л. Кичатинов [487] показав, що це протиріччя можна ліквідувати 
шляхом залучення до розгляду анізотропії турбулентної конвекції. 
Поблизу поверхні число Коріоліса для маломасштабної конвекції 
суттєво зменшується (ω ≈ 0,5) порівняно з його значеннями (ω ≈ 6) 
у глибоких шарах. Тому необхідно враховувати потоки кутового 
моменту, що виникають внаслідок анізотропії конвекції. 
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1.17.2. Геліосейсмічні вимірювання  
               диференційного обертання 
 
Геліосейсмічні дослідження [92, 179, 397, 398, 463] засвідчили, 

що характер внутрішнього обертання Сонця сильно змінюється 
як з глибиною, так і з геліоширотою. На рис. 13 показано резуль-
тати геліосейсмічних вимірювань наземної мережі GONG поблизу 
епохи максимуму 23-го циклу [179] у вигляді усереднених за пе-
ріод спостережень кривих залежності кутової швидкості Ω(r/R) 
для п'яти геліоширот θ*: 0°, 15°, 30°, 45° і 60°. 

 

 
 

Рис. 13. Розподіл за відносним радіусом r /R усереднених  
за часом (1995–1999 рр.) швидкостей внутрішнього обертання Сонця 

(частот обертання Ω/2π, визначених у наногерцах)  
для різних геліоширот (дані геліосейсмічних вимірювань  
наземної мережі GONG). Рисунок запозичено з роботи [179] 

 
Пунктирними лініями на рис. 13 позначено коридор похибок 

вимірювань. Під нижньою основою СКЗ (r ≈ 0,71R) у порівняно 
тонкому шарі (0,63–0,71R), який має назву тахоклін, відбувається 
монотонний перехід від диференційного обертання СКЗ до 
майже жорсткого за широтою обертання променистої зони.  

r/R 
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(Величина кутової швидкості на поверхні Сонця на екваторі ста-
новить 450 нГц.) Як видно з рисунка, поле регулярної швидкості 
в СКЗ природно розділене на приекваторіальний домен швидкого 
обертання (максимальна величина кутової швидкості Ω досяга-
ється на глибині ≈ 35 тис. км на екваторі (Ω/2π ≈ 460 нГц)) і ви-
сокоширотні домени повільного обертання (Ω/2π ≈ 370 нГц на 
широті 60°) з протилежними знаками радіального градієнта куто-
вої швидкості ∂Ω/∂r. 

У приекваторіальному домені кутова швидкість зменшується 
з глибиною (тобто збільшується зі зростанням радіуса: ∂Ω/∂r > 0), 
тоді як на високих широтах, навпаки, зростає всередину Сонця 
(∂Ω/∂r < 0). Важливо також, що кутова швидкість ядра, на від-
міну від більш ранніх уявлень, виявляється не набагато більшою 
за її усереднене поверхневе значення 450 нГц. 

Вузька широтна смуга (Δθ ≈ 10°) сталої кутової швидкості,  
локалізована в інтервалі широт від 40° до 50°, простягається 
вздовж радіуса від сонячної поверхні до дна СКЗ і через тахоклін 
з'єднується з доменом сталої Ω-променистої зони (Ω/2π ≈ 435 нГц). 
Ця так звана зона коротації поділяє СКЗ у кожній півкулі на два 
згадані просторові домени швидкого і повільного обертання із 
протилежними знаками ∂Ω/∂r. 

Нарешті, зовсім новим і несподіваним під час останніх геліо-
сейсмічних досліджень виявилося відкриття поблизу тахокліну 
[26, 154, 179] суттєвих часових і просторових варіацій кутової 
швидкості. Дві незалежні групи дослідників здійснили взаємно 
доповнювальні геліосейсмічні експерименти. Упродовж близько 
п'яти років (1995–2000) геліосейсмологи неперервно спостері-
гали поле доплерівських швидкостей на всьому диску Сонця по-
близу епохи максимуму 23-го циклу сонячної активності. Одна 
група здійснювала спостереження в рамках наземного проєкту 
GONG, а інша – за допомогою інструмента MDI на борту косміч-
ного апарата SOHO. В ході розв'язку оберненої задачі ротацій-
ного розщеплення частот акустичних і гравітаційних (p- і f-мод) 
глобальних коливань в околі тахокліну було виявлено помітні ча-
сові варіації (залежні від геліошироти) кутової швидкості щодо її 
усереднених значень Ω [26, 154, 179]. Поблизу екваторіальної 
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площини період варіацій залишкової кутової швидкості з амплі-
тудою δΩ ≈ 6 нГц становить ≈ 1,3 року, тоді як на високих широ-
тах розмах варіацій збільшується до 12 нГц, а період зменшу-
ється до року. Цікаво також, що часові зміни кутової швидкості 
відбуваються в протифазі у фіксованих точках сонячного радіуса 
вище (r ≈ 0,72R) і нижче (r ≈ 0,63R) ділянки тахокліну. Хоча 
варто зазначити, що пізніше в результаті незалежного аналізу 
іншим дослідникам [27] не вдалося впевнено підтвердити значи-
мість цих варіацій. Фізичні механізми, які можуть впливати на 
такі наслідки коливань, обговорюються в роботах [93, 401]. 

Потрібно зауважити ще один важливий результат геліосейсмо-
логічних експериментів. Як відомо, Р. Говард і Б. Лабонт [176] на 
основі прямих доплерівських спостережень відкрили на соняч-
ній поверхні пов'язані зональні течії, що мігрують упродовж 
22-х років від полюсів до екватора. Їхня швидкість сягає 
600 см/с (δΩ ≈ 1,5 нГц). Це так звані торсіонні коливання. Згідно 
із геліосейсмічними вимірюваннями [9, 154, 180] структура коли-
вань поширюється всередину СКЗ, принаймні до глибин 
60 тис. км. Для підфотосферних коливань також виявлені систе-
матичні зміни в часі залишкової швидкості обертання δΩ. В еква-
торіальній площині кутова швидкість Ω постійно зменшувалася 
впродовж п'яти років, тоді як на високих широтах відбувався пе-
рехід до більш швидкого і складного характеру обертання.  
Більше з тим, у роботі [418] акцентовано, що такі потоки охоп-
люють цілком усю СКЗ. 

 
 

1.18. Меридiональна (полоїдальна) циркуляцiя 
 
У зорях меридіональна циркуляція з необхідністю виникає в 

ротаційних стратифікованих конвективних оболонках у турбулі-
зованiй плазмi, що стискається [396]. На сонячнiй поверхнi слабка 
великомасштабна меридiональна течiя речовини спрямована до 
полюсiв. Найперше вона була виявлена шляхом вiдстеження 
рухiв магнiтних структур [217, 290, 365] прямими вимiрами доп-
лерiвських зсувiв у спектральних лiнiях [157]. На середнiх гелiо-
широтах амплітуда швидкостi поверхневої меридiональної течiї, 
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спрямованої вiд екватора до полюсiв, становить UM
(surf) ≈ 5–15 м/с. 

Гелiосейсмологiчнi експерименти показали, що спрямована до 
полюсiв меридiональна течiя детектується методами локальної 
гелiосейсмологiї у підфотосферних шарах СКЗ до глибин r ≈ 0,85R 
(до 15 % радiуса Сонця) [58]. 

Зважаючи на закон збереження речовини, дослiдники дiйшли 
висновку, що бiля нижньої основи СКЗ має iснувати меридiональна 
течiя протилежного спрямування вiд полюсiв до екватора. За цієї 
умови речовина бiля полюсiв опускатиметься вниз до тахоклiну, 
тодi як бiля екватора, навпаки, пiднiматиметься з глибин на по-
верхню. У такий спосiб буде убезпечений замкнутий цикл полої-
дальної циркуляцiї сонячної речовини в СКЗ [289, 415]. 

Чисельне моделювання на основі геліосейсмологічних експе-
риментів показало, що меридіональна циркуляція існує у всіх 
шарах СКЗ і може проникати навіть нижче тахокліну в проме-
нисту зону [178, 185]. Розрахований профіль потоків має скла-
дну просторову структуру із кількох комірок, які розподілені за 
глибиною та геліоширотою (багатокоміркова циркуляційна 
структура) [354]. Проте остаточно профіль полоїдальних пото-
ків речовини в надрах Сонця (одна, дві або більше комірок) за-
лишається невизначеним. 

Згідно із розрахунками за даними локальної геліосейсмології 
[265, 316] амплітуда швидкості зворотного потоку від полюсів до 
екватора UM

(deep) у нижній частині СКЗ міститься в діапазоні  
2–5 м/с, що узгоджується з оцінкою аналізу швидкості міграції 
смуги сонячних плям до екватора [160]. 

 
 

1.19. Диференційне обертання і збудження 
          тороїдального поля (Ω-ефект) 

 
Уперше індукційний ефект диференційного обертання в маг-

нітному середовищі виявив Ельзассер у 1946 р., вивчаючи пи-
тання походження земного магнетизму [119]. У всіх досить роз-
винених теоріях еволюції сонячних магнітних полів генерація  
тороїдального поля пов'язується з дією диференційного обертання 
Ω(r,θ) на вихідне полоїдальне поле BP. На сонячній поверхні  
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неоднорідність обертання проявляється в тому, що екваторіальні 
області обертаються приблизно на 50 % швидше за приполярні 
(широтний градієнт швидкості обертання). Однак у сонячному 
динамо-механізмі дослідники беруть до уваги в першу чергу іншу 
складову неоднорідного обертання – радіальний градієнт кутової 
швидкості. В ранніх динамо-моделях зміну кутової швидкості з 
глибиною розраховували на основі теорії диференційного обер-
тання. На сучасному етапі більш надійну інформацію про вну-
трішнє обертання Сонця здобувають із розшифровки геліосейсміч-
них вимірювань, згідно з якими кутова швидкість немонотонно 
змінюється вздовж сонячного радіуса (підрозд. 17.2). 

Диференційне обертання Ω(r,θ) в умовах вмороженості магніт-
них полів у високопровідну сонячну плазму розтягує силові лінії 
початкового полоїдального поля BР уздовж паралелей, генеру-
ючи тороїдальну компоненту BТ у "королівських зонах" обабіч  
екватора (див. рис. 18 а). Для цього спочатку силові лінії утворю-
ють петлі, які згодом поступово навиваються навколо Сонця. Зро-
стання магнітної енергії тороїдального поля відбувається завдяки 
механічній енергії обертання глибинних шарів. Описаний режим 
збудження тороїдального поля в науковій літературі названо  
Ω-ефектом (або ефектом "накручування" магнітних силових лі-
ній) [227, 460]. 

Після досягнення певного критичного значення індукції  
тороїдальні силові трубки, з огляду на паркерівську нестійкость, 
утворюють вигнуті догори магнітні петлі, які спливають на  
поверхню на середніх широтах, формуючи активні області і  
біполярні групи плям нового циклу [300]. Зважаючи на те, що 
згинання магнітних силових ліній ефективніше відбувається на 
більш високих широтах, сонячні плями з'являються спочатку 
саме там. Розрив силових трубок внаслідок їхнього спливання і 
утворення плям зупиняє підсилення поля BT на відповідній ши-
роті. Однак підсилення продовжується на нижчих широтах, тому 
пояс сонячних плям мігрує до екватора. Отже, з розвитком циклу 
критичний рівень поля досягається в деякій смузі, центральна ши-
рота якої змінюється відповідно до спостережного закону 
Шпьорера для сонячних плям. 
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1.20. Турбулентність і електродинаміка  
            усередненого поля 

 
Зважаючи на всеосяжну поширеність турбулентності в аст-

рофізичних умовах, дослідники зосередили зусилля на вивченні 
турбулентних механізмів збудження магнетизму, розробка 
яких опирається на гідромагнітне рівняння з урахуванням  
коефіцієнта турбулентної дифузії. Зазвичай МГД-турбулент-
ність характеризують двома масштабами. Перший – це кореля-
ційна довжина l, так званий зовнішній масштаб турбулентності. 
Його вважають малим масштабом. Унаслідок вмороженості маг-
нітного поля у електропровідну плазму масштаб l властивий як 
для поля швидкості, так і для магнітного поля. Водночас для гід-
родинамічних рухів і магнітного поля притаманний ще один –  
великий масштаб L >> l, порівняний із розмірами досліджуваних 
космічних об'єктів (Сонце, зорі, міжзоряні хмари, галактики).  
Залучення до розгляду турбулентних рухів принципово змінило 
електродинаміку магнітних полів у високопровідному середовищі. 
Виникла проблема турбулентного динамо [30, 31]. 

Особливість нового підходу полягає в тому, що турбулентність, 
усупереч загально поширеному переконанню, не завжди руйнує 
великомасштабні структури, а за певних умов може їх створювати. 
Першим прикладом такого процесу, як уже згадувалося, було 
збудження диференційного обертання в турбулізованій конвек-
тивній зоні, що обертається. Новий крок у цьому напрямі, але вже 
стосовно магнітних структур, зробив Паркер [301], який проде-
монстрував, що під дією коріолісової сили у турбулізованій кон-
векції в підфотосферних шарах відсутня осева симетрія – конвек-
ція набуває циклонічності. Магнітні силові лінії тороїдального 
поля в умовах вмороженості під впливом циклонічної конвекції 
витягуються в магнітні петлі з ненульовою складовою в меридіо-
нальній площині. Зливаючись в ході дифузії, вони відновлюють 
полоїдальне поле протилежної полярності. Паркер запропонував 
об'єднати ефект неосесиметричного підняття магнітних петель за 
рахунок циклонічної турбулентності з процедурою усереднення 
(за азимутальним кутом щодо осі обертання) в рівняннях індукції 
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для полоїдальної і тороїдальної компонент магнітного поля. Ци-
клонічні рухи в СКЗ, що виникають під час обертання, підніма-
ють і повертають силові лінії азимутального магнітного поля,  
деформуючи їх в умовах умороженості в спіралі (циклони за тер-
мінологією Паркера). На кожному витку такої спіралі силові лінії 
мають невелику меридіональну складову. Коли магнітні петлі 
розпливаються і зливаються внаслідок турбулентної дифузії, 
створюється глобальна меридіональна магнітна складова, яка 
сприймається як дипольне (полоїдальне) магнітне поле. 

Фізична концепція Паркера була математично обґрунтована у 
роботах С. Брагинського (розроблено модель підтримки магніт-
ного поля повільною великомасштабною конвекцією – ламінарне 
динамо) [454] та в роботах М. Штеєнбека, Ф. Краузе і К.-Х. Ред-
лера [379, 381], в яких запропоновано механізм збудження магне-
тизму в результаті дії електродинамічної маломасштабної спіраль-
ної турбулентності (турбулентне динамо). 

Головна ідея Брагинського полягала в тому, що хоча стаціонарні 
осесиметричні розв'язки задачі динамо заборонені теоремою анти-
динамо Каулінга [95], слабкі відхилення від осевої симетрії у випадку 
дуже високої електропровідності плазми і високих швидкостей ла-
мінарного потоку можуть підтримати усереднене магнітне поле 
(майже симетричне динамо або ж динамо великої електропровідно-
сті). У теорії Брагинського рухи представляються у вигляді суми се-
редньої симетричної і малої асиметричної частин, а неспівпадіння 
осей обертання і магнітного поля відображає малу асиметрію рухів. 

Дослідження електромагнітних властивостей турбулентної 
плазми, розпочаті у 60-ті роки ХХ ст. під керівництвом фізика 
Штеєнбека (Інститут магнітогідродинаміки в Єні) у співпраці з 
теоретиками-астрофізиками Краузе і Редлером (Потсдамський 
інститут астрофізики) привели до створення електродинаміки 
для усереднених статистичних параметрів поля (англ. mean field 
electrodynamics), яка втрачає силу на відстанях порядку і менше 
кореляційної довжини або на проміжках часу порядку і менше 
кореляційного часу турбулентності. Таким чином, була побудована 
макроскопічна електродинаміка середовища, властивості якого 
визначаються не тільки газокінетичною електропровідністю σ і 
магнітною проникністю μ, але й величинами, які характеризують 
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його турбулентність (ефективною турбулентною швидкістю u, 
кореляційною довжиною l і часом кореляції τ, що пов'язані між 
собою співвідношенням u ≈ l / τ). Урахування на наступному етапі 
зворотного впливу магнітного поля на турбулентні рухи розши-
рило рамки теорії і завершилося створенням макроскопічної 
МГД, що стала основою для побудови моделей турбулентного 
динамо [227, 569]. Макроскопічна МГД набула широкого засто-
сування в астрофізичних дослідженнях, оскільки в космічних 
умовах досить часто поле швидкостей розділене на два суттєво 
відмінних просторових масштаби, саме так, як вимагає теорія 
усередненого поля. 

У межах макроскопічної МГД у замагніченій плазмі було ви-
явлено три нові ефекти турбулентності, які є суттю сучасних тео-
рій еволюції магнітних полів у турбулізованому середовищі. Ос-
новний ефект турбулентності, у разі спірального характеру рухів, 
полягає у збудженні макроскопічного (великомасштабного) маг-
нітного поля, яке пов'язане з додатковим "турбулентним" електрич-
ним полем (т. зв. α-ефект). Другий ефект турбулентності зумов-
лений неоднорідністю швидкості турбулентних пульсацій і гус-
тини турбулізованої плазми. Він проявляється у перенесенні 
магнітного поля відповідно вздовж градієнта турбулентної шви-
дкості (макроскопічний турбулентний діамагнетизм) і градієнта 
густини середовища (магнітна адвекція) [227, 460, 569]. Процеси 
перенесення спричиняють зміни масштабів поля, тому їх прий-
нято називати процесами перебудови магнетизму. Нарешті, третій 
ефект турбулентності пов'язаний із різким зменшенням електро-
провідності і магнітної проникності плазми, що зумовлює суттєве 
зменшення часу релаксації магнітних процесів. 

Зауважимо, що протягом тривалого часу універсальним яви-
щем у теорії турбулентності вважалася ідея спектрального пере-
качування енергії від більших (великомасштабних) турбулентних 
пульсацій в область маломасштабних збурень. Однак згодом з'ясу-
валося, що цілком можливий так званий зворотний каскад потоку 
енергії від малих масштабів до великих [126]. І саме це явище ви-
явилося важливим для розробки теорій космічного магнетизму. 
Описані Бірманном [46] і Паркером [301] процеси показали, як 
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маломасштабні турбулентні рухи можуть викликати появу велико-
масштабних структур. Саме зворотний каскад потоку енергії є  
їхньою загальною рисою. Таке виникнення упорядкованого 
поля із невпорядкованого не порушує і другого начала термоди-
наміки, оскільки хаотичність турбулентності не є безладністю 
теплової рівноваги. 

 
 

1.21. Рівняння для усереднених  
           електродинамічних параметрів 

 
Теорія усередненого магнітного поля (УМП) базується на дво-

масштабному підході до рівнянь Максвелла і закону Ома для  
густини електричного струму в рухомому середовищі. У турбу-
лентній плазмі всі розглядувані фізичні поля нерегулярно зміню-
ються в просторі і часі. Для опису впливу турбулентності на влас-
тивості електропровідного середовища для всіх фізичних парамет-
рів виділяють глобальні та флуктуаційні складові. Поле швидкості 
U розділяється на глобальну (усереднену) швидкість (з характер-
ним розміром L i часом зміни T), властивості якої вважають відо-
мими, i турбулентну (випадкову) швидкість u, характерні розміри 
l та час зміни τ якої малі порівняно з глобальними масштабами L 
i часом зміни T усереднених величин (l << L, τ << T). У магніт-
ному полі B також виділяють великомасштабну i флуктуаційну 
(маломасштабну) b складові. Для турбулентності властиво, що 
величини u і b, взяті в певній просторово-часовій точці, корелю-
ють з деякою іншою величиною в іншій точці простору – часу, 
якщо тільки розділення цих точок не занадто велике. Усеред-
нення (згладжування), для позначення якого використовують  
кутові дужки …, виконується на сфері проміжного радіуса a 
(l << a <<L), тобто для будь-якої функції Ψ(x, t) 

( ) ( ) 3
3

3, ,  
4а

a

x t x t d
a ξ <

Ψ  = Ψ + ξ ξ
π  .                  (66) 

Так само усереднення можна вести за часовими проміжками t0, 
які задовольняють умову (τ << t0 << T). Тоді усереднена функція 
визначається як 
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З математичної точки зору обидва усереднення можна ототож-
нити з усередненням за ансамблем (тобто скрізь припускають ерго-
дичність). Тому для позначення усереднених функцій використо-
вують вирази ψ(x, t) без індексів а або t0. На рис. 14 показано 
схематичне зображення усереднення магнітного поля за просто-
ровими масштабами турбулентності [277]. 

 
 

Рис. 14. Схематичне зображення випадкового поля швидкості u (x, t), 
що змінюється в малому масштабі l, і усередненого магнітного поля 

B (x, t), що змінюється у великому масштабі L.  
Усереднення ведеться по сфері Sa з радіусом a,  

який визначається нерівністю l << a <<L.  
Рисунок запозичено з монографії Г. Моффата [277] 

 
Визначивши таким чином усереднені характеристики, для пов-

них локальних полів можна записати 
 

U = U + u,  B = B + b.                          (68) 
 

Так само можна подати решту електромагнітних параметрів: 
 

H = H + h,  E = E + e,  j =  j  + j′.                (69) 

B (x, t) 

u (x, t) 

Sa 
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За визначенням усі усереднені флуктуаційні складові фізичних 
параметрів рівні нулеві: u = b = h = e  = j′ = 0, тоді як  
середньоквадратична турбулентна швидкість має вигляд u = u2 1/2. 

Мета електродинаміки усереднених полів полягає у встанов-
ленні співвідношень між усередненими (згладженими) парамет-
рами полів U, B, H, E, j. Особливо – у визначенні відмін-
ностей цих співвідношень, зумовлених турбулентністю, порів-
няно із співвідношеннями між локальними "повними" величи-
нами U, B, H, E, j. При цьому властивості усередненої швидкості 
U і деякі властивості турбулентного поля швидкостей u вважа-
ються відомими. А відмінність неминуче виникне, оскільки в за-
коні Ома для усередненого поля фігуруватиме новий ненульовий 
член σ u × b/c, зумовлений нелінійністю. Для більшості астрофі-
зичних об'єктів швидкість U описує осесиметричне неоднорідне 
обертання, а швидкість u характеризує турбулентні рухи в конвекти-
вних зонах або в міжзоряному середовищі. 

Якщо вирази (68) і (69) внести в рівняння Максвелла й закон 
Ома і виконати операції усереднення, вплив фактора турбулент-
ності проявляється у виникненні додаткового "турбулентного" 
електричного поля [227, 337, 379, 381, 460, 569]  

 

ε = u × b/c                                       (70) 
 

у виразі закону Ома для усередненої густини електричного струму 
у рухомому середовищі  

( )1 1  c c
   = σ   + ×   +  × 
 

j E U B u b ,                  (71) 

і додаткового члена (c⋅rotε) – в рівнянні індукції для усередненого 
поля (див. далі) [227, 337, 379, 381, 460, 569]. Основне завдання 
теорії УМП власне і полягає у розрахунку усередненого турбулент-
ного електричного поля ε і відповідно додаткового усередненого 
струму j′ = σ u×b/c. При розрахунках приймаються деякі при-
пущення щодо форми виразу u×b. 

Зазвичай розглядається псевдоізотропна турбулентність, а 
потік речовини не є інваріантним стосовно відбиттів щодо початку 
координат (дзеркально-несиметрична або ж відбивально неінварі-
антна турбулентність: ure (x, t) = – u(–x, t); індекс "ref" позначає 
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дзеркальну величину) [227]. Відсутність симетрії може спричиня-
тися швидким обертанням або стратифікацією речовини. Необхідно 
зауважити, що разом із u при відбитті мусять змінити знак і 
вектори j і E. Тоді як величина B згідно з визначенням 
rot B = (4π/с)⋅j залишається незмінною (B ref = B), оскільки мате-
матична операція rot є вектором (rot ref = – rot). Нагадаємо, що век-
тори, які поводяться як u, j і E, називаються полярними векто-
рами, а подібні до B – аксіальними або ж псевдовекторами. За 
визначенням, скалярний добуток полярного і аксіального век-
торів є псевдоскаляром, а векторний добуток цих величин – 
полярним вектором. Тому турбулентне електричне поле 
ε = u×b/c буде, звісно, полярним вектором. 

Оскільки флуктуаційну магнітну індукцію b збуджують тур-
булентні рухи u, то існує кореляція між u і b, так що усереднений 
векторний добуток випадкових флуктуацій u×b може відрізня-
тися від нуля. Маломасштабні турбулентні рухи u, взаємодіючи з 
глобальним магнітним полем B, створюють флуктуаційне маг-
нітне поле b у малому масштабі l 
 

b ≈ τ rot (u ×B)/c                                  (72) 
 

і підтримують згладжене поле Bу значно більшому масштабі L 
 

B ≈ τ rot u×b/c,                                 (73) 
 

так що повне локальне поле становитиме B = B + b.  
Глобальне магнітне поле, яке значно відрізняється за масшта-

бом від турбулентних рухів, "відчуває" їх за деякими грубими, 
усередненими характеристиками. Якими б складними не були 
рухи, вони впливатимуть на великомасштабне поле тільки через 
величини на кшталт середньої енергії, середнього масштабу, усе-
редненої в'язкості протяжних ділянок тощо. Тому і в рівняння для 
великомасштабного поля вони увійдуть тільки у вигляді певних 
коефіцієнтів. Можна сподіватися, що і нелінійність виявляти-
меться в модифікації отриманих у лінійній теорії коефіцієнтів або 
ж у появі нових [457]. 

Зважаючи на виконання введеної вище процедури усеред-
нення [227, 337, 379, 381, 460, 569], вираз для усередненої турбу-
лентної е. р. с. набуває вигляду 
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1    

1 1=  ,2 T T

c

c

= ×  = + =

 ν να  − ∇ ×    − 
 

gen difu b

B B B

        ε ε ε

rot
            (74) 

де α ≈ – (τ/3)  u ⋅ rot u  – параметр спіральності турбулентних рухів, 
νТ ≈ (⅓) (ul) ≈ (⅓) (τu2) – турбулентна в'язкість. 

 
 

1.22. Усереднений електричний струм  
           і рівняння макроскопічної індукції 

 
З'ясуємо, який сенс додаткових членів у формулі закону Ома. 
Останній член частини виразу праворуч (74) – це е. р. с., про-

порційна усередненій густині струму, негативний знак якої відпо-
відає зменшенню електропровідності середовища під впливом тур-
булентності. Це кількісний опис передбачуваного раніше Р. Сві-
том [395], І. Чада [99] і Ельзассером [120] збільшення коефіцієнта 
магнітної дифузії в турбулентному середовищі порівняно з неру-
хомим, і сформульованої Дж. Бетчелором [30] магнітогідродина-
мічної дії турбулентності в електропровідній рідині. 

Другий член частини виразу праворуч (74) описує турбулентне 
витіснення УМП із області з підвищеною інтенсивністю турбулент-
ності в ділянки з менш розвиненою турбулентністю, яке на прикладі 
двовимірної турбулентності відкрив у 1956 р. Зельдович [480]. 

Питання про роль дифузійного турбулентного електричного поля 

1 1  2 Т Тc
 = − ∇ν ×   ν  − 
 

dif B Bε rot                      (75) 

розглянемо далі. Натомість зосередимо увагу на головному ефекті 
турбулентного електропровідного середовища, сконцентрова-
ному у першому членові частини виразу праворуч (74). 

Якісно цілком новим є саме цей член, який характеризує ви-
никнення додаткового електричного поля 
 

εgen = α B/с,                                         (76) 
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паралельного чи антипаралельного, залежно від знака параметра 
α, напрямку усередненого поля B. Можливість появи наведеного 
(індукованого) електричного поля εgen

 = αB/с, паралельного  
напрямку згладженого поля B у середовищі, яке в середньому 
є нерухомим, але перебуває в стані турбулентних рухів, разюче 
суперечить звичній картині в класичній електродинаміці, коли 
індуковане регулярними рухами зі швидкістю U електричне поле 
(U×B)/с завжди перпендикулярне до напрямку магнітного поля B. 
Параметр гіротропної (гвинтової) турбулентності α був введе-
ний Штеєнбеком, Краузе і Редлером [227, 379, 381, 569]. Виник-
нення турбулентного електричного поля εgen завдяки спіральності 
дослідники назвали α-ефектом. Незважаючи на довільність, цей 
термін досить міцно укоренився в науковій літературі, а сам  
α-ефект відтоді є суттю сучасної теорії турбулентного динамо. 

Нагадаємо, що вперше цей ефект із фізичних міркувань виявив 
Паркер [301] і евристично ввів параметр циклонічності, що 
майже збігається з уведеним пізніше параметром гіротропності α. 
Згодом (у 1978 р.) Моффат [277] запровадив термін спіральна 
(англ. helical) турбулентність, який нині став загальновживаним. 
Саме асиметричність поля швидкостей спіральної турбулентності 
дозволила обійти обмеження антидинамо-теореми Каулінга [95] 
щодо збудження магнетизму гідродинамічними рухами плазми 
(неможливість збудження стаціонарного осесиметричного поля 
симетричними рухами). 

З урахування виразу (74) закон Ома (71) для усередненого тур-
булентного електричного струму набуває вигляду [379, 381] 

1 1   ,2 Т Тc
    = σ   + ×   + α  − ∇ν ×   − ν     

  
j UE B B B Brot  (77) 

який після перетворень за схемою: j = σ(X–Y) = σX(1 – Y/X) = σTX, 
де X = E + (1/c){[U×B] + αB – (1/2) ∇νT

 × B}, Y = νT
 rot B,  

σT
 = σ (1 – Y/X) можна переписати таким чином: 

11 α  ,2Т Тc
    = σ   + ×   +   − ∇ν ×     

  
j UE B B B        (78) 
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де 

1/2

1
1 1

2

,

1

Т
Т

Т

Т

m

c

 
 ν   σ = =σ − 

    + ×   + α  − ∇ν ×       
σ

=
 ν+ ν 

B

UE B B B

rot

         (79) 

коефіцієнт турбулентної електропровідності, який кількісно опи-
сує зменшення провідності в турбулентній плазмі [227, 337, 379, 
381, 460, 569]. 

У космічних умовах завжди виконується співвідношення 
νT >> ν, тому σT << σ, а магнітне число Рейнольдса набуває вели-
чезних значень Rm

 = νT/νm >> 1 (підрозд. 2.11). Хоча додатковий 
електричний струм 

 *  σ   αT
T c

σ  = =   εj Bgen                            (80) 

і незначний, але коли його збудження відбувається в досить протя-
жних ділянках L, то вцілому густина струму може досягати яких зав-
годно великих значень. Саме цей електричний струм і відіграє клю-
чову роль у процесах самозбудження глобальних магнітних полів. 
Для здійснення збудження характерний розмір поля L космічного 
тіла має бути більший за критичний: L > Lкр = 2πνT /α. При надто ма-
лих значеннях α величина Lкр може стати більшою за розмір власне 
об'єкта, і генерація припиниться. Тому генерація в космічних масш-
табах матиме місце за умови α > 2πνT /L. 

Розглянемо рівняння індукції повного локального магнітного 
поля B =  B  + b 

( ) ( )rot rot rotmt
∂ = × − ν
∂
B U B B .                      (81) 

Усереднення цього рівняння відповідно до зазначеної вище про-
цедури усереднення [227] приводить гідромагнітне рівняння для 
великомасштабного поля B до такого вигляду: 

( ) { } rot rot ε rot rotmc
t

∂  =   ×   + − ν  
∂

B B BU .        (82) 
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Після врахування виразу для додаткового електричного поля ε (74) 
це гідромагнітне рівняння можна переписати таким чином:  

{ }rot

1rot ( ) rot2 .Т m Т

t
∂  =  ×  + α  −
∂

 − ∇ν ×  + ν + ν   
 

B B BU

B B
               (83) 

Якщо з повного рівняння (81) вирахувати усереднене рівняння (83), 
то гідромагнітне рівняння для флуктуаційного (маломасштабного) 
поля матиме вигляд 

( )rot rotmt
∂ =   × + ×   + − ν
∂
b b u B G bU ,          (84) 

де = × −  × u b u bG . 
Підводячи підсумки теорії УМП, випишемо основні рівняння 

макроскопічної МГД: 

[ ] [ ]

[ ] [ ]

1 1 rot2

1 1     ,= 2

Т Т

Т Т

c

c

    = σ   +   ×   + α  − ∇ν ×   − ν   =  
  

  σ   +   ×   + α  − ∇ν ×    
  

E U B B B B

E U B B B

j
 (85) 

1 1 1     α ,rot2 Т Тc c
 = ×  = + =   − ∇ν ×   ν   − 
 

gen difε u b ε ε B B B   (86) 

{ } rot

1rot ( ) rot .2 Т m Т

t
∂   =   ×   + α   −

∂
 − ∇ν ×   + ν + ν   
 

B B BU

B B

 
                 (87) 

Гідромагнітне рівняння (87) є фундаментом при побудові  
моделей підсилення і перебудови глобальних магнітних полів в 
астрофізичних умовах. Перший член цього рівняння у частині 
праворуч описує генерацію поля регулярними рухами (Ω-ефект), 
другий член дає турбулентну генерацію (α-ефект), третій відо-
бражає макроскопічний турбулентний діамагнетизм, а четвер-
тий – омічну дисипацію і турбулентну дифузію поля. 

Перед тим, як перейти до аналізу нових турбулентних ефектів, 
слід зазначити суттєву роль, яку відіграють у гідромагнітному  
підсиленні магнітних полів їхні дифузія і дисипація. На перший 



98 

погляд, це може здаватися парадоксальним – адже турбулентна 
дифузія і омічна дисипація (величини яких визначаються відпо-
відно коефіцієнтами νT і νm) призводять до знищення полів. Вод-
ночас дифузія і дисипація виконують деякі важливі функції, які 
нагадують роль природного відбору біологічних видів. Загасання 
полів необхідне для контролю над необмеженим (за відсутності 
дисипації) зростанням маломасштабних магнітних полів у турбу-
лентному середовищі. Без швидкого знищення маломасштабних 
полів турбулентні рухи незабаром будуть пригнічені магнетиз-
мом, унеможлививши перемішування плазми і магнітного поля. 
Омічна дисипація і турбулентна дифузія дозволяють уникнути цієї 
магнітної катастрофи. Всесвіт турбулентний, незважаючи на існу-
ючі в ньому магнітні поля. Турбулентна дифузія створює необхід-
ність постійної генерації магнітного поля і водночас входить важли-
вою складовою частиною в процес генерації. Процес динамо буде 
успішний, якщо гідродинамічні рухи, що підсилюють магнітне 
поле, перемагатимуть турбулентну дифузію і омічну дисипацію.  

Зауважимо, що Г. Альфвен [4, 5, 451] і Л. Бірман та А. Шлютер 
[47] уперше сформулювали гіпотезу про те, що турбулентність 
приводить до росту маломасштабних магнітних полів, доки не 
буде досягнуто рівнорозподілення енергії між магнітним полем  
і турбулентними вихровими рухами: B2/8π = (1/2) ρu2. 

 
 

1.23. Спіральність (гіротропність)  
           турбулентних рухів і α-ефект 

 
Розглянемо більш детально питання про електродинамічний 

вплив турбулентності на замагнічену плазму. Проаналізуємо спо-
чатку α-ефект, а потім звернемося до макроскопічного діамагне-
тизму і магнітної дифузії турбулентної плазми. Коефіцієнт α вира-
жається в одиницях швидкості і є мірою інтенсивності спірально-
сті (середньої швидкості обертання вихорів), тобто мірою аси-
метрії (правосторонньої або лівосторонньої) маломасштабного 
потоку плазми. Умова появи α-ефекту полягає в тому, що усереднене 
значення кореляції u ⋅ rot u на великих відстанях повинно відріз-
нятися від нуля і мати певний знак. Нагадаємо, що швидкість u 
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змінює свій знак при відбитті відносно точки: uref (x, t) = – u (– x, t). 
Тому добуток "спіну" на швидкість u⋅rot u розглядається як 
дзеркально-несиметрична турбулентність, тобто при будь-якому 
перетворенні від правосторонньої до лівосторонньої систем від-
ліку ця величина змінює знак на протилежний: 

 

(u ⋅ rot u)ref = uref ⋅ (rotref uref) = – u ⋅ (– rot (– u)) = – (u ⋅ rot u).    (88) 
 

Вимога u ⋅ rot u ≠ 0 вказує на те, що турбулентність мусить 
мати переважне (правостороннє або лівостороннє) ґвинтове  
закручування, яке забезпечуватиме асиметрію (спіральність) рухів. 

Як це відбувається в космічній плазмі пояснимо на прикладі 
виникнення спіральності в конвективній зоні Сонця, яка оберта-
ється. Густина плазми в СКЗ зменшується (збільшується) при змі-
щенні по радіуса догори (донизу). Відповідно до моделей густина 
речовини при переході від дна СКЗ до поверхні зменшується на 
5–6 порядків величини. Для наочності розглянемо ситуацію на 
полюсі Сонця (рис. 15), де радіальна швидкість ur паралельна 
вектору кутової швидкості Ω. 

Конвективні комірки, що піднімаються або опускаються – з 
радіальною швидкістю ur – входять у ділянки з меншою (більшою) 
густиною, де розширюються (стискаються) з горизонтальною 
(тангенціальною) швидкістю utg, щоб набути густини навколишньої 
плазми. Внаслідок дії сили Коріоліса 2[utg

 Ω] на горизонтальні 
складові швидкості utg, конвективні комірки повертаються (за-
кручуються) навколо вертикальної осі обертання зі швидкістю 
urot у протилежних напрямках для висхідних і низхідних потоків 
(див. рис. 15 а). Якщо взяти операцію rot від швидкості певного по-
вороту, отримаємо вектор rot urot, паралельний вертикальній осі.  
Нагадаємо, що основний рух комірки радіальний ur, тобто також 
паралельний цій осі. Тому повна швидкість u = ur

 + utg
 + urot харак-

теризується відмінною від нуля спіральністю  
 

u ⋅ rot u  = (ur
 + utg

 + urot) ⋅ rot (ur
 + utg

 + urot) = ur
 ⋅ rot urot ≠ 0. (89) 

 

Горизонтальна магнітна силова лінія тороїдального поля за-
кручується під впливом спірального поля швидкостей 
ur

 ⋅ rot urot ≠ 0 (див. рис. 15 б).  
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Рис. 15. Схема виникнення спірального поля швидкостей 
 u ⋅ rot u  ≠ 0 і збудження полоїдального магнітного поля  

під дією спіральності на тороїдальне магнітне поле  
в північній півсфері СКЗ: а) конвективні комірки, що піднімаються  

(ліворуч) або опускаються (праворуч), під дією сили Коріоліса  
повертаються навколо вертикальної осі обертання, набуваючи  
спірального поля швидкостей ur ⋅ rot urot ≠ 0; б) закручування  

горизонтальної магнітної силової лінії тороїдального поля  
під впливом спірального поля швидкостей; в) зорієнтована  
в меридіональному напрямку маломасштабна магнітна петля 

 
Турбулентна дифузія об'єднує маломасштабні магнітні петлі 

(див. рис. 15 в) в об'ємі СКЗ в одне ціле, утворюючи глобальне 
полоїдальне магнітне поле. 

Для отримання сумарного ефекту закручування певного знака 
необхідна деяка асиметрія між висхідними і низхідними пото-
ками. Головною причиною асиметрії є стратифікація, зумовлена 
розширенням висхідних комірок та стисканням низхідних. Інші 

в) 

а) 

б) 
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причини можуть бути пов'язані з топологією, оскільки плазма  
піднімається переважно в центрі конвективної комірки і опуска-
ється на її краях, і магнітною плавучістю, що сприяє підйому на-
магніченої плазми. Результуюча комбінація радіального і оберталь-
ного рухів приводять у досить протяжних ділянках до перева-
жання в північній півсфері лівоґвинтового, а в південній – право-
ґвинтового закручування [227, 460]. 

Розглянутий тип спiральностi, пов'язаний із неоднорідністю 
густини в ротаційній турбулізованій конвективній зоні, був за-
пропонований Паркером [47] у 1955 р. Згодом Штеєнбек, Краузе  
i Редлер [381] у 1966 р. теоретично обґрунтували, що подiбна 
спiральнiсть може утворюватися також внаслiдок неоднорiдної 
iнтенсивностi турбулентностi (див. вираз (91)). Цей класичний 
тип спiральностi, який збуджується у всьому об'ємi СКЗ, прийнято 
називати кiнетичним α-ефектом Паркера–Штеєнбека–Краузе 
або ж конвективним α-ефектом, оскiльки ключову роль у його 
виникненнi вiдiграє турбулiзована конвекцiя.  

По сутi, Паркер мовою вморожених магнітних полiв, конвектив-
них комiрок i спливаючих закручених магнітних петель запропо-
нував якiсну модель конвективної магнiтної циклонiчностi,  
в якiй сила Корiолiса дiє на горизонтальнi складові швидкості сті-
каючої вниз речовини у спливаючих магнiтних конвективних 
комiрках. Внесок Штеєнбека, Краузе i Редлера полягає в матема-
тичному підході до тих же процесiв мовою статистичних усеред-
нень i кореляційних тензорів турбулентностi. 

Другий тип α-ефекту, запропонований Горесом Бебкоком [17] 
у 1961 р. i математично обґрунтований Р. Лейтоном [253]  
у 1969 р., пов'язаний із поверхневими активними магнiтними 
областями на Сонцi. 

В обох випадках спiральнiсть поля турбулентних швидкостей, 
необхiдна для збудження α-ефекту, виникає в результатi впливу 
сили Корiолiса на горизонтальнi рухи речовини, проте цi рухи в 
запропонованих механiзмах мають рiзну природу. "Класичний" 
кiнетичний механізм α-ефекту Паркера–Штеєнбека–Краузе опи-
рається на рухи, якi виникають унаслiдок термiчної конвекцiї, 
тодi як у механiзмовi Бебкока–Лейтона береться до уваги маг-
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нiтна плавучiсть. Історично сталося так, що в бiльшостi теоретич-
них дослiджень упродовж тривалого часу до розгляду залучалася 
переважно кiнетична версiя α-ефекту, який функцiонує у всьому 
об'ємi СКЗ. І тільки останніми роками дослідники згадали про 
трохи вже забутий поверхневий α-ефект. Відповідно, спочатку  
зосередимо увагу на висвітленні ролі кiнетичного α-ефекту в меха-
нізмах збудження сонячного магнетизму, тоді як особливості за-
стосування поверхневого α-ефекту опишемо далі (підрозд. 1.24). 

Надзвичайною особливістю турбулентності в астрофізичних 
умовах, і зокрема на Сонці, є природне виникнення в ній спіраль-
ності  u ⋅ rot u  ≠ 0 завдяки взаємодії обертання Ω з неоднорідною 
турбулізованою плазмою. Кількісно ця властивість описується па-
раметром спіральності [227] 

α( , θ)  α( )cosθ, r r=                                (90) 

2

2

τ 2 α( ) rot   Ω ln (ρ ) 
33

ρ2    = Ω ( ) ( ),
3 ρ

u

r l u

ul r r
u

ρ

≈ −  ⋅  ≈ − ∇ =

 ∇ ∇− + = α + α 
 

u u
              (91) 

де r – відстань від центра Сонця, θ – полярний кут, ρ – густина 
речовини, ∇ ≡ ∂/∂r – радіальний градієнт. Параметр спіральності 
α(r, θ) (90) має різні знаки в північній (0 < θ < π/2) і південній 
(π/2 < θ < π) півсферах (набуваючи нульового значення на еква-
торі). Із виразу (91) видно, що для існування в природі спіральних 
рухів поле турбулентних швидкостей мусить мати принаймні два 
переважних напрямки: Ω і ∇ln(ρu). Тобто спіральність певного 
знака виникає у ротаційному турбулентному середовищі за наяв-
ності градієнта густини речовини ρ і/або градієнта ефективної 
турбулентної швидкості u = u2 1/2.  

За умови вмороженості магнітного поля в плазму спіральна 
турбулентність приводить до α-ефекту – збуджує електричне 
поле εgen

 = αB/с, з яким пов'язаний електричний струм j* = σT εgen 
(рис. 16), необхідний для самопідтримання глобального магнетизму: 
rot B = (4π/с) j*. На Сонці спіральні рухи, діючи на тороїдальне 
магнітне поле BT, забезпечують згідно із законом ∂ BP/∂ t = α rot BT 
генерацію полоїдального поля BP. 



103 

При досить інтенсивній спі-
ральності α-ефект збуджує ма-
гнітні поля, які можуть проти-
стояти омічним виснаженням, 
відкриваючи шлях до пояс-
нення походження космічних 
магнітних полів. Серед дослід-
ників магнетизму Сонця α-ефект 
набув широкого застосування 
як одна із двох базових складо-
вих моделі турбулентного ди-
намо, що сприяє регенерації 
полоїдального поля із торої-
дального, тим самим досить 
просто замикаючи сонячний 
динамо-цикл [227, 460]. 

Зазначимо, що в Інституті 
фізики Академії наук Латвії у 
лабораторних умовах штучно 
створено поле швидкості з не-
гативною усередненою спіральністю і експериментально під-
тверджено α-ефект. У поставленому в 1968 р. М. Штеєнбеком, 
І. Кирком, А. Гайлітисом та ін. [568] експерименті сформовано 
турбулентний потік рідкого натрію (Re = (2–5) × 105) з розподілом 
швидкостей за ґвинтовою симетрією. У ході дослідження рідкий 
натрій протікав через установку, в якій система мідних стінок 
утворювала два переплетених взаємно перпендикулярних по-
токи. Водночас між натрієм і мідними стінками, що розділяли по-
токи, був забезпечений абсолютний електричний контакт. У ре-
зультаті вздовж зовнішнього магнітного поля B, згенерованого за 
допомогою соленоїда, сформувалося поле швидкості рідкого 
натрію у вигляді ступінчатого повороту вектора u. При цьому 
дзеркальна симетрія була відсутня. З'ясувалося, що такий потік 
рідкого натрію збуджує електрорушійну силу ε  вздовж зовнішнього 
магнітного поля B. Знак індукованої е. р. с. не залежить від на-
прямку швидкості (потоку натрію) і змінюється з переорієнта-

Рис. 16. В умовах вмороженості 
магнітна силова трубка під дією 
спірального руху набуває форми 

закрученої літери Ω.  
Петля супроводжується струмом 

j = σT ε = σT αB/с, який  
у випадку правоґвинтових  

спіральних рухів має компоненту, 
антипаралельну початковому  

магнітному полю. Лівоґвинтовий 
спіральний рух спричиняє струм, 

паралельний УМП.  
Рисунок запозичено з монографії 

Г. Моффата [277]  
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цією зовнішнього магнітного поля. Таким чином, було підтвер-
джено існування α-ефекту, оскільки згідно з теоретичними пе-
редбаченнями величина е. р. с., збудженої спіральним потоком 
плазми, є пропорційна квадрату швидкості потоку й величині маг-
нітного поля, тоді як її знак залежить тільки від напрямку зовніш-
нього поля: εgen = α B/с ∼ u2B (див. вирази (76) і (91)). 

 
 

1.24. Поверхневий α-ефект Бебкока–Лейтона 
 
Останнім часом настав ренесанс щодо вивчення поверхневого 

α-ефекту Бебкока–Лейтона. Виявилося, що механізм α-ефекту  
Бебкока–Лейтона заслуговує на не меншу увагу [253], оскiльки 
його властивостi можна оцiнити за статистичними властивостями 
спостережених сонячних плям, на вiдмiну вiд необхiдностi теоре-
тичних розрахункiв кiнетичного параметра Паркера–Штеєнбека–
Краузе. Альфа-ефект Бебкока–Лейтона пов'язаний із правилом 
Джоя [149], згiдно з яким осi бiполярних магнiтних груп плям орiєн-
тованi пiд певним кутом до широтного напрямку схiд–захiд, так 
що захiднi (вiдносно напрямку обертання) плями розташовані в  
середньому ближче до екватора за схiднi хвостовi плями (рис. 17). 

 

 
 

Рис. 17. Iлюстрацiя правила Джоя орієнтації бiполярних магнiтних 
груп плям: S – площа найбiльшої плями в групi, l – вiдстань мiж 
центрами протилежних магнiтних полярностей, α – кут нахилу  
магнiтних осей бiполярних груп плям до широтного напрямку.  

Пунктирна лiнiя показує локальну сонячну паралель у пiвнiчнiй пiвкулi, 
екватор розташований унизу, тому кут нахилу α – позитивний.  

Рисунок запозичено з роботи [207] 

α 
l 

S 
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Середнiй позитивний кут нахилу α (англ. tilt angle) впродовж 
циклу становить близько 4°, змiнюючись при цьому вiд декiлькох 
градусiв (для груп поблизу екватора) до 8–10º для високоширот-
них груп. Нахил осi бiполярних груп зумовлений дiєю сили 
Корiолiса на горизонтальнi складовi швидкостi стiкання речо-
вини донизу в спливаючих тороїдальних магнiтних трубках. Сила 
Корiолiса повертає магнiтнi силовi дуги, що утворюють плями, пiд 
певними кутами до екваторiального напрямку. Вони зростають при 
збiльшеннi гелiошироти (зменшеннi полярного кута θ), оскiльки 
корiолiсове прискорення пропорцiйне величинi cos θ. 

Через обмежений кiнцевий кут нахилу магнiтне поле активних 
дiлянок мiстить полоїдальну (меридiональну) складову. Мало-
масштабнi полоїдальнi компоненти магнiтних петель, якi з'єдну-
ють плями з протилежними полярностями, роблять меридiональ-
ний внесок у глобальне полоїдальне поле в процесi розпаду актив-
них областей упродовж циклу. При цьому маломасштабнi мери-
дiональнi внески мають протилежне спрямування вiдносно орiєн-
тацiї загасаючого глобального полоїдального поля BP поточного 
циклу. Наприкінці циклу головнi плями бiполярних груп дифун-
дують через екватор, де їхнi магнiтнi потоки взаємно анiгiлю-
ються внаслiдок протилежних полярностей головних плям у  
кожнiй пiвсферi. Водночас магнiтнi потоки хвостових плям ди-
фундують у протилежному вiд екватора напрямку. Турбулентна 
дифузiя об'єднує цi маломасштабнi магнiтнi флуктуацiї в більші 
утворення, а поверхнева меридiональна циркуляцiя переносить їх 
до полюсiв Сонця [253]. Спочатку тут вiдбувається погашення  
магнiтного потоку поточного циклу, а потiм накопичення магніт-
ного потоку протилежної полярностi, що, зрештою, спричиняє  
зародження нового глобального полоїдального поля протилежного 
знака (–BP) в наступному циклi. Це і є суттю нелокального поверхне-
вого α-ефекту Бебкока–Лейтона [17, 253], який забезпечує реге-
нерацію полоїдального магнітного поля наприкінці поточного 
циклу, необхідну для пояснення зміни магнітної полярності 
плям у наступному циклі. 

Важливо, що описаний механізм пов'язаний зi спостереженими 
характеристиками магнiтних активних областей. Тому його внесок 
у генерацію полоїдального магнiтного поля можна оцiнити на 
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пiдставi статистичної обробки спостережених даних. Згідно з [207] 
внесок плям активних областей у полоїдальне поле є сумірний  
їхньому магнітному потоку, пропорційному площі плям. З огляду 
на це, загальний внесок усіх спостережених активних областей за 
певний проміжок часу окремого циклу в полоїдальне поле нового 
циклу описується параметром магнітної потужності плям поточ-
ного циклу B, який визначається як сумарний добуток 

 

B = ΣSi li sin αi,                                     (92) 
 

де Si – площа найбільшої плями в певній групі, li – відстань між 
зваженими центрами протилежних магнітних полярностей,  
αi – кут нахилу магнітних осей біполярних груп плям до широт-
ного напрямку. Підсумовування проводять за всіма активними 
областями, що спостерігаються в певний проміжок часу. Його  
індекс i відповідає окремій групі плям, а зазначені параметри  
беруть для фази максимального розвитку кожної групи. У тих  
випадках, коли підсумовування у виразі (92) виконується за весь  
сонячний цикл, величину B позначають як Bcyc [207]. 

 
 

1.25. Сценарій сонячного магнітного циклу –  
            модель αΩ-динамо 

 
Найбільшого поширення серед дослідників набули уявлення 

про те, що сонячні магнітні поля генеруються завдяки турбулен-
тному динамо-процесу. Роль динамо-машини на Сонці відіграє 
його конвективна зона, в якій поле швидкостей природно розді-
лене на великомасштабну (обертання) і маломасштабну (турбу-
лентна конвекція) складові. І надзвичайно важливо, що в резуль-
таті взаємодії (обертання з кутовою швидкістю Ω) і турбулент-
ної конвекції, яка характеризується полем швидкостей u, тут 
створюється специфічна комбінація диференційного обертання 
і спіральної конвекції. Під впливом обертання (коріолісової сили) 
в умовах сильного вертикального градієнта густини плазми турбу-
лізовані конвективні рухи в підфотосферних шарах набувають ані-
зотропного і спірального характеру, тоді як внаслідок анізотропії 
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конвекції обертання стає неоднорідним (диференційним) [227, 380, 
446, 460, 527, 569]. 

Тороїдальне поле зазвичай створюється досить просто. Як з'ясо-
вано у підрозділі 1.19, диференційне обертання Ω(r, θ), діючи на 
полоїдальне поля BР, генерує тороїдальну компоненту BТ. На 
рис. 18 а відображено схему цього фізичного процесу. 

 

 
Рис. 18. Схема αΩ-динамо в сонячній конвективній зоні: 
а) Ω-ефект: диференційне обертання, діючи на полоїдальне  

магнітне поле, генерує тороїдальну складову поля; б) α-ефект:  
спіральні турбулентні рухи, закручуючи фрагменти тороїдального 
поля, які піднімаються догори, генерує маломасштабні елементи  
оберненого полоїдального поля; в) зорієнтовані в меридіональній  
площині маломасштабні магнітні поля і нове глобальне полоїдальне 
поле антипаралельного спрямування щодо його вихідної орієнтації 
 
Перейдемо до математичного опису МГД процесів у СКЗ. 

Якщо в частині рівняння праворуч (87) брати до уваги тільки 
перший генераційний член, отримаємо рівняння індукції, яке 
описує Ω-ефект 
 

∂BT/∂t = rot (UT
 × BP) + (νm

 + νТ)ΔBT
 = r sinθ (BP∇) Ω iϕ + (νm

 + νТ)ΔBT,   (93) 
 

а) 

б) в) 
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де iϕ
 – азимутальний одиничний вектор, ∇ ≡ (∂/∂r) ir

 + (1/r) (∂/∂θ) iθ. 
При математичному опрацюванні рівняння (93) було використано 
формулу векторного аналізу 

rot (UT
 × BP) = (BP∇)UT – (UT∇) BP + UT div BP – BP div UT,   (94) 

а також враховано подання лінійної швидкості UT через кутову 
швидкість Ω: UT = Ω × r = r sinθ Ωiϕ, де r – відстань від центра Сонця. 
Тут і далі будемо брати до уваги радіальний градієнт кутової швид-
кості ∇Ω ≡ ∂Ω/∂r. Другий член частини рівняння праворуч (93) 
описує ефект турбулентного і омічного загасання, який обмежує 
величину наростаючого поля BT.  

Найбільш важливою ланкою і каменем спотикання для дослі-
дників тривалий час залишалася проблема зворотного зв'язку між 
тороїдальним і полоїдальним полями: як відтворити в наступ-
ному циклі полоїдальне поле протилежного спрямування (проти-
лежної магнітної полярності) щодо його орієнтації (полярності) у 
попередньому циклі. Доки, нарешті, Паркер (у 1955 р.) вперше за-
пропонував механізм регенерації полоїдального поля із тороїдаль-
ного поля внаслідок індукційного ефекту циклонічної турбулент-
ності [301]. Магнітні силові лінії спливаючих догори фрагментів 
тороїдального поля BT в умовах умороженості під впливом цик-
лонічної конвекції (за термінологією Паркера) витягуються в маг-
нітні петлі з ненульовою складовою у меридіональній площині 
(рис. 18 б; рис. 19). Далі маломасштабні магнітні поля об'єднуються 
турбулентною дифузією в одне ціле, відновлюючи глобальне поло-
їдальне поле (–BP) антипаралельного спрямування до вихідного 
поля BP (рис. 18 в), замикаючи тим самим сонячний динамо-цикл. 

Тому саме α-ефект макроскопічної МГД дозволяє здійснити 
необхідний зворотний зв'язок магнітних компонент і досить про-
сто замкнути сонячний динамо-цикл [227, 460]. Усереднена тур-
булентна спіральність, діючи на тороїдальне поле BT, збуджує  
великомасштабний тороїдальний струм 

 ασ  T
c=Т Тj B ,                                     (95) 

який своєю чергою збуджує нове полоїдальне поле BP, що має 
протилежну до його вихідного спрямування орієнтацію 

2

4 π α4 π rot  
μ

Т

Т
c c

  σ= = 
 

Р
Т Т

B j B .                    (96) 
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Рис. 19. Схематичне зображення дії спірального потоку  
на тороїдальне поле, що проявляється у підніманні  

та закручуванні силової лінії тороїдального магнітного поля  
і завершується утворенням магнітної петлі, зорієнтованої  

в меридіональному напрямку. Переріз виконаний  
через конвективну зону перпендикулярно до осі обертання 

 
Якщо в частині рівняння праворуч (87) взяти до уваги тільки 

другий генераційний член, то рівняння індукції, яке описує α-ефект, 
набуває вигляду 

 

∂ BP/∂ t = rot [αBT + (νm + νТ) ΔBP].                   (97) 
 

Нове полоїдальне поле внаслідок турбулентної дифузії (другий 
член у частині рівняння праворуч (97)) поступово згасає, однак 
диференційне обертання підсилює тороїдальну компоненту (пер-
ший член у частині рівняння праворуч (93)), доки не настане ре-
версація полоїдального поля в епоху максимуму циклу плям.  
Після реверсації диференційне обертання починає генерувати 
нову тороїдальну компоненту протилежного спрямування, так 
що сумарне тороїдальне поле поступово зменшується. У міру 
його зменшення α-ефект все ще підсилює нову полоїдальну ком-
поненту, доки тороїдальне поле не зникне в епоху нового мінімуму 
активності [205]. Далі в результаті диференційного обертання  

Вісь 
конвективного 
закручування 

Меридіональна 
магнітна петля 

Внутрішня границя 
конвективної зони 

Лінія 
тороїдального 
магнітного поля Зовнішя границя 

конвективної зони 
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розпочинається зростання тороїдальної компоненти нового спря-
мування, тобто повторюється описаний цикл, але з протилеж-
ними полярностями глобальних полів. Таким чином, реверсація 
полярностей глобальних магнітних полів в описаній схемі відбу-
вається відповідно до спостереженого магнітного циклу Хейла. 

Відображений на рис. 18 динамо-цикл описується системою 
рівнянь 

Ω-ефект  ⇓ 
∂BT/∂t = r sinθ (BP∇) Ω i 

ϕ
  + (νm + νТ) ΔBT],            (98) 

 
α-ефект  ⇓ 

∂ BP/∂ t = rot [αBT + (νm + νТ) ΔBP].                 (99) 
 

Перші члени в частинах рівнянь індукції (98) і (99) праворуч від-
повідають за збудження магнітних полів диференційним обертан-
ням і α-ефектом, а другі – за турбулентне і омічне загасання полів. 
Якщо генерація і турбулентна дифузія магнітних потоків урівнова-
жені, вони забезпечують циклічний механізм самопідтримання  
тороїдальної і полоїдальної компонент великомасштабного маг-
нітного поля, який прийнято називати моделлю αΩ-динамо 
[227, 380, 446, 460, 569] 

 
αΩ-динамо-цикл ⇓⇓ 

[α-ефект (α ≠ 0) → BT ] + [Ω-ефект (∂Ω/∂r ≠ 0) → BP].  (100)  ⇓                                             ⇓ 
-BP                                                                   BT 

 
Різновидом моделі αΩ-динамо, з огляду на сучасні уявлення, 

можна також вважати математично оформлену Лейтоном [253] 
феноменологічну модель Гореса Бебкока [17] сонячного циклу. 
Лейтон увів у числову модель критичне значення тороїдального 
поля, яке визначає початок магнітного спливання поля і появу 
плям. Поширення і міграція магнітних ділянок на сонячній поверхні 
інтерпретуються кількісно в моделі як випадково блукаючий ди-
фузійний процес, спричинений супергрануляційною конвекцією. 
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Чисельний експеримент Лейтона відтворив картину проявів  
основних динамо-ефектів у поверхневих шарах і став важливим 
кроком у дослідженні еволюції сонячного магнетизму на основі 
теорії динамо. 

М. Пудовкін і О. Беневоленська [452, 544] усунули деякі недо-
ліки моделі Лейтона при моделюванні сонячного циклу з ураху-
ванням глибинного квазістаціонарного первісного полоїдаль-
ного поля величиною в максимумі 0,5 Гс, спрямованого перева-
жно на південь у сучасну епоху. Д. Буає і Е. Леві [53] розрахували 
модель циклу в присутності стаціонарного первісного меридіональ-
ного поля (величиною кілька гаусів), що проникає в ділянку дії 
αΩ-динамо в СКЗ знизу із променистого ядра. Симетричне пер-
вісне поле дипольного типу приводить до чергування більше і 
менше інтенсивних півциклів повного магнітного циклу, тоді як  
симетричний квадруполь викликає переважання магнітної активно-
сті в одній із півсфер Сонця в циклах із підвищеною інтенсивністю. 

Зазначимо, що у випадку сильно розвиненої турбулентності  
α-ефект і без залучення диференційного обертання може забезпечити 
збудження як полоїдальної, так і тороїдальної компонент усеред-
неного поля (механізм α2-динамо) [227]. Цей механізм генерує не 
осцилюючі, а стаціонарні, поля, які притаманні земному динамо. 

Турбулентна дифузія в моделях динамо відіграє декілька важ-
ливих функцій: об'єднує маломасштабні магнітні петлі в єдине 
згладжене поле, сприяє поширенню великомасштабного поля із 
області його генерації по всій СКЗ і, нарешті, що найважливіше, 
не допускає необмеженого зростання тороїдальної і полоїдальної 
компонент магнітного поля. Деяка частина вихідного магнітного 
потоку втрачається внаслідок його дифузії безпосередньо через 
сонячну поверхню, а решта – внаслідок омічної дисипації мало-
масштабного поля. Зауважимо, що магнітна плавучість також 
чинить обмеження на величину збуджених полів. 

Механічна енергія диференційного обертання і турбулентної 
конвекції є джерелом постійного підживлення магнетизму Сонця 
в сучасну епоху, а відхилення від симетрії турбулентного поля спі-
ральних швидкостей (дзеркально-несиметрична турбулентність) не 
допускає загасання динамо-процесу. Процес динамо буде успіш-
ний, якщо гідродинамічні рухи, що підсилюють магнітне поле, 
перемагатимуть турбулентну дифузію й омічну дисипацію. 
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Як згадувалося раніше, вперше гідромагнітну динамо-модель, 
основану на спільній дії циклонічної турбулентності і диферен-
ційного обертання, розглянув Паркер [301]. Розв'язок рівнянь 
індукції (93) і (97), які описують еволюцію компонент BT і BP, 
Паркер подав як зміщення магнітних хвиль (динамо-хвилі) від  
середніх широт до екватора (міграційне динамо) 

 

BT ~ B0 exp [t/τ – і(qKr)] exp i(kθ ± t/τ),               (101) 
 

A ~ – B0√2·ω/k(∂Ω/∂r) · exp [t/τ – і(qKr)] exp i(kθ ± t/τ + π/4), (102) 
 

де 
К = (αG/νT

2)1/3= ND
1/3k ≈ND

1/3/λ                      (103) 
 

хвильове число динамо-хвилі, яке характеризує масштаб зміни поля,  
 

ND = (Кλ)3 = αG/νT
2k3 ≈ αGλ3/νT

2                    (104) 
 

безрозмірне динамо-число, що характеризує потужність динамо-
процесу, амплітуда поля B0 визначається початковими умовами, 
k – звичайне хвильове число, q = k/K – безрозмірне хвильове чи-
сло, G = r ∂Ω/∂r – міра радіального диференційного обертання, 
λ ≈ 1/k – характерний розмір області динамо (масштаб поля) при 
модельних розрахунках. Динамо-число зручно подавати через 
безрозмірні магнітні числа 
 

Rα = αλ/νT,  RΩ = Gλ2/νT,                         (105) 
 

які характеризують відповідно інтенсивності α- і Ω-ефектів: 
ND = RαRΩ. Швидкість утворення або знищення поля визнача-
ється показником зростання поля  
 

Re(1/τ) = ±|½ αGk|1/2 – νT
2k,                   (106) 

 

а частота осциляцій поля ω – величиною 
 

Im(1/τ) = ±|½ αGk|1/2  (при αGk > 0),               (107) 
 

або  
Im(1/τ) =  |½ αGk|1/2  (при αGk < 0).             (108) 

 

Умова Re(1/τ) = 0 відповідає динамо-хвилі сталої амплітуди, 
коли спільної дії спіральності і диференційного обертання досить 
для подолання турбулентного загасання поля. Для зростання поля 
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необхідна умова |αGk| > 2νT
2k4, яка набуває простого вигляду 

|ND| > 2, якщо використати безрозмірне динамо-число. 
Х. Йошимура [443] уточнив, що динамо-хвилі поширюються 

вздовж ізоротаційних поверхонь у напрямку вектора 
 

s = α⋅[(∂Ω/∂r) × iϕ].                                  (109) 
 

Тобто напрямок меридіонального зміщення динамо-хвиль (до  
екватора або полюса) залежить від знака (негативного чи позитив-
ного) добутку α∂Ω/∂r (правило Паркера–Йошимури). Якщо 
α∂Ω/∂r < 0, динамо-хвилі зміщуються до екватора, тоді як при 
α∂Ω/∂r > 0 – до полюсів. Період зміщення цих динамо-хвиль Т, 
який відповідає тривалості сонячного циклу, визначається вели-
чиною добутку параметрів спіральності α і мірою радіального 
диференційного обертання G = r ∂Ω/∂r  [301] 

 

Т = 2π/ω = 2π/|½ αGk |1/2 ≈ 2π /{½ |α∂Ω/∂r|(r/λ)}1/2.      (110) 
 

Із виразу (109) видно, що для пояснення спостереженої поверх-
невої міграції біполярних полів упродовж циклу необхідно, щоб 
швидкість обертання Ω змінювалася вздовж радіуса в глибинах 
СКЗ. Саме в такому випадку динамо-хвилі зміщуватимуться у ме-
ридіональному напрямку від середніх широт до екватора (подібно 
до сонячних плям) чи полюса залежно від знака (відповідно нега-
тивного чи позитивного) добутку параметра спіральності α і ра-
діального градієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r. Тоді як спостереже-
ний на сонячній поверхні широтний градієнт кутової швидкості 
∂Ω/∂θ спричиняє міграцію динамо-хвиль вертикально вгору.  
(У цьому ж напрямку зміщуються магнітні поля і під впливом маг-
нітної плавучості.) Сонячна поверхня зупиняє динамо-хвилі,  
заломлює і віддаляє до екватора та полюса від широт найбільш 
ефективного їхнього збудження. Сценарій процесу стає досить 
складним для його опису. Значно простішу наочну картину дає 
механізм динамо з радіальним градієнтом кутової швидкості. 
Тому більшість дослідників обмежуються залученням до роз-
гляду тільки радіального градієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r . 

Зауважимо, що крім диференційного обертання незначний 
внесок у збудження тороїдального поля також робить спіральна 
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турбулентність. Тому у рівняння індукції тороїдального поля слід 
дописати член rot (αBP), який відповідає за внесок α-ефекту в  
генерацію тороїдального поля. З огляду на це, система двох рів-
нянь індукції, які описують еволюцію полів BT і BP, набуває  
такого вигляду (α2Ω-динамо): 

 

∂BT/∂t = r sinθ(BP∇) Ω iϕ + rot(αBP) + (νm + νТ) Δ BT,    (111) 
 

∂BP/∂t = rot[αBT + (νm + νТ) ΔBP.                     (112) 
 

Очевидно, що обидва рівняння пов'язані між собою за допомогою 
члена, який описує збудження полів усередненою спіральною 
турбулентністю (α-ефект). Однак на Сонці індукційна дія диферен-
ційного обертання (Ω-ефект) на декілька порядків сильніша за 
збудження полів α-ефектом, тому другим членом у частині рів-
няння праворуч (111) можна знехтувати. Зрештою, при заданих 
значеннях α, νT і Ω отримуємо систему рівнянь (93) і (97), яка опи-
сує кінематичний αΩ-механізм збудження осесиметричних торої-
дального та полоїдального полiв за рахунок відповідно α-ефекту 
та радіальному зсуву ∇Ω ≡ ∂Ω/∂r. Типовою ознакою αΩ-процесу  
є умова |RΩ| >> |Rα|, при якій відношення амплітуд полоїдальної і 
тороїдальної компонент поля визначається величиною  
 

BP/BT ≈ (Rα/RΩ)1/2.                                (113) 
 

Бажано, щоб циклічна модель αΩ-динамо, описуючи взаємне 
перетворення компонент полоїдального BP і тороїдального BT  
магнітних полів за схемою 

 

BP (+) → BT (–) → BP (–) → BT (+) → BP (+) → BT(–) . . . ,    (114) 
 

де знаки (+) і (–) належать до магнітних полярностей, вста-
новлених спостереженнями, допомогла з'ясувати, з якої компоне-
нти і на якій фазі слід розпочинати розрахунок і прогноз соняч-
ного циклу. Відповідь на це питання зумовлена обсягом спосте-
реженої інформації про магнітні поля. Як уже згадувалося, по-
тужне тороїдальне поле BT неможливо спостерігати на соняч-
ній поверхні, хоча саме воно і визначає активність сонячних 
плям, а також керує всіма активними процесами. Спостерігаючи 
за цими процесами і сонячними плямами, вивчаючи механізми, 
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що відповідають за них, дослідники власне й отримують деяку 
обмежену інформацію про сховану в сонячних глибинах то-
роїдальну компоненту. З іншого боку, слабке полоїдальне поле 
BР безпосередньо виходить на поверхню на високих широтах, 
де його можна спостерігати в чистому вигляді. Найкращі умови 
для спостережень BР з'являються в епохи мінімумів циклів 
плям, коли прояви тороїдального поля майже відсутні, а полої-
дальне поле максимальне. Причому, як показують спостере-
ження, поле BР випереджає за фазою на пів циклу активність  
сонячних плям. Оскільки в моделі динамо тороїдальне поле BT 

генерується під впливом диференційного обертання на полоїдальне 
поле BР, то очевидно, що полярне (полоїдальне) поле біля міні-
муму може стати зручним параметром, який задаватиме  
рівень активності нового циклу [67]. Тому розрахунок цикліч-
ного динамо-процесу і прогноз на його підставі параметрів циклу 
необхідно розпочинати з визначення із спостережень полоїдаль-
ного поля BР в епоху мінімуму активності плям. Саме цю фазу 
дослідники вважають початком циклів і визначають їхні періоди 
проміжками часу між епохами двох сусідніх мінімумів кіль-
кості плям. З аналізу спостережених даних було встановлено  
кореляції між величиною виміряного полярного поля поблизу 
мінімумів циклів і активністю в максимумах наступних циклів 
(річним значенням числа Вольфа W), які були використані для 
прогнозів їхньої висоти [341, 342]. Нещодавно В. Макаров та ін. 
[264] для опису сонячної активності впродовж циклу додатково 
до числа Вольфа запропонували ввести ще один індекс А(t), 
який кількісно характеризує інтенсивність великомасштабного 
магнітного поля. Параметр А(t) отримують на основі опрацю-
вання спостережених Нα синоптичних магнітних карт Сонця. 
Дослідивши кореляцію А(t) з числом Вольфа W(t) на спостере-
женому матеріалі за останні майже сто років було встановлено 
[264], що цей індекс у середньому на пів циклу випереджає  
число Вольфа і визначає його величину. Зроблено висновок, що 
саме слабкі великомасштабні поля в епоху мінімуму визначають 
динаміку всього циклу. 
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1.26. Прогнозування сонячних циклів  
           на основі моделі αΩ-динамо 

 
Методи прогнозування сонячних циклів можна розділити на 

три категорiї [307]: 
а) екстраполяцiйнi методи із застосуванням математичних 

властивостей ряду спостережених сонячних даних для прогнозу-
вання майбутнiх рiвнiв активності; 

б) методи провісників із використанням рiзних спостережених 
гео- i гелiофiзичних даних поточного циклу як параметрів для 
оцiнювання амплiтуд наступних циклів; 

в) прогнозування на основi динамо-моделей, якi використову-
ють для прогнозiв включення спостережених гелiофiзичних да-
них у моделi циклів. 

Зауважимо парадоксальний, на перший погляд, причинно- 
наслідковий зв'язок, притаманний методу провісників. Варіації 
магнітного поля Землі є провісником магнітного поля Сонця із 
завбачливістю близько п'яти років. Проте все стає зрозумілим, 
якщо врахувати, що впродовж циклу відбувається трансформація 
великомасштабного полоїдального магнітного поля Сонця BР, 
яке визначає геомагнітну активність на фазі мінімуму циклу, в 
тороїдальне поле BT i зумовлені ним локальні магнітні поля  
сонячних плям на фазi максимуму, яка настає пізніше. 

Далi зосередимо увагу на третiй категорiї прогнозiв, якi ба-
зуються на фiзичних моделях сонячного циклу. 
 

1.26.1. Омега-ефект і прогнозування амплітуди  
               і потужностi циклiв 
 

У рамках моделi αΩ-динамо на пiдставi даних спостережень у 
роботi [342] вперше було теоретично обґрунтовано функцiональний 
зв'язок мiж амплiтудою полоїдального поля BР, що спостерiгалася 
в полярних областях у мiнiмумi циклу, та інтенсивністю плямо-
утворення W (числом Вольфа) наступного циклу. На пiдставi 
встановленої функцiональної залежностi зазначених магнiтних 
iндексiв був зроблений вдалий прогноз чисел Вольфа 21-го циклу. 
Виявлена кореляцiя зумовлена досить стабiльною регулярнiстю 
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диференцiйного обертання ∂Ω/∂r, якому притаманнi лише незначнi 
змiни з часом [205]. Оскiльки BT ∼ BР

 ∂Ω/∂r (див. рiвняння (97)), 
то при майже стабiльнiй величинi ∂Ω/∂r полоїдальне поле BР в 
епоху мiнiмуму циклу визначає величину тороїдального поля BT, 
а отже i активнiсть плямоутворення в наступному циклi (амплiтуду 
W наступного максимуму). При цьому найкраща кореляцiя мiж 
полярним магнiтним полем у мiнiмумi i потужнiстю наступного 
циклу забезпечується за умови високого турбулентного перенесення 
поверхневого полоїдального поля до тахоклiну бiля дна СКЗ, де 
вiдбувається найбiльш ефективна генерацiя тороїдального поля 
[79, 100, 187, 100]. 

Таким чином, проведенi останніми роками дослідження підтвер-
джують, що Ω-ефект є надiйною складовою механiзму сонячного 
αΩ-динамо, а вимірювання полоїдального поля в мінімумі циклів 
можна залучати для прогнозування наступних максимумів циклів. 
 

1.26.2. Альфа-ефект i прогнозування полоїдальних 
               полiв у мiнiмумах циклiв 
 

Як продемонстровано вище (див. рiвняння (97) і рис. 18), α-ефект 
перетворює тороїдальне поле на полоїдальне відповідно до залеж-
ності ∂ BP/∂ t = rot (αBT). Тому слід очiкувати функцiональну залеж-
ність полоїдального поля BР у мiнiмумi наступного циклу від спо-
стереженої амплітуди поточного циклу W. Однак на противагу 
майже стабільному Ω-ефекту, для α-ефекту властива значна хао-
тичнiсть у часі і просторі. Альфа-ефект пов'язаний із маломасш-
табними флуктуаційними рухами, якi не є регулярними на вiдмiну 
вiд диференцiйного обертання. Тому випадковi флуктуації порушу-
ють тісний функцiональний зв'язок мiж полоїдальною і торої-
дальною складовими магнiтного поля [187, 283]. 

Проте проведені останніми роками дослідження засвідчили, що 
внесок поверхневого α-ефекту Бебкока–Лейтона [253] у генерацiю 
полоїдального поля, включно з наявними флуктуацiями, можна 
все ж таки оцiнити за даними спостережень сонячних плям. Таку 
можливiсть надає формула (92), яка описує магнітну потужність 
циклу Bcyc шляхом засвоєння (асиміляції) даних бiполярних груп 



118 

плям, спостережених упродовж циклу. У роботах [207, 298] на 
пiдставi аналізу довгого ряду спостережених даних (за 14–21 цикли) 
було відновлено функцiональну залежнiсть полярних магнiтних 
потоків у мінімумах циклів (якi є iндикатором полоїдального 
поля BР) вiд асимiльованого параметра магнiтної потужностi плям 
Bcyc попередніх циклів (який характеризує вiдносну iнтенсивнiсть 
тороїдального поля BT). У рамках αΩ-динамо це свiдчить, що по-
верхневий α-ефект Бебкока–Лейтона поточного циклу спричиняє 
генерацiю полоїдального магнiтного поля BР  у мінімумі наступ-
ного циклу. Тож асимiльований його параметр Bcyc, імовірно,  
є невiд'ємною компонентою майбутнiх сонячних прогнозiв на 
основi моделей динамо. 

 
 

1.27. Дискретні магнітні поля  
Динамо-моделі сонячного циклу опираються на теоретичні уяв-

лення про існування в СКЗ порівняно слабкого дифузного усередне-
ного магнітного поля. Ці уявлення непогано узгоджуються з описа-
ною у підрозд. 1.6 картиною усереднених (згладжених) магніт-
них полів за допомогою сонячних магнітографів. Проте скрізь 
над поверхнею Сонця магнітні поля виявляють незвичайну і, на 
перший погляд, незбагненну властивість спонтанно зосереджува-
тися в широко рознесені ізольовані інтенсивні трубки силових лі-
ній у діапазоні від маленьких факельних точок до великих соняч-
них плям. Тобто у таких маломасштабних силових трубках маг-
нітна індукція виявляється значно сильнішою за ту, що випливає 
як із магнітографічних вимірювань, так і з теоретичної умови рів-
норозподілення кінетичної і магнітної енергії маломасштабних 
пульсацій. Виникали побоювання, що такі сильні поля можуть за-
глушати турбулентність. Однак через те, що силові трубки розне-
сені далеко одна від одної, потужні дискретні поля неспроможні 
придушити турбулентні рухи в окремих гранулах і супер грану-
лах. Здається, що природа уникає створення сильних неперерв-
них маломасштабних полів, які могли б задавити турбулентне пе-
ремішування. Магнітна катастрофа, яка була нібито неминуча, 
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зважаючи на суто кінематичні розрахунки, ніколи не станеться 
[303]. Тому Всесвіт уцілому і зокрема СКЗ є турбулентними  
попри наявність у них магнітних полів. Незалежно від ступеня 
концентрації магнітного поля в пучках, усереднене поле завжди 
можна визначити шляхом усереднення всього поля в пучках і в 
ділянках між ними. 

Розглянемо більш детально питання про дискретні магнітні поля 
на сонячній поверхні. Я. Стенфло [384] зазначав, що магнітне поле 
в спокійній фотосфері концентрується на границях гранул в окремі 
пучки діаметром 200–500 км з індукцією 1500–2000 Гс. Величина 
магнітного потоку в них становить ≈ (1–3)×1018 Мкс. Сумарний 
магнітний потік від усієї сонячної поверхні Р. Говард [172] оці-
нює як величину ≈ 5×1023 Мкс. Для створення у фотосфері типо-
вого усередненого поля інтенсивністю 3 Гс за Паркером [303] необ-
хідно, щоб у кожний момент часу на поверхню спливало не менш 
як 105 дискретних МСТ. Характерна відстань між ними станови-
тиме 104 км, і вони покриватимуть тільки ≈ 0,05 % поверхні соняч-
ного диску. Разом із тим, у рамках двокомпонентної моделі маг-
нітних елементів В. Лозицького і Т. Цапа [530], яка містить прос-
торово нерозділені силові трубки (діаметром близько 50 км) з ви-
сокою індукцією і слабке навколишнє поле, було з'ясовано, що 
середній магнітний потік в одній МСТ становить ≤ 2×1016 Мкс. 
Якщо загальне магнітне поле Сонця суцільно складається з ана-
логічних МСТ, загальна їхня кількість становитиме ≥ 5×106, що 
на порядок більше за наведену вище оцінку Паркера.  

У міжгранульних проміжках активних ділянок окремі трубки 
виходять на поверхню у вигляді невеликих магнітних структур 
діаметром 1000 км з полями 1500 Гс і величиною потоку 
≈1019 Мкс, які вперше чітко ототожнили Дж. Беккерс і Е. Шрьотер 
[32] і назвали магнітними вузлами. Магнітні вузли тісно пов'язані 
з порами, які власне є такими вузлами, де поле збільшилося до 
1500 Гс, а радіус зріс до 750 км і більше. Саме концентрація по-
току в магнітні вузли зростаючого розміру іноді породжує сонячні 
плями діаметром до 4000 км, величина поля в яких зростає до 
3000 Гс, а потік досягає 4×1020 Мкс. 
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1.28. Макроскопічний діамагнетизм 
           і турбулентна дисипація 

 
Перейдемо до аналізу турбулентних ефектів макроскопічної 

МГД, пов'язаних із перенесенням і зміною масштабів магнітного 
поля. Хоча вони і не дають генерації, але можуть відігравати сут-
тєву роль у механізмах турбулентного динамо. Зазвичай їх нази-
вають процесами перебудови магнітного поля [460]. 

Розглянемо дифузійну частину рівняння індукції (83) 
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де DT = νm + νT = с2/4πσТμТ – коефіцієнт турбулентної магнітної 
в'язкості (магнітної дифузії в турбулентному середовищі). Пер-
ший член у частині цього рівняння праворуч описує процес [333, 
351, 381, 460], фізичний сенс якого полягає у витісненні УМП з 
областей з підвищеною інтенсивністю пульсацій у місця із менш 
розвиненою турбулентністю вздовж градієнта турбулентної в'яз-
кості ∇νТ з ефективною швидкістю 
 

Uμ = – ∇νТ /2.                                  (116) 
 

Ефект виштовхування магнітного поля з ділянок двовимірних 
турбулентних рухів рідини був відкритий Зельдовичем [480]  
і пізніше підтверджений у роботі Н. Вейса [428]. Згодом з легкої 
руки К.-Х. Редлера [334, 335] ефект було названо макроскопічним 
турбулентним діамагнетизмом. 

Розглянемо детальніше фізичний сенс явища витіснення одно-
рідного в початковий момент магнітного поля з ділянок високо-
провідної плазми з вихровими турбулентними рухами [459, 460]. 
Спочатку внаслідок вмороженості у плазму в окремій ділянці 
поле сильно закручується вихорами, в результаті чого згодом до-
сить швидко (в кінематичному режимі реакція магнітного поля 
на турбулентність не враховується) відбувається зменшення його 
масштабу. Коли масштаб стане достатньо малим, у дію вступає 
омічна дисипація, і поле в цій ділянці майже повністю зникає. 
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Остаточно це явище можна інтерпретувати як витіснення поля  
з ділянки з турбулентним рухом – діамагнітний ефект, оскільки 
енергія магнітного поля таким чином не знищується цілком.  
Важливо пам'ятати, що в космічних умовах характерні розміри 
турбулентних вихорів зазвичай достатньо великі для того, щоб у 
більшості випадків між турбулізованими і незбуреними структу-
рами виникали зони поступового зменшення інтенсивності турбу-
лентності. Зазвичай їх називають зонами проникної конвекції.  
Зокрема, на Сонці сприятливі умови для формування шару про-
никної конвекції створюються біля нижньої основи СКЗ. 

Другий член у частині виразу (115) праворуч відповідальний 
за дисипацію магнітного поля, зумовлену турбулентною магнітною 
дифузією DT = νm + νT. Використавши (в припущенні νm

 = const)  
тотожні математичні вирази  
 

(νm + νT) ≡ νm (1 + νT/νm) ≡νm (1 + νT/νm)1/2 (1 + νT/νm)1/2,   (117) 
 

∇νТ /2 ≡ νm (1 + νT/νm)1/2∇(1 + νT/νm)1/2,              (118) 
 

і формулу векторного аналізу 
 

rot (ϕF) = ϕ rotF + [∇ϕ×F]                       (119) 
 

після простих перетворень [512] 
 

(νm +νT) rot B + (1/2)[∇νТ×B] = 
 

= νm(1 + νT/νm)1/2 (1 + νT/νm)1/2 rot B + νm(1 + νT/νm)1/2 [∇(1 + νT/νm)1/2×B] =  
 

= νm(1 + νT/νm)1/2 {(1 + νT/νm)1/2 rot B + [∇(1 + νT/νm)1/2×B]} =  
 

= νm (1 + νT/νm)1/2 rot [(1 + νT/νm)1/2 B]                    (120) 
 

рівняння магнітної дифузії (115) можна звести [512] до іншого, 
часто вживаного вигляду  

( ) ( )
1

21
2

2

 rot 1 / rot 1 /

                         = rot rot ,
4π

m Т m Т m

Т Т

t

с

  ∂    = − ν + ν ν + ν ν   =  ∂     
    −   σ μ   

B B

B
   (121) 

де  
σT = σ/(1 + νT/νm)1/2,                            (122) 

 

μT = 1/(1 + νT/νm)1/2                             (123) 
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відповідно коефіцієнти турбулентної електропровідності і турбу-
лентної магнітної проникності плазми. 

У турбулентній плазмі в космосі зазвичай виконується умова 
νT >> νm, завдяки якій відбувається суттєве зменшення електро-
провідності і магнітної проникності: σT << σ, μT << 1 (третій тур-
булентний ефект макроскопічної МГД). Останнє приводить до 
турбулентної магнітної дифузії, ефективність якої значно перева-
жає швидкість омічного загасання магнітних полів. 

Таким чином, турбулентну дифузію УМП можна описувати як 
рівнянням (115), яке наочно розділяє ефекти дисипації і макро-
скопічного діамагнетизму, так і рівнянням (121), в якому обидва 
ефекти інтегровані в одному дифузійному членові. Із другого рів-
няння видно, що зростання ефективності дисипації зумовлене 
зменшенням провідності плазми в турбулентному середовищі, 
тоді як турбулентний діамагнетизм проявляється в тому, що тут 
явно фігурує параметр турбулентної магнітної проникності μT, 
значно менший за одиницю. Тобто ефект, як і в теорії надпровід-
ності, описується шляхом введенням малої магнітної проникно-
сті. Тому макроскопічна індукція різко зменшується порівняно  
з напруженістю поля: B = μT H << H, що формально можна  
інтерпретувати як витіснення великомасштабного поля із тур-
булізованої плазми. На відміну від припущення Л. Ландау і 
Е. Ліфшиця [526] про те, що турбулентна область поводиться як 
надпровідник, у цьому разі поле з області турбулізації цілком не 
витісняється. Ефект витіснення спричиняє появу струмових скін-
шарів з великими градієнтами магнітного поля і товщиною ∼Rm

–1/2 
(значно меншою за характерний масштаб поля швидкостей) поб-
лизу границь турбулентних зон, що спричиняє зростання ефек-
тивності дисипації полів. Цікаво, що в двовимірному випадку 
руху електропровідної рідини все перенесення поля можна звести 
до турбулентного діамагнетизму [459, 460, 481] 

* rot rotm
Тt

  ∂    ν= −   ∂ μ   

B B ,                          (124) 

де *
Тμ  = 1 /(1 + νT/νm) – коефіцієнт магнітної проникності двовимірної 

турбулентної плазми. Вочевидь, двовимірна турбулентність витісняє 
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поле з турбулентних зон більшою мірою, як тривимірна, оскільки 
*
Тμ  << μT [460]. 
У космічних умовах рівняння (121) можна значно спростити 

(в силу νT >> νm): 

( ){ }1/2 1/2rot rotT T
t

∂  = −  ν ν
∂
B B .                   (125) 

Турбулентний діамагнетизм сприяє подовженню розрахованого 
періоду сонячного динамо-циклу [483, 484]. О. Рузмайкін і 
С. Вайнштейн у роботі [333] вперше зробили оцінки швидкості 
витіснення глобального поля із СКЗ. 

За умови однорідної турбулентності (νТ = const) макроскопічний 
діамагнетизм зникає і рівняння дифузії (124) і (125) набувають 
звичайного в класичній МГД вигляду 

   ТD
t

∂   =  
∂ ΔB B .                                (126) 

 
 
1.29. Негативна вихрова в'язкість  

Фізичні процеси, описані Лебединським, Бірманом і Паркером, 
були прикладом явищ, в яких маломасштабна турбулентність 
приводить до створення гідродинамічних і магнітних макроско-
пічних структур. Подальші інтенсивні теоретичні дослідження і 
чисельні експерименти прояснили фізичну суть виявленого фе-
номена. Було показано, що за певних умов у турбулентній плазмі 
квадрат вихрової швидкості може передаватися за спектром від 
великомасштабних рухів до маломасштабних, тоді як енергія пе-
редається в протилежний бік. У результаті це спричиняє появу 
енергоємних макромасштабних вихрових (турбулентних) утво-
рень – так званий зворотний (інверсний) каскад енергії турбулент-
ності [31, 56, 126, 224, 225, 256, 275, 278, 325, 377, 533]. Саме цей 
процес зумовлює ефект негативної турбулентної в'язкості [377], 
суть якого, на відміну від молекулярної в'язкості, полягає в зрос-
танні градієнта середньої течії (оскільки в цих процесах енергія 
вихрового руху витрачається на підтримку усередненого потоку). 
Натомість менші вихори повинні отримувати енергію з інших дже-
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рел. Наприклад, шляхом перетворення інших форм енергії (потен-
ціальної, внутрішньої тощо) усередині вихорів або перенесенням 
від нерегулярних рухів інших масштабів, як от ще менших. Якщо 
таким джерелом у будь-якому масштабі турбулентності є теплова 
енергія, вона також повинна мати відповідне джерело [377]. 

Важливий прогрес у поясненні феномена утворення макроско-
пічних структур у турбулентному середовищі пов'язаний із залу-
ченням до розгляду спіральних рухів рідини. Виявилося, що ви-
никненню інверсного енергетичного каскаду в тривимірній тур-
булентності, що приводить до ефекту негативної в'язкості, сприяє 
швидке обертання систем, в яких розвиваються спіральні рухи 
(циклонічне обертання) [35, 56, 62, 224, 225]. Річ у тім, що в спі-
ральній турбулентності підвищується стійкість і збільшується 
час життя турбулентних вихрових структур [56, 225, 226, 279], 
що може спричиняти збудження (через механізм вихрового ди-
намо) великомасштабних вихрових структур (зворотний енерге-
тичний каскад у тривимірній спіральній турбулентності [279, 
363, 399, 532]). Оскільки спіральність є абсолютно природною 
властивістю турбулентності в небесних об'єктах, що оберта-
ються, то в природі досить часто повинні траплятися випадки 
явищ негативній в'язкості. 

По суті, розглядувані тут питання стимульовані дослідженнями, 
що відносяться до процесів самоорганізації у фізичних, хімічних 
і біологічних системах [315]. Макроскопічна поведінка цих сис-
тем описується декількома керуючими параметрами. Досягши  
певного критичного значення якогось із керуючих параметрів 
(пов'язаного з надходженням енергії або речовини), система 
може спонтанно переходити до нового впорядкованого стану (пе-
рехід до сильної неврівноваженості). Щоб підкреслити роль ко-
лективних ефектів у процесах самоорганізації Г. Хакен [146] на-
звав цей новий напрям синергетикою. У рамках цієї концепції, 
перехід від ламінарної течії до турбулентної розглядається як пе-
рехід до надзвичайно складного, але більш впорядкованого руху, 
іншими словами, як нерівноважний фазовий перехід до самоор-
ганізуючої системи [116]. Звичайно, при цьому вимагає деталь-
ного дослідження питання про можливі шляхи переходу до тур-
булентності через ієрархію нестійкості (сценарії Ландау–Хопфа,  
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Рюеля–Такенса, механізм Фаєнгбаума або ж перемежованість тур-
булентної і ламінарної течій). Проте важливо, що при всіх мож-
ливих різноманітних сценаріях турбулентність виникає через послі-
довність біфуркацій, які збуджуються в міру збільшення величини 
керуючого параметра (в цьому випадку числа Рейнольдcа) [146]. 

Із явищами самоорганізації, негативної турбулентної в'язкості 
та інверсного енергетичного каскаду спіральності дослідники сти-
каються при вивченні багатьох природних течій рідини в різнома-
нітних системах, які відрізняються як складом і фізичною структу-
рою середовища, так і фізичними процесами, що відбуваються в 
них. Статистичні ефекти аномальної (негативної) в'язкості найперше 
були виявлені в атмосфері Землі (смерчі, торнадо, тайфуни, тропічні 
циклони, диференційне обертання земної атмосфери) і в поведінці 
земного океану (виникнення поверхневих хвиль, що приводять до 
теплих течій типу Гольфстрім, Куросіо – чорна Японська течія та 
ін. [196]). Важлива роль ефектів негативної в'язкості і спіральності 
була встановлена також у процесах самоорганізації в конвектив-
них шарах Сонця – утворення конвективних гексагональних комі-
рок Бенара і збудження диференційного обертання СКЗ [303]. Зго-
дом виявилося, що зазначені ефекти відіграють істотну роль при 
дослідженні навколосонячної протопланетної туманності (виник-
нення та еволюція Сонячної системи [214, 215, 378] і, зокрема, при 
вивченні виникнення планетних кілець у сімействі Сонячної сис-
теми [470]). Пізніше була доведена важливість цих ефектів при до-
слідженні диференційного обертання атмосфер Юпітера, Сатурна, 
Венери і зірок (див., напр., монографію Г. Рюдігера про диферен-
ційне обертання конвективних зон зірок [337]); галактик – середнє 
диференційне обертання дисків галактик; систем більших за галак-
тики (скупчень галактик). Питання про можливість виникнення 
негативної в'язкості в МГД турбулентності досліджене в роботах 
[215, 336]. Можливість реалізації інверсного каскаду кінетичної 
енергії в космічних об'єктах з тривимірною спіральною турбулент-
ністю (в рамках концепції синергетичного підходу до структури-
зації космічної речовини [213]), що спричиняє появу негативної 
турбулентної в'язкості, була продемонстрована на прикладі еволю-
ції турбулентності протопланетної сонячної хмари та інших астро-
фізичних об'єктів (див. цикл робіт А. Колісниченка і М. Марова 
[214, 215, 216, 494]). 
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1.30. Нелінійність 
 
Лінійна теорія (кінематичне динамо) засвідчує тільки умови, 

необхідні для збудження і подальшого зростання магнітного 
поля, однак вона не дозволяє визначити величину усталеного 
поля. Оскільки необмежене зростання магнітної енергії, яке дає 
кінематичне наближення, в реальних умовах неможливе, то необ-
хідно залучити до розгляду нелінійні ефекти, які стабілізують 
зростання поля. Кожне магнітне поле з енергією B2/8π, меншою 
за кінетичну енергію турбулентних рухів ρu2/2, витягується або 
заплутується цими рухами, доки сила Лоренца не стане такою ве-
ликою, щоб перешкоджати цьому розтягуванню або ж поки не 
стане ефективною магнітна дифузія. Як відомо, наразі не вда-
ється аналітично розв'язати повну систему МГД рівнянь (рів-
няння індукції і рівняння руху), тому доводиться обмежитися до-
повненням кінематичного рівняння індукції новими членами і 
модифікованими коефіцієнтами, які враховують реакцію елект-
ромагнітних сил на турбулентні рухи [456]. Очевидно, нелінійні 
ефекти вступають у силу в першу чергу на малих масштабах, 
оскільки саме тут густина енергії магнітних пульсацій порівнянна 
з густиною кінетичної енергії турбулентних рухів. Розглянемо спо-
чатку основні нелінійні ефекти, що стабілізують необмежене зро-
стання енергії збуджуваного магнітного поля, а потім звернемося 
до врахування впливу електромагнітних сил на процеси, відпові-
дальні за турбулентну дифузію і перебудову магнітних полів. 

 
 
1.31. Магнітне пригнічення турбулентної  
            спіральності (α-квенчінг) 

 
Нелінійність виявляється в тому, що квадратичні за полем 

електромагнітні сили, пов'язані зі зростаючим УМП, намагаються 
придушити рухи, відповідальні за збудження магнітного поля. 
Нагадаємо, що основними джерелами генерації УМП у моделях 
сонячного динамо є диференційне обертання і усереднена спіраль-
ність турбулентної конвекції. Очевидно, що електромагнітні сили 
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найперше пригнічуватимуть слабкіше джерело генерації – най-
більш упорядковану спіральність турбулентної конвекції. Тому 
найпростіший спосіб урахування реакції зростаючого УМП на 
рухи полягає в зміні форми параметра усередненої спіральності у 
вигляді функції збуджуваного поля B. Г. Рюдігер і Л. Кичатинов 
показали [340], що магнітне пригнічення (або так званий альфа-
квенчінг) можна описати виразом  
 

α(β) = α0 Ψα(β),                                     (127) 
 

де α0 – немагнітне значення параметра cпіральності (91), 
β = ca/u = B/Beq – параметр нормалізованого магнітного поля, який 
характеризує потужність УМП щодо енергії турбулентних рухів, 
ca = В/(4πρ)1/2 – локальна альфвенівська швидкість, Beq = (4πρ)1/2u  –  
величина рівнорозподіленої магнітної індукції, а  
 

( )
2 2

4 2 2
15 4 11 arctg

)3 (132
 β − βΨ β = − − β α β+ ββ  

             (128) 

 

квенчінг-функція (функція пригнічення), нормалізована на оди-
ницю при B = 0. Видно, що при зростанні магнітного поля величина 
квенчінг-функції зменшується (в асимптотичному наближенні пря-
мує до нуля), таким чином зупиняючи подальше збудження магне-
тизму, в чому і полягає суть магнітного альфа-квенчінгу. 
 
 
1.32. Вплив обертання на турбулентну спіральність 

 
Згідно із Рюдігером і Кичатиновим [340] обертання зумовлює тен-

зорний характер параметра турбулентної спіральності. У сферичній 
системі координат тензор має п'ять ненульових компонент. 
Для αΩ-процесу актуальною є азимутальна компонента 
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Функції 1 ( )ρψ ω  і 1 ( )uψ ω  зумовлені радіальними градієнтами гус-
тини плазми і турбулентної швидкості. Вони враховують вплив 
швидкості обертання Ω на α-ефект через число Коріоліса ω = 2τΩ, 
яке описує ступінь збурення конвекції обертанням. Ваговий фактор 

1 1 1( ) ( ) / ( )uS ρω = ψ ω ψ ω  характеризує відносний внесок радіа-
льного градієнта густини речовини в α-ефект. 

 
 

1.33. Головний нелінійний ефект – спіральність  
           маломасштабного магнітного поля (β-ефект) 

 
Інший спосіб урахування зворотного впливу електромагнітної 

сили полягає в пошуку нових нелінійних ефектів, які можуть ста-
білізувати зростання магнітного поля. Французькі дослідники 
Ф. Пуке, У. Фріш і Дж. Леорат [313] відкрили один із найсильніших 
нелінійних ефектів, що діє проти α-ефекту, так званий β-ефект. 
Суть виявленого явища полягає в генерації додаткового УМП  
завдяки усередненій спіральності хаотичного магнітного поля 
b ⋅ rot b, величина якої описується параметром 
 

β1 = (τ/3)  b ⋅ rot b  /4πρ.                             (130) 
 

Якщо УМП певного знака первісно збуджується усередненими 
спіральними турбулентними рухами u ⋅ rot u (α-ефект), то завдяки 
маломасштабному турбулентному динамо в присутності велико-
масштабного поля  B  магнітні флуктуації також стають спіраль-
ними b ⋅ rot b. Саме вони генерують додаткове УМП протилеж-
ного знака, в результаті чого зростання поля з часом стабілізу-
ється (α + β1 → 0). Звертаємо увагу, що на відміну від спіральної 
турбулентності u ⋅ rot u, яка генерується коріолісовою силою (і яку 
через це часом ще називають ротаційною спіральністю), спіраль-
ність магнітного поля b ⋅ rot b збуджується без зовнішніх джерел, 
тобто β-ефект виникає самоузгодженим чином тільки за рахунок 
енергії великомасштабних магнітних полів. Згодом стало зрозу-
міло, що навіть за відсутності α-ефекту спіральність магнітного 
поля може виникнути завдяки спіральності великомасштабного 
поля В ⋅ rot B, зумовленої регулярним рухом зі швидкістю U [486]. 
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Наприклад, якщо диференційне обертання генерує таке торої-
дальне поле, для якого В ⋅ rot B ≠ 0, то в цьому випадку збуджу-
ватиметься спіральність β1. 

 
 

1.34. Макроскопічний турбулентний парамагнетизм 
 
Очевидно, нелінійність мусить якось модифікувати і тур-

булентний діамагнетизм. Виявляється, що магнітні пульсації b 
дають внесок у швидкість турбулентного перенесення поля з про-
тилежним знаком щодо внеску, отриманого в кінематичному на-
ближенні. У нелінійному наближенні коефіцієнт турбулентної 
в'язкості набуває вигляду [457] 

 

νТ* ≈ (1/6) τ (u 2/2 – b 2/4πρ),                     (131) 
 

тому зрозуміло, що амплітуда швидкості турбулентного пере-
несення поля UD = – ∇νТ*/2 зменшується. Отже нелінійність дає 
протилежний діамагнетизму парамагнітний ефект.  

Уже зазначалося, що флуктуаційне магнітне поле b збуджу-
ється маломасштабними турбулентними рухами u за участі гло-
бального магнетизму (див. (72)). Великомасштабне поле  B   
породжує анізотропію турбулентності, яка поряд з іншими ефек-
тами проявляється в пригніченні макроскопічного діамагнетизму. 
Л. Кичатинов і Г. Рюдігер [208] показали, що величину швидкості 
перенесення поля в нелінійному наближенні зручно описати виразом 

 

UD(β) = 6UμΨD(β),                               (132) 
 

де Uμ – швидкість турбулентного перенесення в кінематичному 
наближенні, β – параметр нормалізованого магнітного поля.  
Функція магнітного пригнічення макроскопічного діамагнетизму  
 

4 2
1 arctg 1( )

1D
 βΨ = −β  β β +β 

                           (133) 
 

нормалізована на 1/6 при β = 0. У наближенні слабкого поля (β < 1), 
характерного для глибоких шарів СКЗ, вона набуває вигляду 
 

ΨD (β < 1) ≈ (1/6 – β2/5).                            (134) 
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Очевидно, що амплітуда швидкості сумарного перенесення поля 
в нелінійному наближенні монотонно зменшується з ростом маг-
нітного поля [208]. Нелінійні ефекти послаблюють діамагнетизм, 
зате з'являється досить сильний ефект, пов'язаний із градієнтом 
густини плазми (який у кінематичному наближенні у випадку 
тривимірної ізотропної турбулентності відсутній). 
  
1.35. Турбулентне перенесення  
            великомасштабного поля в неоднорідній  
            за густиною плазмі – ∇ρ-ефект 

 
У турбулентному середовищі поряд із макроскопічним діамаг-

нетизмом за певних умов виникає ще одне спрямоване вздовж 
градієнта густини плазми ∇ρ перенесення великомасштабного 
магнітного поля, зумовлене маломасштабними магнітними пуль-
саціями. Вже зазначалося, що хаотичні гідродинамічні рухи зі 
швидкістю u породжують флуктуації магнітної індукції b (мало-
масштабне динамо). Присутність глобального магнітного поля B 
збурює турбулентність, через що з'являються додаткові флуктуації 
швидкостей u′ та магнітної індукції b′ [486]. Збурення b′ зумовлені 
деформацією силових ліній магнітного поля турбулентними ру-
хами u. Величина додаткової магнітної індукції оцінюється як 
 

b′ ≈ τ rot (u × B) /c.                                (135) 
 

Збурення u′ зумовлені додатковими флуктуаційними електромаг-
нітними силами. З боку усередненого магнітного поля B на ма-
ломасштабні струми j = (с/4π)⋅rot b діє сила Лоренца Fл = (j × B)/c, 
яка й породжує додаткові рухи з амплітудою швидкості 

u′ ≈ τ [(rot b) × B] /4πρ.                             (136) 
Тепер повні флуктуаційні швидкість та магнітна індукція від-
повідно будуть u′′ = u + u′ та b′′ = b + b′. Тому у виразі для повної 
турбулентної е. р. с. з'являються нові члени [486]: 
 

ε′′ = u′′ × b′′/c = {u × b + u × b′ + u′ × b}/c = ε + ε′.  (137) 
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У виразі (137) знехтувано членом вищого порядку малості u′ × b′). 
Тут ε = u × b /c – уже розглянуте раніше незбурене наведене тур-
булентне електричне поле (74), а  
 

ε′ = (u × b′ + u′ × b)/c = ε′1 + ε′2                    (138) 
 

нове (збурене) дифузійне турбулентне електричне поле, у розра-
хунку якого власне і полягає задача (для спрощення викладок 
вважатиметься, що інтенсивність турбулентності не залежить від 
координат: ∇u2 = 0). Перша складова ε′1 = u × b′/c усередне-
ного електричного поля у формулі (138) зумовлена незбуреними 
турбулентними рухами (кінематичний внесок), тоді як другу 
складову ε′2 = u′× b/c дають магнітні флуктуації b за наявності 
збурених турбулентних рухів u′ (нелінійний внесок). 

Вплив збуреної дифузійної е. р. с. ε′ на УМП B у неоднорідній 
за густиною плазмі спричиняє зміну розподілу глобального маг-
нетизму в просторі, який формально можна описати як перене-
сення (магнітне накачування) цього поля в напрямку градієнта 
густини плазми ∇ρ [486, 488]. Явище магнітного накачування 
спочатку було виявлене Дробишевським [105] для двовимірної 
турбулентності, а потім узагальнене Вайнштейном [455, 457] для 
тривимірних рухів. У лінійному режимі магнітне поле, перпенди-
кулярне площині двовимірних турбулентних рухів, переноситься 
в напрямку ∇ρ [105], тоді як у площині турбулентних рухів поле 
зміщується в протилежному напрямку (–∇ρ) [455, 457, 486]. 
Тому двовимірна турбулентність з неоднорідною густиною здій-
снює селекцію магнітних полів: витіснення УМП відбувається 
паралельно чи антипаралельно ∇ρ залежно від орієнтації поля 
щодо площини, в якій лежать турбулентні пульсації. Очевидно, 
що у загальному випадку тривимірних рухів два протилежних по-
токи магнітного поля конкурують між собою і для квазіізотроп-
ної турбулентності в кінематичному наближенні зрівноважують 
один одного, в результаті ефект витіснення поля зникає (ε′1 = 0). 
Переважне витіснення в певний бік може з'явитися тільки за наяв-
ності анізотропії турбулентності (якогось додаткового вибраного 
напрямку в розподілі ймовірностей турбулентних швидкостей, не 
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пов'язаного з градієнтом густини [486]). Таким вибраним напрям-
ком на Сонці може бути вектор кутової швидкості Ω. При враху-
ванні обертання з'являється ненульовий кінематичний внесок ε′1. 

 
 

1.36. Вплив магнітного поля на ∇ρ-ефект 
 
Зовсім інша ситуація створюється в нелінійному наближенні, 

коли враховується зворотний вплив електромагнітних сил на тур-
булентні рухи. Перенесення поля в напрямку –∇ρ компенсується 
електромагнітною силою, тоді як на потік поля в напрямку ∇ρ 
електромагнітна реакція не впливає, оскільки це поле перпенди-
кулярне площині турбулентних пульсацій [455, 457, 486]. Пояс-
нимо детальніше. Електромагнітна сила діє на рухи (викликаючи 
збурення u′) тільки через викривлення магнітних силових ліній. 
Тут це стосується поля, що перебуває в площині турбулентних 
рухів. Тоді як у випадку поля, перпендикулярного до площини 
рухів, турбулентність тільки перемішує, але не викривляє силові 
лінії. Тому ці рухи не відчувають реакції електромагнітних сил. 
У результаті для тривимірної ізотропної турбулентності незалежно 
від орієнтації поля залишається тільки перенесення в напрямку 
∇ρ (ε′2 = u′× b/c ≠ 0).  

Формально фізичну суть явища можна описати так [486]. Амплі-
туда магнітних флуктуацій b, породжуваних турбулентними 
пульсаціями швидкості u, в неоднорідній плазмі збільшується в на-
прямку зростання густини середовища ρ, оскільки b2 ≈ 4πρu2. Зро-
стання b пов'язане зі збільшенням у цьому напрямку амплітуди 
флуктуаційних струмів j = (c/4π) rot b. З боку великомасштабного 
магнітного поля B на маломасштабні струми j діє сила Лоренца 
Fл = (j × B) /c, яка породжує додаткові рухи зі швидкістю u′, що, в 
свою чергу, збуджують додаткове електричне поле ε′ = (u′× b)/c  
і додаткові електричні струми j′ = σε′. Ці модифіковані струми 
згідно із законом Ампера rot B′ = (4π/c) j′ генерують додаткове 
магнітне поле B′, яке складається з вихідним полем B, що спри-
чиняє зміну початкового розподілення глобального магнетизму в 
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просторі. Зрештою, в нелінійному режимі просторовий перероз-
поділ поля еквівалентний його перенесенню в напрямку зрос-
тання густини плазми ρ. За умови рівнорозподілення густин кіне-
тичної ρu2/2 і магнітної b2/8π енергій маломасштабних пульсацій 
вираз для швидкості перенесення великомасштабного магнітного 
поля B набуває вигляду [457, 486, 467] 
 

Uρ = (1/6)τ b2∇ρ/4πρ ≈ (1/6) τ u2 ∇ρ/ρ.                  (139) 
 

Щоб підкреслити, що описаний ефект просторової перебудови 
магнетизму проявляється тільки за наявності градієнта густини 
плазми, Криводубський В. Н. найменував його ∇ρ-ефект [233, 506]. 

 
 

1.37. Вплив обертання на ∇ρ-ефект 
 
Обертання Сонця породжує анізотропію конвекції, яка наділяє 

∇ρ-ефект новими властивостями (ротаційний ∇ρ-ефект) [204]. 
Ступінь збурення конвекції обертанням визначається числом Ко-
ріоліса ω = 2τΩ (ω = Ro–1 – обернене число Россбі). Вплив обер-
тання приводить до відносного збільшення масштабів конвекти-
вних рухів уздовж осі обертання (валикова конвекція) [159]. 
Тому, очевидно, що трансформація ∇ρ-ефекту залежатиме від ку-
тової відстані від полюсів. Якщо біля полюсів градієнт густини 
∇ρ паралельний до осі обертання, то при наближенні до середніх 
і низьких широт ∇ρ поступово змінює своє спрямування, так що на 
екваторі він стає уже перпендикулярним до осі обертання. При 
цьому найбільша модифікація відбувається за умови помірного 
обертання (ω ∼1–10). Використавши спектральні тензори для рота-
ційних турбулентних та магнітних пульсацій, можна отримати ви-
рази, які описують збурені е. р. с. [204, 488]: 
 

ε′1 = u × b′ / c = Uρ° × B – 2 (Uρ°× e) (e ⋅B),           (140) 
 

ε′2 = u′× b / c = Uρ
m

  × B – 2 (Uρ* × e) (e ⋅B),          (141) 
де 

Uρ°(ω) = – λ⊥ τ u2 ϕ1(ω)                          (142) 
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швидкість перенесення усередненого поля, зумовлена турбулент-
ними пульсаціями (кінематичний внесок);  
 

Uρ
m

 (ω) = + λ τ u2 ϕ2(ω)                           (143) 
 

швидкість перенесення, обумовлена магнітними флуктуаціями 
(нелінійний внесок); 

 

Uρ*(ω) = – λ⊥ τ u2 ϕ3(ω)                           (144) 
 

додаткова швидкість перенесення в нелінійному наближенні з 
урахуванням обертання. Тут λ⊥ = λ – e (eλ) – нормальна щодо осі 
обертання складова вектора λ = ∇ρ/ρ, e = Ω/Ω – орт у напрямку 
кутової швидкості. 

Функції числа Коріоліса ϕn(ω) [204, 488] описують вплив обер-
тання на турбулентну конвекцію. Саме вони відповідають за транс-
формацію радіального ∇ρ-перенесення в різних ділянках турбу-
лізованої конвективної зони Сонця, яке обертається. За гранично 
повільного обертання (ω → 0) індукована ним анізотропія турбу-
лентності (необхідна для виникнення додаткових ефектів) мала, 
тому функції ротаційного впливу ϕ1(ω) і ϕ3(ω) прямують до нуля, 
а ϕ2(ω) → 1/6. У результаті, додаткові складові перенесення 
Uρ°(ω) і Uρ*(ω) зникають, а Uρ

m
 (ω) збігається з виразом (139) для 

Uρ за відсутності обертання. У протилежному граничному випадку 
швидкого обертання (ω >> 1) анізотропія велика, але обертання 
пригнічує турбулізовану конвекцію, а разом із нею і магнітне на-
качування (усі функції ротаційного впливу прямують до нуля). 
Правдоподібно, що найефективнішою магнітна адвекція буде при 
помірному обертанні (ω ~ 1–10). 

Таким чином, при врахуванні обертання з'являються додаткові 
складові магнітного перенесення Uρ°(ω) і Uρ*(ω), спрямовані по 
нормалі до осі обертання. У сферичній системі координат зручно 
виділити окремо радіальну і меридіональну компоненти магнітного 
перенесення вздовж одиничних векторів ir і iθ. 

Якщо глобальне магнітне поле B розкласти на тороїдальну BT 
і полоїдальну BР компоненти і підставити їх у вирази для збуре-
них електричних полів ε′1 і ε′2, можна виділити окремо компоненти 
магнітного накачування тороїдального (Uρ

Т) і полоїдального 
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(Uρ
Р) полів, що суттєво відрізняються як за напрямком, так і за 

величиною швидкості перенесення:  
 

Uρ
Т(ω) = + Uρ°(ω) + Uρ

m(ω),                         (145) 
 

Uρ
P(ω) = – Uρ°(ω) + Uρ

m(ω) + Uρ*(ω).                (146) 
 

Для побудови наочної картини перенесення полів зручно по-
дати ці компоненти через меридіональні (з індексом θ) і радіальні 
(з індексом r) компоненти [488, 508]:  

 

Uρ
Т(ω) = 

ТU ρθ  iθ + Т
rU ρ

 ir,                            (147) 

Uρ
P(ω) = PU ρθ  iθ + R

rU ρ
 ir,                             (148) 

ТU ρθ  = U ρθ


= – |λ|⋅τu2 ϕ1 sinθ cosθ,                     (149) 
Т
rU ρ = rUρ

° + mUρ  = + |λ|⋅τu2 [ϕ2 – ϕ1 sin2θ],               (150) 
РU ρθ = Uρθ−


 + *U ρθ = + |λ|⋅τu2 [ϕ1 – ϕ3] sinθ cosθ,           (151) 

Р
rU ρ = – rUρ

° + mUρ + *
rU ρ = + |λ|⋅τu2 [ϕ2 – (ϕ1 – ϕ3) sin2θ].      (152) 

 

Таким чином, ротаційний ∇ρ-ефект здійснює селекцію полів,  
завдяки чому тороїдальна і полоїдальна магнітні компоненти пере-
носяться у радіальному і меридіональному напрямках незалежно 
з різними за величиною і знаком швидкостями. 

 
 

1.38. Магнітна плавучість 
 
Нелінійним процесом також є магнітна плавучість: спрямоване 

догори – проти вектора сили тяжіння g – перенесення магнітних 
силових трубок із плазмою. Механізм магнітної плавучості був 
запропонований у 1955 р. Ю.-Н. Паркером [300] (для Сонця) і  
водночас незалежно Г. Єнсеном [189] (для зірок). Ідея полягала в 
тому, що густина речовини в ізольованих горизонтальних МТС 
виявляється меншою за густину навколишнього середовища. 
Тому в астрофізичних об'єктах у гравітаційному полі на силову 
трубку діє підйомна архімедова сила. 
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Термін магнітна плавучість був запропонований Паркером 
у його фундаментальній роботі [300], в якій він припустив, що 
магнітна силова трубка в СКЗ стає легша за навколишню плазму 
і тому піднімається вгору, утворюючи пару сонячних плям у тому 
місці, де вона виходить на поверхню фотосфери (рис. 20).  

 

 
 

Рис. 20. Послідовні стани у верхній конвективній зоні  
магнітної силової трубки, частина якої піднімається внаслідок  

магнітної плавучості і утворює пару сонячних плям у тому місці,  
де вона проривається крізь фотосферу (L – відстань між точками,  

на які опирається магнітна дуга) 
 
Йдучи за Паркером [300], проаналізуємо явище магнітної пла-

вучості детальніше. Розглянемо баланс сил, що діють у підфото-
сферних шарах на МСТ, заповнену плазмою. Оскільки магнітне 
поле має власний тиск PM = B2/8π, то для сильних полів він буде 
істотною добавкою до газового тиску PT = kTρT/mp у МСТ (тут k – 
стала Больцмана, mp  – маса протона, PT, Т і ρT – відповідно тиск, 
температура і густина всередині МСТ). Рівняння магнітогідро-
статичної рівноваги горизонтальної МСТ у гравітаційному полі в 
стаціонарному стані (коли немає рухів) 
 

∇P = ρg + (j × B)/c                               (153) 
 

показує, що дія градієнта тиску зводиться до створення струму, 
перпендикулярного до магнітного поля. Враховуючи, що 
rot B = (4π/c) ⋅j, і нехтуючи силою тяжіння, рівняння (153) можна 
переписати у вигляді 
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∇P = (j × B)/c = (rot B × B)/4π = (B × ∇B)/4π – ∇B2/8π.     (154) 
 

Якщо МСТ спрямовані так, що B × ∇B = 0 (тобто прямолінійні і 
паралельні одна одній), то рівняння легко інтегрується в 
 

P + B2/8π = const.                              (155) 
 

Увівши прямокутну систему координат x, y, z, у якій вісь z верти-
кальна, а вісь x паралельна силовим лініям поля, матимемо 
 

∂ (P + B2/8π)/∂y = 0.                             (156) 
 

Умова магнітогідростатичної рівноваги горизонтальної МСТ після 
інтегрування по y набуває вигляду 
 

PЗ = PT + B2/8π = PT + PM,                         (157) 
 

де PЗ – газовий тиск зовні трубки. Зазвичай припускається, що 
плазма в трубці перебуває в тепловій рівновазі з оточуючим 
середовищем. Врахувавши рівняння газового стану  
 

P = ρkT/mp,                                     (158) 
 

рівняння (157) можна переписати у вигляді 
 

ρЗ = ρT + (B2/8π) : (kT/mp),                         (159) 
 

де ρЗ – густина плазми зовні трубки. Оскільки магнітний тиск PM 
завжди позитивний, то ρЗ > ρT, внаслідок чого на одиницю об'єму 
МСТ діє спрямована догори сила  
 

(ρЗ – ρT)g = B2/8πHP                               (160) 
 

(де позначено HP  =  kT/mpg = P/ρg – локальна шкала висот за тис-
ком). Отже, в гравітаційному полі МСТ з плазмою стають легші 
за газ, що їх оточує. На них діє сила Архімеда величиною  
 

Fпл = B2/8πHP,                                    (161) 
 

яку Паркер назвав магнітною плавучістю. Ця сила намагається 
виштовхнути трубку догори. У результаті МСТ вигинається, і на 
неї починає діяти зворотна сила (вздовж силових ліній)  
 

Fн = B2/4πL,                                     (162) 
 

зумовлена магнітним натягом (L – відстань між точками, на які 
опирається магнітна дуга). Якщо сила плавучості переважає силу 
реакції магнітного натягу 
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Fпл > Fн        B2/8πHP > B2/4πL,                  (163) 
 

то трубка спливатиме. Із виразу (163) отримуємо, що для спли-
вання МСТ необхідна умова L > 2HP. Більш детальний аналіз по-
казав, що максимальний розмір дуги, яка ще може утримуватися 
від спливання, становить 2πHP. Таким чином, в ізотермічній  
атмосфері кожна зігнута в дугу МСТ, яка спирається на точки,  
рознесені на відстань, більшу за 2πHP, не може перебувати в рівно-
вазі і буде спливати. Крім того, підйом частини силової трубки 
спричиняє відтік речовини із піднятої частини, що посилює її 
плавучість. Паркер припустив, що як тільки МСТ виникає, вона 
за рахунок магнітної плавучості піднімається догори і утворює 
магнітну біполярну групу сонячних плям у місці її виходу на по-
верхню фотосфери. Отже, будь-які магнітні поля, наявні в надрах 
Сонця, і взагалі в надрах астрофізичних тіл, мають, зрештою, 
з'явитися на поверхні цих небесних тіл. 

Роль ефекту магнітної плавучості на різних глибинах можна 
оцінити за величиною дефіциту густини плазми в МСТ на Сонці. 
Розрахунки для поля B ≈ 1000 Гс у поверхневих шарах Сонця 
(z ≈ 1000 км) дають (ρЗ – ρT)/ρЗ = B2/8πgρЗHP ~ 0,04 (що еквівалентно 
збільшенню температури в трубці на 600°), тоді як поблизу дна 
СКЗ (z ≈ 200 тис. км) це відношення суттєво зменшується і ста-
новить усього ~ 10–5. Таким чином, магнітна плавучість най-
більш ефективна в поверхневих шарах, де величина густини  
сонячної плазми мала. 

Паркер вважав, що при спливанні тонкої горизонтальної МСТ 
у спокійній атмосфері гальмівною силою є аеродинамічний опір 
середовища [300, 302]. За умови, що аеродинамічна сила опору 
врівноважує спрямовану догори силу, гранична величина швид-
кості магнітного спливання UB трубки (з радіусом R ~ HP) порів-
няна з альфвенівською швидкістю ca: 
 

UB (B, ρ) ≈ ca = B/(4πρ)1/2.                         (164) 
 

Оскільки UB ~ 1/ρ1/2, швидкість спливання найбільша поблизу со-
нячної поверхні, де мала густина плазми, і значно менша в глибо-



139 

ких щільних шарах. Крім того, магнітне спливання тим ефектив-
ніше, чим сильніше поле (UB ~ B). Магнітна плавучість – сильний 
нелінійний ефект за величиною поля, який створює труднощі для 
механізмів збудження космічного магнетизму. Зважаючи на швидку 
евакуацію полів із зони генерації, важко забезпечити їхнє значне 
підсилення. Навіть на глибині 100 тис. км у СКЗ величина швид-
кості піднімання, яка є по суті альфвенівською, для поля 100 Гс 
становить близько 1 м/с, що спричиняє швидке спливання поля 
на поверхню усього за два–три роки. Це значно менше за трива-
лість сонячного циклу.  

Згодом робота Паркера була доповнена розрахунками інших 
дослідників. В. Унно та Елізабет Рібе [406] за гальмівну силу брали 
турбулентну в'язкість, тоді як М. Шюсслер [350], В. Кузнецов  
і С. Сироватський [247] врахували стратифікацію за густиною зов-
нішнього середовища і розширення МСТ при їхньому підйомі. 
Ф. Морено-Інсертіс [282] розглянув варіанти спливання адіабати-
чних та ізотермічних МСТ, як для випадку аеродинамічного  
гальмування, так і для турбулентної в'язкості зовнішнього сере-
довища. У всіх випадках швидкість магнітного спливання зале-
жала від величини поля і густини речовини. У публікаціях автора 
[504, 506] було проаналізовано ефективність зазначених механіз-
мів спливання в СКЗ. З'ясовано, що найбільша швидкість спли-
вання поля властива механізмові Паркера. Тому далі при розра-
хунках перебудови сонячного магнетизму будемо брати до уваги 
паркерівській механізм спливання як найбільш несприятливий з 
точки зору утримання полів у зоні генерації. 

У моделях космічного динамо доводиться мати справу з тур-
булентним середовищем, в якому магнітні неоднорідності за про-
сторовими і часовими масштабами порівняні з неоднорідностями 
гідродинамічних рухів. Очевидно, що отримані для дискретних 
МСТ результати [300, 302] некоректно застосовувати для згла-
джених (неперервних) магнітних полів (УМП) B. Важко вико-
ристати і результати Паркера [304] для ансамблю трубок, оскільки 
вони містять невизначені параметри, зокрема щільність трубок. 
Ці параметри мусять визначатися механізмом формування МСТ у 
глибинах СКЗ, а він поки що невідомий. Л. Кичатинов і В. Піпін 
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[489], дослідивши ефект магнітної плавучості в рамках теорії 
УМП, розрахували турбулентну е. р. с. плавучості  
 

ε^ = u^ × b^/c = UB × B,                         (165) 
 

де u^ і b^ – відповідно турбулентні і магнітні пульсації. Важливо, 
що враховувалася реакція усереднених магнітних натягів на тур-
булентні пульсації u^. Величина ефективної швидкості плавучо-
сті УМП описується виразом 
 

( )
2 2

2 2
1 3 3 arctg

16 1P
B

l
H

U      + −= −       γ β  +  

β ββ β
β β

u ,          (166) 

 

де β = ca/u = B/Beq – параметр нормалізованого магнітного поля, 
γ = 5/3 – показник адіабати. Аналіз показав, що швидкість спли-
вання згладженого поля, на відміну від спливання ізольованих сило-
вих трубок, немонотонно залежить від величини магнітної індукції. 
Початкове збільшення швидкості спливання слабких полів при зро-
станні індукції змінюється її зменшенням у випадку сильних полів. 

Якісно немонотонну залежність швидкості магнітного поля 
спливання від величини згладженого поля можна пояснити так. 
Турбулентність u^ створює маломасштабні неоднорідності маг-
нітного поля b^ і тиску (b^)2/8π, які спричиняють виникнення ма-
ломасштабних архімедових сил, що корелюють з УМП. Тобто 
щільніші неоднорідності магнітного поля спливають, а менш 
щільні – опускаються, в результаті центр ваги густини енергії 
УМП зміщується догори. Кичатинов і Піпін [489] взяли до уваги 
магнітний натяг силових ліній, яким зазвичай дослідники нехту-
вали при описі плавучості МСТ. Слабкі магнітні поля чинять не-
значний опір викривленню силових ліній і тому роблять більший 
внесок у маломасштабні неоднорідності магнітного тиску. Якщо 
не враховувати сили магнітного натягу, то швидкість спливання 
зростає лінійно разом зі збільшенням густини енергії УМП. Проте 
для сильних магнітних полів їхні натяги відіграють ключову роль. 
Вони пригнічують неоднорідності турбулентних рухів уздовж 
УМП і чинять опір деформаціям. У результаті зменшуються ма-
ломасштабні неоднорідності магнітного тиску. Тому для слабких 
магнітних полів швидкість плавучості зростає при збільшенні B, 
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тоді як для сильних – спадає в оберненій залежності від величини 
поля B. Отже, плавуче перенесення УМП немонотонно залежить 
від інтенсивності поля і, вочевидь, насичення повинно наступати 
на рівні рівнорозподілення густин кінетичної і магнітної енергій 
маломасштабних пульсацій. Аналіз виразу (166) показав [489], що 
максимум швидкості спливання UB ≈ 0,03u досягається при β ≈ 1,6.  

Для слабких полів (β2 << 1), характерних для глибоких шарів 
СКЗ, вираз (166) значно спрощується: 

( )
2

 
15В

P

lU
H

    β=      γ  
β u .                            (167) 

Оцінки швидкості спливання UB (β) у наближенні слабкого поля 
(167) дають приблизно на порядок менші значення порівняно з 
паркерівськими швидкостями. Якщо для швидкості турбулізова-
ної конвекції u взяти характерне для глибоких шарів СКЗ зна-
чення ≈ 4×103 см/с, то час спливання на сонячну поверхню магніт-
ного поля величиною B ≈ 1,6Beq, становитиме близько шести років 
[489], що за порядком величини вже наближається до тривалості 
циклу. Іншими словами, в глибинах СКЗ швидкості спливання 
УМП достатньо малі, що сприяє підсиленню полів у зоні генера-
ції впродовж тривалого часу, перш ніж плавучість вступить у дію. 
Тому врахування плавучості в наближенні УМП розширює мож-
ливості механізмів генерації космічного магнетизму. 

 
 

1.39. Шар проникної конвекції і тахоклін  
           поблизу дна СКЗ – найбільш сприятливе місце 
          для турбулентного динамо 

 
Моделювання процесів спливання магнітних трубок у СКЗ по-

казало, що для пояснення спостережених в активних ділянках на 
сонячній поверхні величин магнітних полів необхідно, щоб поблизу 
дна СКЗ інтенсивність тороїдальних магнітних полів досягала, 
принаймні, значень порядку 104 Гс і більше (див., напр., роботи 
[71, 284]). Тому на перший план виступає нагальна проблема 
компенсації магнітної плавучості таких сильних полів і утри-
мання їх тривалий час у ділянці динамо. 
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У зв'язку із цим особливу увагу дослідників привертають най-
глибші шари СКЗ, а саме, перехідна ділянка (interface) між кон-
вективною і променистою зонами. Як відомо, поля швидкостей у 
СКЗ природно розділені на два масштаби: маломасштабну тур-
булентну конвекцію u(r, θ) і великомасштабне диференційне 
обертання Ω(r, θ). Характерні розміри цих двох полів швидкостей 
достатньо великі для того, щоб між СКЗ і променистою зоною 
виникали ділянки поступового спадання амплітуди швидкостей. 
Тому біля дна СКЗ мусять сформуватися два перехідних шари 
різних за протяжністю масштабів, в яких відбувається перебудова 
поля швидкостей. Слід очікувати, що перехідний шар між мало-
масштабною турбулентною конвекцією (з характерними роз-
мiрами l) і променистою зоною буде тонший порівняно із шаром, 
в якому відбувається перехід від великомасштабних широтних 
варіацій кутової швидкості в СКЗ (з характерними розмiрами 
L > l) до майже однорідного обертання в радіативних надрах 
[346, 373, 430]. Розглянемо коротко суть процесів, що приводять 
до формування цих перехідних шарів.  

Оскільки біля дна СКЗ масштаб турбулентних рухів становить 
значну частину вертикальної протяжності зони конвекції, то тур-
булентна конвекція за інерцією проникатиме в стабільну щодо 
рухів променисту зону (перколяція турбулентності), збiльшуючи 
вертикальну протяжність зони механiчного перемішування речо-
вини. Незалежним доказом перемішування речовини нижче СКЗ 
є зменшення спостереженого вмісту літію у сонячній фотосфері 
щодо його первісної величини [70, 322]. Літій руйнується при 
суттєво вищих, як біля дна СКЗ, температурах – близько 2,5×106 К, 
які досягаються в термоядерних реакціях в сонячних шарах нижче 
зони конвекції. Завдяки перколяції турбулентності нижче СКЗ 
формується перехідний шар пасивної конвекції (оскільки в про-
менистій зоні вже не виконується критерій Шварцшильда збу-
дження активної конвективної нестійкості). При заглибленні ін-
тенсивність пульсацій у цьому шарі плавно зменшується до нуля. 
Така структура, всередину якої енергія переноситься конвекцією, 
а зовні виноситься радіацією, в літературі отримала назву шару 
проникної конвекції (англ. convective overshoot layer) [63, 153, 
266, 318, 344, 372, 329, 414].  
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Внаслідок вмороженості поля у плазму магнітні силові лінії  
"закидатимуться" турбулентними пульсаціями в шар проникної 
конвекції. Тому через деякий час поле з'явиться на верхній межі 
променистої зони, де раніше його не було, і де сприятливі умови для 
його тривалого існування, оскільки тут турбулентні пульсації майже 
відсутні. Натомість через заплутування магнітних силових ліній і 
подальшу омічну дисипацію поле поступово зникатиме в СКЗ. 

Стабільно стратифікований шар проникної конвекції виглядає 
особливо привабливим місцем для розташування там динамо [80, 
318], оскільки в цій ділянці макроскопічний турбулентний діамаг-
нетизм протидіє магнітній плавучості (див. підрозд. 2.13) і тим 
сприяє утриманню полів впродовж тривалого часу в зоні генера-
ції – так щоб динамо неперервно підсилювало їх. Проте цей шар, 
імовірно, дуже тонкий. Дійсно, згідно з оцінками на основі геліо-
сейсмологічних даних [27] товщина overshoot layer становить 
усього (0,004–0,005) R (≈ 3000–3500 км). Тому він суттєво не впли-
ває на ефективність збудження магнітного поля, а тільки сприяє 
тривалому його збереженню. Збудження великомасштабного маг-
нiтного поля в такому тонкому шарi породжує низку проблем [339]. 

З огляду на це, особливого значення для перебудови магнетизму 
набуває другий перехідний шар, який простягається глибше СКЗ 
у надра Сонця [71, 373]. Диференційне обертання проникає в ра-
діативні надра, внаслідок чого на нижній межі СКЗ утворюється 
перехідний шар від широтного диференційного до твердотілого 
(жорсткого) обертання. Походження цього перехiдного шару 
ймовірно можна пояснити [322] певним механiзмом перенесення 
кутового моменту (наприклад, в'язке перенесення), який ефективно 
усуває широтну неоднорiднiсть обертання пiд СКЗ. 

Смуга різкого спадання кутової швидкості розташована нижче 
за СКЗ, подібно до того як термокліни лежать нижче за шар пе-
ремішаної води в океані. Зважаючи на це, за аналогією з океаніч-
ним термокліном, перехідний шар спадання кутової швидкості 
Е. Шпігель і Ж.-П. Цан [373] назвали тахокліном (англ. 
tachocline) – тобто шаром стрімкого спадання швидкості диферен-
ційного обертання. Згідно із геліосейсмологічними вимірюван-
нями центр тахокліну (в екваторіальній площині) розміщують на 
глибині z = 214 ± 14 тис. км, а товщину визначають як 



144 

Δz = 27 ± 9 тис. км, хоча остаточно її не встановлено [87, 299]. Та-
ким чином, тахоклін розташований здебільшого в променистій 
зоні, але при цьому він захоплює дно СКЗ (r ≈ 0,713R; 
z ≈ 200 тис. км) (рис. 21). Наступні вимірювання показали, що  
тахоклін має витягнуту (подібно до сфероїда) форму (англ. 
prolated) [27]. Різниця між положенням тахокліна на широтах 0° 
і 60° становить близько 15 тис. км, тому на високих широтах  
тахоклін більшою мірою, як в екваторіальній площині, перекри-
вається СКЗ. 

 

 
Рис. 21. Розподіл за відносним сонячним радіусом r /R  

усереднених за часом (1995–1999 рр.) швидкостей внутрішнього  
обертання Сонця (частот обертання Ω/2π) для різних геліоширот  

(дані геліосейсмічних вимірювань наземної мережі GONG) 
 

Як видно із рис. 21, під нижньою основою СКЗ (r ≈ 0,71R) у по-
рівняно тонкому шарі (товщиною ≈ 27 ± 9 тис. км), який має назву 
променистий тахоклін, відбувається монотонний перехід від ди-
ференційного обертання СКЗ до майже жорсткого (за широтою) 
обертання променистої зони. Всередині тахокліну (ближче до ниж-
ньої основи СКЗ) розташований ще тонший перехідний шар 
(≈ 3000–3500 км) – конвективний овершут, в якому інтенсивність 
турбулентних конвективних пульсацій спадає до нуля. Тахоклін  
і овершут разом із нижніми шарами СКЗ вважаються найбільш 

r/R 
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сприятливим місцем для ефективної роботи механізму αΩ-динамо. 
Важливо, що в глибинах СКЗ густина кінетичної енергії диферен-
ційного обертання значно перевищує густину магнітної енергії. Це 
сприяє трансформації кінетичної енергії в магнітну. У тахокліні 
внаслідок різкого спадання кутової швидкості ефективно генеру-
ється потужне тороїдальне поле, тоді як у конвективному овер-
шуті під впливом процесів антиплавучості створюються необ-
хідні умови для формування шару тривалого утримання цього 
поля. Вагомим чинником тривалого утримання поля біля нижньої 
основи СКЗ є також те, що ефективність евакуації поля внаслідок 
магнiтної плавучості із зони генерації тут найменша, оскiльки  
густина плазми є найбiльшою у СКЗ. У міру подальшого підси-
лення тороїдального поля магнітна плавучість із часом починає 
переважати ефекти антиплавучості. Тому тороїдальне магнітне 
поле через певний час, зрештою, виноситься на поверхню, фор-
муючи сонячні плями. Важливим чинником глибинних шарів та-
кож є спрямована до екватора меридіональна течія, яка в рамках мо-
делі динамо забезпечує міграцію тороїдальних полів від високих 
широт до низьких. 

  
1.40. Висновки 

 
Інтенсивні теоретичні та спостережні дослідження привели до 

встановлення базового сценарію сонячного динамо, визначення 
ключових параметрів динамо та формулювання теоретико-
методологічної моделі природи сонячного магнетизму. Побудо-
вана в рамках макроскопічної МГД теорія динамо прийнятно опи-
сує магнітний цикл Сонця завдяки двом основним процесам. Пер-
ший – генерація тороїдального поля з полоїдального внаслідок ди-
ференційного обертання (Ω-ефект), другий – зворотне перетво-
рення тороїдального поля на нове полоїдальне поле протилежної 
орієнтації, спричинене спіральними турбулізованими конвектив-
ними рухами (α-ефект). Саме α-ефект замикає сонячний динамо-
цикл, чого не вистачало в моделях ламінарного динамо. Механізм 
генерації магнітного поля, заснований на цих двох ефектах, нази-
вається αΩ-динамо. Підсумуємо проведений аналіз продуктивності 
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механізму αΩ-динамо з урахуванням фізичних параметрів моделі 
СКЗ [389]. Найбільш оптимально на ефективну роботу динамо на-
лаштована ділянка, яка охоплює глибинні шари СКЗ, конвектив-
ний овершут і променистий тахоклін. По-перше, в глибоких ша-
рах є найменшими виснаження полів унаслідок магнітної плаву-
чості. По-друге, в шарах поблизу дна СКЗ і в конвективному 
овершуті сильний макроскопічний турбулентний діамагнетизм 
діє проти магнітної плавучості, що сприяє утриманню тороїдаль-
них полів у глибинах протягом тривалого часу (доки Ω-ефект згене-
рує потужне магнітне поле, здатне спливати до поверхні). По-
третє, при наближенні до дна СКЗ α-ефект змінює свій знак з по-
зитивного на негативний, що важливо для визначення структури 
глобального магнітного поля і напрямку поширення динамо-
хвиль до екватора відповідно до спостережень. По-четверте, тут 
відбувається суттєве магнітне пригнічення спіральної турбулент-
ності (α-квенчінг), необхідне для встановлення допустимої вели-
чини періоду динамо-циклу, наближеної до тривалості спостере-
женого циклу зміни кількості сонячних плям. По-п'яте, в нижній 
частині приекваторіального домену СКЗ ротаційний ∇ρ-ефект 
сприяє спливанню тороїдального поля в широтній "королівській 
зоні" сонячних плям. Нарешті, згідно з геліосейсмічними 
вимірюваннями для глибинних шарів СКЗ і межевого з ними про-
менистого тахокліну властиві суттєві значення радіального 
градієнта кутової швидкості, необхідні для ефективної роботи  
Ω-ефекту. Крім того, спрямована до екватора глибинна ме-
ридіональна течія переносить заблоковані біля дна СКЗ тороїдальні 
поля від високих приполярних широт до "королівської зони", де 
вони спливають на поверхню. Проте ряд спостережених проявів 
сонячного магнетизму тривалий час залишався нез'ясованим 
[158], що зумовило потребу вдосконалення моделі αΩ-динамо. 
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Розділ 2 
 

ДОСЯГНЕННЯ І ТРУДНОЩІ  
ТУРБУЛЕНТНОГО ДИНАМО  
ПРИ ПОЯСНЕННІ СОНЯЧНОЇ ЦИКЛІЧНОСТІ 

 
 

2.1. Вступ 
 
Другий розділ монографії містить результати роботи автора 

над вдосконаленням моделі αΩ-динамо, яка дозволила усунути 
частину труднощів при теоретичному поясненні спостережених 
закономірностей геліомагнітної активності. 

Останніми роками дослідники запропонували низку динамо-
моделей сонячного циклу [133, 212, 253, 443, 444, 483, 484, 485  
та ін.], в яких вдалося відтворити основні спостережені закономір-
ності геліомагнітної активності: 

• правила полярності біполярних груп сонячних плям; 
• діаграму "метеликів Маундера", правильний нахил крил, 

концентрацію сильних полів до середніх широт та їхнє сповзання 
із часом до екватора; 

• зміну знака біляполярних магнітних полів; 
• фазові співвідношення між полоїдальним і тороїдальним полями; 
• дипольний характер полоїдального поля; 
• торсіонні коливання сонячної поверхні та деякі ін. 

Перелік відтворених явищ сонячної активності свідчить, що мо-
делі динамо досить адекватно описують природу магнітного циклу 
Сонця і загалом відображають реальні процеси у СКЗ (див. 
огляди [72, 77, 78, 81, 194, 299, 306, 326, 351, 388]). Однак зали-
шалася низка спостережених явищ, яка вимагала пояснень, а 
саме: а) чому розрахований період динамо-хвилі значно коротший 
за спостережену тривалість циклу (пошук шляхів подовження тео-
ретично оціненого динамо-періоду); б) потребувала обґрунту-
вання північно-південна магнітна аномалія (асиметрія), спостере-
жена під час реверсації полярного магнітного поля в епохи мак-
симумів сонячних циклів (феномен магнітного монополя); 
в) чому внаслідок магнітного спливання важко утримувати сильні 
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поля в зоні генерації протягом часу, порівняного з тривалістю  
сонячного циклу; г) чому сильні поля виходять на поверхню ви-
нятково на середніх і низьких широтах (у т. зв. "королівській 
зоні"); д) необхідно також визначити механізми повторних мак-
симумів циклу сонячних плям і чергування максимумів активності 
плям у сусідніх циклах. 

Складності моделей значною мірою пов'язані з тим, що в реаль-
них природних умовах магнітні процеси відбуваються в неліній-
ному режимі, на що раніше при розрахунках динамо-параметрів 
дослідники не завжди зважали. Крім того, через обмежений обсяг 
інформації стосовно внутрішнього обертання Сонця до недав-
нього часу її отримували з теоретичних моделей. 

Для вирішення цих задач автор упродовж декількох десятиліть 
проводив наукові дослідження, працюючи над вдосконаленням 
моделі αΩ-динамо. До розгляду було залучено нелінійні ефекти 
замагніченої турбулентної плазми та дані геліосейсмологічних 
експериментів, які відкрили принципово новий шлях до вивчення 
глибинного диференційного обертання Сонця. 

Далі наведено результати цих досліджень. 
 
 
2.2. Зміна знака параметра спіральної турбулентності  
        в глибинних шарах СКЗ 

 
Як зазначено у підрозд. 1.23, спіральність певного знака  u ⋅ rot u  

виникає у ротаційному турбулентному середовищі за наявності 
градієнта густини речовини ∇ρ і/або градієнта турбулентної швид-
кості ∇u. Вплив обертання Сонця на турбулентність зумовлює  
тензорний характер α-ефекту [230, 231, 240, 241, 340, 505, 509, 525]. 
Для моделі сонячного αΩ-динамо актуальною є азимутальна ком-
понента параметра спіральності α10(r, θ) = α10(r) cos θ, де 
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Тут r – відстань від центра Сонця, θ – полярний кут, ρ – густина  
речовини, ∇ ≡ ∂/∂r – радіальний градієнт. Із виразу (168) видно, що 
сумарний параметр спіральності α10(r) містить два внески, спричи-
нені відповідно градієнтом густини плазми: 10

ρα  ≈ –(2/3)Ω l 2 (∇ρ/ρ) 
і градієнтом турбулентної швидкості: 10

uα  ≈ –(2/3)Ω l 2(∇u/u). Зазви-
чай при оцінці величини α10(r) в СКЗ дослідники обмежуються пе-
ршим внеском 10

ρα . З метою вдосконалення моделі динамо автор 
врахував другий внесок 10

uα  [231, 240, 521]. На рис. 22 представлено 
результати розрахунків радіального розподілу в підфотосферних 
шарах сумарного параметра спіральності і двох зазначених внесків. 
Тут і далі для обчислень модифікованих параметрів динамо вико-
ристано фізичні характеристики СКЗ із моделі М. Стікса [389]. 
 

 
 

Рис. 22. Залежність від глибини z (радіуса r) у СКЗ  
азимутальної компоненти тензора спіральної турбулентності:  

α10(r) – сумарний параметр спіральності; 10
ρα (r) і 10

uα (r) – внески,  
зумовлені радіальними градієнтами густини речовини ∇ρ  

і турбулентної швидкості ∇u [231]. Пунктирна крива ( • • • • • )  
у нижній половині СКЗ – магнітне насичення (альфа-квенчінг)  

сумарного параметра спіральності: α(βS) = α10Ψα(βS);  
Ψα(β) – квенчінг-функція (див. підрозд. 2.3) 

z, Мм 

 

ρ
10α

u
10α  
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Із рис. 22 видно, що у більшій частині об'єму СКЗ переважний 
внесок у величину сумарного параметра α10(r) дає радіальна стра-
тифікація речовини (позитивна за знаком складова 10

ρα ). Проте на 
ділянках поблизу дна СКЗ, де інтенсивність турбулентної конвек-
ції стрімко спадає до нуля, більш вагомим стає внесок, спричине-
ний радіальною неоднорідністю турбулентної швидкості (негатив-
на за знаком складова 10

uα ). Тому в нижній частині СКЗ сумарний 
параметр α10(r) змінює свій знак з позитивного на негативний. Від-
так, поблизу дна СКЗ у північній півкулі формується порівняно 
тонкий шар (товщиною Δ z ≈ 30–40 тис. км) негативного  
α-ефекту (α10 < 0), в якому максимальне негативне значення па-
раметра α10  становить ≈ –7×103 см/с. Уперше виявлена автором 
зміна знака параметра спіральності α має принципове значення 
для пояснення спостереженої меридіональної міграції поверхне-
вих магнітних полів (підрозд. 2.4). 
 

 
2.3. Магнітне насичення α-ефекту (альфа-квенчінг) 

 
При розрахунках параметра α необхідно брати до уваги, що 

нижня частина СКЗ заповнена магнітним полем ВS
 ≈ 3000 Гс 

(βS = ВS/Beq ≈ 0,7–0,8), яке заблоковане тут внаслідок ефекту нега-
тивної магнітної плавучості (спрямованого донизу макроскопіч-
ного турбулентного діамагнетизму) (підрозд. 2.13). Як зазначено 
в підрозд. 1.31, магнітне поле в нелінійному режимі уповільнює 
динамо-процеси магнітного самозбудження. Насамперед, пригні-
чує α-ефект як більш упорядкований, чутливий і слабкіший  
порівно з Ω-ефектом. Вплив магнітного поля можна описати ви-
разом α(β) = α10 Ψα(β) (див. (127)), де α10 – немагнітне значення 
параметра спіральності, Ψα(β) – функція магнітного пригнічення  
α-ефекту, β = B/Beq – параметр нормалізованого магнітного поля, 
Beq ≈ u (4πρ)1/2 – рівнорозподілена магнітна індукція, яка збуджу-
ється маломасштабними турбулентними пульсаціями u. 
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З метою подальшого вдосконалення моделі динамо автор дослі-
див магнітне насичення параметра α в шарі заблокованого силь-
ного магнітного поля в нижній частині СКЗ [231, 509, 516, 519]. 
Розрахована величина квенчінг-функції Ψα(βS) поблизу дна СКЗ 
становить близько 0,3–0,4 (рис. 23). 

 

 
 

Рис. 23. Розподіл за глибиною z у СКЗ параметра  
нормалізованого усталеного магнітного поля βS = BS/Beq  

і квенчінг-функції α-ефекту Ψα(βS), нормалізованої на одиницю  
за відсутності магнітного поля [231].  

Поблизу дна СКЗ Ψα(βS) ≈ 0,3–0,4, що свідчить  
про значне магнітне насичення α-ефекту в нелінійному режимі 

 
Негативний пік параметра спіральності α10 ≈ – 7×103 см/с вна-

слідок магнітного пригнічення зменшується до величини 
α10(βS) = α10 Ψα(βS) ≈ –3×103 см/с (див. рис. 22). Усереднене вздовж 
шару негативної спіральності значення параметра ( )10 Sα β  дорів-
нює ≈ –103 см/с. Виявлене зменшення величини параметра спіраль-
ності спричиняє подовження розрахованого періоду динамо- 
циклу (підрозд. 2.6). 
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2.4. Напрямок міграції динамо-хвиль 
 
У рамках моделі αΩ-динамо для пояснення поширення динамо-

хвиль до екватора необхідна умова щодо знака добутку 
α⋅∂Ω/∂r < 0 (див. (109)). Геліосейсмологічні експерименти для  
низькоширотного домену дають позитивний знак радіального 
градієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r > 0 [87]. Тому виявлений шар 
негативного α-ефекту (α < 0) поблизу дна СКЗ (підрозд. 2.3) за-
безпечує при модельних розрахунках зміщення динамо-хвиль до 
екватора [231, 509]. При спостереженнях це зміщення проявля-
ється впродовж циклу у вигляді міграції сонячних плям у так зва-
ній "королівській зоні" від високих широт до екватора (закон 
Шпьорера, який ілюструється широтно-часовою діаграмою "мете-
ликів Маундера" (див. рис. 2)). Водночас у високоширотних до-
менах згідно з геліосейсмологічними вимірюваннями радіальний 
градієнт кутової швидкості змінює знак на протилежний 
(∂Ω/∂r < 0), тоді як знак α-ефекту залишається без змін (α < 0). У 
такому разі динамо-хвилі набувають спрямованості до полюсів, 
оскільки тут добуток зазначених параметрів є позитивним 
(α⋅∂Ω/∂r > 0). Очевидно, ці хвилі відповідальні за спостережний 
полярний дрейф структур із нейтральними магнітними лініями і 
носіїв слабких магнітних полів (факелів), а також узгоджуються 
зі змінами активності корони і високоширотних протуберанців. 

 
 

2.5. Період сонячного динамо-циклу 
 

Період динамо-хвиль Т, що відповідає тривалості динамо- 
циклу, згідно з Паркером [301, 303], залежить від величини добутку 
параметра спіральності α і радіального градієнта кутової швид-
кості ∂Ω/∂r: 
 

Т ≈ 2π/{(1/2) |α∂Ω/∂r|}1/2.                          (169) 
 

Розрахунки в кінематичному наближенні періоду меридіональної 
динамо-хвилі за формулою (169) дають оцінку близько одного 
року [444, 460], що значно коротше за спостережену середню 
тривалість сонячних циклів. Отримані малі значення Т, очевидно, 
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зумовлені завищеними значеннями параметрів α і ∂Ω/∂r. Тому 
розходження спостереженого і теоретичного періодів циклу мо-
жна усунути, якщо врахувати нелінійність (самоіндукцію) і залу-
чити до розгляду результати вдосконалених геліосейсмологічних 
досліджень внутрішнього обертання Сонця. Як показано вище 
(підрозд. 2.3), врахування магнітного α-квенчінгу приводить до 
значно менших величин параметра спіральності (поблизу дна 
СКЗ ( )10 Sα β  ≈ –103 см/с) за ті, які брали для розрахунків раніше 
(α ≈ –104 см/с [505]). Крім того, результати вдосконалених геліо-
сейсмологічних експериментів [27, 87, 179, 180] змушують змі-
нити усталені погляди на картину внутрішнього обертання Сонця. 
Зокрема, радіальний градієнт кутової швидкості характеризу-
ється меншою величиною порівняно з його оцінкою у попередніх 
експериментах. Якщо взяти до уваги магнітне насичення α-ефекту 
поблизу дна СКЗ і величину ∂Ω/∂r ≈ 2,5×10-18 рад/с⋅см згідно з  
геліосейсмологічними експериментами, то розрахований за фор-
мулою (169) період сонячного динамо-циклу становить близько 
дев'ятьох років [231, 519, 524], що за порядком величини узго-
джується зі спостереженою середньою тривалістю циклів соняч-
них плям близько 11 років. 
 
 
2.6. Затяжна тривалість 23-го сонячного циклу 

 
У межах моделі αΩ-динамо було запропоноване пояснення 

подовженої тривалості 23-го циклу, яка становила близько 13 років 
[URL: https://www.ngdc.noaa.gov/]. Беручи до уваги спостережені дані 
про суттєве зростання річного модуля магнітних полів сонячних плям 
Bsp  [529], було розраховано магнітне пригнічення α-ефекту  

 

α(βsp) = α10 Ψα(βsp).                                (170) 
 

Тут βsp
 = Bsp/Beq. – параметр нормалізованого магнітного поля, 

Beq – величина рівнорозподіленого магнітного поля. У разі силь-
ного магнітного поля (βsp

 >> 1) квенчінг-функція описується ви-
разом [340] 
 

Ψα(βsp) = 15π/64βsp
3.                              (171) 
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Відповідно до цього параметр спіральності набуває вигляду 
 

α(βsp) = α1015π/64βsp
3.                              (172) 

 

Оскільки період динамо-циклу пропорційний величині α10
-1/2 

(див. (169)), він залежить від магнітного поля таким чином: 
 

Т ≈ βsp
3/2 (або ж Т ≈ Bsp

3/2).                         (173) 
 

Тобто, чим сильніше магнітне поле сонячних плям, тим довша 
тривалість динамо-циклу. Розрахований магнітний параметр 
βsp

 = Bsp/Beq у максимумі 23-го циклу збільшився приблизно в 
1,13 разу порівняно з його значенням в епоху мінімуму [239, 529]. 
Відповідно, величини функції магнітного насичення Ψα(Bsp) і па-
раметр α (пропорційні βsp

-3) у максимумі зменшилися в 1,44 разу 
і дорівнювали близько 0,7 їхніх значень у мінімумі циклу. Зва-
жаючи на це, розрахований динамо-період 23-го циклу має збіль-
шитися в [0,7]-1/2 ≈ 1,2 разу (порівняно з його середнім значен-
ням ≈ 11 років) і становити близько 13 років [232, 515] відпо-
відно до спостережень. 

 
 

2.7. Феномен магнітного монополя Сонця 
 
Унікальна ситуація спостерігалася в першій половині 1965 р., під 

час якої фотосферне поле впродовж декількох обертів переважно 
мало знак (+) [171, 431, 432]. Після Гарольда Бебкока [12], який 
уперше спостерігав подію, коли в епоху максимуму 19-го циклу 
(1957,4 – 1958,9 р.) обидва полюси мали однаковий знак, така си-
туація повторилася ще п'ять разів упродовж подальших максиму-
мів сонячних активності. 

Магнітографічні спостереження полярних магнітних структур 
свідчать про те, що в більшості випадків полоїдальне поле можна 
описати диполем, антисиметричним щодо екваторіальної пло-
щини. Проте впродовж шести останніх сонячних максимумів ре-
версація полярностей (зміна магнітних знаків) полярних полів від-
бувалася з інтервалом 1–2 роки [12, 102, 112, 142, 171, 195, 263, 
281, 305, 360, 364, 392, 394, 427, 543]. У результаті обидва магні-
тні полюси в ці періоди мали однаковий знак. Спостережена ма-
гнітна асиметрія започаткувала дискусію з проблеми так званого 
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магнітного монополя Сонця, яка не завершена і досі [142, 170, 
172, 391, 432, 553, 500]. Впевнено можна тільки сказати, що магніт-
ний розбаланс є важливою властивістю Сонця [364, 552, 553, 
554]. Для пояснення цієї спостереженої магнітної аномалії деякі 
дослідники припускають, що в цей час на Сонці домінувала  
магнітно-симетрична щодо екваторіальної площини квадрупольна 
мода (гармоніка) полоїдального поля [171]. 

Крім того, систематичні вимірювання (починаючи з 1960-х ро-
ків) геліосферного магнітного поля і геліомагнітного струмового 
шару показали, що для відкритих сонячних магнітних структур 
під час мінімумів активності притаманна північно-південна аси-
метрія [287]. Тому дослідники міжпланетного магнетизму також 
дійшли висновку, що глобальне поле повинно мати квадрупольну 
компоненту [57, 288]. 

Завдання теорії динамо – обґрунтувати справедливість припу-
щення щодо можливого співіснування двох основних магнітних 
гармонік і домінування квадрупольної моди в конфігурації по-
лоїдального поля в максимумі циклу. 

Незрозумілими також залишаються спостережені аномалії си-
метрії розподілу кількості і площі плям та їхньої полярності щодо 
екватора [11, 73, 156, 297, 423, 449]. У роботі [423] було проана-
лізовано 2700 біполярних магнітних ділянок (БМД) площею по-
над 315 мільйонних частинок сонячної півсфери, які спостеріга-
лися впродовж 21-го циклу, і виявлено близько 6,4 % БМД, що 
порушують закон полярності Хейла. Тобто в певній, скажімо,  
північній півсфері, поряд із притаманною для цього циклу орієн-
тацією біполярних груп спостерігалися активні ділянки з непра-
вильною (характерною для південної півсфери) орієнтацією.  
В іншій роботі [156] було побудовано діаграму "метеликів" 21-го 
циклу, яка враховує полярність плям, і знайдено, що в приеквато-
ріальній широтній смузі ±7° частина БМД з неправильною поляр-
ністю поступово зростає (у декілька разів) при наближенні до 
епохи мінімуму циклу. 

Докази магнітного розбалансу Сонця впродовж 23-го циклу 
нещодавно було підтверджено новітньою методикою автомати-
зованого розпізнавання плям на всьому сонячному дискові на під-
ставі обробки його зображень, отриманих у білому світлі за  
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допомогою інструменту MDI/SOHO [449]. Статистичний ана-
ліз розподілення площі зареєстрованих плям дозволив виявити 
північно-південну асиметрію, яка змінюється з періодом близько 
семи років. Суттєву північно-південну асиметрію в розподілі по 
сонячній поверхні плям демонструють також архівні діаграми 
"метеликів" на завершальній фазі мінімуму Маундера [321, 367, 
368]. У цей час плями були зосереджені переважно в південній 
півсфері поблизу екватора (в широтній зоні до –20°), тоді як у  
північній півсфері лише декілька поодиноких плям ледве дося-
гали широти +10°. 

Зазначені спостережені феномени північно-південної асиметрії 
поверхневого магнетизму, природно, наштовхують на думку, що 
вони пов'язані з асиметрією структури глибинного магнітного 
поля Сонця [416, 465]. Тому необхідно шукати шляхи виявлення 
цієї асиметрії. 

 
 

2.8. Динамо-числа і структура глобального  
        магнітного поля Сонця 

 
Як відомо [227, 303], розв'язки рівняння динамо є суперпозицією 

багатьох магнітних гармонік (мод) з відмінними типами симетрії 
(парності) щодо екватора. На основі механізму αΩ-динамо було 
побудовано низку числових нелінійних моделей [50, 94, 338], які 
враховують реакцію зростаючого магнітного поля на параметри 
турбулізованої конвективної оболонки (спіральність, диферен-
ційне обертання і плавучість). Основний результат чисельного 
моделювання полягає в тому, що при певному виборі параметрів α, 
∂Ω/∂r і νT було відтворено режими генерації, які характеризу-
ються двома типами змішаної симетричності магнітних гармонік. 
У першому типі основні гармоніки мають різну інтенсивність 
(диполь домінує над слабким квадруполем), тоді як у другому – 
обидві гармоніки порівняні за інтенсивністю. 

Оскільки згідно з модельними розрахунками пороги збудження 
диполя і квадруполя досить близькі, ймовірно, що в деяких ділян-
ках СКЗ фізичні умови можуть бути сприятливі для генерації,  
насамперед, квадрупольної гармоніки полоїдального поля, яка 
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проявлятиметься на певних фазах сонячного циклу. Завдання по-
лягає в тому, щоб знайти варіації глибинних фізичних параметрів. 
Широкі можливості діагностики надр Сонця відкрила останніми 
роками геліосейсмологія [87]. Впевненість в успішному вирі-
шенні проблеми зросла після того, як в результаті геліосейсмоло-
гічних експериментів [28, 179, 180, 346, 418] були виявлені різні 
режими внутрішнього обертання в низькоширотному і високоши-
ротних доменах СКЗ, що узгоджуються із незалежними теоретич-
ними розрахунками [556]. 

З метою вирішення питання про північно-південну асиметрію 
поверхневого магнетизму було визначено гармоніки полоїдаль-
ного поля, які збуджуються механізмом αΩ-динамо в глибоких 
шарах СКЗ поблизу променистого тахокліну. До розрахунків за-
лучені геліосейсмологічні дані про радіальний градієнт кутової 
швидкості окремо в екваторіальному і полярних доменах. 

У нестаціонарному випадку, коли магнітне поле залежить від 
часу, гармоніки з меншими числами l і n загасають повільніше за 
гармоніки з більш високими l і n [227]. При збільшенні l і n сильніше 
змінюється поле в просторі (зростає його неоднорідність і відпо-
відно зменшується масштаб), тому ефективнішою стає омічна 
дисипація, яка зумовлює загасання поля. Із часом у розкладах 
магнітного поля в ряди переважатимуть гармоніки з наймен-
шими індексами мультипольності. 

Враховуючи, що регулярне поле швидкостей симетричне 
(U = r sinθ Ω iϕ), а спіральна турбулентність антисиметрична 
(α = α0cos θ) щодо екваторіальної площини, для ефектів індукції 
будуть властиві такі ж типи симетрії. Тому розв'язки рівнянь (93) 
і (97), що описують αΩ-процес, можна розділити на два сімейства 
розв'язків: антисиметричні А (непарні, дипольного типу) поля і 
симетричні S (парні, квадрупольного типу) поля [227]. Як зазна-
чено в підрозд. 1.5, при математичному моделюванні структури 
геліомагнітного поля його тороїдальну і полоїдальну компоненти 
можна подати у вигляді добутків радіальної і поверхневої функ-
цій, розкладених відповідно в ряди (рівняння (6) і (7)). Важливо, 
що в цих рядах не всі складові пов'язані між собою. А саме, пов'я-
заними виявляються члени ряду (6), які мають непарні індекси,  
з членами ряду (7) з парними індексами, і навпаки. Найпрості-
шими розв'язками задачі будуть антисиметрична А0 і симетрична 
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S0 моди основних (перших двох) членів у розкладах полів на  
мультиполі – суто дипольні і квадрупольні поля (перші два непарні 
і парні члени розкладів). Дипольна компонента (l = 1) полоїдаль-
ного поля (А0) пов'язана з антисиметричним двокільцевим квадру-
польним (l = 2) тороїдальним полем (дві протилежно орієнтовані 
смуги, які симетрично розміщені над і під екваторіальною площи-
ною) (рис. 24), а квадрупольна компонента (l = 2) полоїдального 
поля (S0) – з дипольним (l = 1) тороїдальним полем у вигляді про-
стого кільця, яке симетричне екваторіальній площині, з макси-
мальною величиною індукції у цій площині (θ = π/2) (рис. 25). 
 

 

 

 
 
Рис. 24 Антисиметричні найнижчі гармоніки А0 глобального  

магнітного поля, яке збуджується αΩ-процесом: 
а) півсфера праворуч – силові лінії дипольної гармоніки (l = 1)  
меридіонального поля (перший непарний член розкладу);  

півсфера ліворуч: дві широтні зони (l + 1 = 2) з позитивною (+)  
і негативною (–) полярністю спостереженого поверхневого  
магнетизму, які відповідають глибинній структурі диполя; 
б) силові лінії квадрупольної гармоніки азимутального поля  

(перший парний член розкладу): два протилежно зорієнтовані тороїди, 
симетрично розміщені над і під екваторіальною площиною 

 
У моделі αΩ-динамо пороги збудження дипольної і квадрупольної 

магнітних гармонік досить близькі і відрізняються тільки знаком 
критичного динамо-числа [303]  
 

Кλ = ND
1/3,                                     (174) 

l = 2 l = 1 

б) а) 
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де К = [α·r(∂Ω/∂r) /νT
2]1/3 – хвильове число динамо-хвилі (103), 

λ – меридіональна протяжність ділянки домену генерації. Видно, 
що знак параметра Кλ суттєво залежить від знаків параметрів 
турбулентної спіральності α і радіального градієнта кутової швид-
кості ∂Ω/∂r.  
 

 

 

Рис. 25. Симетричні найнижчі гармоніки S0 глобального  
магнітного поля, яке збуджується αΩ-процесом: 

а) півсфера праворуч – силові лінії квадрупольної гармоніки (l = 2)  
меридіонального поля (перший парний член розкладу);  

півсфера ліворуч: три широтні зони (l + 1 = 3)  
з альтернативною полярністю спостереженого поверхневого магнетизму, 

які відповідають глибинній структурі квадруполя; 
б) силові лінії дипольної гармоніки азимутального поля  

(перший непарний член розкладу): спрямоване в одному напрямку  
кільце, симетричне щодо екваторіальної площини  
з максимальною величиною індукції в цій площині 

 
Для збудження певної гармоніки необхідно, щоб динамо-число 

Кλ перевищувало відповідне цій гармоніці критичне значення 
[Кλ]0 [227, 303, 326, 483, 484]. При негативних значеннях Кλ 
першою збуджується непарна гармоніка – диполь, яка згідно з 
модельними розрахунками Паркера [303] вимагає [Кλ]0 = –7,43; 
тоді як для збудження парної гармоніки – квадруполя, необхідна 
умова [Кλ]0 = –9,10. У випадку позитивних динамо-чисел, навпаки, 
домінує парна гармоніка, оскільки збудження квадруполя вимагає 
меншого значення критичного динамо-параметра ([Кλ]0 = +7,43), 
ніж диполь ([Кλ]0 = +9,10). Тобто  

l = 1 l = 2 

а) б) 
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диполь вимагає значень [Кλ]0 = –7,43 або ж [Кλ]0 = +9,10, 
тоді як квадруполь – [Кλ]0 = –9,10 або ж [Кλ]0 = +7,43. 

 

З огляду на це, було досліджено умови збудження диполя і 
квадруполя в глибинних шарах СКЗ (де νТ ≈ 3×1012 см2/с) окремо 
в низькоширотному домені (НШД) і двох високоширотних доме-
нах (ВШД) [231, 242, 510, 511, 517, 518, 519, 521]. При розрахун-
ках взято до уваги виявлений нами негативний знак параметра 
спіральності в глибоких шарах СКЗ: α ≈ –2×103 см/с (під-
розд. 2.3). Крім того, використано дані геліосейсмологічних екс-
периментів поблизу епохи максимуму 23-го циклу [179], згідно  
з якими СКЗ природно поділена на домени з протилежними зна-
ками параметра ∂Ω/∂r. У НШД (θ* = 0–40°, λ1 ≈ 3,6×1010 см)  
радіальний градієнт кутової швидкості має позитивний знак 
(∂Ω(1)/∂r ≈ 2,5×10–18 рад/с⋅см), тоді як у ВШД (θ* = 50–90°, 
λ2 ≈ 3,6×1010 см) для нього властивий негативний знак (∂Ω(2)/∂r ≈ 
≈ – 8×10–18 рад/с⋅см).  

Наведемо результати розрахунків динамо-параметра Кλ. У низь-
коширотному домені К1λ1 ≈ - 7, що близько до критичного динамо-
числа [Кλ]0 = - 7,43, необхідного для генерації диполя. Тому НШД 
є джерелом збудження першого типу змішаної парності динамо-
гармонік, в якому домінуючу роль відіграє антисиметричний 
щодо екватора диполь. На широтах вище за 50° знак ∂Ω/∂r змі-
нюється на протилежний, тому К2λ2 також змінює свій знак (з не-
гативного на позитивний) і становить тепер ≈ +8, що близько до 
критичного динамо-числа квадруполя [Кλ]0 = +7,43. Тому у спектрі 
магнітних гармонік, які збуджуються у ВШД, переважає квадруполь 
(другий тип змішаної парності динамо-гармонік). 

На рис. 26 зображено схему розрахованої зональної широтної 
структури згенерованого глобального полоїдального поля 
[231, 245]. Півсфера праворуч: магнітні силові лінії антисиметрич-
ного щодо екватора диполя (ділянка динамо 1, що охоплює шари 
обабіч екватора до геліошироти 40°, де ∂Ω/∂r > 0) і симетричного 
квадруполя (дві ділянки динамо 2 поблизу полюсів, де ∂Ω/∂r <  0); 
λ1, λ2 – меридіональні протяжності ділянок генерації. Півсфера  
ліворуч: геліоширотні зони з позитивною (+) і негативною (–) магніт-
ною полярністю поверхневого поля, які відповідають глибинним 
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магнітним структурам. Чітко видно північно-південну асиметрію 
розподілу поверхневого магнітного поля, зумовлену виходом на 
сонячну поверхню силових ліній глибинного полоїдального поля. 
В північній півсфері проявляються три широтні зони з перемежова-
ними знаками магнітної полярності, тоді як у південній – тільки дві 
зони з протилежними знаками полярності, оскільки тут на середніх 
геліоширотах співпадають напрямки магнітних силових ліній ди-
поля і квадруполя. Видно, що обидва полюси мають однаковий 
знак (+) поверхневого магнітного поля, відображаючи тим самим 
структуру уявного магнітного монополя. 

 

 
 

Рис. 26. Зональна широтна структура глобального полоїдального поля, 
збуджуваного механізмом αΩ-динамо  

в глибоких шарах СКЗ поблизу тахокліну 
 
Таким чином, якщо врахувати виявлений завдяки геліосейсмо-

логічним експериментам природний поділ СКЗ на домени з різ-
ними режимами внутрішнього обертання, то αΩ-процес у глибин-
них шарах спричиняє збудження двох типів (спектрів) змішаної 
парності сферичних мультипольних магнітних динамо-гармонік 
глобального поля, які можуть одночасно співіснувати на Сонці. 
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Домінуючі гармоніки кожного спектра відіграють певні ролі у 
спостереженому сценарії магнітного циклу. Впродовж тривалого 
часу циклом править диполь, який відповідає за північно- 
південне співвідношення знаків магнітних біполярних груп плям 
(закон Хейла). Проте при наближенні до епохи максимуму циклу, 
коли відбувається зміна знака полярного магнетизму, створю-
ються сприятливі умови для спостереження квадруполя на фоні 
загасаючого диполя. На схемі розподілу поверхневого магнетизму, 
що відповідає цій глибинній конфігурації, біляполюсні зони мають 
однаковий знак (як у монополя). Отже застосування геліосейсмоло-
гічних даних для розрахунків динамо-гармонік надає можливість 
пояснити магнітну аномалію (явище уявного магнітного монополя), 
що спостерігається під час реверсацій полярного магнетизму. 
 
 
2.9. Маломасштабний α2-ефект і фрагментація  
         магнітних полів у конвективній зоні Сонця 

 
Спостереження засвідчують дивну властивість поверхневих 

магнітних полів на Сонці, які мають тенденцію проявлятися у ви-
гляді широко рознесених дискретних магнітних силових трубок 
однакової полярності. Необхідно пояснити механізм виникнення 
на Сонці уніполярних магнітних структур, попри взаємне від-
штовхування полів однієї полярності. Зважаючи на енергетичні  
міркування, здається очевидним, що процеси первинного форму-
вання МСТ повинні зароджуватися внаслідок гідродинамічних 
рухів у глибинних шарах СКЗ, оскільки тут густина кінетичної 
енергії рухів значно перевищує густину магнітної енергії. Прий-
нято вважати, що спостережені на поверхні ізольовані МСТ є ре-
зультатом магнітного спливання із сонячних глибин на поверхню 
сильних полів. З огляду на це, необхідно дослідити фізичні про-
цеси в глибинних шарах, які спричиняють утворення дискретної 
структури магнітних полів на Сонці. 

Принциповий ефект взаємодії турбулентності з магнітним по-
лем полягає в тому, що турбулентність не завжди є причиною 
згладжування магнітних неоднорідностей. Навпаки, у разі спіраль-
ного характеру рухів вона може створювати магнітні неоднорідності. 
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На основі чисельного моделювання Р. Крейчнан [224–226] пока-
зав, що маломасштабна турбулентна дифузія з урахуванням спіраль-
них рухів може сприяти фрагментації неперервних магнітних по-
лів у дискретні структури. Виявлена тенденція турбулізованих 
спіральних рухів відповідає властивостям негативної дифузії 
[226], що здатна підтримувати різниці швидкостей турбулентної 
течії. Ключовим параметром нового явища стає час існування τ2 
усереднених спіральних вихорів u ⋅ rot u, який має бути більшим 
за характерний час життя τ1 ≈ l/u власне комірок. Якщо усеред-
нена величина квадрата параметра спіральності відмінна від нуля 
(α2 ≠ 0) упродовж тривалого часу, то стійка турбулентна спіраль-
ність має дивовижну властивість стягувати присутні магнітні 
поля, а не розсіювати їх (маломасштабний α2-ефект Крейчнана 
спіральної негативної турбулентної магнітної дифузії [225, 226]). 
Для зростання локального магнітного поля необхідно, щоб час 
підтримки τ2 стійкої спіральності турбулентних пульсацій вдвічі-
втричі перевищував час кореляції τ1 турбулентного поля швидко-
стей u. Крейчнан проводив дослідження при помірних і великих 
числах Рейнольдса, коли виконується умова τ1 ≈ τ0 (τ0 – характер-
ний час циркуляції речовини в конвективних комірках), яка озна-
чає, що за період існування комірки циркуляція речовини в ній ро-
бить повний оберт. Оскільки згідно з розрахунками [231, 237, 503] 
числа Рейнольдса в СКЗ досягають великих значень (≈ 1013), ви-
правдано застосувати результати експериментів Р. Крейчнана (що 
відповідають умовам τ2 > τ1, τ1 ≈ τ0) для вивчення турбулентних 
процесів на Сонці. 

Згідно з дослідженням автора [513] еволюція в часі УМП вна-
слідок турбулентних процесів описується ефективним коефіцієн-
том турбулентної магнітної дифузії 

 

νТ* = νТ + νТα ≈ (1/3) τ1 u2 – τ2
 α2,               (175) 

 

де νТ ≈ (1/3) ul ≈ (1/3) τ1u2 і νТα ≈ –τ2α2 відповідно коефіцієнти 
турбулентної дифузії скалярного поля і негативної турбулентної 
магнітної дифузії векторного магнітного поля, зумовленої спіраль-
ністю турбулентних вихорів, α ≈ –(τ1/3) u ⋅ rot u – параметр спіраль-
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ності. Із виразу (175) видно, що відмінний від нуля впродовж три-
валого часу τ2 усереднений квадрат спіральності α2 викликає 
зростання від'ємного коефіцієнта спіральної дифузії νТα. Це спри-
чиняє зменшення ефективного коефіцієнта дифузії νТ* порівняно 
зі значенням звичайної турбулентної дифузії νТ. Якщо час кореля-
ції флуктуацій спіральності τ2 вдвічі-втричі перевищує час існу-
вання турбулентних вихорів τ1 ≈ l /u (циркуляція рідини в спіраль-
ному вихорі за цей час встигає утворити великий кут), то негативне 
значення νТα може перевищити позитивну величину νТ. Для вини-
кнення ефекту негативної дифузії у ротаційних небесних тілах 
необхідні великі кути закручування Φ = Ω τ2

 = 2πτ2 /Т >> π 
(Т = 2π/Ω – період обертання) магнітних силових ліній конвектив-
них комірок. Очевидно, можна очікувати виконання умови 
Φ >> π в космічних тілах з великою швидкістю обертання, які 
встигають зробити багато обертів за час життя окремого спіраль-
ного вихору τ2 (тобто у випадку, коли виконується умова Т < τ2). 

Також було розглянуто питання про можливість виконання 
цієї умови в глибоких шарах СКЗ [513], де найвищою є кутова 
швидкість диференційного обертання. Для оцінок у першому на-
ближенні приймаємо припущення, що час τ2 збігається з часом 
існування турбулентних комірок τ1

 ≈ l /u. Необхідні для розрахун-
ків параметри турбулентної конвекції було запозичено із моделі 
СКЗ Стікса [389]. Виявилося, що поблизу дна СКЗ конвективні ко-
мірки можуть закручуватися на досить великі кути Φ ≈ 7–13 рад. 
Відповідно, розрахована величина негативного коефіцієнта спі-
ральної турбулентної магнітної дифузії νT

α ≈ –(4–7)×1012 см2/с 
досягає двох третіх величини позитивного коефіцієнта турбулент-
ної дифузії скалярного поля νT  ≈ (6–9)×1012 см2/с (νT

α ≈ –0,7 νT). 
Звідси випливає, що коефіцієнт сумарної турбулентної дифузії маг-
нітного поля є істотно пригніченим: νТ* = νТ + νТα ≈ 0,3 νT. Таким 
чином, маломасштабний α2-ефект у глибинних шарах СКЗ може 
суттєво сприяти самоорганізації слабких неперервних магнітних 
полів у дискретні МСТ. Імовірно, спливаючи на сонячну поверхню, 
ці дискретні поля формують спостережену картину магнетизму, 
у якій присутні ізольовані МСТ у широкому діапазоні розмірів та 
інтенсивності полів (від пор до сонячних плям). 
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2.10. Роль турбулентного діамагнетизму 
           у забезпеченні тривалої стабільності  
           сонячних плям 

 
Як зазначено в підрозд. 2.9, магнітні поля над поверхнею 

Сонця виявляють незвичну властивість спонтанно концентру-
ватися в широко рознесені ізольовані МСТ у діапазоні від ве-
ликих сонячних плям до маленьких факельних точок. Виникає 
питання, як пояснити тривалу стабільність рівноважного стану 
плями з магнітним полем однієї полярності після спливання 
поля на сонячну поверхню, коли МСТ у підфотосферних шарах 
займає близьке до вертикального положення. З метою вирі-
шення проблеми нами запропоновано механізм турбулентної 
перебудови магнітного поля в околі сонячної плями на основі 
макроскопічного діамагнетизму [234]. 

Розглянуто модель сонячної плями, в якій магнітні силові лінії 
спрямовані перпендикулярно до сонячної поверхні (рис. 27). 

 

 
 

Рис. 27. Модель магнітного поля сонячної плями 
 

Турбулентні рухи в тіні плями під впливом сильного магнітного 
поля послаблюються і набувають двовимірної структури (замкнуті 
криві в горизонтальній площині). Разом із тим, інтенсивність три-
вимірної турбулентної конвекції поза межами плями вища (великі 
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вихори зовні МСТ), оскільки тут вона не пригнічена магнетиз-
мом. Тому на зовнішньому краї МСТ межують дві ділянки  
з різними величинами турбулентної в'язкості, що сприяє форму-
ванню між ними порівняно тонкого вертикального перехідного 
шару проникної конвекції, в якому інтенсивність турбулізованих 
конвективних пульсацій помітно зменшується в поперечному на-
прямку при переході від фотосфери / СКЗ до плями. Завдяки гори-
зонтальному градієнту турбулентної в'язкості ∇νТ створюються 
умови для діамагнітного перенесення поля із зони розвиненої кон-
векції до тіні плями (світлі стрілки) зі швидкістю Uμ

 = –∇νТ /2.  
Фізична суть еволюції магнетизму сонячної плями полягає в 

конкуренції двох протилежно спрямованих процесів перенесення 
магнітного поля в горизонтальній площині. Магнітне поле плями 
внаслідок двовимірної турбулентної дифузії намагається просочу-
ватися назовні, однак інтенсивні тривимірні турбулентні пульсації 
в ділянці зовні МСТ повертатимуть його в протилежному напрямку – 
назад до плями. Тобто, межове магнітне поле на краю МСТ під 
впливом сильної зовнішньої турбулентності буде "закидатися" на-
зад усередину плями, тим самим перешкоджаючи швидкому її роз-
паду. Розглянутий механізм турбулентної перебудови магнетизму 
може відігравати суттєву роль у забезпеченні стійкості рівноваж-
ного стану сонячних плям і сприяти тривалому утриманню магніт-
ного поля у вигляді вертикальних ізольованих МСТ [234]. 

 
 

2.11. Вплив турбулентності на електродинамічні  
           параметри сонячної плазми 

 
Магнітні поля Сонця через сильну індуктивність, зумовлену 

високою газокінетичною електропровідністю плазми, характери-
зуються величезними часовими інтервалами їхнього омічного зага-
сання. Тому виникають труднощі при спробі теоретичного пояс-
нення перебудови сонячного магнетизму. Розраховані часові інте-
рвали омічного загасання магнітних полів плям (близько 300 ро-
ків) і загального магнітного поля Сонця (понад 5 млрд років) [96] 
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істотно переважають спостережене короткотривале існування 
плям (не більш як декілька місяців) і 22-річну циклічну перебудову 
глобального магнетизму.  

Для розв'язання зазначеного протиріччя необхідно врахувати 
третій турбулентний ефект макроскопічної МГД, який спричиняє 
суттєве зменшення величин електропровідності і магнітної про-
никності, що зумовлюють ефективність перебудови магнетизму. 
Турбулентні параметри електропровідності σT і магнітної проник-
ності μT визначаються виразами (див. підрозд. 1.28) 
 

σT = σ/(1 + νT/νm)1/2,                              (176) 
 

μT = 1/(1 + νT/νm)1/2,                             (177) 
 

де σ ≈ 2,37×108 γT 3/2/ž ln Λ – газокінетична електропровідність [303], 
T – температура плазми, γ ≈ 0,588, ž ≈ 1,06 – середній заряд іона, 
ln Λ – кулонівський логарифм, νТ ≈ (1/3)ul – кінематична турбу-
лентна в'язкість, νm

 = c2 /4πσ – магнітна в'язкість. 
В роботі Криводубського [237] розраховано радіальні розпо-

діли кінематичних (νТ, νm) і електродинамічних (σT, μT) коефіцієнтів 
плазми в турбулентній оболонці Сонця, яка охоплює фотосферу і 
СКЗ. Необхідні для обчислень значення фізичних параметрів плаз-
ми і турбулентних швидкостей взято із моделей фотосфери [132] 
і СКЗ [22]. Були розраховані також два числа Рейнольдса – гід-
родинамічне Re = ul/ν (ν ≈ 1,2×10–16 T 

5/2/ρ – газокінетична в'яз-
кість [303]) і магнітне Rm = ul/νm, – які характеризують режими 
магнітогідродинамічних течій. Виявлено, що діапазон оцінок тур-
булентної в'язкості νТ ≈ 1011–1013 см2/с суттєво перевищує значення 
магнітної νm ≈ 109–103 см2/с і газокінетичної ν ≈ 0,2–10 см2/с в'яз-
костей (νТ >> νm

 >> ν). Відповідно до цього розраховані числа 
Рейнольдса набувають дуже великих значень: Re ≈ 5×(1011–1013), 
Rm ≈ 104–1010, що свідчить про турбулентний (а не ламінарний) 
режим магнітогідродинамічних рухів, за якого допустимі за-
стосування для обчислень формул (176), (177) макроскопічної 
МГД. На рис. 28 подано результати розрахунків коефіцієнтів σ, 
σT і μT в турбулентній оболонці Сонця.  
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Рис. 28. Радіальні розподіли параметрів газокінетичної σ  
і турбулентної σT електропровідностей та турбулентної магнітної  

проникності μT (в одиницях гаусівської системи мір СГС)  
сонячної плазми (за висотою h у моделі фотосфери [132]  

і глибиною z у моделі СКЗ [22]). На осі абсцис у точках h = –100 км  
і z = 1000 км для наочності змінено горизонтальний масштаб 

 
Як видно із рис. 28, величина розрахованої турбулентної елект-

ропровідності σT ≈ 109– 4×1011 СГС значно менша за величину га-
зокінетичної провідності σ ≈ 1011– 4×1016 СГС (див. оцінки, отри-
мані автором раніше в роботі [502]), тоді як величина ефективної 
турбулентної магнітної проникності μT ≈ 10–2 – 10–5 СГС значно ме-
нша за величину газокінетичної магнітної проникності, яка дорів-
нює одиниці (μT << 1). У такому разі коефіцієнт турбулентної ма-
гнітної дифузії DT

 = νT
 + νm = c2 /4πσTμT стає суттєво більшим за ко-

ефіцієнт газокінетичної магнітної в'язкості νm = c2 /4πσ (DT >> νm).  
З урахуванням турбулентності ефективність загасання сонячних 
магнітних полів підсилюється на 4–9 порядків величини порів-
няно із класичною омічною дисипацією. Зважаючи на це, розра-
хований характерний час турбулентної дифузії магнітних полів 
tD ≈ L2/νT значно менший за час їхньої омічної дисипації tm ≈ L2/νm 
(L – характерний розмір полів). Це дає можливість теоретично 
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пояснити спостережені швидкоплинні магнітні процеси на Сонці, 
зокрема такі, як час розпаду магнітних полів сонячних плям (не 
перевищує декілька місяців) і тривалість 22-річного магнітного 
циклу. Водночас надзвичайно низьке значення турбулентної маг-
нітної проникності (μT << 1) свідчить про сильний макроскопіч-
ний діамагнетизм турбулізованої конвективної оболонки Сонця 
(див. підрозд. 2.9). 

Суттєве зменшення електропровідності в ділянках інтенсивних 
турбулентних рухів відіграє ключову роль у запропонованій  
Романчуком і Криводубським [548] концепції накопичення енергії 
сонячного спалаху у вигляді електричних зарядів (модель умовного 
електричного конденсатора). В моделі враховано, що через вплив 
локальних магнітних полів на гідродинамічні рухи в околі соняч-
них плям перемежовуються ділянки різної інтенсивності турбулент-
них пульсацій. Акумуляція електричних зарядів відбувається 
на границі локальної ділянки суттєво зниженої турбулентної 
провідності. Джерелом енергії є сильні струми зовні цієї ділянки, 
які збуджуються внаслідок конвективних рухів плазми в загаль-
ному магнітному полі Сонця.  
 

 
2.12. Магнітна плавучість Паркера 
           і необхідність пошуку ефектів антиплавучості 

 
Для ефективної генерації тороїдального магнітного поля, 

спричиненого дією диференційного обертання на полоїдальне 
поле, необхідно, щоб МСТ тривалий час перебували в ділянці  
генерації. Проте внаслідок магнітної плавучості Паркера 
важко забезпечити значне підсилення і зберігання сильних  
полів в усьому об'ємі СКЗ упродовж тривалого часу, що приз-
водить до обмеження на амплітуду збуджуваного тороїдаль-
ного поля. Останнє зумовлене залежністю швидкості магнітного 
спливання UB від величини поля B і густини плазми ρ [300]: 
UB(B,ρ) ≈ B/(4πρ)1/2. Тому при заданій величині магнітного поля 
В швидкість спливання буде найменша біля нижньої основи СКЗ, 
де величина густини плазми досягає найбільшого значення. Однак 
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навіть тут важко забезпечити підсилення і тривале утримання по-
лів величиною понад 100 Гс упродовж часу, порівняного з періо-
дом сонячного циклу, через швидку евакуацію сильних магнітних 
полів із зони генерації. Водночас чисельне моделювання процесів 
спливання магнітних трубок у СКЗ показало, що для пояснення 
спостережених в активних ділянках на сонячній поверхні величин 
магнітних полів необхідно, щоб інтенсивність тороїдальних маг-
нітних полів поблизу дна СКЗ досягала, принаймні, значень  
порядку 103–104 Гс. Тому на перший план виступає проблема 
компенсації магнітної плавучості таких сильних полів і утри-
мання їх упродовж тривалого часу в ділянці динамо. Зважаючи 
на це, виникає необхідність пошуку механізмів магнітної анти-
плавучості (негативної магнітної плавучості). Як з'ясувалося, 
роль таких механізмів можуть виконувати турбулентні ефекти 
макроскопічної МГД: турбулентний діамагнетизм [460] і магніт-
не накачування в неоднорідному за густиною турбулентному  
середовищі [105, 457]. 

 
 

2.13. Макроскопічний турбулентний діамагнетизм 
           сонячної плазми проти магнітної плавучості 

 
У підрозд. 1.28 висвітлено ефект перенесення магнітного поля 

у напрямку зменшення інтенсивності турбулентних пульсацій зі 
швидкістю Uμ

 = –∇νТ /2. З'ясуємо перебудову магнетизму в СКЗ, 
де інтенсивність турбулентності сильно змінюється вздовж радіуса. 
Узявши до уваги фізичні характеристики підфотосферних шарів із 
моделі СКЗ [389], було розраховано параметри турбулентної в'язкості 
і швидкості діамагнітного перенесення горизонтального велико-
масштабного магнітного поля [231, 246, 504]. На рис. 29 показано ра-
діальний розподіл за глибиною z турбулентної в'язкості νT. 

Видно, що радіальний профіль турбулентної в'язкості 
νT(z) ≈ (1/3) ul має вигляд випуклої функції, максимальне зна-
чення якої досягається на глибинах z ≈ 120–140 тис. км. Верти-
кальна неоднорідність параметра νT  вказує на діамагнітні власти-
вості сонячної турбулізованої плазми.  
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Рис. 29. Розподіл за глибиною z у конвективній зоні величини  

коефіцієнта турбулентної в'язкості νT(z) ≈ (1/3) ul, розрахованого [231] 
у наближенні теорії довжини шляху змішування  

для моделі СКЗ Стікса [389] 
 
На рис. 30 показано розрахований розподіл за глибиною z  

величини швидкості вертикального діамагнітного перенесення 
горизонтального поля Uμ = –∇νТ /2 [231].  

У верхній частині СКЗ турбулентний діамагнетизм (див. рис. 30) 
виштовхує поле догори (Uμ ≈ 103 см/с), тоді як у нижній частині 
СКЗ поблизу шару проникної конвекції, де інтенсивність турбу-
лентної конвекції стрімко зменшується до нуля, діамагнітне пе-
ренесення спрямоване проти магнітної плавучості – донизу 
(Uμ ≈ 4×103 см/с) [231]. Отримана залежність Uμ (z) пізніше була 
підтверджена розрахунками М. Шюсслера [351] для моделі СКЗ 
[389] і В. Піпіна [542] для моделі [139]. За умовою балансу двох 
протилежно спрямованих магнітних потоків у глибинних шарах 
можна знайти величину поля, спливання якого цілком компенсу-
ється діамагнетизмом. Слід очікувати, що заблоковане магнітне 
поле модифікуватиме турбулентні параметри конвективної обо-
лонки Сонця, які фігурують у моделях динамо-циклу. Для само-
узгодженого розв'язку задачі перебудови магнетизму необхідно 
враховувати зворотний вплив заблокованого магнітного поля на 
турбулентне середовище. Згідно з Кичатиновим і Рюдігером 
[208] швидкість перенесення поля в нелінійному наближенні 

z, Mм 

v T
, 1

012
  c
м2 /c
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UD(β) описується виразом UD(β) = 6UμΨD(β), де β – параметр  
нормалізованого магнітного поля, ΨD(β) – функція магнітного 
пригнічення макроскопічного діамагнетизму, нормалізована на 1/6 
при β = 0. У наближенні слабкого поля (β < 1), характерного для 
глибоких шарів СКЗ, вона набуває вигляду ΨD (β) ≈ (1/6 – β2/5) 
(підрозд. 1.34). 

 

 
 

Рис. 30. Розподіл за глибиною z у сонячній конвективній зоні  
(модель СКЗ [389]) швидкостей макроскопічного діамагнітного  

перенесення тороїдального поля [231]: Uμ – кінематичне наближення  
(суцільна крива), UD – нелінійне наближення (пунктирна крива).  

Негативні значення швидкостей відповідають  
перенесенню поля донизу 

 
Розглянемо рівняння, яке описує взаємну компенсацію двох 

протилежно спрямованих вертикальних магнітних потоків UB  і UD  
 

∂ B/∂t = rot[(UB + UD) × B] = 0.                     (178) 
 

Для аналізу ефектів перенесення в чистому вигляді турбулентною 
дифузією було знехтувано. Рівняння (178) можна звести до умови 
балансу процесів спливання і діамагнітного заглиблення 
 

↑UB(ВS) + ↓UD(ВS) = 0,                             (179) 
 

яка дозволяє розрахувати величину врівноваженого стаціонарного 
поля ВS = βSВeq, що упродовж тривалого часу може утримуватися в 
глибинах СКЗ; вертикальні стрілки показують напрямок перене-
сення поля. Скориставшись виразами для швидкостей спливання 

z, Mм 

U
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УМП UB (167) і його діамагнітного витіснення донизу UD (132), 
було визначено параметр нормалізованого усталеного магнітного 
поля [229, 231, 246] 

1/2
5  

  .
6 ( / 3 )S

P

U
U lu H

μ

μ

  β ≈  
− γ  

                        (180) 

Результати розрахунків радіальних розподілів параметра βS і 
функції пригнічення ΨD(βS) [231] показано на (рис. 31). 
 

 
Рис. 31. Розподіл за глибиною z у СКЗ параметра нормалізованого  
магнітного поля βS = BS/Beq, і функції магнітного пригнічення  
діамагнетизму ΨD (β) ≈ (1/6 – β2/5), нормалізованої на Ψ0  = 1/6  
у кінематичному режимі (за відсутності магнітного поля) 

 
 
Як видно, поблизу дна СКЗ (де βS ≈ 0,7–0,8) макроскопічний 

турбулентний діамагнетизм суттєво пригнічений (ΨD (βS) ≈ 0,1–0,2). 
Тому в нелінійному наближенні швидкість діамагнітного витіс-
нення тороїдального поля донизу зменшується: UD ≈ 4×102 см/с 
(див. рис. 30). Однак навіть такої величини швидкості спря-
мованого донизу діамагнітного витіснення достатньо, щоб 
компенсувати спливання сильних магнітних полів. Отже,  
у глибинах СКЗ (в діапазоні глибин z ≈ 150–180 тис. км) фор-
мується магнітний шар досить потужного усталеного поля 
BS = βSBeq ≈ 3000 – 4000 Гс (рис. 32). 

z, Mм 

β 

βS 

ΨD(βS) 

Ψ0(β = 0) = 1/6 

 

ΨD 
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Рис. 32. Розподіл за глибиною z у СКЗ усталеного тороїдального поля 

BS = βS Beq, спливання якого компенсується спрямованим донизу  
турбулентним діамагнетизмом [231]. Показана також рівнорозподілена 
магнітна індукція Beq

 ≈ u (4πρ)1/2, що збуджується маломасштабними 
турбулентними пульсаціями u 

 
Таким чином, помітний позитивний радіальний градієнт тур-

булентної швидкості поблизу дна СКЗ і в шарі проникної конвек-
ції спричиняє спрямоване донизу діамагнітне витіснення поля, 
яке діє проти магнітної плавучості і тим самим сприяє тривалому 
утриманню полів у зоні генерації. Діючи проти магнітної плаву-
чості, макроскопічний турбулентний діамагнетизм у СКЗ виконує 
роль негативної магнітної плавучості. 

 
 

2.14. Турбулентна перебудова глобального  
           магнітного поля, зумовлена радіальним  
           градієнтом густини плазми 

 
У неоднорідній за густиною турбулізованій плазмі маломасш-

табні магнітні пульсації b призводять до перенесення велико-
масштабного магнітного поля B уздовж градієнта густини плазми 
∇ρ зі швидкістю Uρ = (1/6)τ b2∇ρ/4πρ ≈ (1/6) τ u2 ∇ρ/ρ [457, 486, 
506]. Оскільки величина густини сонячної плазми ρ при заглиб-
ленні в СКЗ зростає вздовж радіуса на п'ять-шість порядків вели-
чини (рис. 33), слід очікувати, що в глибинних шарах виникатиме 
спрямований донизу інтенсивний магнітний потік, зумовлений 
радіальним градієнтом густини плазми. 

z, Mм 
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Рис. 33. Залежність густини плазми вздовж відносного 
сонячного радіуса (стандартна модель Сонця) 

[URL: http://solarscience.msfc.nasa.gov/interior.shtm] 
  

Дійсно, в результаті проведених розрахунків Uρ згідно з вира-
зом (139) знайдено [231, 506], що поблизу дна СКЗ швидкість 
спрямованого донизу перенесення поля досягає значень  
≈ 102–103 см/с (рис. 34). Виявлений радіальний ∇ρ-ефект у СКЗ, 
діючи проти магнітної плавучості, дає порівняний із турбулент-
ним діамагнетизмом внесок у формування в глибинних шарах маг-
нітного шару з величиною стаціонарного поля B0 ≈ 3000 Гс. 

Як видно з рис. 34, негативні значення швидкостей відповіда-
ють перенесенню поля донизу (↓), позитивні – догори (↑). Пока-
зано, що за відсутності обертання магнітний ∇ρ-потік у всьому 
об'ємі СКЗ спрямований донизу (крива Uρ). Величина швидкості 
↓Uρ змінюється в межах від ≈ 104 cм/с поблизу поверхні до 
≈ 102 см/с біля дна СКЗ. Обертання Сонця спричиняє анізотропію 
турбулентності, внаслідок чого відбувається ротаційна модифіка-
ція ∇ρ-ефекту, яка залежить від кутової відстані від полюсів. Біля 
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полюсів і в середніх широтах ∇ρ-ефект діє проти магнітної пла-
вучості (↓) (криві 1 і 2). Однак у екваторіальній площині в нижній 
половині СКЗ (z ≈ 70–195 тис. км) ротаційне ∇ρ-перенесення 
(крива 3) уже спрямоване догори (↑). 

 

 
 

Рис. 34. Розподіл за глибиною z у СКЗ швидкості Uρ (суцільна крива) [506]  
і радіальної швидкості перенесення тороїдального поля Uρr

T(z,θ,ω)  
для різних коширот (пунктирні криві) [231]:  

1 – θ ≈ 0° (полюс), 2 – θ ≈ 45°, 3 – θ ≈ 90° (екватор) 
 

Анізотропія конвекції, зумовлена обертанням Сонця, наділяє 
∇ρ-ефект новими властивостями [204]. Ротаційний ∇ρ-ефект 
здійснює селекцію магнітних полів: тороїдальна і полоїдальна 
компоненти переносяться у радіальному і меридіональному на-
прямках незалежно, з різними (за величиною і знаком) швидкос-
тями (підрозд. 1.37). Найбільшої актуальності набуває дослі-
дження радіального переносу тороїдального поля (150), оскільки 
саме спливання тороїдального поля на поверхню приводить до 
формування сонячних плям. Важливо, що напрямок і швидкість  
перенесення тороїдального поля (донизу чи догори) суттєво зале-
жать від полярного кута (кошироти) θ, глибини z і числа Коріо-
ліса ω = 2τΩ у СКЗ [204, 206, 231, 488, 508]: 

 

Uρr
T(z,θ,ω) = 6 Uρ(z) {ϕ2[ω(z)] – ϕ1[ω(z)] sin2θ}.        (181) 
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Функції числа Коріоліса ϕ1[ω(z)] і ϕ2[ω(z)] описують вплив обер-
тання на турбулентну конвекцію. Залежно від знака множника 
{ϕ2[ω(z)] – ϕ1[ω(z)] sin2θ} магнітний потік може бути спрямова-
ний як донизу (коли знак позитивний), так і догори (коли знак 
негативний). Тому слід очікувати досить складної широтно- 
радіальної залежності величини Uρr

T(z,θ,ω) у СКЗ. 
Згідно з результатами геліосейсмологічних експериментів 

[179, 346] поле кутової швидкості Ω(r,θ) у СКЗ природно розді-
лене на домени швидкого і повільного обертання з протилеж-
ними знаками радіального градієнта кутової швидкості 
(рис. 35). У низькоширотному домені (НШД) швидкого обер-
тання кутова швидкість загалом зменшується з глибиною (збіль-
шується з ростом радіуса, ∂Ω/∂r > 0), тоді як у високоширотних 
доменах (ВШД) повільного обертання вона, навпаки, зростає 
всередину Сонця (∂Ω/∂r < 0). Безпосередньо під нижньою осно-
вою СКЗ у тахокліні відбувається стрімкий перехід від широт-
ного диференційного обертання до майже жорсткого обертання 
променистої зони. Вузький широтний сектор θ* ≈ 40 – 50° сталої 
кутової швидкості вздовж радіуса поділяє СКЗ (у кожній пів-
кулі) на вказані два просторові домени швидкого та повільного 
обертання з протилежними знаками ∂Ω/∂r і через тахоклін з'єд-
нується з променистою зоною. 

На рис. 35 цифрами біля контурів постійної кутової швидкості 
(Ω = const) зазначено величину Ω у наногерцах. Величина кутової 
швидкості на поверхні Сонця на екваторі становить 450 нГц. Видно, 
що поле кутової швидкості в СКЗ розділене на НШД швидкого і 
ВШД повільного обертання з протилежними знаками радіаль-
ного градієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r. Пунктирна лінія відпові-
дає нижній основі СКЗ (r ≈ 0,71R), глибше за яку розташований 
променистий тахоклін – тонкий шар товщиною близько 
30 тис. км, де відбувається різкий перехід від широтного диферен-
ційного обертання до майже жорсткого обертання променистої 
зони. Безпосередньо під СКЗ локалізований ще тонший (товщи-
ною ≈ 3000–3500 км) шар проникної конвекції. 
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Рис. 35. Картина внутрішнього обертання Сонця, побудована  

на основі даних геліосейсмічних вимірювань,  
отриманих за допомогою інструменту Michelson Doppler Imager  

на борту космічної станції SOHO [346] 
 

У роботах автора [206, 231, 488, 508] розраховано сценарій пе-
ренесення тороїдального поля окремо в ізольованих доменах 
швидкого і повільного обертання з протилежними знаками ∂Ω/∂r 
(див. рис. 34). У ВШД, де кут між векторами ∇ρ і Ω ще незначний 
(θ ≤ 45°), магнітна накачка діє донизу, оскільки тут виконується 
умова {ϕ2[ω(z)] – ϕ1[ω(z)]sin2θ} > 0. Проте у НШД (θ ≥ 45°) на-
прямок радіального ∇ρ-перенесення може бути різний, оскільки 
тут знак множника {ϕ2[ω(z)] – ϕ1[ω(z)]sin2θ} залежить від гли-
бини. У поверхневих шарах в умовах повільного обертання 
(ω ≈ 0,01–0,5) анізотропія конвекції слабка і тому взаємна орієн-
тація векторів ∇ρ і Ω не грає ролі. Тому тут ∇ρ-ефект протидіє 
магнітній плавучості (↓Uρr

T(z,θ,ω) ≈ 103 –104 см/с) (рис. 36). 
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Рис. 36. Меридіональний розріз СКЗ, який демонструє розподіл  
радіальної швидкості перенесення тороїдального магнітного поля 

Uρr
T(z,θ,ω) за глибиною z (радіусом) і коширотою θ [231].  

Стрілки показують напрямок перенесення, швидкість якого  
змінюється від ≈ 102 cм/с поблизу дна СКЗ до ≈ 104 cм/с  
у поверхневих шарах. Штрихова крива відповідає лінії  

нульової швидкості Uρr
T(z,θ,ω) = 0,  

де відбувається зміна напрямку магнітного перенесення 
 

Водночас, поблизу дна СКЗ, де фізичні умови відповідають 
наближенню швидкого обертання (ω ≈ 5–20), дається взнаки орієн-
тація векторів ∇ρ і Ω. Магнітне перенесення в доволі протяжній 
за глибиною ділянці (Δz ≈ 130 тис. км) спрямовується догори 
(↑Uρr

T(z,θ,ω) ≈ 102 см/с), допомагаючи тим самим плавучості вино-
сити тороїдальне поле на поверхню. Ділянка спрямованого догори 
∇ρ-перенесення тороїдального поля (див. рис. 36) локалізована в 
діапазоні геліоширот, який співпадає зі спостереженою широт-
ною "королівською смугою" сонячних плям (рис. 37). Тому тут 
∇ρ-ефект сприяє прориву сильних полів до поверхні, де вони з'яв-
ляються у вигляді плям. Крива нульової швидкості Uρr

T(z,θ,ω) = 0 
(яка відповідає ділянці, де змінюється напрямок вертикального 

z, Mм 
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∇ρ-потоку) поблизу дна СКЗ розпочинається на геліошироті 
θ* ≈ 45° (θ* = 90°– θ). Потім вона плавно наближається до поверхні 
при зміщенні від середніх до низьких широт (досягаючи екватора 
на глибині z ≈ 70 тис. км) [231]. 

 

 
а) 

 
 
 

 
 

б) 
 

Рис. 37. Меридіональний розріз СКЗ, що показує  
радіальне перенесення тороїдального поля і картину  

широтного розподілу плям на поверхні Сонця:  
а) широтна ділянка спрямованого догори  

∇ρ-перенесення тороїдального поля;  
б) спостережена широтна "королівська зона" сонячних плям 

 
 
2.15. Формування глибинного магнітного шару  
           в полярних доменах СКЗ  

 
Особливий інтерес у науковців викликає картина радіального 

перенесення тороїдального поля в СКЗ. Необхідно визначити ме-
ханізм реконструкції магнетизму всередині СКЗ, що приводить 
до спостереженого розподілення магнітних структур на сонячній 
поверхні. Для вирішення цієї задачі було проведено детальний 
розрахунок турбулентної перебудови тороїдального поля в СКЗ в 
результаті взаємодії магнітної плавучості і двох механізмів маг-
нітного перенесення – макроскопічного турбулентного діамагне-
тизму і ∇ρ-ефекту [231]. 
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Розглянуто баланс процесів перенесення окремо для ВШД  
і НШД. Порівняно проста схема вимальовується у ВШД, де на 
всьому вертикальному розмірі СКЗ виконується умова 
{ϕ2[ω(z)] – ϕ1[ω(z)]sin2θ} > 0. Тут ∇ρ-перенесення спрямоване 
донизу (див. рис. 36). Тому рівняння балансу між плавучістю і 
спрямованими донизу двома магнітними потоками, зумовленими 
турбулентним діамагнетизмом і ∇ρ-ефектом, поблизу дна СКЗ  
можна записати у такому вигляді: 

↑UB( р
Sβ ) + ↓UD( р

Sβ ) + ↓Uρr
T = 0,                     (182) 

де р
Sβ  – параметр нормалізованого полярного усталеного магнітного 

поля (нижній "s" і верхній "p" індекси означають усталене полярне 
магнітне поле, англ. stable polar). Скориставшись виразами для 
швидкостей магнітного спливання UB (167), діамагнітного заглиб-
лення UD (132) і ∇ρ-занурення Uρr

T (181), із умови балансу потоків 
(182) отримуємо вираз для розрахунку параметра р

Sβ , заблокова-
ного біля дна магнітного поля 

1/22
2 1

6 ( / 3 )

6( sin )5 рр
S

р

U

U lu Н

Uμ

μ

  − ϕ  β  
− γ  

+ ϕ θ
≈ .               (183) 

Для фізичних умов на глибині z ≈ 84×103 км (для θ = 25º),  
де ϕ1 ≈ 0,0161; ϕ1 ≈ 0,0090, отримано такі оцінки: р

Sβ  ≈ 0,85; ↑UB( р
Sβ ) ≈ 

≈ 2,84×102 см/с; ↓UD
 ( р

Sβ ) ≈ 2,1×102 см/с; ↓Uρr
T

 ≈ 7,4×101 см/с;  
р
Sβ  = р

Sβ  Beq
 ≈ 6500 Гс [235, 236]. 

Таким чином, у глибоких шарах високоширотних доменів 
два ефекти антиплавучості можуть нейтралізувати спливання 
потужних полів. Унаслідок чого біля тахокліну повинен утвори-
тися магнітний шар заблокованого сильного тороїдального 
поля ≈ 6500 Гс. Розглянуті явища негативної магнітної плавучості, 
ймовірно, можуть заважати глибоко вкоріненим сильним поляр-
ним тороїдальним полям прорватися до поверхні, щоб бути 
спостереженими на високих широтах у вигляді сонячних 
плям [231, 243, 244]. 
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2.16. Перенесення потужних магнітних полів  
           до поверхні в широтній "королівській зоні"  
           сонячних плям 

 
Зовсім інша картина перебудови тороїдального поля ство-

рюється в приекваторіальному домені. У глибоких шарах СКЗ 
(де виконується умова {ϕ2[ω(z)] - ϕ1[ω(z)]sin2θ} < 0) викликане  
∇ρ-ефектом перенесення змінює свій напрямок на протилеж-
ний (догори), що допомагає магнітній плавучості виносити ма-
гнітні поля на поверхню (див. рис. 36). У цьому випадку рів-
няння умови балансу трьох потоків магнітного перенесення на-
буває вигляду 

 

↑UB( р
Sβ ) + ↓UD( р

Sβ ) + ↑Uρr
T = 0,                    (184) 

 

з якого видно, що в нижній частині НШД два магнітні потоки 
(плавучість і ∇ρ-ефект) спрямовані догори, тоді як проти них 
донизу діє тільки турбулентний діамагнетизм. Як наслідок,  
вираз для параметра усталеного нормалізованого магнітного 
поля е

Sβ  (нижній "s" і верхній "e" індекси означають усталене 
приекваторіальне поле, англ. stable equatorial), має вигляд, по-
дібний до параметра р

Sβ  (183), тільки позитивний знак множ-
ника (ϕ 2 – ϕ 1 sin2 θ) у нового параметра змінюється на негати-
вний. Тому величина розрахованого (для θ = 75º, θ* = 15º)  
екваторіального поля, яке може утримуватися біля дна СКЗ, 

е
SВ

 = е
Sβ  Beq

 ≈ 6200 G ( е
Sβ  ≈ 0,81) буде менша за величину гли-

бинного полярного поля р
SВ ≈ 6500 Гс.  

Таким чином, ротаційний ∇ρ-ефект у глибоких шарах  
(де ↑Uρr

T ≈ 7,40×102 см/с  для геліошироти θ* ≈ 15°) допомагає 
магнітній плавучості (↑UB ≈ 2,59×102 см/с) нейтралізувати тур-
булентний діамагнетизм (↓UD ≈ 3,33×102 см/с). Значення стаціо-
нарного тороїдального магнітного поля е

SВ  ≈ 6200 Гс, яке забло-
коване поблизу дна СКЗ у приекваторіальному домені, менше за 
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значення заблокованого глибинного поля р
SВ

 ≈ 6500 Гс у поляр-
ному домені. Зважаючи на це, тороїдальні поля, трохи силь-
ніші за поле е

SВ
 ≈ 6200 Гс, підніматимуться до поверхні в ши-

ротній "королівській зоні" і тим самим породжуватимуть  
сонячні плями, тоді як у полярному домені такі поля заблоко-
вані біля дна СКЗ. Максимальна геліоширота біля дна СКЗ,  
де ∇ρ-ефект сприяє підйому полів, відповідає θ* ≈ 45° 
(див. рис. 36), що збігається з широтою полярної межі "коро-
лівської зони". Фактично ∇ρ-ефект діє як тригер для підйому 
до поверхні сильних глибинних полів (> 6200 Гс) у приеквато-
ріальній області. 

 
 

2.17. Подвійні максимуми циклу сонячних плям 
 
Серед актуальних проблем СА – так званий подвійний цикл, 

який описується двовершинними кривими залежностi бiльшостi 
iндексiв СА вiд часу [462]. Явище подвійного піка в сонячному 
циклі було відкрите М. Гнєвишевим у 1963 р. [134]. Дослiджу-
ючи еволюцiю середньорiчної сумарної яскравості зеленої коро-
нальної спектральної лiнiї λ5303˚A (яка є безпосередньою мiрою 
магнiтної активностi i нагрiву корони) в п'ятиградусних гелiо-
широтних смугах упродовж 19-го циклу, Гнєвишев виявив два мак-
симуми iндексу корональної інтенсивності, рознесені по широті. 
Аналогiчне дослiдження широтного розподiлу значень середньорiч-
ної площi протуберанцiв i середньорiчної сумарної площi груп 
плям показало, що в кривих часової змiни цих iндексiв також 
були присутні два максимуми впродовж циклу. Згодом А. Анта-
лова i М. Гнєвишев [8] перевiрили виявлену широтну особливiсть 
iндексу сумарної площi груп плям на базi спостереженого мате-
рiалу iнших циклiв. За даними 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 
самий результат (рис. 38, рис. 39). 
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Рис. 38. Змiна площi (у вiдносних одиницях) сонячних плям  
у п'ятиградусних гелiоширотних iнтервалах упродовж усередненого  

11-рiчного циклу на пiдставi даних за вісім циклiв.  
Уздовж горизонтальної осi нанесено розрахований у роках час  

вiд першого максимуму. Цифри по вертикалi праворуч на рисунку  
вiдповiдають гелiоширотам, до яких належать кривi змiни площi.  

Цифри по вертикалi ліворуч на рисунку позначають нульову точку кривих. 
Рисунок запозичено з роботи А. Анталової i М. Гнєвишева [8] 
 

 
 

Рис. 39. Змiна площi сонячних плям упродовж усередненого  
11-рiчного циклу для всiх гелiоширот на пiдставi даних за вісім циклiв. 

Уздовж горизонтальної осi нанесено розрахований у роках час  
вiд першого максимуму. Цифри по вертикалi позначають площу плям 

у вiдносних одиницях. Рисунок запозичено з роботи  
А. Анталової i М. Гнєвишева [8] 
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У кожному окремому циклi завжди спостерiгалося два макси-
муми: перший проявлявся одночасно на всiх широтах "королiв-
ської зони" (за сумарними площами плям центрований на широту 
25º), тодi як другий – пiзнiше i тiльки на низьких широтах  
(10–15º). Вiдноснi амплiтуди двох максимумiв i тривалiсть часо-
вих 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 у науко-
вій лiтературi як щiлина Гнєвишева (англ. Gnevyshev gap), визна-
чався досить чiтко. Згодом цi особливостi були пiдтвердженi i для 
20-го циклу, в тому числi i при роздiльному розглядi пiвнiчної та 
пiвденної пiвкуль Сонця [135]. За Гнєвишевим [135, 136], перший 
максимум СА збiгається з основним максимумом 11-рiчного циклу 
за числом Вольфа, тодi як другий максимум СА пов'язаний зi 
збiльшенням кількості плям великих розмiрiв (т. зв. максимум по-
тужностi плямоутворення) [462]. У циклiчних кривих чисел Вольфа 
вториннi максимуми не завжди помiтнi, однак при роздiльному вра-
хуваннi плям рiзних за розмiрами можна виявити два максимуми.  
Зокрема, останні два цикли були чiтко двовершинними (рис. 40). 

 

 
Рис. 40. Криві часової зміни сонячної активності  

(спостережені і згладжені місячні відносні числа сонячних плям)  
у 23–24-му циклах. Чiтко видно два максимуми чисел Вольфа 
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Виявлення двох максимумів замість одного в 11-річних цик-
лах коронального випромінювання і площ спочатку здавалося не-
значною деталлю. Проте в подальші роки було встановлено, що всі 
сонячні події – плями, спалахи, протуберанці, випромінювання ко-
рони, корпускулярне, радіо- і ультрафіолетове випромінювання 
мають однакову властивість: їм притаманні дві рознесені в часі 
хвилі активності, які проявляються у вигляді двох максимумів в 
11-річних циклах. Двовершинні циклічні криві характерні також 
для індексів геофізичної активності. Тому для пояснення при-
роди всього комплексу просторово-часових варіацій сонячної і 
геофізичної активності важливо зрозуміти фізичні механізми 
подвійного максимуму в циклі сонячних плям – основного індексу 
СА. Зокрема, Гнєвишев вважав, що походження двох максимумів 
сумарної площі груп плям на різних широтах [8, 135, 136] пов'я-
зане з двома різними фізичними механізмами збудження магне-
тизму. Водночас М. Копецький і Г. Куклін [218] вважали, що вто-
ринний максимум пов'язаний зі зростанням частини потужних 
довгоживучих груп плям при неперервному дрейфі зони плямо-
утворення до екватора. 

Згодом для пояснення двох максимумів у сонячному циклі до-
слідники залучили до розгляду моделі динамо. О. Беневоленська 
вперше запропонувала модель дворівневого αΩ-динамо [37], яка 
забезпечувала збудження в СКЗ двох періодів коливань магніт-
ного поля, що приводило до подвійного циклу сонячних плям. 
Пізніше К. Георгієва показала [130], що при врахуванні турбу-
лентної дифузії та меридіональної циркуляції з'являється можли-
вість пояснити подвійний максимум циклів за допомогою меха-
нізму динамо. У роботі [450] запропоновано модель локального 
мінімуму циклу, яка базується на гіпотезі Гнєвишева про імпульси 
плямоутворення, пов'язані з двома різними фізичними механіз-
мами збудження магнетизму. 

Важливим починанням останніх років є ідея про наявність на 
Сонці двох основних компонентів фонового магнітного поля 
(ФМП) з протилежною орієнтацією в північній та південній пів-
кулях [311, 312, 356]. Завдяки аналізу спостережених даних за 
21–23 цикли, отриманих за допомогою космічних апаратів, було 
виявлено дві зміщені в часі (на чверть 11-річного періоду) широтні 
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хвилі ФМП протилежної полярності, які мігрують від полюса до 
полюса через екватор. На основі побудованої схеми було змодельо-
вано одночасну наявність 22-річних та квазідворічних коливань 
магнітних полів, що в межах двошарової моделі αΩ-динамо мо-
жуть привести до подвійного циклу плям. 

Однак, як відомо, досі при поясненні подвійного максимуму 
циклу плямоутворення не залучалися висвітлені вище ефекти 
турбулентної перебудови магнетизму в межах макроскопічної МГД. 
Тому автором був запропонований ще один механізм, який запов-
нює цю прогалину. Для пояснення спостереженого явища подвій-
них максимумів циклу плям розроблено сценарій реконструкції то-
роїдального магнітного поля в СКЗ, який враховує нові турбу-
лентні ефекти макроскопічної МГД [233, 235, 236, 514]. Він охо-
плює генерацію тороїдального поля внаслідок радіального ди-
ференційного обертання поблизу тахокліну і подальший підйом 
цього поля з глибинних шарів на сонячну поверхню в широтній 
"королівській зоні". У запропонованому сценарії беруть участь 
п'ять МГД-процесів: Ω-ефект поблизу тахокліну, магнітна пла-
вучість, макроскопічний турбулентний діамагнетизм, ротацій-
ний ∇ρ-ефект і спрямована до екватора глибинна меридіональна 
циркуляція (рис. 41). 

На першому етапі сценарію внаслідок стрімкого радіального 
спадання кутової швидкості в тахокліні Ω-ефект ефективно гене-
рує зі слабкого полоїдального поля потужне тороїдальне поле. 
Однак подальша реконструкція поля на високих і низьких геліо-
широтах відбувається в різних режимах. Ключову роль у цих ре-
жимах відіграє ротаційний ∇ρ-ефект, який має різні знаки у ви-
сокоширотних і приекваторіальному доменах СКЗ.  

Розглянемо детальніше. У високоширотному домені два ме-
ханізми негативної магнітної плавучості (турбулентний діамаг-
нетизм і ∇ρ-ефект) діють проти магнітної плавучості, компенсу-
ючи підйом вгору тороїдального поля, яке збуджується Ω-ефек-
том поблизу тахокліну. Внаслідок цього поблизу дна СКЗ у кон-
вективному овершуті, який міститься всередині тахокліну, фор-
мується магнітний шар заблокованого потужного магнітного 
поля р

SВ
 ≈ 6500 Гс (підрозд. 2.14) [522]. 
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Рис. 41. Схема турбулентної реконструкції тороїдального  
магнітного поля в СКЗ [235]:  

а) меридіональна циркуляція (овальні замкнути чорні стрілки),  
що захоплює глибинні шари нижче тахокліну і конвективного  

овершуту; магнітна плавучість (спрямовані догори світлі стрілки)  
і шар радіального Ω-ефекту (заштрихована ділянка) поблизу дна СКЗ; 

б) меридіональне перенесення () заблокованого біля полюсів  
глибинного тороїдального поля (заштрихована ділянка)  

із високоширотних областей до приекваторіального домену внаслідок 
глибинної меридіональної течії; дві спрямовані до поверхні хвилі  

тороїдального поля ( ), спричинені комбінованою дією магнітної 
плавучості (спрямовані до поверхні довгі світлі стрілки),  

макроскопічного турбулентного діамагнетизму (короткі чорні стрілки) 
і ∇ρ-потоку (короткі білі стрілки); прориваючись на поверхню,  

дві хвилі тороїдального поля викликають у широтній  
"королівській зоні" сонячних плям зсунуті одна від одної в часі  

на 1–2 роки перший і другий максимуми плям 
 
Водночас ∇ρ-ефект у нижній частині приекваторіального до-

мену змінює свій знак на протилежний (через вплив обертання 
Сонця на турбулентність). Відповідний ∇ρ-потік магнітного поля 
замість низхідного стає висхідним. Унаслідок цього величина за-
блокованого поля в магнітному шарі поблизу дна СКЗ зменшу-
ється до значення е

SВ
 ≈ 6200 Гс. Завдяки неперервно діючому 

Ω-ефекту це тороїдальне поле з часом досягає величин > е
SВ , до-

статніх, щоб розпочати свій підйом до поверхні Сонця, оскільки 

z, Mм z, Mм а) б) 
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сумарна швидкість (↑UB + ↑Uρr
T ) магнітного спливання переважа-

тиме швидкість ↓UD діамагнітного перенесення донизу. Зрештою, 
через деякий час тороїдальне поле з'явиться на сонячній поверхні  
у вигляді плям у ділянці геліоширотної "королівської смуги". У ви-
падку B > е

SВ
 ≈ 6200 Гс час спрямованого догори перенесення поля 

τ ≈ (z0 – z1)/[↑UB( е
Sβ ) + ↓UD( е

Sβ ) + ↑Uρr
T ]               (185) 

від дна СКЗ (z0
 ≈ 180 тис. км) до шару на глибині z1 ≈ 80 тис. км  

(де відбувається зміна напрямку магнітного ∇ρ-потоку) стано-
вить ≈ 3×107с (≈ один рік). Ця спрямована догори перша хвиля  
тороїдального поля (в радіальній площині θ* ≈ 20°) відповідає за 
основний максимум активності плямоутворення (див. рис. 41 б). 

Водночас, у високоширотних полярних доменах під впливом 
двох ефектів негативної плавучості глибинні тороїдальні поля 

р
SВ

 ≈ 6500 Гс впродовж усього циклу заблоковані в шарі конвек-
тивного овершуту. Очевидно, саме через це поблизу полюсів  
ніколи не з'являються сонячні плями. 

Вагомим чинником подальшої еволюції заблокованих торої-
дальних полів є меридіональна циркуляція, яка забезпечує їхнє пе-
ренесення із полярних областей до низьких широт. Спрямована 
до екватора глибинна меридіональна течія витісняє заблоковані 
полярні поля в низькоширотні ділянки, де наявні сприятливі 
умови для спливання полів величиною ≈ 6500 Гс, оскільки тут, як 
зазначено вище, величина утримуваного поля менша: 

е
SВ

 ≈ 6200 Гс. Якщо для швидкості меридіональної глибинної  
течії біля дна СКЗ (r ≈ 5×1010 см) взяти величину UM

(deep) ≈ 3–5 м/с 
[179, 180], характерний час міграції поля від широти θ1* = 70°  
до широти θ2* = 15–20° (смуги спостереженого повторного збіль-
шення числа плям у максимумі циклу) становить 
τM ≈ r(Δθ*/360°)/UM

(deep) ≈ 1–2 роки. У низькоширотних ділянках 
ці мігруючі до екватора запізнілі поля згідно з описаною вище 
схемою транспортуються до поверхні, але вже на більш низьких 
геліоширотах "королівської смуги". Прориваючись на поверхню, 
ця друга порція спливання затриманих у часі тороїдальних полів 
спричиняє повторний максимум сонячних плям. 
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Отже, в межах запропонованого сценарію відповідальність 
за спостережений подвійний максимум циклу плям несуть дві 
висхідні хвилі тороїдального поля в приекваторіальному домені, 
які сформовані в результаті комбінованої дії Ω-ефекту, магнітної 
плавучості та двох макроскопічних ефектів турбулентної перебу-
дови магнетизму. Внаслідок спрямованої до екватора глибинної 
меридіональної течії ці хвилі зсунуті одна від одної в часі на  
1–2 роки [233, 235, 236, 514]. 

 
 

2.18. Активні довготи 
 
Цікавим і все ще остаточно не з'ясованим явищем магнітної 

активності Сонця залишається феномен аксіально несиметричного 
розподілу індексів активності по сонячній поверхні, який отримав 
назву явище активних довгот [417, 462]. Активною довготою 
прийнято називати довготний інтервал на Сонці, в якому впродовж 
тривалого часу (принаймні декілька років, іноді – декілька циклів) 
сонячна активність, зокрема плямотворна діяльність, проявляється 
суттєво більше, як в інших довготних інтервалах. Уперше активні 
довготи були виявлені у 1897 р. А. Вольфером [442]. Зауважимо, що 
термін активна довгота є умовним скороченням, оскільки йдеться 
не про довготу, а про довготний інтервал (сектор) протяжністю 
близько 40º. При розгляді активних довгот сонячних плям потрібно 
також пам'ятати, що вони охоплюють широтні інтервали, які тільки 
зрідка перевищують смуги 40º обабіч екватора Сонця. Упродовж 
тривалого часу переважні довготні інтервали підвищеної активності 
ідентифікували на основі даних про сонячні плями [85, 417, 425], а 
потім і за іншими індексами сонячної активності, зокрема, такими 
як спалахи і сонячний вітер та ін. [38, 69, 192, 292, 425]. 

У роботах [43, 408, ] досліджено розподіл місць появи плям на 
сонячному диску. Встановлено, що на сонячній поверхні існують 
два активні довготні інтервали (сектори), зміщені приблизно на 
180° один щодо іншого, які можуть стабільно підтримувати фа-
зову когерентність активності впродовж, принаймні, 10 циклів. 
Внесок аксіально несиметричних поверхневих магнітних структур 
за площею становить близько 0,1 щодо переважаючої аксіально 
симетричної магнітної гармоніки. У кожний певний проміжок 
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часу один із двох довготних інтервалів є більш активним (домі-
нуючим). При цьому домінування час від часу перемикається (пе-
рестрибує) між цими двома активними довготами. З огляду на 
спостереження магнітної активності зір останнє явище відоме в 
науковій літературі як магнітний flip-flop феномен [191]. Активні 
довготні ділянки на Сонці обертаються диференційно за широ-
тою, з невеликою, але помітною асинхронністю між північною  
і південною півсферами. Природно припустити, що явище актив-
них довгот пов'язане з аксіально несиметричною складовою  
великомасштабних магнітних структур, які лежать під цими 
довготними інтервалами. 

Перші повідомлення про існування виділених активних дов-
гот у зір певних типів з'явилися наприкінці 80-х років минулого 
століття [296, 447]. Зоряна пляма (англ. starspot) – явище на по-
верхні зорі, аналогічне сонячній плямі. Спостережені зоряні 
плями мають температуру на 100–1500 К нижчу за температуру 
навколишньої фотосфери і магнітні поля з величиною індукції  
3–5 кГс [40]. Відмінність температур заплямованих ділянок і фо-
тосфери спричиняє зміну видимого блиску зорі при її обертанні. 
Протягом тривалих (до 50 років) проміжків часу загальна змін-
ність блиску заплямованих зір становить зазвичай 0,1–0,3m зоря-
ної величини, досягаючи у деяких об'єктів величин 0,4–0,6m [40]. 
Для Сонця як зорі ефект заплямованості становить близько 
0,001m зоряної величини. Зазвичай спостерігаються зоряні плями, 
які за розмірами помітно перевищують плями на Сонці. Вони мо-
жуть покривати до 30 % поверхні зорі, що у 100 разів більше за 
площу типової сонячної плями. Десятки років безперервного фо-
тометричного моніторингу зір типу RS CVn виявили, що великі 
плями зберігали свою ідентичність максимум до 20 років. Це 
було інтерпретовано як ознаки однієї або двох активних довгот 
[42], подібних до розподілу активних довгот на Сонці. Крім зір 
RS CVn, активні довготи було виявлено в розподілі плям на зорях 
типу FK Com [219], дуже активних аналогів молодого Сонця [41], 
заплямованих карликів та ін. [190].  

Хоча активні довготи зір виживають упродовж тривалого часу, 
проте активні області, з яких вони складаються, еволюціонують  
у розмірі, вказуючи на можливі циклічні варіації, спостережені  
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в доплерівських зображеннях [40]. У результаті дослідження пе-
рерозподілу площ активних довготних ділянок зорі FK Comae 
Berenices, зайнятих магнітними плямами, Л. Єтсу та ін. [191, 193] 
відкрили у 1991 р. вже згаданий вище магнітний ефект flip-flop 
(сальто-стрибок, тобто ефект такого собі перевороту локалізації 
магнітної заплямованості). Було виявлено, що рівень активності 
двох довготних секторів, зміщених один щодо іншого на 180°,  
відрізняється. Зазвичай упродовж певного, досить тривалого пе-
ріоду часу активність в одному секторі вища за активність в ін-
шому секторі протилежної півсфери (рис. 43). 

 

   

 

Рис. 42. Доплерівські зображення (проєкція з полюса)  
заплямованості зорі RS CVn II Peg, які ілюструють flip-flop феномен, 

що відбувся в період з кінця 1997 р. до середини 1998 р.  
Рисунок запозичено з роботи [40] 

 
Згодом активні довготи в ході еволюції на короткий термін на-

бувають приблизно однакового рівня активності, після чого до-
мінантний рівень активності першого сектора раптово стрибком 
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перемикається на активний сектор з протилежного боку зорі. 
Внаслідок чого перша активна довгота знижує рівень активності, 
тоді як інша збільшує його, що свідчить про перерозподіл площі 
плям між протилежними півсферами. Нове співвідношення рів-
нів активності двох секторів зберігається певний час до їхнього 
наступного перемикання. 

Феномен подібних варіацій площі магнітної заплямованості в 
активних довготах притаманний також подвійним зорям певних 
типів [44] і деяким одиночним зіркам, які швидко обертаються 
[220], зокрема аналогам молодого Сонця (заплямованим молодим 
карликам) [41]. Цими спостереженнями було встановлено факт  
регулярного повторення виявленого феномена, що свідчить про  
існування зоряних магнітних flip-flop циклів [219, 193]. Крім того, 
вивчення еволюції магнітної заплямованості молодих аналогів 
Сонця вказує на існування на цих зорях циклів сонячного типу 
[39]. З іншого боку, на основі еволюції площі плям магнітний flip-
flop цикл тривалістю близько 3,7 року було виявлено і на Сонці 
[43]. І надзвичайно важливо, що співвідношення періодів обох  
типів циклів для молодих карликів і Сонця однакове: flip-flop цикл 
приблизно у 3–4 рази коротший за цикл сонячного типу [39]. 
Тобто структура і еволюція активних довгот на Сонці подібна до 
спостережених активних довгот на поверхні холодних зір, які швидко 
обертаються і мають зовнішні конвективні оболонки. Тому дослід-
ники вважають [39, 40], що динамо-механізми збудження магне-
тизму і явища flip-flop циклів на Сонці і в цих зорях подібні. Це 
дозволяє досліджувати явища зоряної магнітної активності і 
порівнювати їх із детальним вивченням магнітної еволюції та пе-
ребудови магнетизму на Сонці. 

При поясненні зоряних і сонячних flip-flop циклів суттєва роль 
відводиться динамо-гармонікам. Зокрема, в роботі [124] вдалося 
змоделювати криву блиску зорі, виведену зі спостереженого роз-
поділу магнітної заплямованості, якщо припустити, що він зумов-
лений комбінацією аксіально несиметричних дипольної і квадру-
польної динамо-гармонік. Д. Мосс [285] висунув припущення, 
що flip-flop цикл можна відтворити завдяки суперпозиції двох 
глобальних магнітних складових: осцилюючої аксіально симет-
ричної динамо-гармоніки, яка змінює в часі свою симетричність 
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від майже дипольної до майже квадрупольної, і стійкої аксіально 
несиметричної гармоніки. У підрозд. 2.8 автором досліджено 
умови одночасного співіснування на Сонці двох типів змішаної 
симетричності глобальних мультипольних магнітних гармонік. 
Установлено, що впродовж більшого періоду часу домінуючу 
роль у циклі відіграє диполь. Проте при наближенні до моменту 
зміни знака полярного поля створюються сприятливі умови для 
домінування квадруполя [231, 242, 510, 517, 518, 519, 520, 521, 
522]. Ми вважаємо [523], що це підтверджує обґрунтованість 
припущення Мосса [285] про те, що виділені довготні сектори  
підвищеної магнітної активності зір пізніх класів можна відтворити 
шляхом суперпозиції осцилюючих дипольної і квадрупольної  
динамо-гармонік. 

 
 

2.19. Асиметрія сонячних циклів 
 
Свого часу ще Г. Тернер завважив, що інтенсивність за чис-

лами Вольфа непарних 11-річних циклів СА, зазвичай, трохи 
вища за інтенсивність парних циклів [40]. Пізніше М. Гнєвишев і 
А. Оль виявили, що сонячні цикли, в яких чергується інтенсив-
ність, групуються в пари: парний–непарний цикли (правило  
Гнєвишева – Оля) [468]. Істотна відмінність між амплітудами пар-
них і непарних циклів (бімодальність) переконливо підтверджено 
Р. Вільсоном [434]. 

Для пояснення виявленої асиметрії циклічності в роботах  
[53, 544, 545, 558] запропоновано механізм, згідно з яким чергу-
вання висот сусідніх 11-річних циклів відбувається внаслідок 
того, що глибинне первісне полоїдальне магнітне поле Сонця 
проникає в область СКЗ, і тим самим впливає тут на динамо-
процес. Відповідно до цього підходу полоїдальне поле BP в області 
динамо складається із суми двох компонент. Перша компонента – 
знакозмінне полоїдальне поле BP

(c), пов'язане з динамо-процесом 
у СКЗ. Воно збуджується за допомогою α-ефекту і тому змінює 
напрямок від одного 11-річного циклу до іншого. Друга компо-
нента – первісне полоїдальне поле BP

(r) променистої зони, яке має 
постійне спрямування і проникає догори в турбулізовані шари 
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СКЗ. Зважаючи на це, сумарне полоїдальне поле в області динамо 
в СКЗ має осцилювати від циклу до циклу: в одному 11-річному 
циклі його інтенсивність буде більша, а в наступному за ним ци-
клі – менша. Внаслідок цього тороїдальне поле, яке збуджується 
із полоїдального поля диференційним обертанням (Ω-ефект), має 
також змінювати свою інтенсивність у сусідніх циклах. У межах 
такого підходу первісне поле бере участь в утворенні тороїдаль-
ного поля в СКЗ (нарівні з динамо-полем), що спричиняє чергу-
вання інтенсивності сусідніх 11-річних циклів. 

На відміну від ідеї робіт [53, 544, 545, 558], автор вважає, що 
первісне полоїдальне магнітне поле BP

(r) бере участь у генерації 
тороїдального поля не тільки в СКЗ, а ще й у глибших шарах. Під-
ґрунтям до такого припущення є геліосейсмологічні дані [153, 
178, 345, 358, 464] про внутрішнє неоднорідне обертання Сонця, 
яке охоплює шари променистої зони, де локалізоване первісне 
магнітне поле, час існування якого порівняний із часом життя  
Сонця. Внаслідок цього тут створюються сприятливі фізичні умови 
для роботи Ω-ефекту, який генеруватиме тороїдальне поле постій-
ного з часом спрямування. Завдяки магнітній плавучості глибинне 
тороїдальне поле транспортуватиметься догори, поступово прони-
каючи у вищі шари СКЗ, де працює турбулентне динамо. Тут  
додаткове тороїдальне поле має певним чином впливати на процеси 
перебудови магнетизму, які зумовлюють сонячну циклічність. Роз-
глянемо детальніше механізм запропонованого процесу. 

 
2.19.1. Внутрішнє обертання Сонця 
 

Згідно з даними геліосейсмологічних експериментів у надрах 
глибше за СКЗ і тахоклін зберігається помітний радіальний гра-
дієнт кутової швидкості ∂Ω/∂r [153, 178, 345, 358, 464]. На рис. 43 
представлено радіальні профілі частоти внутрішнього обертання 
для трьох геліоширот, отримані в результаті інверсій даних геліо-
сейсмологічних спостережень [178]. 

Видно, що характерне для сонячної поверхні (θ* = 90º) широтне 
диференційне обертання Ω(θ*) зберігається в повному обсязі СКЗ 
у діапазоні глибин (0,7–1,0) r/R і зменшується до мінімального в 
шарі тахокліну (0,63–0,7) r/R (R – радіус Сонця). Разом із тим, 
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всередині СКЗ на кожній фіксованій геліошироті величина кутової 
швидкості обертання суттєво змінюється уздовж радіуса r. І над-
звичайно важливо, що помітна радіальна неоднорідність куто-
вої швидкості ∂Ω/∂r зберігається нижче за тахоклін, проника-
ючи у верхню частину стабільної променистої зони. Цей радіаль-
ний градієнт кутової швидкості ∂Ω/∂r без сумніву мусить  
діяти на первісне магнітне поле, спричиняючи перебудову гли-
бинного магнетизму (глибинний Ω-ефект).  
 

 
 

Рис. 43. Радіальні профілі швидкості внутрішнього обертання Сонця 
для трьох геліоширот θ*: Ω/2π – частота обертання в наногерцах,  

r/R – відносний геліоцентричний радіус.  
Рисунок запозичено з роботи [178] 

 
Припускаємо, що первісне полоїдальне магнітне поле має ди-

польну структуру, максимальна інтенсивність якого досяга-
ється на геліоширотах ±45°. Для аналізу генерації тороїдального 
поля в променистій зоні необхідно знати величину радіального 
градієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r на цих геліоширотах. Зміна час-
тоти внутрішнього обертання ΔΩ/2π на геліошироті 45° у діапазоні 
глибин (0,3–0,7) r/R становить ≈ 35 нГц (рис. 43). Після розрахун-
ків отримуємо ∂Ω/∂r ≈ ΔΩ/Δr ≈ 7×10-18 рад/с⋅см. 

r/R 
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2.19.2. Еволюція тороїдального поля в променистій зоні 
 

Еволюція тороїдального поля в променистій зоні визначається 
рівнянням індукції [231] 
 

∂BT/∂t = r sinθ (Br∇) Ω iϕ + rot [UB × BT] + νm ΔBT.       (186) 
 

Перший член у частині рівняння праворуч (186) описує генерацію 
тороїдального поля BT = Bϕiϕ (Bϕ – азимутальна компонента поля,  
iϕ – азимутальний одиничний вектор) під впливом радіального гра-
дієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r на радіальну компоненту Br первіс-
ного полоїдального поля (глибинний Ω-ефект). Другий член відпо-
відає за втрату магнітного потоку тороїдального поля внаслідок 
його магнітного спливання зі швидкістю UB, а третій описує омічну 
дисипацію поля внаслідок магнітної в'язкості νm = c2/4πσ. 

Як показав Т. Каулінг [95, 96], час омічного загасання первісного 
магнітного поля, захопленого речовиною при формуванні Сонця, 
внаслідок вмороженості поля, зумовленої високою електропро-
відністю плазми в глибоких надрах (σ ≈ 3×1017 СГС), виявляється 
надзвичайно великим – порівняним з еволюційним віком Сонця. 
Тому при подальшому розгляді не враховуватимемо третій член 
у частині рівняння праворуч (186). Натомість зосередимо увагу 
на аналізі процесів генерації поля в променистій зоні і винесення 
його звідси магнітною плавучістю догори в СКЗ. 

Проведемо оцінки еволюційних змін магнітного поля окремо 
для зазначених процесів. Швидкість генерації тороїдального поля 
визначається мірою глибинного диференціального обертання 
G ≡ r∂Ω/∂r (r – відстань від центра Сонця) і величиною первісного 
радіального поля Br 

Г

 ( )   ( ).r

B
O GB O

t

∂ ϕ
= ≡ Γ

∂
                       (187) 

Тут Γ ≡ GBr = (r∂Ω/∂r)Br – параметр генерації (інтенсивність  
Ω-ефекту); крім того враховано, що sinθ = О (1) при θ = 45°. 

Згідно з Паркером [303] тороїдальне поле Bϕ променистої 
зони, сконцентроване в магнітні силові трубки (МСТ), завдяки 
магнітній плавучості транспортується догори зі швидкістю 

 

UB ≈ uT (λT/a)2
 (Bϕ

2/8πP).                           (188) 
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Тут uT – середня швидкість переносу теплової енергії вгору,  
λT – температурна шкала висот, a – поперечний радіус МСТ,  
P – газовий тиск зовні МСТ. Швидкість втрати зростаючого поля 
Bϕ за рахунок магнітного спливання можна оцінити виразом 

( )3
     

 
ВUB O B O В

t L ϕ ϕ

γ

 ∂ ϕ  = ≡ γ
 ∂
 

,                    (189) 

де L – характерний масштаб поля, γb = (UB/LBϕ
2) ≡ (uT/8πPL)(λT/a)2 – 

параметр втрати магнітного потоку внаслідок плавучості. 
Якщо скористатися оцінками (187) і (189), рівняння індукції 

(186) можна переписати (з урахуванням знаків еволюційних змін 
магнітного поля) в такому вигляді: 
 

∂Bϕ /∂ t ≈ Γ – γBϕ
3.                               (190) 

 

Зважаючи на умову стаціонарності ∂Bϕ /∂t = 0, коли Ω-ефект ком-
пенсує втрати поля, зумовлені магнітною плавучістю, отримуємо 
вираз для оцінки максимальної величини стаціонарного торої-
дального поля, яке протягом тривалого часу може утримуватися 
в променистій зоні [231] 

1/321/3
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PL aB В GBO O u
°
ϕϕ
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 (191)  

Видно, що магнітна плавучість (параметр γ) обмежує інтенсивність 
збуджуваного поля (параметр Γ) на стаціонарному рівні Вϕ

 . 
Характерний час досягнення цього значення становить  

τо ≈ Вϕ
 / Γ = (1/γΓ2)1/3.                          (192) 

Магнітні поля B, сильніші за стаціонарне поле Вϕ
  (Γ > γ), вино-

ситимуться із зони генерації. Характерний час спливання поля B 
з певної глибини в променистій зоні вгору до нижньої основи 
СКЗ можна оцінити виразом  
 

τB ≈ d/UB = 8πPd /uTB2 (λT/a)2,                    (193) 
 

де d = rпр – rскз (rпр – сонячний радіус, що відповідає глибині  
в променистій зоні, з якої розпочинається спливання поля, rскз – 
радіус нижньої основи СКЗ). 
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2.19.3. Розрахунки параметрів перебудови магнетизму 
 

Перейдемо до чисельного аналізу еволюції глибинного магне-
тизму Сонця. Фізичні параметри (P і uT) беремо зі стандарт-
ної моделі Сонця [143]. Значення магнітної індукції радіальної 
компоненти Br полоїдального поля в променистій зоні перебува-
ють у діапазоні 0,1–10 Гс [109, 385]. Величину радіального гра-
дієнта кутової швидкості ∂Ω/∂r ≈ ΔΩ/Δr ≈ 7 ×10-18 рад/с⋅см було  
розраховано на підставі геліосейсмологічних даних [178] 
(див. рис. 43). Ідучи за Паркером [303], розглянемо оптимальний 
варіант перебудови магнетизму, коли характерний масштаб зміни 
магнітного поля L і температурна шкала висот λT дорівнюють по-
перечному радіусу a МСТ, величина якого приймається рівною 
0,1 R = 7×1010см. Розрахунки показали [110, 238], що глибинний 
Ω-ефект у променистій зоні може збуджувати потужне квазіста-
ціонарне тороїдальне магнітне поле Вϕ

 , величина якого зміню-
ється в діапазоні величин від 5×107 – 2×108 Гс поблизу ядра Сонця 
(r/R= 0,3) до 5×106 – 2×107 Гс на верхній межі стійкої ділянки, роз-
міщеної безпосередньо під нижньою основою СКЗ (r/R = 0,7). Ха-
рактерний час τ0 досягнення зазначених величин полів Вϕ

  згідно з 
оцінками за виразом (192) змінюється в діапазоні від 108

 – 106 років 
до 5×106

 – 2×105 років. 
Зауважимо, що питання про присутність потужних полів у 

надрах Сонця має фундаментальну вагу, оскільки внутрішнє гли-
бинне магнітне поле впродовж декількох десятиліть залучається 
дослідниками для пояснення низки спостережених явищ. За до-
помогою сильного магнітного поля, локалізованого у вигляді ок-
ремих неоднорідностей нижче дна СКЗ на глибині ≈ 2,3×105 км, 
можна пояснити нестачу літію при нормальному вмісті берилію 
в атмосфері Сонця [303]. Потужність розрахованих полів, вочевидь, 
може бути достатньою для забезпечення помітного, поряд із  
ротаційним, їхнього внеску в ефект магнітного розщеплення  
п'ятихвилинних коливань Сонця [10, 114]. Крім того, подібні за 
величиною магнітні поля отримано при теоретичних розрахунках 
дифузних моделей сонячного циклу [167, 556]. 
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Тороїдальні поля, величина яких переважає стаціонарне зна-
чення Вϕ

 , внаслідок магнітної плавучості поступово виносяться 
з променистої зони у турбулентні шари СКЗ, де працює механізм  
αΩ-динамо. Розрахунки за виразом (193) часу виносу цих полів 
із двох різних ділянок сонячних надр до нижньої основи СКЗ 
(r/R= 0,7) дають такі оцінки: при спливанні поля з глибини 
r/R= 0,3 (d = 0,4 R) τB ≈ 4×108 – 2×106 років, тоді як при спливанні  
з глибини r/R= 0,6 (d = 0,1 R) τB ≈ 107 – 4×105 років.  

Проведені оцінки свідчать, що характерний час τ0 досягнення 
величини стаціонарного поля Вϕ

  завдяки Ω-ефекту коротший за 
час τB виносу поля з променистої зони в СКЗ (унаслідок магнітної 
плавучості). Тому, незважаючи на постійну втрату магнітного 
потоку через плавучість, Ω-ефект у променистій зоні може 
підтримувати стаціонарне поле постійного спрямування Вϕ



упродовж тривалого часу [231]. 
 
2.19.4. Чергування амплітуди сонячних  
               магнітних циклів 
 

Глибинне тороїдальне поле Вϕ
 , що збуджується глибинним 

Ω-ефектом у променистій зоні, унаслідок магнітної плавучості 
виноситься догори і поступово проникає у турбулізовані шари 
СКЗ, де працює турбулентне динамо. Зважаючи на це, сумарне 
тороїдальне (азимутальне) магнітне поле Bφ(t) у СКЗ складається 
з двох компонент: циклічної, що змінюється з часом ( )сВ tϕ , і квазі-
стаціонарної (регулярної) Вϕ

 :  
Bφ(t) = ( )сВ tϕ  + Вϕ

 .                              (194) 
Перша магнітна компонента ( )сВ tϕ , що збуджується процесом 
αΩ-динамо, змінює свій напрямок (полярність) з періодом 11 років, 
зумовлюючи тим самим спостережену циклічність сонячної  
активності [230, 245, 535]. Водночас, друга додаткова компонента 
постійного спрямування Вϕ

  відіграє тут роль джерела стабільного 
магнітного підживлення, що впливає на потужність сумарного 
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магнітного потоку тороїдального поля. У певному циклі, коли на-
прямки двох магнітних компонент співпадають, сумарний магніт-
ний потік буде більш потужним, ніж у суміжних циклах, в яких 
напрямки цих компонент орієнтовані протилежно. Спливаючи на 
сонячну поверхню, сумарне тороїдальне поле, для якого характерні 
циклічні варіації величини потужності, зумовлюватиме відповідні 
варіації інтенсивності плямоутворення. Що, зрештою, має викли-
кати спостережене чергування амплітуди сусідніх (парного і непар-
ного) циклів сонячної активності. 

Таким чином, запропонований сценарій пояснює спостережене 
явище чергування амплітуди сусідніх 11-річних циклів сонячної 
активності. Помітний радіальний градієнт кутової швидкості в 
променистій зоні, діючи на слабке реліктове радіальне магнітне 
поле, генерує потужне глибинне тороїдальне магнітне поле пос-
тійного спрямування (глибинний Ω-ефект променистої зони). 
Внаслідок магнітного спливання це поле поступово проникає 
знизу в турбулентні шари СКЗ, де працює механізм турбулент-
ного αΩ-динамо, відповідальний за 11-річну циклічність соняч-
ної активності. Неперервне підживлення магнітного потоку в 
СКЗ завдяки спливаючому знизу додатковому тороїдальному по-
току приводить до варіацій потужності сумарного тороїдального 
поля в суміжних циклах. Останнє, спливаючи на сонячну поверхню, 
викликає спостережене чергування амплітуди сусідніх сонячних 
11-річних циклів активності. 

 
 

2.20. Моделювання МГД-процесів у СКЗ  
Починаючи від 2010 р. в Астрономічній обсерваторії КНУ 

імені Тараса Шевченка автор спільно з колегами з Інституту кос-
мічних досліджень Національної академії наук України та Дер-
жавного космічного агентства України проводить дослідження, 
пов'язані з чисельним моделюванням МГД-процесів у СКЗ. У ме-
жах цієї співпраці розроблено математичну модель магнітного 
циклу Сонця [262], яка базується на гіпотезі про гідродинамічну 
природу виникнення глобальних течій внаслідок втрати стійкості 
неоднорідного ротаційного шару рідини без урахування впливу 



202 

магнітного поля. Концепція моделі полягає в тому, що, як було 
продемонстровано вище, диференційне обертання у СКЗ діє на 
полоїдальне магнітне поле реліктового походження, внаслідок чого 
генерується тороїдальне поле (Ω-ефект). Разом із тим, в роботі 
[262] було встановлено ще одну важливу роль диференційного 
обертання – його здатність збуджувати глобальні гідродинамічні 
течії у СКЗ внаслідок виникнення за певних умов нестійкості 
руху речовини (процес Релея–Тейлора в сферичній течії Куетта). 
За результатами аналізу радіального профілю диференційного обер-
тання, отриманого в геліосейсмологічних експериментах [178], у 
СКЗ було виявлено ділянку, в якій диференційне обертання згідно 
з критерієм Релея втрачає стійкість. Чисельне моделювання пока-
зало, що виявлена нестійкість може згенерувати спостережені на со-
нячній поверхні глобальні міграційні течії речовини (меридіональну 
циркуляцію, торсіонні коливання, варіації меридіональної цирку-
ляції). Використовуючи математичне чисельне відтворення на ос-
нові розв'язків гідродинамічних рівнянь руху речовини, встанов-
лено, що знайдені глобальні міграційні течії відіграють суттєву 
роль у генерації магнітних полів у СКЗ. Спільно з диференційним 
обертанням глобальні течії діють на реліктове полоїдальне маг-
нітне поле постійного спрямування. Це приводить до збудження 
еволюційного вторинного знакозмінного полоїдального поля і двох 
складових (монотонно зростаючої та знакозмінної в часі) торої-
дального поля. Оскільки в запропонованій моделі диференційне 
обертання відіграє домінуючу роль і в збудженні глобальних гід-
родинамічних течій, і в генерації магнітних полів, її було названо 
гідродинамічна Ω2-модель магнітного циклу Сонця. 

 
 

2.21. Довготривалі варіації магнітної активності Сонця 
 
Наука нині має в розпорядженні достовірні факти про те, що 

клімат Землі (багаторічний, порядку декількох десятиліть, режим 
погоди, який характеризується поточним станом температури, ат-
мосферного тиску, вологості, атмосферних опадів тощо) раніше 
неодноразово зазнавав радикальних глобальних змін упродовж 
різних за тривалістю проміжків часу [248, 37]. Найважливішим 
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елементом клімату, що впливає на інші його характеристики, на-
самперед на температуру, є промениста енергія Сонця. Зміни клі-
мату суттєво позначаються на статистичному розподілі погодних 
умов протягом тривалих проміжків часу: від десятиліть до мільйонів 
років. Крім того, вони можуть спричиняти глобальні, масштабні 
зміни у природних і соціальних системах. Причини зміни клімату 
можуть бути різні (коливання сонячної радіації, тектоніка плит, 
виверження вулканів, біотичні процеси) і остаточно ще не ви-
вчені. Разом із тим, дослідники сформували основний закон ево-
люції клімату, який полягає в циклічності його глобальних змін 
[497]. Одним із можливих напрямів розв'язання проблеми цикліч-
ності є розвиток так званих астрофізичних моделей еволюції гло-
бального клімату, в яких визначальним чинником називають ко-
ливання нагрівання земної поверхні енергією сонячного опромі-
нення [551]. Першу енергобалансову модель виникнення епох 
типу льодовикових періодів (повторюваного глобального похо-
лодання клімату тривалістю декілька мільйонів років) було за-
пропоновано у 1941 р. директором Белградської обсерваторії 
М. Міланковичем. Це була астрономічна теорія циклічних коли-
вань клімату (цикли Міланковича) [274]. (До речі, Міланковичем 
у 1923 р. було також розроблено Новоюліанський календар.) 
Ключовим параметром еволюції глобального клімату в теорії  
Міланковича став фактор періодичних змін геометрії орбіти Землі 
в космічному просторі: зміни довготи перигелія внаслідок преце-
сії осі обертання, нахилу екліптики і ексцентриситету орбіти. Згідно 
з астрономічною теорією періодичні варіації параметрів орбіти 
Землі й осі її обертання можуть спричиняти повторювані зміни 
інсоляції земної поверхні (кількості тепла Сонця, що поступає 
на поверхню Землі на різних її широтах) [163]. Просторовим ва-
ріаціям зазначених параметрів земної орбіти притаманні над-
звичайно довготривалі періоди коливань: ~ 22 тис. років, 
~ 40 тис. років і ~ 100 тис. років відповідно [163]. 

Водночас в історії Землі відомі довготривалі, але коротші за 
20–100 тис. років, циклічні зміни режиму погоди і клімату. Як ві-
домо, впродовж останніх 12 тис. років сучасної геологічної епохи 
Землі (т. зв. голоцену) спостерігалося п'ять періодів глобальних змін 
температури Землі [327]. Зокрема, у науковій літературі фігурує 
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найближчий до нас Малий льодовиковий період (МЛП) глобаль-
ного відносного похолодання впродовж XIV–XIХ ст. (найхо-
лодніший період за середньорічними температурами за останні 
2 тис. років) [268]. 

Нині науковці різних спеціальностей намагаються розв'язати 
проблему майбутніх змін клімату планети Земля, зокрема і ни-
нішнього глобального потепління (т. зв. антропоцену [331]). 
Остання епоха розпочалася близько 200 років тому, змінивши 
МЛП. Сучасне потепління, ускладнене техногенним підсиленням 
парникового ефекту й іншими факторами, спричиненими діяль-
ністю людства [45, 82, 331, 497], вважається природним виходом 
із МЛП. Утім, якими б не були антропогенні зміни клімату, вони 
накладаються на його природні циклічні варіації, масштаб яких 
все ще сильно перевершує впливи, зумовлені зміною вигляду по-
верхні Землі та емісією парникових газів за останні 200 років ре-
гулярних інструментальних спостережень [45, 497]. Надтривалі 
цикли Міланковича неспроможні пояснити нинішні швидкі темпи 
глобального потепління. Тому виникає потреба пошуку довго-
тривалих (але в часі коротших за мільйони років) періодичних 
природних форсингів, а саме: порядку від кількох сотень до тисяч 
років, що викликали циклічні зміни клімату впродовж голоцену. 

Як відомо, визначальні фактори, що формують клімат (па-
раметри орбіти Землі, рух материків, розподіл суходолу й оке-
анів) були незмінними для сучасної епохи. Тому сучасні зміни 
клімату прийнято пов'язувати, головно, зі змінами фізичних 
умов на самому Сонці, які спричиняють варіації інтенсивності 
сонячного опромінення Землі [64, 251, 359]. Зважаючи на це, 
останніми роками набуває вагомості вивчення так званих ве-
ликих мінімумів і великих максимумів магнітної активності 
Сонця впродовж голоцену. Зокрема, це пов'язано з тим, що 
прикінцева найхолодніша фаза МЛП збіглася за часом із так 
званим мінімумом Маундера магнітної активності Сонця. Ак-
туальність дослідження великих мінімумів і максимумів зумо-
влена загальноприйнятою нині концепцією: необхідний для 
змін клімату часовий масштаб варіацій СА повинен становити 
сотні і більше років, а не декади років, що безпосередньо пов'я-
зані з окремими 11- або 22-річними циклами. 
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2.21.1. Великі мінімуми. Мінімум Маундера 
 
Розглянемо великі мінімуми – періоди значного зниження магніт-

ної активності Сонця. Найвідоміший мінімум зафіксовано напри-
кінці ХVII ст., коли під час спостережень було зареєстровано 
винятково мало сонячних плям [369, 407]. Уперше на це звернув 
увагу Ф. Шпьорер [376] у 1887 р., опрацьовуючи дані спостере-
жень Р. Вольфа [440]. Роботу Шпьорера невдовзі узагальнили 
Е. Маундер [269, 270] (у 1890, 1894 рр.) і А. Клерк [89] (1894 р.). 
Маундер зауважив, що нестача сонячних плям, вочевидь, збіга-
ється в часі з відсутністю земних полярних сяйв. Відомо, що полярні 
сяйва виникають завдяки високоенергетичним зарядженим частин-
кам, що випромінюються Сонцем під час вивільнення магнітної 
енергії, яка часто супроводжує сонячні плями. 

Тривалий час аномалія сонячної діяльності не викликала пи-
льної зацікавленості дослідників. І тільки майже через століття 
інтерес до проблеми відродив Дж. Едді [117, 118], опублікувавши 
низку додаткових свідчень стосовно різкого послаблення СА в 
період 1645–1715 рр., назвавши його мінімумом Маундера. (На 
честь подружжя Енні (1868–1947) та Едварда (1851–1928) Маун-
дерів, що вивчали зміни місць розташування плям на сонячній 
поверхні з часом.) (рис. 44). 

 

 
 

Рис. 44. Варіації активності Сонця (середньорічні числа Вольфа)  
упродовж 1600–2000 рр. за спостереженими даними сонячних плям. 
Різке послаблення сонячної активності в періоди 1645–1715 рр.  

і 1795–1823 рр.прийнято називати мінімумом Маундера  
і мінімумом Дальтона. Зростання активності  
в 1940–2000 рр. – сучасний великий максимум  

[URL: https://uk wikipedia.org/wiki/Сонячна активність] 
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Існує певна невизначеність у встановленні його тривалості. 
"Формальна" тривалість циклу охоплює період 1645–1715 рр. 
[117]. Однак глибоку фазу СА з відсутністю видимої циклічної  
активності плям часто обмежують 1645–1700 рр., тоді як промі-
жок часу з низьким, але виразно окресленим циклом (1700–
1712 рр.) віднесено до фази відновлення циклічності [409]. Важ-
ливою особливістю СА під час мінімуму Маундера була її сильна 
асиметрія північ–південь, коли сонячні плями спостерігалися пе-
реважно у південній півкулі Сонця [321, 366]. 

Зауважимо, що саме Едді [117, 118] визначив, що затишшя  
сонячної магнітної активності під час мінімуму Маундера збіг-
лося за часом з епохою холоднішої погоди (Малого льодовико-
вого періоду), і вважав, що відсутність магнітної активності супро-
воджується падінням загального випромінювання. 

Сучасні супутникові та наземні спостереження показали, що 
електромагнітне випромінювання Сонця змінюється залежно від 
сонячного циклу. Найбільше радіації Сонце виділяє на макси-
мумі сонячних плям, коли, як це не парадоксально, воно най-
більш щільно вкрите темними плямами. Це пояснюється зміною 
кількості компенсуючих – менших, але набагато чисельніших і 
яскравіших областей, які називають факелами, протягом соняч-
ного циклу і досягненням піку їхньої кількості також поблизу ма-
ксимуму плям. Магнітні поля, пов'язані з плямами, пригнічують 
конвективний висхідний потік енергії так, що плями виглядають 
темними. І хоча більша частина заблокованого висхідного потоку 
енергії повертається в зону сонячної конвекції, деякі елементи 
з'являються в областях, які оточують плями. Це спричиняє появу 
спостережених яскравих факелів. Вони менш помітні за сонячні 
плями, оскільки мають менші розміри, проте їхня температура 
вища, а енергетичний внесок у загальний потік сонячної радіації 
спричиняє його зростання під час максимуму плям (і відповідно 
зменшення – під час мінімуму). Таким чином, стало зрозумілим 
падіння радіації від Сонця під час мінімуму Маундера і пов'язане 
з ним похолодання на Землі. З огляду на це, аналіз мінімуму  
Маундера є важливим ключем до вивчення впливу варіацій соняч-
ної активності на земний клімат [141, 370, 410]. 
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Мінімум Маундера був на диво добре покритий у часі (понад 
95 % днів) прямими спостереженнями сонячних плям. З іншого 
боку, плями в той час з'являлися лише зрідка (протягом ~ 2 % днів) 
і, здається, спорадично, без вказівки на 11-річний цикл. Це майже 
унеможливлює застосування стандартних методів аналізу часових 
рядів до даних спостережень сонячних плям під час мінімуму  
Маундера. Тому слід використовувати спеціальні методи дослідження 
часового розподілу "чистих днів" (коли на Сонці не було плям) і 
"днів із плямами". Застосувавши до цих спостережень метод ана-
лізу рідкісних подій у роботі [367] описано наступний сценарій 
поведінки СА під час мінімуму Маундера. Упродовж глибокого 
мінімуму (1645–1700 рр.) появі сонячних плям був притаманний 
переважно слабкий за амплітудою 22-річний цикл, тоді як на 
пізній фазі мінімуму став помітний відновлювальний 11-річний 
цикл. Зазначену неперервність магнітної циклічності було обґрун-
товано теоретичними дослідженнями [321, 366, 367]. 

Концепція безперервності магнітних циклів підтверджується 
також вимірюваннями космогенних радіоізотопних маркерів 
(англ. proxies) у природних земних архівах (радіонуклідів, похо-
дження яких пов'язане із проникненням космічних променів в  
атмосферу Землі). Більшість частинок галактичних космічних 
променів (ГКП), які досягають Землі, утворюється за межами  
Сонячної системи під час вибухів наднових зірок. Як відомо,  
геліосфера (просторова область з діаметром близько 200–300 аст-
рономічних одиниць) здебільшого контролюється сонячним маг-
нітним полем. Два магнітні щити, глобальне магнітне поле Сонця 
і геомагнітне поле, модулюють потік космічних променів, що на-
ближаються до Землі. Коливання в часі обох магнітних полів спри-
чиняє зміни космічного випромінювання на Землі. Чим слабкіші 
ці поля, тим вища інтенсивність ГКП на Землі. 

Загальний рух плазми вiд Сонця назовнi прагне виштовхнути 
ГКП iз сонячної системи назад у міжзоряний простір, звiдки вони 
прийшли. Спостерігається зворотна кореляція мiж інтенсивністю 
ГКП i потужністю сонячного корпускулярного випромінювання 
(магнітною активністю Сонця) [125]. Тобто саме діяльність Сонця 
створює в певнi перiоди часу несприятливi умови для приходу до 
Землi потоку ГКП, який у противному разі залишався б постiйним. 
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Тому вимірювання iнтенсивностi ГКП може надати низку підка-
зок щодо змiни конфiгурацiї магнiтних полiв у міжпланетному 
просторі, які пов'язані з магнітною активністю Сонця. 

Основними маркерами, що свідчать про інтенсивність ГКП, є 
космогенні радіонукліди берилій 10Ве і вуглець 14C. Обидва  
радіонукліди утворюються подібним чином в атмосфері Землі 
внаслідок ядерних реакцій частинок ГКП з азотом і киснем атмо-
сфери [164, 267, 361, 382]. Швидкість генерації радіонуклідів без-
посередньо пов'язана з інтенсивністю потоку ГКП. Після утво-
рення 10Ве швидко окисляється і приєднується до аерозолів, а по-
тім у результаті осадів накопичується в полярній кризі і донних 
відкладеннях морів і океанів. Ізотоп 14C окислюється до CO2  
і вступає в глобальний цикл вуглецю, залучаючись до обмінних 
процесів в атмосфері, біосфері та океані. Тому виміряні величини 
концентрацій радіонуклідів у земних резервуарах дослідники ви-
користовують як показники СА.  

Згідно із сучасними уявленнями ГКП високої енергії, що по-
роджують радіонукліди 10Be  і 14C в земній атмосфері, за відсут-
ності або пригніченої магнітної діяльності Сонця проникають 
глибоко в навколоземний простір більш інтенсивними потоками, 
оскільки в цей час вони менше екрануються слабким сонячним 
глобальним магнітним полем і менше відштовхуються сонячним 
вітром. Тому вимірювання варіацій радіонуклідів, які зберіга-
ються в земних резервуарах (ізотопу 10Be – у полярних кернах 
льоду з Гренландії та Антарктиди, а ізотопу 14C – у річних кільцях 
приростів стовбурів дерев: у целюлозі кілець стовбурів дерев  
точно відбито поточний атмосферний стан утримання радіовуг-
лецю за період їхнього зростання), надають унікальну можли-
вість реконструювати історію космічної радіації (ГКП) та соняч-
ної магнітної активності протягом багатьох тисячоліть [382].  
Іншими словами, реконструкція варіацій концентрації 10Be і 14C 
опосередковано відображає варіації захисного геліогеомагніт-
ного щита, який регулює проникнення ГКП у земну атмосферу. 
Радіоізотопні записи змін вмісту 10Be  і 14C в атмосфері Землі від-
творюють чітку і неперервну циклічну магнітну активність Сонця 
впродовж мінімуму Маундера [34, 33] (рис.45). Про це свідчить 
також реконструкція СА на основі архівних даних спостереження 
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полярних сяйв [182, 183]. Тому нині вважають загальноприйня-
тим, що сонячні магнітні цикли неперервно функціонували 
впродовж усього мінімуму Маундера, проте їхня амплітуда 
була досить низькою [424]. 

 

 
 

Рис. 45. Довготривалі варіації магнітної активності Сонця 
впродовж 1420–2000 рр. на основі даних спостережень  

за сонячними плямами й ізотопами берилію 
 

На рис. 45 показано зміни з часом маркерів сонячної магнітної 
активності. Нижня крива – число Вольфа (відносна кількість со-
нячних плям), яке характеризує інтенсивність плямоутворення. 
Верхня крива – концентрація радіонукліду 10Be (відносні оди-
ниці) в полярних кернах льоду, яка є маркером інтенсивності гло-
бального магнітного поля Сонця [382]. 

Мінімум Маундера – єдиний представник великих мінімумів 
із доступними прямими спостереженнями сонячних плям. Його 
попередник, мінімум Шпьорера, з 1450 по 1550 р. був охоплений 
точними дворічними вимірюваннями радіоізотопів 14°C у кільцях 
дерев і 10Be – у полярних кернах льоду [276]. У результаті аналізу 
цих даних виявлено подібну закономірність (див. рис. 44) з ледве 
помітним основним 22-річним циклом і чітким відновлюваним 
запізнілим 11-річним циклом [276], що підтверджує ідею про те, 
що наведений вище загальний сценарій може бути типовим для 
великого мінімуму. 
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Використовуючи дані вимірювання 14C у кільцях стовбурів 
дерев, автори роботи [411] здійснили кількісну реконструкцію 
сонячної магнітної активності за останні 11000 років, на основі 
якої було складено перелік із 27 великих мінімумів. Середня три-
валість цих мінімумів становить 70 років, але розподіл за протя-
жністю в часі є бімодальним. Зазвичай мінімуми мають або коро-
тку (30–90 років) тривалість, яка подібна до мінімуму Маундера, або 
ж досить довгу (> 100 років), що подібна до мінімуму Шпьорера.  
Сумарна тривалість великих мінімумів становить близько 1900 часу 
у спокійному стані, який відповідає великим мінімумам. 

Більшість дослідників вважають, що поява великих мінімумів 
є суто випадковим процесом, для якого ймовірність виникнення 
великого мінімуму є сталою у будь-який момент часу. У роботі 
[411] проведено статистичний аналіз часу виникнення великих 
мінімумів. Зроблено висновок, що їхня поява не є результатом 
довготривалих циклічних змін, а визначається стохастичними 
процесами. Це означає, що подія може бути випадковою, але її 
ймовірність неоднорідна за часом і залежить від попередньої іс-
торії. Таку поведінку можна інтерпретувати як самоорганізовані 
процеси, пов'язані з накопиченням і вивільненням енергії. Це на-
кладає серйозні обмеження на спостереження у побудові теоре-
тичних моделей, що мають на меті пояснити довгострокову ево-
люцію СА. Спостережувана ознака може бути артефактом малої 
статистики (усього 27 великих мінімумів), що робить цей резуль-
тат лише показовим, який вимагає детальнішого дослідження в 
майбутньому [407]. 

Дослідження останнього десятиліття продемонстрували, що 
сучасні моделі динамо можуть відтворювати більшість спосте-
режуваних особливостей сонячних циклів за спеціальних вихід-
них передумов [310].  

 
 
2.21.2. Великі максимуми 
 
Останні десятиліття були періодом дуже активного Сонця із 

безпрецедентно високим рівнем СА за останні декілька століть, 
охоплених прямими сонячними спостереженнями. Кількість со-
нячних плям швидко збільшувалася в 1900–1940 рр., причому  



211 

середня кількість плям зросла більш як удвічі і залишалася на 
цьому високому рівні до недавнього часу [407]. Таке зростання 
відбувалося здебільшого з підвищенням максимальної амплі-
туди циклу, тоді як активність плям завжди поверталася до дуже 
низького рівня навколо мінімумів циклу. Середня кількість груп 
сонячних плям за 1750–1900 рр. становила 35 ± 9, тоді як у 
1950–2000 рр. вона перебувала на високому рівні 75 ± 3. Тому 
сучасний епізод активного Сонця, який розпочався у 1940-х рр., 
можна розглядати як великий максимум СА (рис. 46; див.  
також рис. 44 і 45). 

 

 
 

Рис. 46. Часові циклічні варіації сонячної активності 
(згладжені середньорічні числа Вольфа) за 1900–2012 рр.  

Зростання сонячної активності з 1940  по 2000 р.  
(затемнена ділянка рисунка) прийнято називати  

сучасним великим максимумом 
[URL: https://uk_wikipedia.org/wiki/Сонячна_циклічність] 

 
Однак після дуже слабкого сонячного мінімуму у 2008–2009 рр. 

можна впевнено сказати, що СА повертається до свого нормального 
помірного рівня або, можливо, навіть до стадії низької активності 
[407]. І, таким чином, епізод високої активності, відомий як  
сучасний великий максимум [407], здається, закінчився. Хоча  
дослідники сприймають сучасний епізод активного Сонця зага-
лом як особливе явище, і питання про те, чи є така висока СА 
типовою, чи це щось надзвичайне, викликає дискусії. 
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Питання як часто трапляються епізоди високих максимумів і 
наскільки вони потужні не можна вивчити за допомогою 400-річ-
ної серії прямих спостережень. Тому кількісний аналіз можливий 
лише з використанням довготривалих космогенних радіоізотопних 
записів. Проаналізувавши ряди СА, реконструйовані за даними 
вимірювань 10Be [413, 412, 369] і 14C [369], встановлено, що попе-
редній подібний сплеск активності стався приблизно вісім тисячо-
літь тому. Це дає підстави стверджувати, що сучасний сплеск ак-
тивності є дуже рідкісною подією [407]. 

Отже, набуває актуальності пошук трохи менших за ампліту-
дою сплесків активності. У роботі [407] розглянуто низку сплес-
ків активності, визначених із використанням даних космоген-
них вимірювань 14C за останні 11400 років, коли кількість груп 
сонячних плям за 50 років стабільно перевищувала 50. Усього 
ідентифіковано 19 таких великих максимумів із загальною три-
валістю близько 1030 років, що свідчить про перебування Сонця 
в підвищеному активному стані впродовж близько 10 % часу. 
Статистичний аналіз часу виникнення великих максимумів по-
казує, що для них не є обов'язковими довгострокові циклічні  
варіації. Подібно до великих мінімумів, вони визначаються сто-
хастичними процесами. Більшість реконструйованих великих 
максимумів (близько 75 %) тривали не довше, як 50 років, і 
лише чотири великі максимуми (включаючи сучасний) охоплю-
вали період понад 70 років [25]. Зважаючи на це, ймовірність 
продовження сучасного епізоду активного Сонця низька [1, 369]. 
Хоча, як зауважено в роботі [407],  це не прогноз майбутньої  
сонячної активності, а лише статистична оцінка. 

 
2.21.3. Зміни сонячної активності впродовж голоцену. 
              Сучасний рівень активності і чого очікувати надалі 

 
Дослідження декількох десятиліть засвідчили, що впродовж 

останнього післяльодовикового періоду в історії клімату Землі 
(голоцену тривалістю ≈ 12 тис. років) Сонце близько 70 % часу 
перебувало в нормальному стані, що характеризується середньою 
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сонячною активністю. Водночас близько 15–20 % часу воно пе-
реживає великий мінімум, тоді як ~ 10 % часу займають періоди 
дуже високої активності. На рис. 47 показано довготривалі циклічні 
варіації магнітної активності Сонця впродовж останнього ти-
сячоліття, визначені за вимірами концентрації радіонукліду 14C  
у річних кільцях приросту стовбурів дерев. 

 

 
 

Рис. 47. Довготривалі циклічні варіації δ-концентрації радіонукліду 14C 
(у відносних одиницях promille за вимірами в річних кільцях  

приросту стовбурів дерев), яка є маркером інтенсивності глобального 
магнітного поля Сонця за проміжок часу 900–2000 рр. 

[URL: https://uk_wikipedia.org/wiki/Сонячна_циклічність] 
 
Однією з основних особливостей довготривалої сонячної  

активності є її нерегулярна поведінка, яку неможливо описати 
комбінацією квазіперіодичних процесів, оскільки вона містить по 
суті випадкову складову. 

Великі мінімуми магнітної активності, характерним представником 
яких є мінімум Маундера, є типовими сонячними явищами. 
Усього в космогенних реконструкціях магнітної активності  
Сонця за останні 11000 років було виявлено 27 великих мініму-
мів, сумарна тривалість яких становить близько 1900 років. Їхня 
поява свідчить про те, що вони з'являються не періодично, а ско-
ріше в результаті хаотичного процесу всередині скупчень проявів 
магнітної активності, розділених 2000–2500 роками. Великі міні-
муми зазвичай бувають двох різних типів: короткі (подібні до циклу 
Маундера), середня тривалість яких становить 30-90 років, і довші 
(подібні до циклу Шпьорера), середня тривалість – понад 100 років. 
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Важливим ключем до вивчення впливу варіацій СА на клімат 
Землі є мінімум Маундера, впродовж якого спостерігалося винят-
ково мало сонячних плям. Застосування методу аналізу рідкісних 
подій під час цих спостережень, дозволило дослідникам дійти 
висновку, що появі плям під час мінімуму Маундера притаманний 
слабкий за амплітудою 22-річний цикл. Концепція безперервності  
магнітних циклів у цей час підтверджується також вимірюваннями 
космогенних радіонуклідів у природних земних архівах. Тому 
прийнято вважати, що під час мінімуму Маундера циклічна маг-
нітна активність Сонця не припинялася, незважаючи на досить 
низьку амплітуду циклів. У рамках моделі αΩ-динамо це пояс-
нюється тим, що величина тороїдального магнітного поля, збу-
дженого диференційним обертанням у глибинах СКЗ, у цей час 
не досягала порогового значення, яке необхідне для спливання 
магнітних силових трубок на сонячну поверхню (нелінійний  
режим динамо). 

За даними космогенних вимірювань за останні 11400 років іден-
тифіковано 19 великих максимумів із загальною тривалістю близько 
1030 років. Статистичний аналіз часу виникнення великих макси-
мумів показав, що вони, подібно до великих мінімумів, визнача-
ються стохастичними процесами. Середня тривалість більшості 
великих максимумів була коротшою за 50 років, і лише чотири 
великі максимуми були довшими за 70 років. 

Сучасний рівень магнітної активності Сонця (після 1940-х рр.) 
був дуже високим, відповідаючи довгому великому максимуму 
тривалістю близько 60–70 років, що є типовою, але рідкісною і 
нерегулярною подією в його поведінці. Тому ймовірність про-
довження сучасного епізоду активного Сонця є низькою. Він при-
пинився після 23-го сонячного циклу, і СА, здається, повер-
тається до свого нормального помірного рівня. Хоча це не про-
гноз майбутньої СА, а лише статистична оцінка. 

Особливості довготривалих спостережених незвичних змін у 
часі магнітної активності Сонця є викликом для розробників  
теоретичних моделей сонячного динамо. Випадкова поява 
великих мінімумів і максимумів певною мірою може бути 
відтворена сучасними моделями турбулентного динамо зі 
стохастичним приводом, але деякі проблеми ще залишаються  
і чекають на вирішення в майбутньому. 
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2.22. Висновки 
 
Сонячний магнетизм є трудомісткою темою досліджень як для 

спостерігачів, так і для теоретиків. Найбільшого поширення се-
ред дослідників набули переконання, що спостережені на Сонці 
магнітні явища спричинені механізмами динамо в сонячних над-
рах. Теорія динамо забезпечує всі необхідні засоби і обґрунту-
вання для пошуку прийнятного пояснення сонячного магнетизму. 
Останніми роками більшість аспектів сонячного динамо було  
з'ясовано завдяки застосуванню методів макроскопічної МГД,  
чисельного моделювання, даних геліосейсмологічних експериментів 
і спостережень сонячної активності. Нові застосування містять  
α-ефект, турбулентну спіральність, турбулентну дифузію, ефекти 
магнітного накачування, магнітну плавучість, анізотропні коефі-
цієнти динамо, меридіональну циркуляцію, геліосейсмологічні 
дані про внутрішнє обертання Сонця, процеси в шарах проникної 
конвекції і променистого тахокліну. Ці чинники потрібно врахо-
вувати у будь-якій моделі сонячного динамо. Найчастіше для 
опису спостереженої магнітної циклічності дослідники викорис-
товують модель αΩ-динамо. Дослідження останніх років засвід-
чили, що фізичні умови в глибинах СКЗ сприятливі для механізму 
αΩ-динамо, який у кінематичному режимі адекватно описує ди-
наміку магнітного циклу Сонця (див. підрозд. 1.20 та 2.1). Однак 
низка таємниць магнітної циклічності все ще залишалася нероз-
гаданою (див. підрозд. 2.1). 

Зважаючи на це, автором проведено теоретичні дослідження, 
спрямовані на усунення труднощів при поясненні спостереженого 
магнетизму Сонця. Залучивши до розгляду турбулентні ефекти 
макроскопічної МГД і дані сучасних геліосейсмологічних експе-
риментів, було розраховано розподіл у СКЗ модифікованих базо-
вих динамо-параметрів, що дозволило розширити перелік спосте-
режених явищ магнітної циклічності, які можна описати в рамках 
поліпшеної моделі αΩ-динамо. Актуальність застосування рефор-
мованих автором ключових чинників удосконаленої моделі (тур-
булентний макроскопічний діамагнетизм, "негативна магнітна 
плавучість", спіральність турбулентних рухів, оновлений α-ефект 
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у глибинних шарах СКЗ) для пояснення специфічних проявів ци-
клічності неодноразово цитувалася геліофізиками в провідних 
наукових журналах [54, 55, 81, 312, 338, 340, 449 та ін. (див. базу 
даних NASA ADS)]. Зокрема в недавньому огляді [81] (Space 
Science Review. 2023), присвяченому успіхам сучасної теорії 
турбулентного динамо Сонця, серед великого обсягу досягнень 
і нових ідей відзначено ранній внесок українського астронома 
Криводубського В. Н. 
 

Основні результати проведених автором наукових досліджень 
по вдосконаленню моделі турбулентного динамо Сонця: 

• Виявлено зміну знака α-ефекту в глибинних шарах СКЗ (завдяки 
врахуванню радіальної неоднорідності турбулентної швидкості).  

• Розраховано магнітне насичення α-ефекту (α-квенчінг). 
• Оцінено тривалість динамо-циклу з урахуванням α-квен-

чінгу і даних сучасних геліосейсмологічних експериментів про 
внутрішнє обертання Сонця. Розрахований динамо-період є близь-
ким до 11-річного циклу сонячних плям. 

• Запропоновано пояснення спостереженої затяжної тривалості 
23-го циклу. 

• З'ясовано явище "уявного магнітного монополя", спостереже-
ного під час реверсації полярного магнетизму (враховано збудження 
в СКЗ дипольної і квадрупольної гармонік полоїдального поля). 

• Розроблено сценарій перебудови тороїдального магнітного 
поля в СКЗ, що описує подвійний максимум 11-річного циклу плям 
(залучено до розгляду п'ять МГД-процесів у СКЗ). 

• Виявлено ефект негативної магнітної плавучості в глибо-
ких шарах СКЗ, зумовлений макроскопічним турбулентним діа-
магнетизмом. Новий ефект забезпечує формування шару забло-
кованого тороїдального магнітного поля поблизу конвективного 
овершуту і променистого тахокліну.  

• Виведено формулу для розрахунку потужного тороїдального 
магнітного поля в променистій зоні, збудженого глибинним ра-
діальним Ω-ефектом. 

• Розроблено сценарій чергування амплітуди сусідніх 11-річних 
циклів (враховано глибинний Ω-ефект у променистій зоні). 
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• З'ясовано, що маломасштабний α2-ефект у глибинних шарах 
СКЗ може сприяти самоорганізації слабких неперервних магніт-
них полів у дискретні МСТ.  

• Розраховано коефіцієнти турбулентної електропровідності і 
турбулентної магнітної проникності. Отримані значення електро-
динамічних параметрів турбулізованої сонячної плазми вияви-
лися суттєво меншими за їхні газокінетичні величини. Це дозво-
ляє теоретично пояснити спостережені швидкоплинні магнітні 
процеси на Сонці. 

• Розроблено чисельну "гідродинамічну Ω2-модель магнітного ци-
клу Сонця", в якій диференційне обертання відіграє домінуючу роль 
у збудженні глобальних гідродинамічних течій і магнітних полів. 

• Запропоновано пояснення явища активних довгот на Сонці 
і зорях (завдяки співіснуванню дипольної і квадрупольної гармо-
нік полоїдального магнітного поля у конвективних зонах). 

Результати можуть бути корисні у подальших дослідженнях  
магнетизму Сонця. Утім, автор не претендував на всеосяжне  
висвітлення і вирішення всіх проблем. Навіть після модифікації і 
вдосконалення теорії турбулентного динамо все ще досі зберіга-
ється низка загадок і парадоксів сонячного магнетизму, що за-
слуговують на вивчення і роз'яснення в контексті сучасної науки. 
Їхнє вирішення – справа майбутніх наукових пошуків. 
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