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Введение

Актуальность темы исследования
Магнитная активность Солнца является ключевым элементом системы сол-

нечно - земных связей, определяющим физические условия в гелиосфере и око-
лоземном космическом пространстве. Изучение магнитной активности Солнца
имеет продолжительную историю. Накоплен обширный наблюдательный мате-
риал, позволивший выявить ряд закономерностей организации солнечной ак-
тивности во времени и пространстве. Теоретическая интерпретация этих зако-
номерностей является задачей теории динамо - особой области современной маг-
нитной гидродинамики. Последнее десятилетие отмечено значительным про-
движением в теории солнечной активности. Существенно улучшилось согласие
количественных моделей с наблюдениями. Удалось объяснить, а в некоторых
случаях и предсказать, некоторые наблюдаемые явления. Имеется, однако, ряд
нерешенных проблем, нуждающихся в дальнейшем изучении либо уточнении.

Сравнение имеющихся в настоящее время моделей солнечного динамо пока-
зывает существенные различия. Обычной практикой является задание ключе-
вых параметров моделей из правдоподобных, но интуитивных соображений.
Неопределенность в важнейших параметрах снижает доверие к моделям. С
большой актуальностью встала проблема устранения этой неопределенности.
В диссертации для этой цели используются две возможности.

Во-первых, проводится согласование моделей динамо и дифференциально-
го вращения Солнца. Теории глобальных гидродинамических течений и маг-
нитных полей Солнца близки по используемым методам и подходам, но раз-
вивались в значительной степени независимо. Однако важнейшие для динамо
параметры являются либо зависимыми переменными гидродинамических мо-
делей (как, например, меридиональное течение), либо известными функциями
этих переменных (как турбулентные коэффициенты переноса). Согласование с
моделью дифференциального вращения позволяет не задавать, а рассчитывать
некоторые из необходимых параметров.



4

Другим, и более традиционным, подходом было детальное сравнение ре-
зультатов модели с данными наблюдений. Так экваториальная симметрия и
моменты обращения знака магнитного поля в расчетах динамо чувствитель-
ны к зависимости параметра α альфа-эффекта теории динамо от широты, и
сравнение с наблюдениями существенно ограничивает неопределенность в этой
зависимости. Особое значение в этом отношении имеет сравнение с данными
для подобных Солнцу звезд. На этом пути удается определить величину α как
функцию скорости вращения и цвета (эффективной температуры) звезды. Это
определяет величину α для Солнца и позволяет сформулировать предсказания
о магнитных полях подобных Солнцу звезд.

Построение адекватных моделей динамо важно для понимания природы сол-
нечной активности. Значительная часть диссертации посвящена количествен-
ным моделям солнечного динамо. Они воспроизводят основные наблюдаемые
глобальные характеристики солнечных циклов. При учете флуктуаций альфа-
эффекта с параметрами, определенными по данным о солнечных пятнах, моде-
ли показывают глобальные минимумы и максимумы магнитной активности, а
также среднестатистическую асимметрию формы солнечных циклов. Результа-
там численного моделирования даны наглядные физические объяснения. Такие
расчеты важны для изучения природы глобальных изменений солнечной актив-
ности, что и определяет актуальность исследования.

Степень разработанности темы исследования
Теория динамо магнитной активности Солнца начала развиваться с сере-

дины прошлого века. Основные концепции генерации магнитного поля в ре-
зультате совместного действия дифференциального вращения и циклонической
конвекции были сформулированы Паркером [Parker, 1955]. Впоследствии, пред-
ложенный Паркером механизм получил название αΩ-динамо. Бэбкок [Babcock,
1961] отметил, что механизм формирования глобального полоидального поля
Солнца, аналогичный α-эффекту циклонической конвекции, может быть свя-
зан с правилом Джоя [Hale et al., 1919] для групп солнечных пятен. Вопрос
о том, какой из механизмов генерации полоидального поля - механизм Парке-
ра, или Бэбкока - является основным для солнечного динамо все еще не ре-
шен. Уже первые количественные (численные) модели αΩ-динамо дали осцил-
лирующие решения, похожие на солнечные циклы активности [Leighton, 1969;
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Steenbeck and Krause, 1969; Köhler, 1973; Иванова и Рузмайкин, 1976]. Пра-
вило Йошимуры [Yoshimura, 1975] для волн магнитного поля (динамо-волн)
и применение асимптотических методов к описанию их распространения [Ку-
занян и Соколов, 1996] позволили объяснить результаты численных моделей.
Однако количественное рассогласование с наблюдениями по ряду параметров
на порядок величины и более сохранялось длительное время. Ситуация улуч-
шилась после выяснения роли меридионального течения в широтной мигра-
ции крупномасштабных полей [Choudhuri et al., 1995; Nandy and Choudhuri,
2002]. Однако лишь недавно появились первые сведения гелиосейсмологии о
распределении меридионального течения в конвективной зоне, не противоре-
чащие фундаментальному требованию сохранения массы солнечного вещества
[Rajaguru and Antia, 2015; Mandal et al., 2018]. В отсутствие надежных данных
о меридиональной циркуляции, с большой актуальностью встала задача объ-
единения моделей динамо и дифференциального вращения (последние опре-
деляют также и меридиональную циркуляцию). Такое объединение позволяет
также рассчитывать коэффициенты турбулентной диффузии магнитного по-
ля, от которых существенно зависят результаты моделей динамо [Jiang et al.,
2007]. Модели солнечного динамо, учитывающие перенос магнитного поля ме-
ридиональным течением, концентрацию поля к основанию конвективной зоны
и нелокальный альфа-эффект Бэбкока-Лейтона стали близко соответствовать
наблюдениям [Charbonneau, 2010; Kitchatinov and Olemskoy, 2012; Jiang et al.,
2013]. Солнечные циклы активности различаются по форме, амплитуде и дли-
тельности. Теория объясняет такую изменчивость флуктуациями параметров
динамо [Hoyng, 1988; Moss et al., 2008; Karak and Choudhuri, 2013]. Параметры
флуктуаций в различных моделях динамо существенно различаются. Так ха-
рактерная длительность флуктуаций (время корреляции) в различных моделях
варьируется от периода вращения Солнца до периода цикла активности, то есть
в пределах двух порядков величины. Актуальной остается задача определения
параметров флуктуаций по данным наблюдений. Успехи в моделировании сол-
нечного динамо открывают возможность их применения к подобным Солнцу
звездам. Солнечно-звездные аналогии продуктивны и в «обратном направле-
нии». В частности, данные о вращении звезд [Metcalfe and van Saders, 2017]
позволили определить величину превышения скоростью вращения Солнца ее
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пороговой величины для действия динамо.
Методология и методы исследования
В работе использовались методы физического и численного моделирования

меридиональной циркуляции, дифференциального вращения и магнитной ак-
тивности звезды. Для описания флуктуаций механизма Бэбкока-Лейтона были
использованы эмпирические выражения. Для проверки корректности результа-
тов численных расчетов проводился сравнительный анализ с наблюдательными
данными для различных параметров солнечной и звездной активности.

Цели и задачи
Работа направлена на построение адекватной и откалиброванной по дан-

ным наблюдений модели солнечного динамо согласованной по используемым
в ней крупномасштабным течениям и численным методам с моделью диффе-
ренциального вращения с последующим применением ее к подобным Солнцу
звездам.

В контексте изложенной цели можно сформулировать следующие решаемые
в настоящей работе задачи:

• Определение неоднозначных параметров (отношение Pm = ν
T
/η

T
коэф-

фициентов турбулентных вязкости и магнитной диффузии и параметр nα
зависимости α-эффекта от широты λ: α ∼ sinλ cosnα λ) модели из тре-
бования соответствия наблюдениям расчетного периода цикла и экватори-
альной симметрии магнитного поля;

• Согласование моделей динамо и дифференциального вращения с учетом
нелокального альфа-эффекта и диамагнитной накачки;

• Развитие модели с учетом флуктуаций альфа-эффекта. Определение ха-
рактерного времени корреляции флуктуаций. Сравнение теоретических
расчетов с данными наблюдений;

• Применение модели к подобным Солнцу звездам.

Основные положения, выносимые на защиту:

1. Построена модель солнечного динамо, согласованная с моделью диффе-
ренциального вращения. Неопределенность в параметрах модели устране-
на этим согласованием и сравнением с данными наблюдений.
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2. Построена модель динамо изменчивости солнечных циклов, позволившая
оценить среднюю (' 2×1037 эрг) и максимальную (' 3×1038 эрг) амплиту-
ды магнитной энергии, вырабатываемой механизмом динамо в солнечных
циклах, и определить механизмы перехода к глобальным минимумам и
максимумам солнечной активности.

3. Объяснение наблюдаемых максимальных периодов вращения подобных
Солнцу звезд и следующая из него оценка параметра α моделей звездно-
го динамо как функции скорости вращения и эффективной температуры
(цвета) звезды. Вывод об изменении структуры глобальных полей от ди-
польной к смешанной дипольно-квадрупольной с увеличением массы мед-
ленно вращающихся звезд солнечного типа.

Научная новизна:

1. Создана согласованная модель дифференциального вращения и динамо,
что уменьшило неопределенность в задании начальных условий и входных
параметров для количественного моделирования циклов солнечной актив-
ности.

2. Показана значимость диамагнитного эффекта неоднородной турбулентно-
сти для генерации тороидальных магнитных полей напряженностью в ты-
сячи Гаусс в конвективной оболочке Солнца.

3. Из сопоставления результатов модельных расчетов с наблюдаемым распре-
делением периодов солнечных циклов определено характерное время флук-
туаций альфа-эффекта солнечного динамо. Выявлена зависимость послед-
ствий флуктуаций параметров динамо от фазы солнечного цикла, а также
влияние флуктуаций на асимметрию формы циклов.

4. Впервые проведены согласованные расчеты дифференциального вращения
и циклов магнитной активности для подобных Солнцу звезд, что позволило
предсказать зависимость структуры крупномасштабных магнитных полей
от температуры (цвета) звезды.

Практическая значимость работы состоит в создании количественной
согласованной модели дифференциального вращения и динамо Солнца и по-
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добных ему звезд. Выявленные по данным наблюдений закономерности были
использованы для совершенствования моделей динамо солнечной активности,
что улучшило соответствие теоретических моделей наблюдениям. Развитые мо-
дели динамо могут быть применены к подобным Солнцу звездам. Полученные
результаты позволяют глубже понять физические свойства 11-летнего цикла и
указать возможные причины некоторых характеристик солнечной активности.
Согласие теоретических результатов с наблюдениями показывает адекватность
развитых моделей и указывает на возможность их использования для интер-
претации данных наблюдений.

Достоверность изложенных в работе результатов обеспечивается:

1. Согласием результатов, полученных разными методами и с использовани-
ем физически обоснованных подходов, а также отсутствием противоречий
с результатами других авторов;

2. Согласием расчетов модели глобальных характеристик магнитной актив-
ности Солнца с данными наблюдений;

3. Применением для решения уравнений динамо численных методов, надеж-
ность которых подтверждается многолетней практикой их использования
в различных научно-технических задачах.

Апробация работы. Основные результаты работы докладывались на сле-
дующих конференциях:

• Традиционные конференции «Солнечная и солнечно-земная физика» в
Главной (Пулковской) астрономической обсерватории РАН 2016, 2017 и
2018 гг.

• Традиционные конференции «Физика плазмы в солнечной системе» в Ин-
ституте космических исследований РАН 2018 и 2019 гг.

• «Магнетизм, циклы активности и вспышки на Солнце и звездах», Крым,
п. Научный, 2018 г.(Стендовый доклад).

• Международная Байкальская молодежная научная школа по фундамен-
тальной физике. XV Конференция молодых ученых «Взаимодействие по-
лей и излучения с веществом», г.Иркутск, 11-16 сентября 2017 г.



9

Результаты докладывались и обсуждались на научных семинарах ИСЗФ
СО РАН (Иркутск, Россия).

Личный вклад. Автор принимал участие в постановках теоретических за-
дач, в анализе данных наблюдений, участвовал в интерпретации полученных
результатов и формулировке выводов. Автор является разработчиком комплек-
са программ для численного моделирования на языке FORTRAN и для визуа-
лизации результатов на интерактивном языке IDL.

Публикации. Основные результаты по теме диссертации изложены в 6 ста-
тьях, 3 из которых опубликованы в российских журналах, входящих в перечень
рецензируемых научных журналов и изданий, утвержденных ВАК для публи-
кации результатов диссертаций, и 3 в международных рецензируемых журна-
лах, включенных в библиографическую базу данных Web of Science.

Объем и структура работы. Диссертация состоит из введения, трех глав
и заключения. Полный объем диссертации составляет 100 страниц с 30 рисун-
ками и 1 таблицей. Список литературы содержит 157 наименований.
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Глава 1. Согласование моделей
динамо и дифференциального

вращения

На основании наблюдений можно говорить, что два основных эффекта тео-
рии динамо для солнечной активности - генерация тороидального поля из по-
лоидального путем дифференциального вращения и обратного преобразования
тороидального поля в полоидальную конфигурацию с помощью винтовых дви-
жений - действуют на Солнце [Schatten et al., 1978; Choudhuri et al., 2007; Ки-
чатинов и Олемской, 2011]. Начиная с работы [Parker, 1955], считается, что
солнечное динамо управляется именно этими двумя основными процессами, на-
зываемыми Ω- и α-эффектами, соответственно. Однако лишь после осознания
роли меридионального течения в широтной миграции магнитных полей [Durney,
1995; Choudhuri et al., 1995] и диамагнитного переноса поля к основанию конвек-
тивной зоны [Guerrero and De Gouveia Dal Pino, 2008; Kitchatinov and Olemskoy,
2012a] количественные модели солнечного динамо стали близко соответствовать
наблюдениям.

Дифференциальное вращение и меридиональное течение являются двумя
основными компонентами глобальной циркуляции звезд. Оба они важны для
динамо. Дифференциальное вращение, по всей вероятности, является основ-
ным генератором сильных тороидальных полей, выход которых на солнечную
поверхность формирует активные области Солнца. Меридиональное течение
вблизи основания конвекционной зоны, вероятно, обеспечивает наблюдаемую
экваториальную миграцию активности солнечных пятен. Знание дифференци-
ального вращения как функции звездных параметров является ключом к по-
ниманию звездного динамо.
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1.1. Дифференциальное вращение

Гелиосейсмология показывает, что области внутри Солнца, занятые теп-
ловой конвекцией и дифференциальным вращением, совпадают [Schou et al.,
1998]. То же самое можно сказать и о меридиональной циркуляции [Gilman
and Miesch, 2004; Rajaguru and Antia, 2015]. Любая теория дифференциального
вращения и меридиональной циркуляции должна описывать глобальные пото-
ки на фоне конвективной турбулентности. Крупномасштабные и турбулентные
потоки тесно связаны. Поэтому теория должна опираться на инструменты и
методы гидродинамики средних полей турбулентных жидкостей. Дифференци-
альное вращение обеспечивает генерацию тороидального поля в звездном ди-
намо. Основной причиной дифференциального вращения звезд, по всей веро-
ятности, является взаимодействие конвекции с вращением [Лебединский, 1941;
Rudiger, 1989]. Расчеты дифференциального вращения требуют одновременного
вычисления меридионального течения и переноса тепла [Кичатинов, 2005]. По-
этому современные модели согласованным образом описывают распределения
угловой скорости, меридиональной циркуляции и удельной энтропии в конвек-
тивной оболочке звезды.

Гелиосейсмология выявила конусообразный профиль угловой скорости в ос-
новном объеме конвективной оболочки Солнца. Присутствуют два слоя силь-
ной неоднородности вращения: тахоклин на границе раздела зоны лучистого
переноса и конвекционной зоны и приповерхностный сдвиговый слой в верхней
части выше 0, 95R� [Howe, 2009]. Роль, которую обе области играют в форми-
ровании солнечного магнетизма, до сих пор является предметом дискуссий.

Дифференциальное вращение в модели является результатом переноса уг-
лового момента конвекцией (Λ -Эффект) и меридиональным потоком. Чтобы
рассчитать дифференциальное вращение, необходимо определить структуру (не
вращающейся) звезды c основными входными параметрами, такими как радиус
звезды R, светимость L, и масса M. Модель строения звезды также предостав-
ляет плотность ρe и температуру Te, на некоторой небольшой глубине внутри
звезды, которая определяет внешнюю сферическую границу (радиуса re) обла-
сти моделирования.

В течение некоторого времени было известно только, что на поверхности
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Солнца имеется течение к полюсам с амплитудой порядка 20 м/с. И поскольку
нельзя ожидать, что вещество накапливается на полюсах, должен быть обрат-
ный поток под поверхностью Солнца, чтобы вернуть вещество в экваториаль-
ную область. Глубина проникновения меридионального течения под основание
зоны конвекции ограничивается тонким экмановским слоем [Gilman and Miesch,
2004; Kitchatinov and Rudiger, 2005]. Поэтому ожидается, что обратный поток к
экватору расположен в придонной части зоны конвекции. Глобальные мериди-
ональные течения на звездах осуществляют перенос углового момента и пото-
му влияют на неоднородность вращения. Все еще ведутся споры относительно
структуры солнечной меридиональной циркуляции. Некоторые гелиосейсмоло-
гические исследования даже показывают, что она может быть многоячеистой
по радиусу [Zhao et al. 2013], а не одной ячейкой в каждом полушарии, которая
обеспечивает поток в направлении полюса на поверхности и в экваториальном
направлении в глубине.

Уравнение для меридиональной циркуляции имеет вид [Kitchatinov, 2016]

∂ω

∂t
+ r sin θ ∇ ·

(
V m ω

r sin θ

)
+D (V m) = sin θ r

∂Ω2

∂z
− g

cpr

∂S

∂θ
. (1.1)

Здесь использованы обычные сферическое координаты (r, θ, ϕ), V m - скорость
меридионального течения, ω = (∇ × V m)ϕ - азимутальная завихренность, S
-удельная энтропия, cp - удельная теплоемкость при постоянном давлении, g -
ускорение свободного падения , ∂/∂z = cos θ∂/∂r − r−1 sin θ∂/∂θ - простран-
ственная производная вдоль оси вращения и D(V m) учитывает вклад турбу-
лентных вязкостей (вязкое сопротивление меридиональному течению). Турбу-
лентная вязкость во вращающейся среде анизотропна. Поэтому явное выраже-
ние для D(V m) довольно громоздко [Kitchatinov and Olemskoy, 2011c]:

D(V m) =
1

r

∂

∂r
(

1

ρr2

∂(ρr3Qν
rθ)

∂r
)− 1

r2

∂

∂θ
(

1

sin θ

∂(sin θQν
rθ)

∂θ
)− 1

rρ

∂ρ

∂r

∂Qν
rr

∂θ

+
1

r

∂2

∂
(Qν

θθ −Qν
rr) +

cos θ

r sin θ

∂

∂r
(Qν

θθ −Qν
ϕϕ) +

1

r2

∂

∂θ
(Qν

θθ +Qν
ϕϕ − 2Qν

rr), (1.2)

где Qν
i,j = −Nijkl

∂Vk
∂rl

вклад от турбулентой вязкости в корреляционный тен-
зор. Вязкость становится анизотропной при учете вращения, а Nijkl - тензор
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турбулентной вязкости, записывается в виде

Nijkl = νT (φ1(Ω
∗)(δikδjl + δjkδil) + φ2(Ω

∗)(δil
ΩjΩk

Ω2
+ δjl

ΩiΩk

Ω2
+ δik

ΩjΩl

Ω2

+δjk
ΩiΩl

Ω2
+ δkl

ΩiΩj

Ω2
) + φ3(Ω

∗)δijδkl − φ4(Ω
∗)δij

ΩkΩl

Ω2
+ φ5(Ω

∗)
ΩiΩjΩkΩl

Ω4
, (1.3)

где Ω/Ω-единичный вектор вдоль оси вращения, явные выражения для функ-
ций φn(Ω∗), n=1..5 приведены в статье [Kitchatinov et al. , 1994],

ν
T

= −τg`
2

15cp

∂S

∂r
(1.4)

- изотропная турбулентная вязкость для невращающейся среды, а аргументом
функций φn(Ω∗) является число Кориолиса

Ω∗ = 2τΩ, (1.5)

где τ - время корреляции турбулентной конвекции, ` - длина перемешивания.
Уравнение для углового момента имеет вид

r2 sin θ
∂Ω

∂t
+

1

r2ρ

∂

∂r
(r3ρQrϕ) +

1

sin2 θ

∂

∂θ
(sin2 θQϕθ)

+
1

ρr2

∂(r2Ω)

∂r

∂ψ

∂θ
− 1

ρ sin2 θ

∂(Ω sin2 θ)

∂θ

∂ψ

∂r
= 0, (1.6)

где Ω - угловая скорость, ψ - токовая функция меридионального течения:
ρV m = eϕρr sin θΩ + rot (eϕψ/(r sin θ)), eϕ - единичный вектор в азимуталь-
ном направлении. В уравнении (1.6) второе и третье слагаемые отвечают за
перенос углового момента конвекцией, а последние два слагаемых описывают
влияние меридионального течения.

Корреляционный тензор скорости Qi,j = QΛ
i,j + Qν

i,j обычно разделяют на
недиффузионную часть (Λ-эффект) и вклад турбулентной вязкости:

Qrϕ = −ν
T

sin θ((φ1 + φ2 cos2 θ)r
∂Ω

∂r

−φ2 cos θ sin θ
∂Ω

∂θ
+ (I1(Ω

∗) cos2 θ − I0(Ω
∗))Ω), (1.7)
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Qϕθ = −ν
T

sin θ((φ1 + φ2 sin2 θ)
∂Ω

∂θ

−φ2 cos θ sin θr
∂Ω

∂r
− I1(Ω

∗) sin θ cos θΩ)), (1.8)

где явные выражения для функций I0(Ω
∗) и I1(Ω

∗) приведены в статье
[Kitchatinov and Rüdiger, 2005].

Помимо уравнений для угловой скорости и меридиональной циркуляции,
полная система уравнений модели дифференциального вращения включает
также уравнение переноса тепла. Это необходимо для согласованного описания
широтной зависимости удельной энтропии (дифференциальной температуры),
присутствующей в (1.1) (Brandenburg et al., 1990; Rüdiger et al., 2005; Miesch
et al., 2006). Подобно дифференциальному вращению, дифференциальная тем-
пература возникает в результате влияния вращения на конвекцию. Тензор χ

ij

турбулентной теплопроводности, который управляет конвективным тепловым
потоком, включает анизотропию, вызванную вращением, и накачку

χ
ij

= χ
T
(φ(Ω∗)δij + Cχφ‖(Ω

∗)eiej), (1.9)

где коэффициент Cχ = 1.5, турбулентную проводимость можно выразить через
градиент энтропии

χ
T

= −τ`
2g

12cp

∂S

∂r
, (1.10)

а с помощью функций

φ(Ω∗) =
3

4Ω∗2
(1 +

Ω∗2 − 1

Ω∗
arctan Ω∗), (1.11)

φ‖(Ω
∗) =

3

4Ω∗2
(−3 +

Ω∗2 + 3

Ω∗
arctan Ω∗). (1.12)

учитывается анизотропия и уменьшение теплопроводности, вызванные враще-
нием.
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Уравнение переноса тепла имеет вид [см., например, Küker and Stix, 2001]

ρT

(
∂S

∂t
+ V m ·∇S

)
= −∇ · F +Rij

∂Vi
∂rj

. (1.13)

Здесь V - скорость крупномасштабного осесимметричного течения,

V = eϕr sin θΩ(r, θ) +
1

ρ
∇×

(
eϕ
ψ(r, θ)

r sin θ

)
, (1.14)

eϕ - единичный вектор в азимутальном направлении, ψ - функция тока мери-
дионального течения, F = F rad + F conv - поток тепла, включающий перенос
излучением и конвекцией:

F rad = −16σT 3

3κρ
∇T

Fi
conv = −ρTχ

ij

∂S

∂rj
, (1.15)

где σ-постоянная Стефана-Больцмана, κ - непрозрачность.
Rij = −ρ〈uiuj〉 - тензор напряжений Рейнольдса для скорости u турбу-

лентной конвекции, угловые скобки означают усреднение, по повторяющимся
индексам проводится суммирование. Последнее слагаемое в уравнении (1.13)
обеспечивает сохранение полной (кинетической и тепловой) энергии и учтено
для согласованности модели. Напряжения Рейнольдса учитывают, в частности,
действие турбулентной вязкости. Простые оценки показывают, что при вязко-
сти ν

T
∼ 1013 см2/с, мощность нагрева для диссипации дифференциального

вращения из-за турбулентной вязкости может достигать нескольких процентов
от светимости Солнца. Тем не менее, проведенное дополнение уравнения (1.13)
не существенно для модели дифференциального вращения. Дело в том, что на-
пряжения Рейнольдса, наряду с турбулентными вязкостями, содержат недисси-
пативную часть, ответственную за поддержание дифференциального вращения
(Λ-эффект [Rüdiger, 1989]). В стационарной ситуации, полные - проинтегриро-
ванные по объему - источники нагрева из-за турбулентной вязкости и стоки
на поддержание крупномасштабного течения в точности компенсируют друг
друга. Локально такой баланс не выполняется, но последнее слагаемое в урав-
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нении (1.13) влияет на результаты незначительно (в пределах 1%), в согласии
с работой [Durney, 2003].

Необходимо отметить, что длину корреляции турбулентных течений ` (дли-
ну перемешивания) обычно принимают пропорциональной шкале высот для
давления Hp = −P/(dP/dr):

`0 = αMLTHp. (1.16)

Длина перемешивания (1.16) возрастает с глубиной и превышает 100 тысяч
километров у основания конвективной зоны (рис. 1.1). Но, очевидно, длина
перемешивания должна уменьшаться по мере приближения к лучистой зоне,
куда конвекция не проникает. Для того, чтобы хотя бы в грубом приближении
учесть это обстоятельство, была использована формула

` = `min +
1

2
(`0 − `min)

[
1 + erf ((r/R� − x`) /d`)

]
, (1.17)

где erf - функция ошибок. Использовались следующие значения параметров:
`min = 0.01R�, x` = 0.735 и d` = 0.02. Зависимости исходной (1.16) и исправ-
ленной (1.17) длин перемешивания от радиуса показаны на рисунке 1.1.

Такая корректировка длины перемешивания обусловлена трудностями мо-
дели динамо. Дело в том, что скорость меридионального течения у основа-
ния конвективной зоны чувствительна к величине ` и убывает с уменьшением
этой величины. При использовании формулы (1.16), меридиональная скорость
у нижней границы конвективной зоны достигает 10 м/с. Время переноса маг-
нитного поля меридиональным течением ограничивает период цикла в моделях
динамо [Popova and Sokoloff, 2008], и при скорости в 10 м/с расчетный цикл ак-
тивности всегда короче 11-ти лет.

Меридиональное течение, полученное из модели с исправленной длиной пе-
ремешивания (1.17) показано на рисунке 1.2. При этом скорость течения в при-
донной области не превышает 5 м/с, что приемлемо для модели динамо. Сто-
ит отметить, что меридиональное течение на рисунке 1.2 лучше согласуется
с новейшими сейсмологическими данными [Rajaguru and Antia, 2015; Mandal
et al. 2018], чем расчеты с неисправленным ` (рис. 2 в статье [Kitchatinov and
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Рис. 1.1 – Зависимости исходной `0 (пунктир) и исправленной ` (сплошная
линия) длин перемешивания от гелиоцентрического расстояния. Исправле-
ния касаются уменьшения масштаба перемешивания у основания конвектив-
ной зоны. С удалением от основания различие исчезает.

Olemskoy, 2011а]).
Здесь и далее приводятся результаты численного решения согласованной

системы уравнений для меридионального течения, дифференциального враще-
ния и переноса тепла. Решение определялось методом установления, как это
изложено в работе [Kitchatinov and Olemskoy, 2011a]. Результаты расчетов для
дифференциального вращения, показанные на рисунке 1.3, согласуются с на-
блюдениями вращения солнечной поверхности и с сейсмологическими данными.
Нужно сказать, что при моделировании не учитывается тахоклин - тонкий пере-
ходный слой от неоднородного по широте к твердотельному вращению. Гелио-
сейсмология показывает, что толщина тахоклина не превышает 4% солнечного
радиуса и его средний радиус rc = (0.693± 0.002)R� [Charbonneau et al., 1999].
Таким образом, тахоклин располагается ниже основания конвективной зоны с
радиусом ri = 0.713R� [Christensen-Dalsgaard et al., 1991; Basu and Antia, 1997].
Кроме того, в тахоклине велика лишь радиальная неоднородность вращения,
важная для генерации тороидального поля из радиальной составляющей по-
лоидального поля, которая мала в основании зоны конвекции. В противном
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Рис. 1.2 – Меридиональная циркуляция в модели дифференциального вра-
щения с исправленной ` (1.17). Слева: линии тока меридионального течения.
Справа: зависимость меридиональной скорости от радиуса для широты 45◦.
Отрицательная величина скорости означает течение к полюсу.

случае, имеем дело с реликтовым полем, проникающем из зоны лучистого пе-
реноса. Вопреки распространенному утверждению, тахоклин, по-видимому, не
важен для динамо.

Рис. 1.3 – Дифференциальное вращение Солнца по результатам модели.
Слева: изолинии угловой скорости в конвективной зоне. Справа: зависимость
частоты вращения от широты на поверхности. Пунктирной линией показаны
доплеровские измерения [Snodgrass and Ulrich, 1990].

Отличительной особенностью модели дифференциального вращения явля-
ется то, что используемые в ней турбулентные коэффициенты переноса не за-
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даны, как это обычно делается, а определены через неоднородность энтропии,
которая в свою очередь контролируется уравнением (1.13). В частности, коэф-
фициенты турбулентной вязкости записываются как

νn = ν
T
φn(Ω

∗), (1.18)

где ν
T
- изотропная турбулентная вязкость для невращающейся среды (1.4), а

зависимость от скорости вращения входит через функции φn(Ω
∗) (во враща-

ющейся среде вязкость становится анизотропной и определяется пятью коэф-
фициентами (1.18) для n = 1, 2, ..., 5 [Kitchatinov et al., 1994]). Такой подход
уменьшает неопределенность в задании параметров модели, в особенности в
приложениях к звездам. Коэффициент пропорциональности Pm между турбу-
лентными вязкостью и магнитной диффузией,

ν
T

= Pm η
T
, η

T
= − τ`2g

Pm15cp

∂S

∂r
(1.19)

определим из согласования результатов расчетов с наблюдениями. Численные
эксперименты [Yousef et al., 2003] показывают, что магнитное число Прандтля
Pm порядка единицы, но его точное значение для конвективной турбулентности
неизвестно.

1.2. Модель динамо

Для описания крупномасштабного магнитного поля B в зоне конвекции
звезды будем использовать усредненное уравнение индукции [cм., например,
Краузе и Рэдлер, 1984]

∂B

∂t
= ∇× (V ×B + E) . (1.20)

Здесь V - крупномасштабная скорость (1.14), E = 〈u × b〉 - средняя ЭДС,
возникающая из-за корреляции флуктуационных скорости u и магнитного поля
b, угловые скобки означают усреднение, например, по долготе. В простейшем
случае однородной и изотропной турбулентности, средняя ЭДС
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E = αB − η
T
∇×B (1.21)

учитывает лишь (изотропные) турбулентную диффузию и альфа-эффект [Кра-
узе и Рэдлер, 1984].

Можно разделить тороидальную и полоидальную составляющие крупномас-
штабного магнитного поля B, подобно тому, как это было сделано в формуле
(1.14) для крупномасштабной скорости:

B = eϕB + ∇×
(
eϕ

A

r sin θ

)
. (1.22)

Подставляя это выражение в (1.20), можно получить два уравнения динамо для
тороидального и полоидального полей. Уравнение для полоидального поля,

∂A

∂t
=

1

ρr2 sin θ

(
∂ψ

∂r

∂A

∂θ
− ∂ψ

∂θ

∂A

∂r

)
+ r sin θ Eϕ, (1.23)

включает лишь азимутальную составляющую средней ЭДС Eϕ.
Уравнение для тороидального поля дает азимутальная составляющая урав-

нения индукции (1.20). С учетом (1.14) и (1.22) получаем

∂B

∂t
=

1

r2ρ

∂ψ

∂r

∂

∂θ

(
B

sin θ

)
− 1

r sin θ

∂ψ

∂θ

∂

∂r

(
B

ρr

)
+

1

r

(
∂Ω

∂r

∂A

∂θ
− ∂Ω

∂θ

∂A

∂r

)
+

1

r

(
∂(rEθ)
∂r

− ∂Er
∂θ

)
. (1.24)

Для звездной зоны конвекции имеют значение вращение и неоднородность
турбулентности. Неоднородность приводит к диамагнитному переносу крупно-
масштабного поля к основанию конвективной зоны в область пониженной ин-
тенсивности турбулентности [Зельдович, 1956; Краузе и Рэдлер, 1984]. Для со-
гласования с наблюдениями важен учет этого эффекта в солнечных динамо
моделях. Под влиянием вращения турбулентность становится анизотропной.
Коэффициенты турбулентной диффузии различны для направлений поперек
и вдоль оси вращения, а величина и направление скорости диамагнитного пе-
реноса зависит от ориентации магнитного поля относительно этой оси. При
этом, выражение для турбулентной ЭДС становится довольно сложным [см.,
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например, Pipin, 2008]. В этом случае, в выражении для ЭДС удобно разделять
вклады диффузии (Ediff), диамагнитной накачки (Edia) и альфа-эффекта (Eα):

E = Ediff + Edia + Eα. (1.25)

Тороидальное поле более эффективно генерируется дифференциальным
вращением, по сравнению с α-эффектом. Поэтому в составляющих Er и Eθ сред-
ней ЭДС (1.25) в уравнении (1.24) удерживаются лишь вклады турбулентной
диффузии и диамагнитного переноса, а вклад α-эффекта не учитывается (при-
ближение αΩ-динамо).

Для вращающейся среды,

Ediff = −η∇×B − η‖e× (e ·∇)B,

η = η
T
φ(Ω∗), η‖ = η

T
φ‖(Ω

∗), (1.26)

где коэффициент η определяет изотропную составляющую диффузии, e - еди-
ничный вектор вдоль оси вращения, η‖ - дополнительная диффузия вдоль этой
оси, η

T
- коэффициент диффузии для невращающейся среды (1.19), а зави-

симость от скорости вращения учтена в функциях φ и φ‖ (1.11), (1.12) числа
Кориолиса (1.5).

1.2.1. Альфа-эффект

В основном в литературе обсуждаются две возможности для реализации
α-эффекта: его появление из-за гиротропности вращающейся неоднородной
конвекции, первоначально предложенное Паркером [Parker, 1955] и механизм
Бабкока-Лейтона, связанный с активными областями Солнца [Babcock, 1961].
В обоих случаях α-эффект возникает из-за влияния силы Кориолиса на соот-
ветствующие движения, но эти движения имеют различный характер: тепловая
конвекция в случае «классического» α-эффекта Паркера [Parker, 1955] и маг-
нитная плавучесть в случае механизма Бэбкока-Лейтона. Теория α-эффекта в
основном сосредоточена на ее классическом варианте, где могут применять-
ся стандартные методы квазилинейной теории. Однако механизм Бэбкока-
Лейтона заслуживает не меньшего внимания, поскольку его свойства можно
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оценить из статистики солнечных пятен, и существуют свидетельства его до-
минирования на Солнце. Активные области на Солнце возникают, как считает-
ся, при всплытии глубинных тороидальных полей на поверхность Солнца. При
этом в соответствии с правилом Джоя [Hale et al., 1919], ведущие во враща-
тельном движении пятна биполярных групп располагаются в среднем ближе к
экватору, чем ведомые. Средний угол наклона между линиями, соединяющими
центры тяжести противоположных полярностей и линией постоянной широты,
является положительным и увеличивается с широтой [Hale et al., 1919]. Поэтому
поля магнитных петель, соединяющих пятна противоположных полярностей,
имеют полоидальные компоненты, которые вносят вклад в глобальное поло-
идальное поле при распаде активных областей. Распределения углов наклона
центрированы относительно положительных значений, но довольно широки и
простираются далеко в области отрицательных значений (см. рисунок 11 в ра-
боте [Howard, 1996]). Поэтому α-эффект Бэбкока-Лейтона содержит случайные
флуктуации. Поскольку тороидальные поля располагаются в глубоких слоях
Солнца, а возникающие при их всплывании полоидальные поля образуются
вблизи поверхности, то соответствующий альфа-эффект не является локаль-
ным в пространстве [Choudhuri et al., 1995; Durney, 1995]. Локальный альфа-
эффект подвержен так называемому "катастрофическому подавлению"из-за со-
хранения магнитной спиральности [Brandenburg and Subramanian, 2005], вы-
ключающему генерацию полоидального поля для практически интересного слу-
чая больших магнитных чисел Рейнольдса. Для нелокального альфа-эффекта
катастрофическое подавление отсутствует [Kitchatinov and Olemskoy, 2011b].
Поэтому вполне возможно, что такая разновидность альфа-эффекта является
доминирующей в генерации полоидального поля Солнца.

Вклад в уравнение (1.25), ответственный за α-эффект,

Eαϕ = α
B(ri, θ)

1 + (B(ri, θ)/B0)2
F (θ)φα(r/re), (1.27)

соответствует механизму Бэбкока-Лейтона. Нелокальность механизма в про-
странстве заключается в следующем: полоидальное поле у поверхности опре-
деляется тороидальным полем B(ri, θ) в основании конвективной зоны. Функ-
ция φα определяет приповерхностную область генерации полоидального поля
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[Kitchatinov and Olemskoy, 2012b]:

φα(x) =
1

2
(1 + erf((x+ 2.5hα − 1)/hα)) , (1.28)

hα – численный параметр модели, который соответствует толщине приповерх-
ностного слоя конвективной оболочки. Величина 1 + (B(ri, θ)/B0)

2 в знамена-
теле (1.27) учитывает нелинейное подавление альфа-эффекта. Сильные поля
всплывают быстро, и преобразование тороидальных полей в полоидальное из-
за силы Кориолиса становится менее эффективным. В последующих расчетах
hα = 0.02. Функция

F (θ) = cos θ sinnα θ (1.29)

определяет распределение α-эффекта по широте. Это распределение антисим-
метрично относительно экватора, а параметр nα определяет степень его концен-
трации к экватору. Для величины B0 в (1.27) примем значение B0 = 104 Гаусс
чуть выше поля равнораспределения в глубине конвективной зоны.

Механизм Бэбкока-Лейтона, по всей вероятности, действует на Солнце
[Erofeev, 2004; Dasi-Espuig et al., 2010; Kitchatinov and Olemskoy, 2011b], но тео-
рия соответствующего α-эффекта до сих пор не развита. Поэтому приходит-
ся использовать эвристические формулы (1.27) - (1.29). Параметр nα является
свободным в модели и будет определен при согласовании результатов модели
динамо с наблюдениями. В уравнения динамо (1.23) и (1.24) входит только ази-
мутальная составляющая (1.27) вектора Eα.

Необходимо отметить, что нелокальность α-эффекта не гарантирует избе-
жания катастрофического подавления. Если тороидальное поле распределено
плавно с глубиной и имеет тот же знак вблизи поверхности и дна, катастрофи-
ческое подавление все еще присутствует [Brandenburg and Käpylä, 2007]. Это-
го подавления не происходит, если области тороидального поля и образова-
ния полоидального поля (нелокальным) α-эффектом разнесены в пространстве
[Kitchatinov and Olemskoy, 2011c]. Концентрация тороидального поля у основа-
ния конвективной зоны осуществляется диамагнитным эффектом неоднород-
ной турбулентной конвекции.
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1.2.2. Диамагнитный перенос

Крупномасштабные магнитные поля подвержены турбулентной диффузии.
Магнитная гидродинамика средних полей также предсказывает эффекты пере-
носа крупномасштабного поля с эффективными скоростями, которые не явля-
ются фактическими скоростями движения среды. Поля удаляются из областей
с относительно высокой интенсивностью турбулентности с эффективной ско-
ростью V dia = −∇η

T
/2 , η

T
- турбулентная магнитная диффузия [Краузе и

Рэдлер, 1984]. Диамагнитный эффект был подтвержден трехмерными числен-
ными экспериментами [Tobias et al., 1998; Ziegler and Rüdiger, 2003; Käpylä et al.,
2006a] и в лабораторном эксперименте с жидким натрием [Spence et al., 2007].

Область вблизи основания конвективной зоны считается важнейшей для
солнечного динамо. Диамагнитная накачка концентрирует магнитные поля в
этой области. Генерация сверхкилогауссовых тороидальных полей вряд ли воз-
можна без этой концентрации. Для генерации сверхкилогауссовых тороидаль-
ных полей с достаточно большим (∼ 1024 Mx) магнитным потоком необходима
концентрация поля к основанию конвективной зоны. Обнаружилось [Käpylä
et al., 2006b; Guerrero and de Gouveia Dal Pino, 2008], что учет диамагнитно-
го эффекта в моделях динамо улучшает их соответствие наблюдениям. Также
было отмечено, что горизонтальная составляющая, которой скорость накачки
может обладать в дополнение к ее (доминирующей) радиальной составляющей,
может быть существенной для широтного дрейфа магнитных полей. Считает-
ся, что наблюдаемый экваториальный дрейф активности солнечных пятен обу-
словлен главным образом меридиональным течением к экватору у основания
конвективной зоны [Choudhuri et al., 1995; Durney, 1995]. Однако горизонталь-
ная турбулентная накачка - если она существует - также может играть опреде-
ленную роль. Горизонтальная накачка возникает в результате влияния враще-
ния на конвективную турбулентность. Это влияние увеличивает характерный
масштаб турбулентных вихрей вдоль оси вращения, т.е. делает турбулентность
анизотропной. В результате, диамагнитный перенос приобретает не только го-
ризонтальную составляющую, но также зависимость от ориентации магнитного
поля относительно оси вращения. Эти обстоятельства были продемонстрирова-
ны для эффективного переноса из-за неоднородности плотности турбулентной
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среды [Kitchatinov, 1991] - более слабый эффект по сравнению с диамагнит-
ной накачкой вблизи основания зоны конвекции. Диамагнитный перенос поля
с учетом вращения был рассмотрен в работе [Pipin, 2008].

Важность диамагнитного эффекта для генерации сильных тороидальных
полей можно пояснить следующими рассуждениями. Общепризнанно, что торо-
идальные поля (Bϕ) генерируются из полоидальных (Bp) дифференциальным
вращением. Этот процесс учитывается следующим слагаемым,

∂Bϕ

∂t
= r sin θ(Bp ·∇)Ω + ..., (1.30)

в правой части уравнения индукции тороидального поля. В этом уравнении
Ω - угловая скорость, r - гелиоцентрический радиус, а θ - коширота. Из это-
го уравнения следует простая оценка максимальной величины тороидального
поля, вырабатываемого дифференциальным вращением в течение солнечного
цикла: Bϕ = CBp, где Bp - (локальная) амплитуда полоидального поля, а ко-
эффициент пересчета C имеет вид

C = r sin θ|∇Ω|Pcyc, (1.31)

где Pcyc = 11 лет - период цикла. Градиенты угловой скорости в конвектив-
ной зоне были определены гелиосейсмологией [Antia et al.,2008]. Коэффициент
пересчета по формуле (1.31), оцененный с использованием этих данных, усред-
ненных по 23-му солнечному циклу, показан на рисунке 1.4.

Коэффициент преобразования уравнения (1.31) является верхней границей,
которая может быть достигнута только в том случае, если полоидальное по-
ле и градиент вращения параллельны. Тороидальное поле усиливается только
на фазе подъема цикла активности до инверсии полоидального поля. Поэтому
использование периода цикла Pcyc в (1.31) в качестве времени генерации так-
же завышает величину Bϕ. Крупномасштабные полоидальные поля солнечной
поверхности имеют величину порядка 1 Гс [Stenflo, 1988; Obridko et al., 2006].
При слабо неоднородном распределении поля, в конвективной зоне оно имеет
такую же величину. Как видно из рисунка 1.4, дифференциальное вращение
не может создавать тороидальные поля с напряженностью выше 1 кГс в такой
ситуации. Диамагнитный перенос поля к основанию зоны конвекции может уси-
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Рис. 1.4 – Коэффициент преобразования полоидального поля в тороидаль-
ное (1.31), оцененный по сейсмологическим данным о градиентах скорости
вращения [Antia et al., 2008].

лить полоидальное поле в этой области до напряженности существенно выше
1 Гс, достаточной для создания мощных тороидальных полей дифференциаль-
ным вращением. Как мы увидим, именно такая ситуация реализуется в модели
динамо учитывающей диамагнитный эффект.

Согласно оценкам [Galloway and Weiss, 1981] суммарный магнитный поток
активных областей солнечного цикла порядка 1024 Mx. Такие оценки также
предполагают, что сопоставимый или, возможно, немного меньший тороидаль-
ный поток должен присутствовать вблизи дна зоны конвекции в эпоху максиму-
ма активности. Предполагая, что широтная протяженность области хранения
около 30◦ и ее радиальная протяженность < 0, 1R�, получаем нижнюю гра-
ницу для тороидального поля около 4000 Гаусс. Было выяснено [Cameron and
Schüssler, 2015], что тороидальный поток не зависит от того, как полоидальное
поле распределяется внутри зоны конвекции. Поток однозначно определяется
поверхностным радиальным полем и дифференциальным вращением. Наблю-
даемые поверхностные поля соответствуют пиковым значениям тороидального
потока около 5× 1023 Mx в недавних солнечных циклах 22 и 23 [Cameron and
Schüssler, 2015]. Если поверхностные активные области всплывают от основа-
ния конвективной зоны, то в придонной зоне должны присутствовать сверхки-
логауссовые поля.
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Можно утверждать, что вывод о невозможности создания мощных торо-
идальных полей в моделях слабо-неоднородного динамо относится только к
среднему или крупномасштабному полю. Поле в тонких магнитных трубках
может существенно превышать его среднюю напряженность [Parker, 1984]. Тем
не менее, магнитный поток среднего тороидального поля в придонной области в
моделях распределенного динамо слишком мал (� 1024 Мх) для соответствия
активным областям солнечного цикла. В таких моделях, полярные поля бо-
лее ста гаусс необходимы для создания тороидальных полей более килогаусса
[Dikpati and Charbonneau, 1999; Miesch and Teweldebirhan, 2016].

Проблема может быть решена путем учета диамагнитной накачки [Криво-
дубский, 1984]. Меридиональное поле, сконцентрированное у основания зоны
конвекции, может быть на два порядка сильнее полоидального поля поверх-
ности [Kitchatinov and Olemskoy, 2012a]. Тогда коэффициенты преобразования
на рисунке 1.4 достаточны для создания достаточно мощных тороидальных
полей. Можно также отметить, что модель с диамагнитной накачкой реализу-
ет придонное динамо, несмотря на то, что по своему дизайну она относится
к распределенному типу моделей. Модель, однако, чувствительна к деталям
профиля турбулентной диффузии, определение которых остается источником
неопределенностей.

Диамагнитный перенос поля во вращающейся среде определяется следую-
щим выражением [Kitchatinov and Nepomnyashchikh, 2016]:

Edia = −(∇η̃)×B + (∇η‖)× e(e ·B),

η̃ = η
T
φ̃(Ω∗), (1.32)

где η‖ тот же коэффициент диффузии, что и (1.26), а функция φ̃(Ω∗) имеет вид

φ̃(Ω∗) =
3

4Ω∗2

(
−1 +

1 + Ω∗2

Ω∗
arctan(Ω∗)

)
. (1.33)

Квазилинейные выражения для η довольно сложны. Они включают спек-
тральные интегралы сложных функций [Kitchatinov and Rüdiger, 1992], кото-
рые не подходят для использования в моделях динамо. Поэтому используется
приближение длины перемешивания (также известное как τ -приближение), ко-
торое обеспечивает достаточное упрощение.
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Радиус основания конвективной оболочки ri определяется из условия соот-
ветствия лучистого потока тепла светимости звезды L: F rad = L/(4πr2

i ). Этот
радиус является нижней границей областей моделирования динамо и диффе-
ренциального вращения. Рассчитанное для Солнца значение ri = 0.727R� боль-
ше радиуса ri = 0.713R�, измеренного сейсмологией [Christensen-Dalsgaard et
al., 1991; Basu and Antia, 1997] из-за того, что модель не учитывает проникнове-
ния конвекции в область доадиабатической стратификации. Но область прони-
кающей конвекции с относительно малой величиной турбулентной диффузии
важна для динамо [Kitchatinov and Olemskoy, 2012b]. Для ее учета уменьше-
на величина турбулентной диффузии в тонком слое у основания конвективной
зоны,

η
T

=
1

Pm

[
νi +

1

2
(ν

T
− νi)

(
1 + erf ((r/ri − xη) /dη)

)]
(1.34)

подобно тому как это было сделано для длины перемешивания (рис. 1.1). Здесь
Pm - магнитное число Прандтля (1.19), ν

T
- турбулентная вязкость из уравнения

(1.18), νi = 10−4× νmax
T

, где νmax
T

- наибольшее значение вязкости ν
T
в пределах

конвективной зоны, xη = 1.1 и dη = 0.025. Зависимости использовавшихся
в модели коэффициентов диффузии из уравнений (1.26) и (1.32) от радиуса
показана на рисунке 1.5.

1.3. Численные методы решения

Численные методы решения уравнений динамо требуют согласования с мо-
делью дифференциального вращения, которая поставляет важные для динамо
меридиональную циркуляцию (рис. 1.2) и дифференциальное вращение (рис.
1.3). Поэтому использовалась общая для обеих моделей неоднородная конечно-
разностная сетка из Nr узлов по радиусу:

r1 = ri, rNr = re,

rj =
1

2

(
re + ri − (re − ri) cos

(
π
j − 3/2

Nr − 2

))
,

2 ≤ j ≤ Nr − 1, (1.35)
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Рис. 1.5 – Зависимости коэффициентов η (сплошная линия), η‖ (точечная
линия) и η̃ (пунктир) от относительного гелиоцентрического радиуса для
принятой в модели динамо величины Pm = 3.

соответствующая линейному отображению нулей полиномов Чебышева в интер-
вале [-1,1] на интервал [ri, re], что обеспечивает большую плотность узлов сетки
вблизи верхней и нижней границ области моделирования, что необходимо для
разрешения пограничных слоев в задаче о дифференциальном вращении, а так-
же для разрешения мелкомасштабной структуры в распределении магнитного
поля у основания конвективной зоны.

Граничные условия соответствовали поверхности раздела со сверхпровод-
ником на нижней границе,

Eθ = 0, A = 0, r = ri, (1.36)

и «квази-вакуумному условию» (вертикальное поле),

B = 0,
∂A

∂r
= 0, r = re, (1.37)

на верхней границе.
В качестве начальных условий, тороидальное поле полагалось равным нулю,
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а потенциал A полоидального поля был задан в виде

A0(r, θ) =
BN

4(1− ri/re)2

(
r2

i + 2re(r − ri)− r2
)

(1− P + cos θ(1 + P )) sin2 θ,

(1.38)
где BN - начальное поле на северном полюсе, а P - индекс экваториальной
симметрии, который может принимать значения в интервале −1 ≤ P ≤ 1.
Уравнения динамо допускают два типа решений, отличающихся симметрией от-
носительно экваториальной плоскости: экваториально-симметричные (диполь-
ные) и антисимметричные (квадрупольные) моды магнитного поля. Начальное
поле (1.38) относится к дипольному типу симметрии для P = −1 и к квадру-
польному - для P = 1. При других значениях параметра Р, начальное условие
представляет собой суперпозицию симметричного и антисимметричного отно-
сительно экватора полоидальных полей. По прошествии достаточного времени
(нескольких времен диффузии), решения уравнений динамо «забывают» на-
чальные условия. Обсуждаемые в дальнейшем результаты относятся к таким
асимптотическим режимам.

В модели дифференциального вращения зависимости от широты, представ-
лены в виде разложений по полиномам Лежандра. Для численного решения
уравнений динамо были разработаны две версии программы. В первой вер-
сии так же использовались разложения по полиномам Лежандра, что приво-
дило к системе уравнений для коэффициентов разложения, зависящих толь-
ко от радиуса и времени. Для решения этой системы использовался конечно-
разностный метод Кранка-Николсона второго порядка точности относительно
конечно-разностных производных по времени и радиусу [Press et al., 1992]. Но
в случае, когда магнитное число Рейнольдса велико, Rm = V mri/ηT

>∼ 104, т.е.
у основания зоны конвекции магнитная диффузия мала, или скорость мериди-
ональной циркуляции велика, эта версия численной модели подвержена явле-
нию Гиббса [Press et al., 1992], и разложения по полиномам Лежандра сходят-
ся очень медленно. Для преодоления этой трудности была разработана вторая
версия численной модели с конечно-разностной сеткой также и по широте. Эта
сетка из Nθ узлов неоднородна по широте, но однородна по cos θ, что обеспе-
чивает относительно большую плотность узлов у экватора, что требуется для
разрешения тонкой структуры поля в этой области. В этой версии модели, про-
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странственные производные по радиусу учитываются в рамках полностью неяв-
ной конечно-разностной схемы интегрирования по времени, что обеспечивает
численную устойчивость. В случае Rm < 104 обе версии программы давали
практически идентичные результаты. Для проверки результатов, полученных
с использованием разных моделей разных авторов обычно используют так на-
зываемые «эталонные» модели динамо [Jouve et al., 2008]. Для проверки чис-
ленной программы были воспроизведены примеры A′, B′ и C ′ согласованной
моделью настоящей работы. Расчеты для Nr = 151 и Nθ = 201 обеспечивают
достаточное разрешение.

1.4. Определение параметров

Построенная модель имеет ряд свободных параметров, которые определя-
ются из требования соответствия данным солнечных наблюдений, в частности
экваториальной симметрии поля и периода цикла.

Гидромагнитное динамо можно понимать как неустойчивость течений про-
водящих жидкостей к затравочному магнитному полю [Краузе и Рэдлер, 1984].
Для развития неустойчивостей требуется превышение некоторым контролирую-
щим параметром определенной критической величины [Chandrasekhar, 1961]. В
описываемой модели таким параметром является величина α в формуле (1.27).
При превышении этой величиной некоторого критического значения αc появля-
ется незатухающее со временем магнитное поле. Пороговые величины αc раз-
личаются для магнитных полей антисимметричных (αd

c ) и симметричных (αq
c)

относительно экватора. В расчетах динамо доминирует тот тип симметрии, ко-
торому соответствует меньшая пороговая величина αc. Другими словами в рас-
четах с начальным условием (1.38) со смешанной экваториальной симметрией
через некоторое время остается лишь поле с симметрией соответствующей наи-
меньшей из величин αd

c и αq
c . Если же начальное условие относится к опреде-

ленному типу симметрии, то численное решение не отклоняется со временем от
этой экваториальной симметрии. Это позволяет определить пороговые величи-
ны αc для генерации дипольных и квадрупольных мод магнитного поля.
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На рисунке 1.6 показаны изолинии величины

s = αq
c/α

d
c − 1 (1.39)

на плоскости параметров Pm (1.19) и nα (1.29) развиваемой модели.

Рис. 1.6 – Изолинии величины s формулы (1.39), определяющей эквато-
риальную симметрию генерируемого поля, на плоскости параметров Pm и
nα. Пунктирная линия показывает границу между областью положитель-
ных уровней s, соответствующих антисимметричным относительно эквато-
ра полям, доминирующим на Солнце, и областью полей с квадрупольной
симметрией.

Доминирование (антисиммметричных) полей с дипольным характером эк-
ваториальной симметрии обычно связывают с относительно большой диффу-
зией в основном объеме конвективной зоны [Chatterjee et al., 2004; Hotta and
Yokoyama, 2010]: квадрупольные моды полоидального поля имеют относитель-
но малый горизонтальный масштаб и поэтому в большей степени подвержены
диссипации. Доминирование дипольных мод для относительно малых Pm на
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рисунке 1.6 согласуется с этим утверждением. Из этого рисунка также видно,
что имеет значение степень концентрации α-эффекта к экватору. Дипольные
моды доминируют для относительно больших nα, когда α-эффект действует на
низких широтах.

Симметрия солнечного крупномасштабного магнитного поля близка к ди-
польной [Stenflo, 1988; Obridko et al., 2006]. Квадрупольной составляющей при-
надлежит не более 10% магнитного потока и эта составляющая не показыва-
ет 11-летней цикличности [Stenflo, 1988]. Отклонения от дипольной симметрии
возможно связаны с флуктуациями α-эффекта [Латышев и Олемской, 2016].

Экваториальной симметрии магнитных полей в случае Солнца соответству-
ет область параметров над пунктирной линией рисунка 1.6. К следующему
уточнению значений параметров приводит сравнение с периодом солнечного
цикла. Показанные на рисунке 1.7 периоды были рассчитаны для «пороговых»
дипольных мод (α = αd

c ). Принято считать, что период цикла определяется вре-
менем меридиональной циркуляции. Как видно из рисунка 1.7, имеется также
зависимость и от величины магнитной диффузии.

Сравнение рисунков 1.6 и 1.7 показывает, что 11-летнему периоду цикла и
дипольной симметрии поля соответствует довольно узкая область параметров
2.5 < Pm < 3.5 и nα > 2. Альфа-эффект Бэбкока-Лейтона связан с активны-
ми областями Солнца, которые присутствуют в основном на низких широтах
λ < 30◦. Поэтому примем Pm = 3 и nα = 7. Для таких значений критиче-
ская величина αc = 0.152 м/с. Незатухающие магнитные поля имеются при
значениях α, превышающих эту пороговую величину. Оценить величину этого
превышения помогают данные наблюдений звезд.

Генерация крупномасштабных полей в конвективных оболочках подобных
Солнцу звезд связана с вращением. Присутствие крупномасштабных полей уве-
личивает эффективный радиус истечения звездного ветра [Kraft, 1967], что при-
водит к замедлению скорости вращения с возрастом звезды t приблизительно по
закону Ω ∝ t−1/2 [Skumanich, 1972]. Коэффициент пропорциональности в этом
соотношении зависит от температуры (массы) звезды. Установление этой зави-
симости дало начало гирохронологии - определению возраста звезды по скоро-
сти вращения и эффективной температуре [Barnes, 2003]. В последнее время,
однако, выяснилось что звезды главной последовательности в возрасте стар-
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Рис. 1.7 – Изолинии периодов цикла в модели динамо на той же плоскости
параметров Pm и nα, что и рисунка 1.6. Продолжительности циклов в годах
проставлены в разрывах изолиний.

ше нескольких миллиардов лет не подчиняются гирохронологии и вращаются
быстрее, чем предсказывает гирохронология [van Saders et al., 2016; Metcalfe et
al., 2016]. Замедление вращения таких звезд практически останавливается и их
магнитная активность находится на низком уровне, что, по-видимому, впервые
было отмечено в работе [Rengarajan, 1984]. Рисунок 1 из его работы показыва-
ет наличие максимального периода вращения (зависящего от показателя цвета
B − V звезды), по достижении которого замедление вращения прекращается.
Можно предположить, что соответствующая данному периоду скорость вра-
щения является пороговой для крупномасштабного динамо. Для солнечного
значения B−V = 0.656 по рисунку 1 из работы [Rengarajan, 1984] можно опре-
делить максимальный период вращения около 28 суток. Это примерно на 10%
больше современного периода вращения Солнца 25.4 суток. Поэтому в моде-
ли солнечного динамо используем значение α = 0.17 м/с также на 10% выше
пороговой величины.
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Рис. 1.8 – Широтно-временные диаграммы радиального поля на солнечной
поверхности (вверху) и тороидального поля у основания конвективной зоны
(внизу) по расчетам модели динамо.

1.5. Результаты моделирования

Широтно-временные диаграммы радиального поля на поверхности и торо-
идального поля в основании конвективной зоны для основной модели солнеч-
ного динамо показаны на рисунке 1.8. Величины этих полей можно увидеть на
рисунке 1.9, где наряду с напряженностями полей показана магнитная энергия
конвективной зоны.

Максимальные значения тороидального поля на рисунке 1.8 достигаются
на низких широтах ∼ 10◦ − 15◦, где наблюдения показывают наибольшую ак-
тивность солнечных пятен [Витинский и др., 1986]. Такое распределение то-
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роидального поля в модели динамо обусловлено меридиональным течением к
экватору у основания конвективной зоны [Hazra et al., 2014].

Радиальное поле достигает максимальной напряженности на полюсах и
быстро убывает с уменьшением широты. Такая полярная концентрация полей
связана со сходящимся к полюсам меридиональным течением (рис. 1.2) и согла-
суется с магнитографическими данными [Svalgaard et al., 1978]. Напряженность
тороидального поля у основания конвективной зоны составляет тысячи Гаусс.
Сочетание относительно слабых радиальных полей на солнечной поверхности и
в тысячу раз более сильных тороидальных полей в основании конвективной зо-
ны объясняется диамагнитным эффектом турбулентной конвекции. С учетом
диамагнитного переноса, меридиональное поле концентрируется у основания
конвективной зоны (рис. 1.10), где достигает достаточной величины ∼ 100 Гс
для генерации сильных тороидальных полей. В противном случае дифферен-
циальное вращение «не успевает» в течение солнечного цикла создать торои-
дальные поля в тысячи Гаусс.

Изменение знака полярного поля в магнитных циклах рисунков 1.8 и 1.9 про-
исходит вблизи момента достижения тороидальным полем у основания конвек-
тивной зоны максимальной величины, но запаздывает приблизительно на два
года относительно максимума магнитной энергии. Полная магнитная энергия
в модели имеет величину порядка 1037 эрг, что согласуется с имеющимися кос-
венными данными. Полный магнитный поток F тороидального поля, соответ-
ствующий наблюдениям полярного поля Солнца имеет в максимуме активности
величину порядка 1024 Мкс [Cameron and Schüssler, 2015]. Магнитная энергия,
соответствующая этой величине, может быть оценена как Em ∼ RBϕF/4, где
Bϕ - характерная напряженность поля и R - радиус области его сосредоточе-
ния. Полагая R ' ri = 5 × 1010 см и Bϕ ∼ 103 Гс, для F ∼ 1024 Мкс получаем
Em ∼ 1037 эрг в соответствии с рисунком 1.9. Стоит отметить, что измене-
ние знака альфа-эффекта (т.е. α = −0.17 м/с) в настоящей модели приводит
к стационарному динамо с магнитной энергией приблизительно в 50 раз пре-
вышающей ее амплитуду в циклическом динамо с положительным α. Это об-
стоятельство важно для теории глобальных максимумов солнечной и звездной
активности [Kitchatinov and Olemskoy, 2016].
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Рис. 1.9 – Вверху: пунктирной линией показано радиальное поле на север-
ном полюсе (в Гауссах) для того же расчета, что и на рисунке 1.8. Сплошная
линия показывает напряженность тороидального поля (в тысячах Гаусс) на
широте 15◦ в основании конвективной зоны. Внизу: Полная энергия торои-
дального поля в конвективной оболочке.
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Рис. 1.10 – Вверху: Линии полоидального поля для нескольких моментов
времени одного магнитного цикла. Сплошные и пунктирные линии соответ-
ствуют циркуляции по- и против часовой стрелки, соответственно. В верхней
части показано время в годах соответствующее рисунку 1.8. Внизу: Распре-
деления тороидального поля. Верхняя (пунктирная) линия показывает ра-
диус r = 0.81R�, ниже которого концентрируется тороидальное поле.
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1.6. Выводы к главе 1

Построена согласованная модель солнечного динамо, включающая нело-
кальный альфа-эффект и диамагнитный перенос поля, с моделью дифферен-
циального вращения, учитывающей меридиональную циркуляцию и перенос
тепла. Турбулентная диффузия магнитного поля выражена через градиент эн-
тропии, который определяется уравнениями модели. Показана необходимость
включения в модель солнечного динамо диамагнитной накачки. Неопределен-
ность в двух свободных параметрах модели - магнитного числа Прандтля и рас-
пределение альфа-эффекта по широте - устранена из требования соответствия
наблюдаемым периоду солнечного цикла и экваториальной симметрии крупно-
масштабных полей, что привело к соответствию модели и другим наблюдаемым
характеристикам крупномасштабной организации солнечной активности.

Разработанная численная версия модели динамо с конечно-разностной сет-
кой как по радиусу, так и по широте, учитывающая пространственные произ-
водные по радиусу в рамках полностью неявной схемы продвижения по вре-
мени, обеспечивает численную устойчивость. Адекватность результатов моде-
лирования была проверена воспроизведением примеров «эталонных» моделей
солнечного динамо [Jouve et al., 2008].

Согласование моделей динамо и дифференциального вращения подготовило
их применение к подобным Солнцу звездам.
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Глава 2. Моделирование
изменчивости циклов солнечной

активности

Числа солнечных пятен и их площади изменяются во времени циклически
с периодом около 11 лет. В то же время, пятнообразовательная активность
Солнца не является строго периодической. Циклы различаются по амплитуде
и продолжительности. Например, в период с 1645 по 1715 год на Солнце бы-
ло очень мало пятен, а этот период известен как минимум Маундера [Eddy,
1976]. Хотя надежных данных о пятнах не существовало до 1610 года, солнеч-
ная активность в более ранние времена может быть определена по содержанию
космогенных изотопов, таких как 14C в кольцах деревьев [Solanki et al., 2004] и
10Be в полярном льду [Beer et al., 1990]. Когда солнечные пятна отсутствуют,
магнитное поле в солнечном ветре становится слабым, и больше галактических
космических лучей может достичь Земли, производя больше таких радиоактив-
ных изотопов в атмосфере. Анализ этих изотопов показывает, что за последние
11 000 лет было около 27 грандиозных минимумов различной продолжительно-
сти [Usoskin et al., 2007]. Поскольку в течение этого периода было около 1000
солнечных циклов, появление 27 грандиозных минимумов подразумевает, что
около 2.7% циклов имели условия, подходящие для перехода Солнца в состо-
яние великого минимума. Кроме того, это исследование показало, что Солнце
находилось в состоянии великих минимумов около 17% времени. Есть свиде-
тельства того, что некоторые подобные солнцу звезды показывают такие же
минимумы активности [Baliunas et al., 1995]. Важно понять физику происхож-
дения грандиозных минимумов и вероятность их появления на Солнце. Кроме
того, циклы солнечных пятен оказывают существенное влияние на околоземное
космическое пространство и климатическую систему Земли [Lean et al., 1995].
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Помимо грандиозных минимумов, косвенные данные о солнечной активно-
сти в далеком прошлом обнаруживают также грандиозные максимумы - охва-
тывающие несколько 11-летних циклов эпохи аномально высокой активности
[Usoskin et al., 2007, 2014]. Интерес к грандиозным максимумам в последнее
время возрос в связи с новыми данными о сверхмощных вспышках с энергией
≥ 1034 эрг на подобных Солнцу звездах. Большое количество таких событий бы-
ло обнаружено по данным космического телескопа Kepler [например, Shibayama
et al. 2013]. Среди более 100000 подобных Солнцу звезд, охваченных програм-
мой Kepler, только около 300 показали супервспышки за приблизительно 1,5 го-
да наблюдений (проанализированных на предмет обнаружения супервспышек).
Однако на эту малую группу звезд пришлось в среднем около 5 супервспышек
на звезду [Candelaresi et al., 2014]. Поэтому супервспышки характерны для дли-
тельных состояний аномально высокой активности, что и делает их предметом
для изучения в рамках теории динамо. Важнейшим является вопрос о возмож-
ности супервспышек на Солнце. Геомагнитные возмущения, вызванные наибо-
лее мощными из наблюдавшихся солнечных вспышек (∼ 1032 эрг), приводили
к неблагоприятным последствиям для наземных технологий. Солнечные супер-
вспышки, если они возможны, представляют реальную угрозу для технологий
современной цивилизации.

Помимо грандиозных минимумов и максимумов, известна также и более
кратковременная изменчивость амплитуд и длительностей солнечных циклов.
Основной причиной такой изменчивости считаются флуктуации параметров
солнечного динамо [Hoyng, 1988; Charbonneau, 2010]. Из двух основных динамо-
эффектов генерации тороидального поля дифференциальным вращением и об-
ратного преобразования тороидального поля в полоидальное циклоническими
движениями, как считается, именно второй в значительной степени подвержен
случайным изменениям [Hoyng, 1993]. Время памяти динамо-процесса совпа-
дает по порядку величины с периодом цикла активности [Karak and Nandy,
2012]. Поэтому важно идентифицировать те свойства флуктуирующего дина-
мо, которые ответственны за увеличение или уменьшение уровня активности
между соседними циклами. Некоторые параметры, связанные с динамо, такие
как турбулентная диффузия или скорость меридионального потока, могут так-
же вносить вклад в изменчивость циклов активности [Choudhuri and Karak,
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2012]. Однако основной вклад, как ожидается, исходит от флуктуаций α - эф-
фекта Бэбкока - Лейтона из-за их относительно большой амплитуды. Механизм
Бэбкока - Лейтона связан с конечным средним наклоном солнечных активных
областей относительно широтных линий [Babcock, 1961]. Относительно боль-
шая величина присущих ему нерегулярных изменений связана с двумя свой-
ствами солнечных активных областей: широким распределением их углов на-
клона и небольшим числом активных областей, одновременно присутствующих
на Солнце. Поэтому механизм управляется небольшим ансамблем случайных
объектов. Вычисления [Nagy et al., 2017] показывают, что даже одна активная
область, нарушающая закон Джоя, может существенно повлиять на амплитуду
следующих солнечных циклов. Работа [Jiang et al., 2015] указывает на актив-
ную область AR10696 как характерный пример области с аномальным углом
наклона, явившейся причиной относительно малой амплитуды 24-го солнечного
цикла. Амплитуда флуктуаций α - эффекта Бэбкока - Лейтона в модели мо-
жет быть оценена по данным каталогов солнечных пятен [Олемской и др., 2013;
Jiang et al., 2014]. Однако характерная длительность флуктуаций не определе-
на. Ее можно определить из сравнения статистики расчетных и наблюдаемых
длительностей солнечных циклов.

2.1. Флуктуации альфа-эффекта в модели

динамо

За основу взята согласованная модель динамо и дифференциального вра-
щения, описанная в первой главе диссертации, которую теперь дополним уче-
том флуктуаций α-эффекта. Для учета флуктуаций α-эффекта параметр α в
выражении (1.27) преобразуется следующим образом:

α→ α (1 + σs(t)) , (2.1)

где σ - относительная амплитуда флуктуаций, а s(t) - случайная функция вре-
мени порядка единицы. Следуя работе [Rempel, 2005], для моделирования слу-
чайного процесса s(t) наряду с уравнениями динамо решаем систему из n обык-
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новенных дифференциальных уравнений,

ds

dt
= −n

τ
(s− s1) ,

ds1

dt
= −n

τ
(s1 − s2) ,

. . .

dsn−1

dt
= −n

τ

(
sn−1 −

√
2τ

∆t
ĝ

)
. (2.2)

Здесь τ - время корреляции случайного процесса, ∆t - шаг по времени в чис-
ленном интегрировании уравнений и ĝ - случайное число со средним значени-
ем равным нулю, среднеквадратичным значением равным единице, распреде-
ленное по нормальному закону. Величина ĝ обновляется на каждом шаге по
времени независимо от ее предыдущего значения. Для разрешения системы
(2.2) использовалась численная схема второго порядка точности (центрирован-
ных) конечно-разностных производных по времени. Уравнения (2.2) модели-
руют непрерывную функцию времени, у которой производные до n порядка
также непрерывны, но производная порядка n является разрывной. Для n = 1,
n = 2 и при условии ∆t � τ (выполняется для всех представленных расче-
тов), корреляционная функция для случайного процесса (2.2) была определена
аналитически [Olemskoy and Kitchatinov, 2013]. Коэффициент перед случайным
числом ĝ в последнем из уравнений (2.2) выбран так, чтобы среднеквадратичное
значение 〈s2〉 = 1 в аналитических расчетах. Сравнение численных расчетов с
аналитическими результатами подтвердило надежность численной модели слу-
чайного процесса. В расчетах диссертации n = 3.

α - эффект в используемой модели нелокальный. Генерация полоидально-
го поля вблизи поверхности связана с тороидальным полем у основания кон-
вективной зоны. Такая формулировка α-эффекта исключает его так называ-
емое катастрофическое подавление из-за сохранения магнитной спиральности
[Kitchatinov and Olemskoy, 2011c] и соответствует механизму Бэбкока-Лейтона
формирования глобального полоидального поля в результате всплывания то-
роидальных полей от основания зоны конвекции [см., например, Charbonneau,
2010]. Начало магнитного цикла в модели определим как момент изменения зна-
ка тороидального поля Bt у основания конвективной зоны на широте 15◦, где
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это поле достигает наибольшей напряженности в ходе его циклических измене-
ний. Соответственно, время максимума цикла в модели определяется моментом
наибольшей напряженности Bt в данном цикле.

2.2. Определение характерного времени

флуктуаций

Для определения характерного времени τ флуктуаций α-эффекта было
проведено сравнение наблюдаемого и полученного в модели динамо распреде-
лений периодов солнечных циклов. Были проведены расчеты 10000 магнитных
циклов для ряда значений отношения времени флуктуаций к периоду вращения
Солнца τ/Prot = 0.5, 1, 1.5, 2. Дисперсии расчетных периодов цикла

D =
1

〈Pcyc〉
〈(Pcyc − 〈Pcyc〉)2〉1/2 (2.3)

для этих значений равны 0.104, 0.162, 0.212 и 0.248, соответственно.
Периоды 36 солнечных циклов известны из прямых наблюдений ∗. Для этих

данных изменчивость по формуле (2.3) Dobs = 0.135. По косвенным данным
имеется статистика из 119 циклов [Nagovitsyn et al., 2015]. Для этих данных
коэффициент изменчивости Drec = 0.185. Эти значения близки к D = 0.162 по-
лученному в модели динамо для τ = Prot. Другими словами, время корреляции
близко к периоду вращения. Поэтому все дальнейшие вычисления проведены с
характерным временем флуктуаций равным сидерическому периоду вращения
Солнца.

Рисунок 2.1 показывает функцию распределения периодов расчетных цик-
лов для случая τ/Prot = 1. Это распределение близко к полученному Наго-
вицыным и др. [Nagovitsyn et al. 2015]. Средняя продолжительность циклов
〈Pcyc〉 = 10.9 лет. Стоит отметить, что средняя продолжительность фазы ро-
ста цикла 〈Pgr〉 = 5.1 лет короче средней продолжительности фазы спада
〈Pdec〉 = 5.8 лет. Для модели без учета флуктуаций продолжительности фаз
совпадают (' 5.37 лет). Модель не воспроизводит эффект Вальдмайера, т.е.
∗https://www.ngdc.noaa.gov/stp/space-weather/solar-data/solar-indices/sunspot-numbers/cycle-

data/table_cycle-dates_maximum-minimum.txt
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Рис. 2.1 – Функция распределения продолжительностей расчетных циклов
для случая τ = Prot.

корреляция между амплитудой цикла и временем его роста по расчетам моде-
ли не обнаруживается.

2.3. Ожидаемые эффекты флуктуаций

Последствия двух основных эффектов αΩ-динамо различаются на фазах
роста и спада цикла активности. На фазе роста тороидальное поле и маг-
нитная энергия усиливаются Ω-эффектом дифференциального вращения, ко-
торое генерирует тороидальное поле из полоидального. Усиление ограничено
α-эффектом, который уменьшает полоидальное поле и ведет к его переполю-
совке вблизи момента максимума активности. Следовательно, можно ожидать,
что снижение α-эффекта на фазе роста приведет к более сильному циклу, а
при увеличении α на фазе роста будет уменьшаться амплитуда цикла. На фа-
зе спада α-эффект генерирует начальное полоидальное поле для следующего
цикла. Можно ожидать, что уменьшенный α-эффект на фазе спада приведет к
меньшему полоидальному полю и более слабому следующему циклу. Противо-
положный результат ожидается при флуктуации, увеличивающей α-эффект на
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нисходящей фазе активности. Чтобы проверить эти ожидания, проведем рас-
четы динамики поля отдельно для восходящей и нисходящей фаз магнитных
циклов, искусственно меняя α-эффект. Амплитуда расчетных циклов характе-
ризуется придонным тороидальным полем Bt на широте 15◦, близкой к широте,
где это поле достигает своего максимального значения. Другим важным пара-
метром является полная энергия тороидального поля

Em =
1

4

re∫
ri

1∫
−1

B2(r, cos θ)r2 d cos θ dr , (2.4)

где re = 0.97R� внешняя граница области моделирования. Начало нового цик-
ла активности определяется моментом изменения знака Bt. Амплитуда цикла
определена как максимум абсолютного значения Bt в цикле.

Для оценки последствий флуктуаций на фазе роста активности, значение
α0-эффекта изменялось через год после начала цикла и спустя еще 2 года воз-
вращалось к своему первоначальному значению 0.174ms−1. В качестве отрица-
тельных флуктуаций использовалось изменение знака α0, т.е. его значение ста-
новилось равным −0.174ms−1, а в качестве положительных флуктуаций - изме-
нение α0 в противоположную сторону на ту же величину, т.е. α0 = 0.522ms−1.

Полученные в таких расчетах изменения полоидального и тороидального
полей, а также магнитной энергии показаны на рисунке 2.2. Графики, в целом,
подтверждают изложенные выше ожидания, но следует также отметить, что
поле реагирует на изменения α с задержкой. Полярное поле и магнитная энер-
гия реагируют с запаздыванием около года. Придонному полю Bt требуется
около четырех лет, чтобы реагировать на изменения генерации полоидально-
го поля. Более медленная реакция Bt, вероятно, объясняется дополнительным
временем, необходимым для переноса поля ко дну конвективной зоны мериди-
ональным течением и диффузией.

Можно заметить, что отрицательные флуктуации на фазе роста способству-
ют более позднему изменению знака полярного поля. Соответственно, более
сильное тороидальное поле будет создано дифференциальным вращением и при
этом возрастает и магнитная энергия. Тороидальное поле продолжает расти в
конце хода на рисунке 2.2b, что предопределяет более высокую амплитуду Bt по
сравнению со случаем без изменений α. Положительные флуктуации α, наобо-



47

Рис. 2.2 – Полоидальное поле на северном полюсе (a), придонное тороидаль-
ное поле Bt на широте 15◦ (b) и магнитная энергия (c) на фазе роста магнит-
ного цикла, вычисленного с заданным возмущением α-эффекта в интервале
времени от 1 до 3 лет. Сплошная линия соответствует расчетам без изме-
нения α, пунктирная линия - для обращения знака α и штрих-пунктирная
линия - для увеличенного в 3 раза α.
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Рис. 2.3 – То же, что и на рисунке 2.2, но для фазы спада магнитного цикла.

рот, быстрее уменьшают полярное поле, что приводит к ранней переполюсовке.
Однако максимальное значение Bt практически не меняется при положитель-
ной флуктуации. Эффект в магнитной энергии также мал. Энергия сначала
уменьшается при положительной флуктуацией, но в конечном счете незначи-
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тельно увеличивается по сравнению со случаем без изменений α.
Для анализа воздействия флуктуаций на фазе спада активности, значение

α0-эффекта изменялось через год после максимума цикла и спустя еще 2 года
возвращалось к своему первоначальному значению, аналогично тому как это
было сделано для фазы роста. Влияние флуктуаций в нисходящей фазе цик-
ла сильно зависит от их знака. Это показано на рисунке 2.3. Положительные
флуктуации увеличивают полярное поле в конце магнитного цикла, тем самым
создавая предпосылки для относительно большой амплитуды следующего цик-
ла, что также увеличивает магнитную энергию. Отрицательные флуктуации
действуют в противоположном направлении, ослабляя полярное поле в конце
цикла и уменьшая тем самым амплитуду и магнитную энергию следующего
цикла. Таким образом, ожидается, что цикл, следующий за фазой спада, где
преобладают отрицательные флуктуации, будет слабым.

2.4. Результаты моделирования изменчивости

солнечных циклов

Без учета флуктуаций модель показывает одинаковые повторяющиеся цик-
лы, которые имеют амплитуду тороидального поля Bt = 4.18кГс и магнит-
ную энергию Em = 1.91× 1037 эрг. Полярное поле достигает своего максимума
Bp = 10.3Гс в начале цикла. Таким образом, амплитуда тороидального поля
связана с полярным полем в предыдущем минимуме выражением

Bt = −407Bp , (2.5)

с учетом противоположных знаков Bp и Bt в одном и том же полушарии. Ана-
логичное отношение между полярным полем и магнитной энергией имеет вид

Em = 1.8× 1035B2
p. (2.6)

С учетом флуктуаций, магнитные циклы модели динамо различаются по
длительности и амплитуде. Тем не менее, соотношение между амплитудами то-
роидального поля в циклах и полярным полем в начале циклов близко к фор-
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муле (2.5) модели без флуктуаций (рис. 2.4). Корреляция между амплитудой
цикла и полярным полем в предыдущем минимуме хорошо известна по солнеч-
ным наблюдениям [Макаров и Тлатов, 2000; Svalgaard et al., 2005] и объясняется
теорией динамо [Schatten et al.,1978; Choudhuri et al., 2007].

Рис. 2.4 – Положения магнитных циклов модели динамо на координатной
плоскости полярного поля в минимуме цикла и амплитуды тороидального
поля следующего цикла. Соотношение (2.5) показано штриховой линией.

За исключением слабых циклов рисунка 2.4 (грандиозные минимумы), со-
отношение (2.5) определяет нижнюю границу абсолютной величины отношения
| Bt/Bp |.

Рисунок 2.5 также показывает, что уравнение (2.6) определяет нижнюю гра-
ницу энергии цикла как функцию полярного поля в предыдущем минимуме.
Что согласуется с ожиданием: флуктуации любого знака на фазе роста активно-
сти повышают магнитную энергию (рис. 2.2). Рисунок 2.5 показывает больший
разброс и большие отклонения от пунктирной линии по сравнению с рисунком
2.4. Магнитная энергия зависит не только от величины поля, но и от его про-
странственного распределения, что, вероятно, является причиной такого раз-
личия. Сильные солнечные циклы показывают более широкое распределение
пятен по широте [Mandal et al., 2017].

Амплитуда магнитных циклов определяется полярным полем в начале цик-
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Рис. 2.5 – Положение расчетных вычисленных магнитных циклов на ко-
ординатной плоскости абсолютного значения полярного поля в минимуме
цикла и максимальной магнитной энергии (2.4) в следующем цикле. Соот-
ношение (2.6) показано штриховой линией.

ла (рис. 2.4 и 2.5). Эти поля создаются в течение предыдущих циклов. Рисунок
2.6 показывает тесную корреляцию между полярными полями Bp в конце цик-
ла и произведением Bt〈α〉dec амплитуды цикла Bt и α -параметра, усредненного
за время спада

〈α〉 =
1

T2 − T1

T2∫
T1

(1 + σs(t)) dt. (2.7)

Нижний индекс в 〈α〉dec означает, что T1 и T2 в уравнении(2.7)- это моменты
максимума и начала следующего цикла, соответственно. Пунктирная линия на
рисунке 2.6 показывает линейную аппроксимацию Bp = 1.94Bt〈α〉dec, при этом
коэффициент корреляции довольно высок r = 0.93. Больший разброс обнару-
живается при усреднении 〈α〉 по всему времени цикла.
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Рис. 2.6 – Корреляция между полярным полем в конце цикла и параметром
динамо - произведением амплитуды тороидального поля и среднего значе-
ния параметра α на фазе спада. Штриховая линия показывает наилучшее
линейное приближение.

2.4.1. Грандиозные максимумы

Магнитная активность Солнца контролирует условия в гелиосфере и вли-
яет на Землю. Хорошо известным примером такого влияния является геомаг-
нитная буря 13 марта 1989 года, которая вызвала перебои в подаче электро-
энергии примерно на 9 часов в Квебеке, Канада. Мощная солнечная вспышка,
вызвавшая это геомагнитное возмущение, имела энергию порядка1032 эрг [Benz,
2008]. Обнаружение многочисленных вспышек очень высокой энергии (≥ 1034

эрг [Maehara et al. 2012; Shibayama et al. 2013]) среди звезд солнечного типа кос-
мическим телескопом Кеплер спровоцировало обсуждение возможности таких
супервспышек в сильных солнечных циклах [Shibata et al., 2013; Candelaresi et
al., 2014; Kitchatinov and Olemskoy, 2016]. Такие мощные вспышки - если они
происходят на Солнце - представляют реальную угрозу для современной циви-
лизации. Для обозначения последовательности высоких по мощности 11-летних
циклов солнечной активности в последнее время все чаще стали использовать
термин «глобальные максимумы» солнечной активности. В качестве примеров
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глобальных максимумов можно привести Средневековый, Позднесредневеко-
вый, Современный (середины–конца XX века).

Рис. 2.7 – Широтно-временные диаграммы радиального поля на поверхно-
сти (вверху) и тороидального поля у основания конвективной зоны (внизу)
для фрагмента расчетов, включающего сильный цикл в период с 30 до 50
лет.

Рисунок 2.5 показывает, что в расчетах динамо встречались циклы с магнит-
ной энергией приблизительно в 20 раз выше ее величины в модели без флукту-
аций. На рисунках 2.7 и 2.8 представлен характерный пример такого сильного
цикла. Причину сильного цикла между 30 и 50 годами можно увидеть на графи-
ке флуктуаций α на рисунке 2.8b, который показывает большие положительные
флуктуации вблизи момента времени в 30 лет. Эти флуктуации привели к созда-
нию аномально большого полоидального поля в начале сильного цикла, которое
определило большую нижнюю границу для тороидального поля и энергии этого
цикла (рис. 2.4 и 2.5). α -флуктуация изменилась на большую отрицательную в
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Рис. 2.8 – (a) Северное полярное поле (Гс, пунктирная линия) и торои-
дальное поле Bt (кГс,сплошная линия).(b) нормированное альфа 1 + σs(t)
(пунктир) и его годовое скользящее среднее (сплошная линия), для того же
фрагмента расчетов, что и рисунок 2.7.

начале сильного цикла, что задержало уменьшение полоидального поля и еще
больше увеличило энергию цикла.

Такой сценарий является типичным для сильных циклов в модели динамо.
Однако, такие циклы вряд ли могут быть причиной супервспышек. Если пред-
положить,что максимальная энергия вспышки пропорциональна генерируемой
динамо магнитной энергии, а максимальная энергия вспышки для типичного
солнечного цикла составляет около 1032 эрг, то по расчетам модели энергия сол-
нечной вспышки не может превышать 1033 эрг. Этот результат меньше оценки
работы [Kitchatinov and Olemskoy, 2016]. Поэтому можно сделать вывод, что
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флуктуации в механизме Бэбкока-Лейтона не могут быть причиной супервспы-
шек на Солнце.

2.4.2. Грандиозные минимумы

За последние 5000 лет по ряду восстановленных данных о солнечной актив-
ности было обнаружено шесть глобальных минимумов [Eddy, 1977]. А ближай-
шим к настоящему времени пяти глобальным минимумам активности Солнца
даны названия Дальтона, Маундера, Шперера, Вольфа и Оорта. Текущий 24-
ый цикл солнечной активности намного слабее по сравнению с предыдущим
23-им циклом. Похожие или даже еще более сильные падения амплитуд между
соседними циклами обнаруживается и в расчетах модели. На рисунках 2.9 и
2.10 показан характерный пример такого падения.

Резкое падение произошло после второго полного цикла, показанного на
этих рисунках. Оно было вызвано отрицательной флуктуацией параметра α на
фазе спада этого цикла, вблизи момента времени 20 лет (рис. 2.10b). Вблизи
максимума цикла, как обычно, произошло обращение знака полярного поля и
полоидальное поле стало увеличиваться. Отрицательная флуктуация α, одна-
ко, привела к выбросу полоидального поля "старого"знака от низких широт, где
действует α-эффект, к полюсам (верхняя панель рис. 2.9). В результате, полои-
дальное поле в конце цикла оказалось малым и в работе динамо произошел сбой.
Заметим, что полоидальное поле в конце цикла является затравочным для гене-
рации тороидального поля дифференциальным вращением в следующем цикле
(рис. 2.4). Магнитные циклы нормальной продолжительности и амплитуды в
последующем восстановились. Модель динамо немного (около 10 %) закритич-
на. Поэтому восстановление в расчетном великом минимуме на рисунках 2.9
и 2.10 было медленным. Сценарий резкого спада и медленного восстановления
был типичным для великих минимумов в вычислениях, хотя были и случаи
плавного начала грандиозных минимумов. Неясно, было ли начало минимума
Маундера в солнечной активности резким или гладким [Usoskin et al., 2000;
Vaquero et al., 2011]. Статистика великих минимумов и максимумов в обсужда-
емой модели практически повторяет работу [Олемской и др., 2013] и поэтому
здесь не обсуждается.
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Рис. 2.9 – Широтно-временные диаграммы радиального поля на поверхно-
сти (вверху) и тороидального поля у основания конвективной зоны (внизу)
с примером резкого падения амплитуды циклов.

Текущий 24-ый цикл примерно в 1.7 раза слабее по сравнению с 23-м по
числу пятен †. Возможную причину для низкой солнечной активности можно
увидеть из рисунка 2.11 [Mordvinov and Yazev, 2014]. Полярные поля в обоих по-
лушариях изменили знак вблизи максимума 23-его цикла. Однако, рост нового
поля был ограничен выбросами поля старой полярности, которые имели место
в обоих полушариях [Mordvinov et al., 2015; Golubeva and Mordvinov, 2017]. Та-
кие выбросы происходили от активных областей, нарушающих правило Джоя.
В результате полярные поля в конце 23-его цикла были относительно слабыми,
что привело к слабому 24-ому циклу. Эта интерпретация согласуется с работой
[Jiang et al., 2015].

Нарушения правила Джоя соответствуют отрицательным флуктуациям α

†https://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
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Рис. 2.10 – (a) Северное полярное поле (Гс, пунктирная линия) и торои-
дальное поле Bt (кГс,сплошная линия).(b) нормированное альфа 1 + σs(t)
(пунктир) и его годовое скользящее среднее (сплошная линия), для того же
фрагмента расчетов, что и рисунок 2.9.

в механизме Бэбкока-Лейтона. Наблюдательный рисунок в некоторой степе-
ни похож на теоретический, хотя и с менее резким снижением наблюдаемой
активности между соседними солнечными циклами. В 24-ом цикле также на-
блюдаются выбросы полоидального поля полярности лидирующих пятен. На
рисунке 2.11 показаны такие выбросы (отмечены стрелками), которые череду-
ются с областями ведомой полярности.



58

Рис. 2.11 – Площади солнечных пятен в северном (a) и южном (c) полуша-
риях Солнца для двух последних солнечных циклов. Панель (b) показыва-
ет широтно-временную диаграмму крупномасштабного радиального поля.
Места активных областей с анти-Джоевскими углами наклона и области
интенсивной солнечной активности выделены зеленым и черным цветами,
соответственно. Стрелками показаны выбросы лидирующей полярности.
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2.5. Асимметрия формы циклов

Асимметрия циклов солнечной активности достаточно хорошо известна из
наблюдений [например, Hathaway et al., 1994; Обридко и Наговицын, 2017]. Про-
должительность фазы роста активности в отдельных циклах, чаще всего, ко-
роче длительности спада. Можно ли объяснить такую асимметрию в теории
солнечного динамо?

Колебания поля в кинематических (линейных) моделях динамо, как и ли-
нейные колебания вообще, являются гармоническими. Ангармонические неза-
тухающие колебания характерны для нелинейных систем. Именно поэтому есте-
ственно пытаться объяснять связь наблюдаемой асимметрии с какой-либо нели-
нейностью в солнечном динамо [Weiss et al., 1984]. В солнечном и звездном ди-
намо известны различные нелинейные эффекты, включающие модификацию
конвективной турбулентности магнитным полем [Kitchatinov et al., 1994], влия-
ние магнитного поля на дифференциальное вращение [Malkus and Proctor, 1975]
и меридиональное течение [Cameron and Schüssler, 2012], подавление генерации
поля из-за сохранения магнитной спиральности [Kleeorin et al., 2003] и другие.
И действительно, асимметрия магнитных циклов обнаруживается в некоторых
достаточно сильно нелинейных моделях [например, Pipin and Kosovichev, 2011].
Однако скорость вращения Солнца лишь немного (около 10%) превышает по-
роговую величину для действия глобального динамо [Metcalfe and van Saders,
2017], что предполагает слабую нелинейность солнечного динамо.

Обнаруживается, однако, что флуктуации α-эффекта также могут приво-
дить к асимметрии формы циклов. Флуктуации вызваны нерегулярными изме-
нениями площадей активных областей Солнца и углов их наклона относительно
солнечных параллелей [Олемской и др., 2013]. Последствия флуктуаций зави-
сят от фазы цикла активности, на которой они происходят [Nagy et al., 2017].
Асимметрия в модели, как и в наблюдениях солнечных циклов, проявляется
как среднестатистический эффект: не во всех циклах фаза роста короче фа-
зы спада, но отношение соответствующих длительностей этих фаз в среднем
меньше единицы.
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Таблица 1 – Средние продолжительности фаз роста и спада динамо-циклов,
рассчитанных для различных амплитуд σ и времен корреляции τ флукту-
аций α-эффекта (Prot = 25.4 суток - солнечный период вращения)

σ τ/Prot 〈Tgr〉 (годы) 〈Tdec〉 (годы)
0.5 5.40 5.36

1 1.0 5.39 5.39
1.5 5.39 5.41
2.0 5.37 5.45
0.5 5.37 5.45

2 1.0 5.31 5.59
1.5 5.21 5.70
2.0 5.16 5.76
0.5 5.29 5.60

3 1.0 5.14 5.80
1.5 5.17 5.90
2.0 5.22 5.94

В таблице 1 приведены средние длительности роста и спада магнитных цик-
лов, рассчитанные для различных значений относительной амплитуды и вре-
мени корреляции флуктуаций α. Для каждого случая были расчитаны 4000
циклов, которых вполне достаточно для достоверности статистики, и при уве-
личении числа циклов среднестатистические результаты не изменяются. Целью
расчетов с различными σ и τ было удостовериться, что асимметрия циклов в
используемой модели является регулярно воспроизводимым явлением и, как
и должно быть, асимметрия возрастает с увеличением как амплитуды, так и
средней длительности флуктуаций. Только для самых малых амплитуды и вре-
мени корреляции из таблицы1 полученная в модели небольшая среднестати-
стическая асимметрия противоположна наблюдаемой (т.е. среднее время роста
больше среднего времени спада).

Механизм Бэбкока-Лейтона связан с наблюдаемыми свойствами групп сол-
нечных пятен. Как уже было сказано, оценки амплитуды флуктуаций α-
эффекта по данным о солнечных пятнах дают величину σ ' 2.7 [Олемской
и др., 2013]. Сравнение с 36 периодами прямых наблюдений и 119 периодами,
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восстановленными по косвенным данным [Nagovitsyn et al., 2015], дают время
корреляции τ ≈ Prot. Поэтому все дальнейшие обсуждения относятся к случаю
σ = 3 и τ/Prot = 1 из таблицы1, наиболее близкому к приведенным оценкам.

2.5.1. Влияние флуктуаций на форму циклов

Магнитные поля в модели реагируют на изменение параметра α с задерж-
кой во времени. Реакция полярного (полоидального) поля запаздывает прибли-
зительно на год, после этого еще примерно четыре года требуется для отклика
на вариацию α придонного тороидального поляBt (см. раздел 2.3). Поэтому для
формы цикла существенны только флуктуации на фазе роста цикла (флукту-
ации на фазе спада определяют амплитуду, но не форму, следующего цикла).

На рисунке 2.12 показаны зависимости магнитных полей от времени в рас-
четах с заданными изменениями величины α на фазе роста цикла в интервале
времени между 3 и 4 годами после его начала. Расчеты проведены для случая
обращения знака (α = −0.174м/с), а также для изменения в противоположном
направлении на ту же величину (α = 0.522м/с) в указанном интервале времени.
Для сравнения показан также расчетный цикл c постоянным α = 0.174м/с.

При постоянном α без учета флуктуаций расчетный цикл симметричен: про-
должительности ветвей роста и спада приближенно равны. Вариации α приво-
дят к асимметрии, причем ветвь спада оказывается относительно короткой для
положительных (возрастание α) и относительно длительной для отрицатель-
ных (уменьшение α) вариаций. Ветви роста совпадают во всех трех случаях
из-за того, что, как уже отмечалось, реакция тороидального поля запаздывает
приблизительно на 5 лет относительно вызвавших ее вариаций.

Поведение полей на рисунке 2.12 можно легко объяснить в терминах ос-
новных эффектов αΩ-динамо. На фазе роста активности α-эффект генерирует
полоидальное поле обратного знака по отношению к знаку поля предыдущего
минимума активности, что приводит вблизи максимума цикла к смене знака
полоидального поля. После этого дифференциальным вращением вырабатыва-
ется тороидальное поле обратное имеющемуся, и активность идет на спад. По-
ложительные флуктуации α вынуждают полярное (полоидальное) поле раньше
менять знак, и поэтому последующий спад активности происходит быстрее, и
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Рис. 2.12 – Напряженность поверхностного полярного поля на полюсе (a) и
тороидального поля Bt на широте 15◦ у основания зоны конвекции (b), рас-
считанные с заданными возмущениями α в интервале между 3 и 4 годами
после начала цикла. Пунктирные линии соответствуют обращению знака α,
а штрих-пунктирные - изменению α на ту же величину в положительном
направлении. Сплошные линии показывают результаты расчетов при неиз-
менном α.
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фаза спада сокращается. Отрицательные флуктуации - наоборот - приводят к
запаздыванию переполюсовки и более длительной ветви спада. Необходимо от-
метить, что сокращение ветви спада из-за положительных флуктуаций происхо-
дит на меньшую величину, чем ее удлинение из-за отрицательных флуктуаций,
хотя отклонения в положительную и отрицательную стороны от среднего зна-
чения α равны по величине. Поэтому множество положительных и отрицатель-
ных флуктуаций приводит к среднестатистической асимметрии с относительно
длительной эпохой спада активности.

Рис. 2.13 – (a) Полярное поле (в Гауссах, пунктирная линия) и тороидаль-
ное поле Bt (в килоГауссах, сплошная линия) для фрагмента расчетов в
модели динамо с флуктуациями α-эффекта. (b) Нормированная величина
α-эффекта 1 + σs(t) (пунктир) и ее бегущее среднее за год (сплошная ли-
ния). Цикл в интервале от 10 до 23 лет сильно асимметричен.

На рисунках 2.13 и 2.14 показан характерный пример цикла с ярко выражен-
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ной асимметрией из расчетов модели. Рисунок 2.13 согласуется с предложенным
объяснением асимметрии и рисунком 2.12. Большая асимметрия цикла между
10 и 23 годами на рисунке 2.13, по всей вероятности, была вызвана отрица-
тельной флуктуацией α непосредственно перед максимумом этого цикла. В ре-
зультате, изменение знака полярного поля, которое могло бы произойти вблизи
максимума, было задержано. Произошло даже временное возрастание напря-
женности полярного поля перед его «переполюсовкой», что привело к медлен-
ному уменьшению тороидального поля на ветви спада и, как следствие, сильно
асимметричному циклу.

Рис. 2.14 –Широтно-временные диаграммы радиального поля на поверхно-
сти (вверху) и тороидального поля у основания конвективной зоны (внизу)
для того же расчета, что и рисунок 2.13.

Задержка переполюсовки была связана с выбросом полоидального поля по-
лярности предыдущего минимума от низких широт, где действует α-эффект, в
полярные области (рис. 2.14). Такие выбросы от активных областей, нарушаю-
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щих правило Джоя (что соответствует отрицательным флуктуациям α в моде-
ли), часто отмечаются и в наблюдениях (рис. 2.11) [Jiang et al., 2015; Mordvinov
et al., 2016].

Тонкая структура радиального поля на низких широтах в верхней части
рисунка 2.14 связана с флуктуациями α-эффекта. Эта тонкая структура сгла-
живается турбулентной диффузией по мере распространения поля на высокие
широты так, что полярное поле плавно меняется во времени. Так же и торо-
идальное поле на рисунках 2.13 и 2.14 меняется плавно. Стоит сказать, что в
расчетах встречались ложные циклы, в которых изменения знака поля Bt про-
исходили через короткие промежутки времени, часто менее года. Такие циклы
обычно встречаются парами и их отличает отсутствие переполюсовок полярно-
го поля. По всей вероятности, такие ложные циклы связаны с флуктуациями
и происходят, когда после одного изменения знака Bt снова на короткое время
меняет знак. Такие ложные циклы составляют приблизительно 2% от обще-
го количества рассчитанных циклов. Ложные циклы были исключены из рас-
смотрения, и дальнейшие результаты относятся к «очищенной» таким образом
расчетной статистике (что, однако, практически не сказалось на результатах).

2.5.2. Сравнение с наблюдениями

В результате анализа, предполагается корреляция времени запаздывания,
Trev−Tgr, момента переполюсовки (Trev) относительно времени максимума цик-
ла (совпадает с длительностью Tgr фазы роста) и параметром асимметрии,
Tgr/Tdec (Tdec - длительность фазы спада). Такая корреляция действительно
обнаруживается не только в модельных расчетах (рис. 2.15), но и в данных
наблюдений (рис. 2.16).

Имеется возможность проверки подобной связи по данным наблюдений сол-
нечных циклов с 12 по 23. Даты минимумов и максимумов этих циклов опреде-
лялись по данным о площадях солнечных пятен так же, как это было сделано
в работе [Osipova and Nagovitsyn , 2017] (использованы те же данные и тот же
метод сглаживания 13-и среднемесячных значений площадей пятен). Для цик-
лов с 12 по 20 даты переполюсовок полярного поля взяты из работы [Makarov
and Sivaraman, 1986]. Для циклов с 21 по 23 даты переполюсовок определены
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Рис. 2.15 – Анти-корреляция параметра асимметрии Tgr/Tdec и времени
запаздывания момента обращения знака полярного поля Trev относитель-
но времени максимума Tgr магнитных циклов в модели динамо. Все време-
на отсчитываются от начала циклов. Коэффициент корреляции r = −0.68.
Пунктирная линия показывает линейную аппроксимацию. В целях лучшей
наглядности крестиками показаны каждый десятый из рассчитанных цик-
лов.

по данным обсерватории Вилкокса ‡. Хотя статистика из 12 солнечных циклов
относительно мала, и поэтому не может служить надежным основанием для
достоверных выводов, построенный по этим данным рисунок 2.16 показывает
ту же тенденцию, что и модельные расчеты (рис. 2.15).

Судя по рисункам 2.12 и 2.13, можно было ожидать также корреляции асим-
метрии циклов со средней величиной α на фазе роста. Слабая корреляция с
коэффициентом r = 0.34 такого рода действительно обнаруживается. Дело ви-
димо в том, что кратковременные положительные и отрицательные флуктуации
α могут уравновешивать друг друга, но их отличающиеся по величине вклады
в асимметрию (рис. 2.12) не сбалансированы. В модельных расчетах не обнару-
живается связи между асимметрией и периодами циклов, также как и в данных
‡http://wso.stanford.edu



67

Рис. 2.16 – Анти-корреляция параметра асимметрии и времени запазды-
вания моментов переполюсовки полярного поля относительно максимумов
солнечных циклов с 12 по 23. Пунктирная линия показывает линейную ап-
проксимацию. Коэффициент корреляции r = −0.75.

наблюдений.

2.6. Выводы к главе 2

Характерное время корреляции флуктуаций в механизме Бэбкока-Лейтона
для генерации полоидального магнитного поля близко к периоду вращения
Солнца. Этот вывод следует из сравнения статистики расчетных периодов цик-
лов с распределениями периодов 36 циклов прямых наблюдений и 119 периодов
восстановленных по косвенным данным.

Влияние флуктуаций на форму и амплитуду циклов зависит от фазы цикла,
в которой происходят эти флуктуации. На фазе роста активности флуктуации
любого знака (и положительные и отрицательные) увеличивают амплитуды то-
роидального поля и магнитной энергии. Однако, это увеличение не велико, а
амплитуды циклов в основном определяются величиной полоидального (поляр-
ного) поля в начале цикла. Следовательно, полярные поля в минимумах актив-
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ности определяют нижние границы амплитуд тороидальных полей и магнитной
энергии следующих циклов (рис. 2.4 и 2.5).

Полярные поля в минимумах активности в значительной степени контроли-
руются флуктуациями в механизме Бэбкока-Лейтона на нисходящей фазе пред-
шествующих циклов. Положительные флуктуации (увеличение α-эффекта)
увеличивают полярное поле и могут приводить к сильным последующим цик-
лам с десятками раз большей магнитной энергией по сравнению со средним
значением. Однако оценки энергии показывают, что флуктуации параметров
динамо, по всей вероятности, не могут быть причиной супервспышек с энерги-
ей ≥ 1034 эрг на Солнце.

Отрицательные флуктуации в нисходящей фазе цикла способствуют умень-
шению полярного поля в конце цикла, что, соответственно, уменьшает ампли-
туду следующего цикла. Этот механизм может приводить к резким падениям
амплитуд между соседними циклами. Небольшая закритичность солнечного ди-
намо приводит к медленному восстановлению после таких провалов (рис. 2.10).
Относительно малая амплитуда 24-го солнечного цикла по сравнению с 23-м
циклом можно объяснить нарушениями закона Джоя (отрицательные флукту-
ации в механизме Бэбкока-Лейтона) активными областями на фазе спада 23-го
цикла.

Механизм Бэбкока-Лейтона генерации полоидального поля Солнца характе-
ризуется большими флуктуациями. Амплитуда флуктуаций превосходит сред-
нее значение соответствующего параметра динамо [Олемской и др., 2013]. По-
этому реакция магнитного поля на флуктуации в механизме его генерации мо-
жет быть нелинейной: флуктуации α-эффекта с равным нулю средним значе-
нием приводят к несбалансированной асимметрии длительностей фаз роста и
спада активности магнитных циклов (рис. 2.12). Таким образом, флуктуации
в динамо могут быть причиной - возможно, не единственной - наблюдаемой
асимметрии формы солнечных циклов.

Из предложенного объяснения наблюдаемой асимметрии следует предсказа-
ние ее корреляции со временем запаздывания изменений знака полярного поля
относительно максимумов солнечной активности. Это предсказание согласуется
с имеющимися данными (рис. 2.16).
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Глава 3. Приложения к звездам

Исторически изучение звездного динамо в значительной степени опиралось
на солнечные наблюдения. Тем не менее, по мере накопления данных о звездах
сформировался метод солнечно-звездных аналогий, позволяющий также огра-
ничивать неопределенность в сведениях о солнечной активности по данным о
звездах. Пример такого подхода изложен в данной главе.

После описания согласованной модели, которая достаточно правдоподобно
воспроизводит многие аспекты солнечного цикла, открывается возможность
распространения этой модели на подобные Солнцу звезды. В случае Солнца
данные о дифференциальном вращении конвективной оболочки [Schou et al.,
1998], а в последнее время и о меридиональной циркуляции [Rajaguru and Antia
2015; Mandal et al., 2018], поставляет гелиосейсмология. Для звезд такая воз-
можность отсутствует. Имеются лишь наблюдения дифференциального враще-
ния на звездной поверхности для нескольких десятков звезд (см., например,
[Barnes et al., 2005]). Имеющиеся теоретические модели близки воспроизводят
как эти наблюдения, так и данные гелиосейсмологии [Kitchatinov and Olemskoy,
2011a, 2012b]. Можно надеяться, что применение этих моделей оправдано и для
всего объема звездных зон конвекции. Согласование моделей дифференциаль-
ного вращения и динамо позволило не задавать, а рассчитывать необходимые
для моделирования звездного динамо дифференциальное вращение и мериди-
ональное течение.

Звездное гидромагнитное динамо можно понимать как неустойчивость про-
водящих жидкостей к магнитным возмущениям [см., например, Moffatt, 1978].
Динамо-неустойчивость усиливает ранее существовавшее исходное поле и под-
держивает его против омического затухания. Подобно всем известным неустой-
чивостям, динамо имеет место только в том случае, когда определенный контро-
лирующий параметр превышает определенное критическое значение. В случае
звездного динамо в качестве управляющего параметра можно выбрать каким-
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либо образом нормированную скорость вращения. Durney and Latour [1978],
вероятно, первыми утверждали, что звездные динамо могут создавать глобаль-
ные магнитные поля в том случае, если отношение Ro = Prot/τ периода враще-
ния Prot ко времени оборота конвективной ячейки τ не слишком велико, Ro <∼ 1.
Они объяснили относительно быстрое вращение звезд спектральных классов до
F6 неспособностью поддерживать глобальное динамо в их тонких конвектив-
ных оболочках. Звезды более поздних спектральных классов замедляют вра-
щение из-за потери углового момента на истечение связанного с магнитным по-
лем звездного ветра. Крупномасштабные магнитные поля предположительно
динамо-происхождения способствуют замедлению вращения, увеличивая эф-
фективный радиус истечения звездного ветра [Kraft, 1967]. Период вращения
подобных Солнцу звезд возрастает с их возрастом t согласно закону [Skumanich,
1972]: Prot ∝

√
t. Эмпирическое определение коэффициента пропорционально-

сти в законе Скуманича как функции звездной массы (или эквивалентного па-
раметра) привело к развитию гирохронологии - определению возраста звезд по
их скорости вращения и эффективной температуре [Barnes, 2003, 2007; Collier
Cameron et al., 2009; Meibom et al., 2009].

Гирохронология считалась почти универсальным инструментом для опреде-
ления возраста карликовых звезд до тех пор, пока накопленные астеросейсми-
ческие данные не выявили ее ограниченность. Данные о звездных колебаниях
могут быть использованы в сочетании с фотометрическими и спектроскопиче-
скими данными, а также моделями строения звезд, для определения звездного
возраста [Chaplin et al., 2014; Silva Aguirre and Serenelli, 2016]. В работе [Angus
et al., 2015] использовались астеросейсмические данные миссии Kepler для ка-
либровки гирохронологии и обнаружилось, что нет единой гирохронологии для
звезд всех возрастов. Звезды солнечного типа, прошедшие более половины сво-
ей жизни на главной последовательности, не подчиняются гирохронологии. Они
вращаются быстрее, чем прогнозирует гирохронология [van Sanders et al., 2016;
Metcalfe et al., 2016]. Старые звезды вращаются гораздо медленнее, чем молодые
звезды сопоставимой массы, но все же быстрее, чем это следует из правил гиро-
хронологии, полученным по данным наблюдений относительно молодых звезд.
Причем магнитная активность таких возрастных медленно вращающихся звезд
низкая.
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Можно предложить следующее объяснение отклонениям вращения возраст-
ных звезд от правил гирохронологии: при замедлении вращения до определен-
ной пороговой скорости, прекращается, или становится неэффективным дей-
ствие глобального динамо. В отсутствие необходимых для потери углового мо-
мента глобальных полей, замедление вращения также останавливается. В рам-
ках такого объяснения можно уточнить некоторые важные для моделирования
звездного динамо параметры.

В последнее десятилетие приложения теории динамо к подобным Солнцу
звездам достигли определенных успехов [см. например, обзор Choudhuri, 2017].
Однако, параметры моделей звездного динамо остаются в значительной степени
неопределенными. В частности, значение динамо-числа и степень его превыше-
ния над пороговым значением для действия динамо обычно для звезд выбира-
ются достаточно произвольно. По данным о вращении звезд, можно определить
величину такого превышения как функцию скорости вращения и эффективной
температуры (цвета) звезды.

3.1. Основные предположения и методы

Модели динамо воспроизводят крупномасштабные магнитные поля конеч-
ной амплитуды для динамо чиселD > Dc, превышающих критическое значение
Dc, и затухающие магнитные поля в противном случае. Динамо-число уменьша-
ется с периодом вращения звезды. Период вращения Prot относительно молодой
звезды, не достигшей порога выключения крупномасштабного динамо, можно
определить из эмпирического соотношения гирохронологии [Barnes, 2007]

Prot = atn (B − V − 0.4)b d, (3.1)

где a = 0.773, n = 0.519, b = 0.601, B − V - показатель цвета, и t -возраст
звезды в миллионах лет.

Максимальный период вращения можно определить по данным наблюдений
вращения звезд. Рисунок 1 из работы [Rengarajan, 1984] ясно показывает макси-
мальный период вращения, которого может достигнуть звезда, в зависимости
от показателя цвета B − V . Rengarajan аппроксимировал эти максимальные
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значения линейным отношением

Pc = 111.3 (B − V − 0.405) d. (3.2)

Он предполагал, что эта аппроксимация дает период вращения звезды в конце
ее жизни на главной последовательности. Однако, комбинация выражений (3.1)
и (3.2) показывает, что максимальный период вращения достигается в возрасте

tc ' 14.4 (B − V − 0.4)0.77 Gyr, (3.3)

соответствующем примерно середине жизни на главной последовательности
(что согласуется с работой [Metcalfe et al., 2016]). В частности, для солнечного
значения B − V = 0.656, максимальный период вращения около 28 суток соот-
ветствует возрасту около 5 миллиардов лет. Выдвигается предположение, что
динамо, способствующее замедлению вращения, действует до момента достиже-
ния максимального периода вращения уравнения (3.2), после чего его действие
прекращается. Стоит отметить, что выражения в скобках в уравнениях (3.1) и
(3.2) очень схожи, что предполагает, что звезды, у которых B−V <∼ 0.4, не спо-
собны поддерживать крупномасштабное динамо в своих тонких конвективных
зонах.

Главным контролирующим параметром в моделях αΩ-динамо, которое, как
считается, действует на Солнце и подобных ему звездах, является динамо-число

D =
α∆ΩR3

η2
T

, (3.4)

где η
T
- турбулентная диффузия, R- радиус звезды, ∆Ω- дифференциальное

вращение, α- параметр α-эффекта преобразования тороидального поля в поло-
идальное [Краузе и Рэдлер, 1984]. Использование механизма Бэбкока-Лейтона
[Babcock, 1961] или канонического эффекта турбулентной конвекции Паркера
[Parker, 1955] в качестве α-эффекта является одной из главных неопределен-
ностей звездного динамо. Имеются наблюдательные доказательства существо-
вания механизма Бэбкока-Лейтона на Солнце [Erofeev, 2004; Dasi-Espuig et al.,
2010; Kitchatinov and Olemskoy, 2011a]. Об участии канонического α -эффекта
говорят теоретические аргументы [Passos et al., 2014; Hazra et al., 2014b]. Неза-
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висимо от того, какой механизм создает α -эффект, существует общее мнение
о его происхождении от действия силы Кориолиса на относительно мелкомас-
штабные движения. Поэтому параметр α пропорционален скорости вращения
и может быть записан как

α = αcPc/Prot, (3.5)

где αc - критическое значение α в конкретной модели динамо и Pc - макси-
мальный период вращения по уравнению (3.2). Сидерический период вращения
Солнца Prot = 25.4 суток и уравнение (3.2) дают отношение Pc/Prot = 1.1 для
Солнца, что заставляет считать солнечное динамо примерно на 10% закритич-
ным.

Другие параметры в динамо-числе (3.4) зависят от скорости вращения мень-
ше, чем α. Радиус и турбулентная диффузия слабо меняются с возрастом звезд
главной последовательности. Наблюдается, что солнечный близнец AB Doradus
обладает почти таким же дифференциальным вращением, как Солнце, но вра-
щается значительно быстрее Солнца [Donati and Collier Cameron, 1997]. Моде-
лирование дифференциального вращения для промежуточных скоростей вра-
щения показывает его умеренные изменения [Kitchatinov and Olemskoy, 2012b].
Выражение для динамо числа, D = DcPc/Prot, аналогично уравнению (3.5), по-
этому его можно предложить в качестве способа оценки числа в моделях для
звезд заданного периода вращения и цвета.

Использовалась согласованная модель динамо и дифференциального вра-
щения, изложенная в главе 1. Модель применялась к звездам различных масс
как больших, так и меньших солнечной.

Для расчетов динамо нужно знать строение звезды. Эволюционная после-
довательность строений звезды определенной массы и металличности Z = 0.02

рассчитывалась с помощью программы EZ [Paxton, 2004]. Для каждого эволю-
ционного состояния с использованием таблицы отношения цвет-температура и
интерполяционного кода [VandenBerg and Clem, 2003] вычисляется показатель
цвета B − V и его гирохронологический период вращения из уравнения (3.1).
Когда период вращения становится близким к максимальному периоду из урав-
нения (3.2), предполагается, что звезда достигла порога выключения динамо.
Для соответствующего строения звезды, проводился расчет дифференциально-
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го вращения и глобальных магнитных полей порогового динамо.

3.2. Пороговое звездное динамо

Вычисления произведены для масс в интервале (0.7 − 1.2)M� с шагом
0.05M�. Для меньших масс возраст, при котором достигается максимальный
период вращения (3.2), превышает возраст Галактики. Для больших масс чис-
ленное моделирование динамо в тонких конвективных зонах становится про-
блематичным. Выбранные массы соответствуют показателю цвета B−V от 0.5
до 1.2. Эмпирическая верхняя граница для периода вращения уравнения (3.2)
найдена [Rengarajan, 1984] для интервала 0.5 < B − V < 1. Предположим, что
формула (3.2) выполняется для более холодных звезд вплоть до B − V = 1.2.
Отметим, что звездная масса не является удобным структурным параметром.
Строение звезды зависит от ее химического состава и массы. Однако, зависимо-
сти от массы и металличности в комбинации сводятся к общей зависимости от
эффективной температуры (или показателя цвета), когда температура (цвет)
используется как структурный параметр (см., например, рисунок 1 в работе
[Kitchatinov and Olemskoy, 2012b]). Поэтому именно показатель цвета B − V

удобно использовать в качестве параметра, определяющего строение звезды.
Дифференциальное вращение является важнейшим входным элементом для

модели динамо. Дифференциальное вращение, рассчитанное для звезд, ско-
рость вращения которых близка к пороговой для действия динамо, показано
на рисунке 3.1 как функция показателя цвета B−V . Зависимости периода вра-
щения Pc и соответствующего ему возраста звезды tc от показателя цвета B−V
определяются формулами (3.2) и (3.3). Интервал B−V на рисунке 3.1 соответ-
ствует звездам с металличностью Z = 0.02 в интервале массы (0.7− 1.2)M�.

Возрастание дифференциального вращения с эффективной температурой
наблюдалось [Barnes et al., 2005] для молодых быстровращающихся звезд. Как
показано на левой части рисунка 3.1 такая же тенденция следует из модельных
расчетов для немолодых медленно вращающихся звезд. Поверхностное диф-
ференциальное вращение быстро увеличивается с возрастанием массы звезды.
Важно заметить, что звезды относительно малой массы на этом рисунке стар-
ше и вращаются медленнее в соответствии с уравнениями (3.2) и (3.3). Относи-



75

Рис. 3.1 – Разность угловых скоростей между экватором и полюсом на
поверхности звезд (a) и ее относительная величина (b) в зависимости от
показателя цвета B − V для звезд с пороговым режимом динамо. Соответ-
ствующая шкала звездных масс показана сверху.

тельное значение дифференциального вращения ∼ 30% на правой части этого
рисунка слабо меняется с показателем цвета B − V .

В отличие от дифференциального вращения, два других важнейших вход-
ных параметра необходимых для вычислений модели динамо - меридиональ-
ная циркуляция и турбулентная вязкость - недоступны для прямых наблюде-
ний. Можно отметить, что диффузия и меридиональная скорость у основания
конвективной зоны увеличиваются с уменьшением B − V . Диффузия η, вы-
численная для середины конвективной зоны, увеличивается от приблизитель-
но 1.2 × 108 m2s−1 для B − V = 1.19 (0.7M�) до около 5.2 × 108 m2s−1 для
B − V = 0.529 (1.15M�). Соответствующее увеличение придонной меридио-
нальной скорости на широте 45◦ с 1.9 до 3.2m s−1. Обе величины затем слегка
уменьшаются до наименьшего B − V = 0.502 (1.2M�) проводившихся вычис-
лений.

На рисунке 3.2 показаны пороговые значения параметра α для генерации
глобальных полей дипольной и квадрупольной четности. Имеющееся для сол-
нечного динамо соотношение αd

c < αq
c выполняется и для звезд относительно
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Рис. 3.2 – Пороговые значения α для действия динамо, рассчитанные для
критических периодов вращения (3.2). Две линии соответствуют дипольным
(сплошная линия) и квадрупольным (пунктир) крупномасштабным полям.

малых масс. Таким образом, из предлагаемой модели следует, что глобальные
магнитные поля медленно вращающихся звезд малых масс имеют дипольную
структуру. Критические значения α для обеих четностей практически совпада-
ют для относительно малых B − V рисунка 3.2. Поэтому можно ожидать, что
крупномасштабные поля звезд спектрального класса F имеют более сложную
дипольно-квадрупольную структуру. Для преобладания определенной четности
требуется, чтобы некоторый физический фактор согласовывал действие динамо
в северном и южном полушариях [Chatterjee et al., 2004; Hotta and Yokoyama,
2010]. Такая согласованность нарушается в неглубоких конвективных оболоч-
ках F-звезд, по крайней мере, в динамо-модели данной работы. Стоит также
отметить, что выбранные F-звезды моложе и вращаются быстрее по сравнению
с более холодными звездами. Доплер - Зеемановское картографирование [See
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et al., 2016] показало, что сложность топологии поля возрастает с уменьшением
возраста или с возрастанием скорости вращения.

Расчеты порогового динамо не позволяют определить амплитуду генериру-
емых полей. Однако можно оценить отношение их полоидальных и тороидаль-
ных составляющих. Отношение амплитуд придонных тороидальных к припо-
верхностным полоидальным (полярным) полям увеличивается с уменьшением
B−V примерно с 340 (B−V = 1, 19) до 1010 (B−V = 0, 50). Крупномасштабное
поле все больше скрывается внутри зон конвекции с возрастанием массы.

Рис. 3.3 – Период цикла для порогового динамо (a) и отношение периода ко
времени переноса поля меридиональным течением (b). Vb - меридиональная
скорость у основания конвективной зоны ri на широте 45◦.

Все проведенные расчеты показывают циклическое динамо. Периоды цик-
лов показаны на рисунке 3.3. Большие продолжительности циклов от 10 до 14
лет на этом рисунке согласуются с наблюдениями немолодых медленно вра-
щающихся звезд [Saar and Brandenburg, 1999]. Продолжительность цикла, как
считается, определяется временем переноса поля меридиональным течением.
Рисунок 3.3 показывает также отношение периода цикла ко времени переноса.
Это отношение не является строго постоянным, но изменяется в не слишком
широких пределах и имеет величину порядка единицы.

На рисунке 3.4 показаны числа Россби и динамо-числа на расстоянии од-
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ной шкалы высот от основания конвективной зоны, т.е. для радиуса r, где
r − ri = Hp, а ri - радиус основания зоны конвекции. Число Россби Ro ∼ 2 на
рисунке 3.4, что согласуется с основанной на наблюдениях оценкой [van Saders
et al., 2016]. Два этих числа часто используются для параметризации наблюде-
ний или теоретических оценок магнитной активности. Два параметра на этих
графиках изменяются умеренно, но не являются постоянными. Это означает,
что звездная магнитная активность весьма грубо может определяться только
одним из этих параметров. Для параметризации магнитной активности звезд
необходимо использовать два параметра, например скорость вращения и пока-
затель цвета.

Рис. 3.4 – (a) Число Россби для периода вращения из уравнения (3.2). (b)
Критическое динамо число (3.4), определенное по изотропной составляющей
турбулентной диффузии η в середине толщи конвективной зоны.

3.3. Выводы к главе 3

Астеросейсмические измерения возраста звезд показали резкое снижение
скорости потери углового момента и магнитной активности для возраста око-
ло половины жизни звезды на главной последовательности [van Saders et al.,
2016; Metcalfe et al., 2016]. Предлагается объяснение нарушения гирохроноло-
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гии выключением глобального динамо для периода вращения, превышающего
критическое значение формулы (3.2). Выключение не должно быть мгновен-
ным. Теория Динамо объясняет наблюдаемые изменения амплитуд и периодов
солнечных циклов флуктуациями в параметрах динамо. Флуктуации застав-
ляют звезду блуждать между областями параметров (закритического) дина-
мо с подобной современному Солнцу циклической магнитной активностью и
(докритического) динамо с затухающей активностью (глобальные минимумы),
если период вращения близок к его пороговому значению. Модели динамо с
флуктуирующими параметрами воспроизводят статистику глобальных солнеч-
ных минимумов [Usoskin et al., 2007] только в том случае, если динамо число
близко к его предельному значению [Moss et al., 2008; Olemskoy and Kitchatinov
2013; Karak et al. 2015]. В поддержку данного сценария, уместно отметить, что
наблюдения полных солнечных затмений в период маундеровского минимума
не обнаруживали протяженной солнечной короны [Eddy, 1976]. Это указывает
на относительно малую напряженность крупномасштабного поля, небольшой
радиус коротации в короне и, следовательно, на приостановку замедления вра-
щения.

Предложенное объяснение данных о вращении звезд позволяет уменьшить
неопределенность в параметрах солнечного и звездного динамо. Уравнение (3.4)
для α-параметра или аналогичное уравнение для динамо числа дает оценку па-
раметров динамо для звезды с определенным периодом вращения и показателем
цвета. Такая оценка для Солнца дает превышение около 10% над пороговыми
величинами, а расчеты с 10% закритичностью хорошо согласуются с наблюде-
ниями. Эта концепция используется для оценки периодов цикла активности и
глобальной структуры поля для звезд с разной массой, вращающихся с периода-
ми, близкими к пороговому значению из уравнения (3.2). Оценки предсказыва-
ют постепенное изменение от дипольного поля в K-звездах к полям смешанной
четности в F-звездах.

Важно отметить, что оценка уравнения (3.4) не ограничивается динамо-
моделью данной работы. Пороговая величина динамо-числа, конечно, зависит
от модели, в отличие от способа оценки величины превышения динамо-числом
этой пороговой величины для звезды с заданными Prot и B − V .

Необходимо сказать, что рисунок 3.4 указывает на то, что один параметр -
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число Россби или динамо число - не может полностью охарактеризовать дей-
ствие динамо, по крайней мере, для настоящей модели. [Gregory et al., 2012]
обнаружили, что структура магнитных полей существенно зависит от строения
звезды, в частности, от протяженности ее конвективной оболочки. Согласно их
данным, на звездах, конвективная оболочка которых охватывает более поло-
вины радиуса звезды, доминируют близкие к осесимметричным полоидальные
поля дипольного типа. На звездах с более тонкими конвективными оболочками
доминируют тороидальные поля сложной структуры. Строение звезд вряд ли
можно характеризовать одним параметром - скоростью вращения или числом
Россби. Таким образом, один параметр может параметризовать звездную маг-
нитную активность только в грубом приближении. Однако, естественно ожи-
дать, что механизм динамо однозначно определяется скоростью вращения и
строением звезды. Таким образом, два параметра - например, скорость вра-
щения и показатель цвета или их аналоги - должны однозначно определять
долгосрочную активность звезды.
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Заключение
Основные результаты диссертации заключаются в следующем.

1. Развита модель солнечного динамо, согласованная по используемым в ней
крупномасштабным течениям и численным методом с моделью дифферен-
циального вращения. Турбулентная диффузия магнитного поля выражена
через градиент энтропии, который определяется уравнениями модели. По-
казана необходимость учета диамагнитной накачки для согласования с на-
блюдениями. Представлены выражения для диамагнитного переноса поля,
адаптированные к использованию в моделях динамо. Значение магнитно-
го числа Прандтля и распределение альфа-эффекта по широте определены
из требования соответствия расчетных периода цикла активности и эква-
ториальной симметрии магнитного поля наблюдениям. При этом моменты
обращения знака полярного поля и широтно-временные распределения по-
лей также приходят в соответствие наблюдениям. Полоидальное поле в
модели динамо достигает максимальной величины около 10 Гс в полярных
областях. Тороидальное поле в несколько тысяч Гаусс концентрируется у
основания конвективной оболочки, где переносится меридиональным тече-
нием к экватору. Модель предсказывает величину около ' 2×1037 эрг для
амплитуды магнитной энергии крупномасштабных полей в конвективной
оболочке Солнца.

2. Из сравнения модельных расчетов с распределением периодов солнечных
циклов определено, что характерное время флуктуаций α-эффекта близко
к периоду вращения Солнца. Влияние флуктуаций на амплитуду цикла
зависит от фазы цикла, на которой они происходят. Флуктуации любого
знака на фазе роста активности увеличивают амплитуду цикла. Отрица-
тельные флуктуации на фазе спада активности уменьшают полярное поле
в конце цикла и амплитуду следующего цикла. Этим эффектом можно
объяснить относительно низкую активность в 24-м солнечном цикле по
сравнению с предыдущим 23-м циклом. Положительные флуктуации на
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фазе спада увеличивают магнитную энергию следующего цикла за счет
усиления затравочного полоидального поля для этого цикла. Полученное
в модели динамо распределение амплитуд магнитной энергии для циклов
активности не дает оснований ожидать солнечных супервспышек с энер-
гией ≥ 1034 эрг.

3. Показано, что флуктуации параметров динамо могут приводить к асиммет-
рии формы магнитных циклов с относительно короткой продолжительно-
стью фазы роста. Модель солнечного динамо с флуктуациями α-эффекта
показывает среднестатистическую асимметрию, которая увеличивается с
возрастанием как амплитуды, так и длительности флуктуаций. Предложе-
но объяснение вызванной флуктуациями асимметрии, которое предсказы-
вает корреляцию между величиной асимметрии и временем запаздывания
обращения знака полярного поля относительно максимума активности. Та-
кая корреляция обнаруживается и по данным для двенадцати последних
солнечных циклов.

4. Предложено объяснение обнаруженного в наблюдениях нарушения гиро-
хронологии для немолодых звезд солнечного типа. Объяснение состоит в
выключении механизма крупномасштабного динамо по достижении доста-
точно малой скорости вращения звезды. В рамках такого объяснения пред-
ложена оценка величины превышения ключевым параметром моделей ди-
намо (динамо-числом) его порогового значения по скорости вращения и по-
казателю цвета звезды. Такая оценка дает динамо-число для Солнца при-
мерно на 10% выше его критического значения. Показана применимость
согласованной модели динамо и дифференциального вращения к подоб-
ным Солнцу звездам. Расчеты показывают возрастание дифференциаль-
ного вращения и отношения тороидального поля к полоидальному, а так-
же усложнение структуры поля от дипольной к смешанной квадрупольно-
диполярной с увеличением массы звезды. Выдвинуто предположение,что
для параметризации наблюдений магнитной активности звезды необходи-
мо и достаточно двух параметров, например, показателя цвета и скорости
вращения.
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P. J. ,Moss D., Rempel M., Gilman P., Korpi M. J., Kosovichev A. G. A solar
mean field dynamo benchmark // Astronomy and Astrophysics - 2008 - Vol.
483 - Iss. 3 - P.949-960.
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• Ziegler U., Rüdiger G. Box simulations of rotating magnetoconvection. Effects
of penetration and turbulent pumping // Astronomy and Astrophysics - 2003
- Vol.401 - P.433-442.


