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У статтi проаналiзовано динамiку тонкої структури Хейлiвського 22-лiтнього магнiтного
циклу сонячної активностi (1964–1986 рр.). Використано повнi однорiднi ряди даних щодо со-
нячних плям — числа Вольфа, площi груп й окремих плям, їхнi координати, полярностi та
магнiтнi потоки в них (електронна база даних за вiдповiднi роки). Установлено особливостi
динамiки розподiлу двох популяцiй сонячних плям (великих i дрiбних) за площами, трива-
лiстю життя, величиною магнiтних потокiв у них. Аналiз тонкої структури 22-лiтнього циклу
активностi пiдтвердив iснування т.зв. точок перелому Вальдмайєра на гiлках зростання, пiсля
яких перед фазою максимуму активностi зростання плямотворчостi суттєво сповiльнюється.
Розгляд груп плям у пiвнiчнiй i пiвденнiй пiвкулях Сонця показує перевагу плямистостi на
гiлках росту в пiвнiчнiй пiвкулi, i, навпаки, на гiлках спаду починає домiнувати вiд’ємна аси-
метрiя пiвденної пiвкулi.
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I. ВСТУП

Останнiми роками з’явилася низка праць, присвя-
чених тонкiй структурi 11-лiтнього циклу сонячної
активностi, а саме дослiдженню iснування на Сонцi
двох популяцiй плям (роботи Наговiцина, Пєвцова та
iн.) [1–6], що вiдрiзняються за властивостями; припус-
кають, що вони можуть формуватися в рiзних части-
нах конвективної зони. Як параметри роздiлення груп
плям на двi популяцiї — велику i дрiбну — використо-
вують: а) тривалiсть життя груп плям [3], б) їхнi роз-
мiри [4], в) розподiл магнiтного потоку [5]. Привертає
до себе увагу робота Єфiменка, Лозицького [6], у якiй
виявлено нетипово великi розмiри площ груп плям у
18-му циклi сонячної активностi (за останнi 140 рокiв
згiдно з базою даних Ґрiнвiча).

II. МЕТА РОБОТИ I СПОСТЕРЕЖУВАЛЬНИЙ
МАТЕРIАЛ

У цiй статтi проналiзовано просторово-часову ди-
намiку двох популяцiй сонячних плям у 22-лiтньому
Хейлiвському магнiтному циклi сонячної активностi,
що охоплює два 11-лiтнiх цикли – 20-й (1964–1975 рр.)
i 21-й (1975–1986 рр.). В основi використаного спосте-
режного матерiалу лежать повнi однорiднi ряди да-
них щодо сонячних плям — числа Вольфа, площi груп

i окремих плям, гелiографiчнi координати та поляр-
ностi плям i магнiтнi потоки в них. Цi спостереження
проводили в межах Мiжнародної служби Сонця, ку-
ди входила й Астрономiчна обсерваторiя Львiвського
нацiонального унiверситету iменi Iвана Франка; во-
ни опублiкованi в каталогах “Солнечные данные”, що
мiстять щоденнi щомiсячнi данi вiдповiдного року, а
також в електроннiй базi даних “Daily Solar Data”.

III. ДИНАМIКА РОЗПОДIЛУ ПЛОЩ
СОНЯЧНИХ ПЛЯМ

Для встановлення особливостей динамiки розподi-
лу двох популяцiй сонячних плям за площами в ме-
жах 22-лiтнього магнiтного циклу сонячної активнос-
тi ми використовували максимальнi значення площ
для кожної групи плям за час їхнього iснування. От-
же, у наших розрахунках кожна група була лише 1
раз. Побудова розподiлу сонячних плям проводилась
не за їхнiми площами в мiльйонних долях пiвсфери
Sм.д.п., а в лоґарифмах площi — lg Sм.д.п.. На рис. 1
зображено гiстограму розподiлу рiзних значень лоґа-
рифмiв площ lg Sм.д.п. груп плям вiд їхньої кiлькостi
за 22-лiтнiй цикл сонячної активностi.

Як бачимо, гiстограма досить чiтко описується дво-
ма ґауссiанами, що пiдтверджує результат, отрима-
ний у [2] про лоґнормальний розподiл великих i дрiб-
них плям. Найбiльша кiлькiсть груп дрiбних плям
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(приблизно 1300) припадає на площi 18–20 м.д.п.,
а найбiльша кiлькiсть груп великих плям (близько
1500) займає площi 190–200 м.д.п. По параметру ло-
ґарифма максимальних площ груп плям цi двi попу-
ляцiї — дрiбна i велика — перетинаються в областi
lg S = 1.8 − 1.9 (S = 60 − 90 м.д.п.). У цiй же областi
площ груп плям проходить i роздiлення двох попу-
ляцiй за середньою тривалiстю життя, яка становить
менше 3–4 дiб — для дрiбних груп i бiльше 4–5 дiб —
для великих груп плям.

Рис. 1. Гiстограма розподiлу лоґарифмiв площ
lg Sм.д.п. сонячних плям за 22-лiтнiй цикл сонячної ак-
тивностi.

IV. ДИНАМIКА РОЗПОДIЛУ МАГНIТНИХ
ПОТОКIВ ОКРЕМИХ СОНЯЧНИХ ПЛЯМ

Як вiдомо, напруженiсть магнiтного поля великих
плям значно вища, нiж у дрiбних. У працi Пєвцова та

iн. [1] на основi даних обсерваторiї Маунт–Вiлсон за
1920–1958 рр. та за даними тривалих спостережень
Мiжнародної Служби Сонця за 1958–2011 рр. була
побудована емпiрична залежнiсть максимальної на-
пруженостi магнiтного поля плям H вiд лоґарифма
їхньої площi lg S. Ця залежнiсть описується спiввiд-
ношенням [2]:

H = A + B lg S. (4.1)

Часовi змiни параметрiв A i B та коефiцiєнти коре-
ляцiї k цих параметрiв мiж собою наведенi на рис. 2
(з роботи Наговiцина та iн. [3]).

Визначивши значення параметрiв A i B за потрiб-
ний нам iнтервал часу (1964–1986 рр.), ми обчисли-
ли напруженiсть магнiтних полiв великих i дрiбних
плям. Далi, як показано в [3], через напруженiсть
i площу плями можна отримати магнiтний потiк F

плями:

F = 0.34 · H · S. (4.2)

Пiдкреслимо, що оскiльки напруженостi H i потоки
F магнiтного поля плям отриманi не безпосереднiми
вимiрюваннями, а на основi даних про площi S плям
i про параметри A i B з роботи в [3], то величини
H i F є лише оцiнними, а не вимiряними зi спосте-
режень зееманiвського розщеплення магнiточутливих
лiнiй. Щобiльше, як установлено в працi Н. i В. Лози-
цьких та iн. [7], пiд час прямих вимiрювань магнiтного
поля, особливо в тiнi дрiбних плям, унаслiдок впли-
ву iнструментального ефекту, а саме дрижання зоб-
раження (типово становить кiлька секунд дуги), ви-
мiрянi напруженостi H будуть суттєво заниженими.
Цей ефект потрiбно брати до уваги навiть, визнаючи
оцiночнi величини H i F за емпiричними формулами
(4.1) i (4.2).

Рис. 2. Часовi змiни коефiцiєнтiв A i B та коефiцiєнтiв кореляцiї k цих параметрiв мiж собою на вiковiй шкалi.
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Отже, ми побудували таку гiстограму кiлькостi рiз-
них значень лоґарифма магнiтного потоку lg F плям
за час їхнього iснування у 22-лiтньому магнiтному
циклi (рис. 3):

Iз рисунка 3 видно, що для кожної популяцiї плям
— дрiбної i великої — магнiтнi потоки чiтко роздiля-
ються на двi групи, що описуються двома гаусiана-
ми. Слабкий магнiтний потiк досягає максимуму за
lg F = 3.9, що вiдповiдає напруженостi магнiтного по-
ля близько 1600 Гс, та потужний потiк з максималь-
ним значенням за lg F = 5.6 (напруженiсть сягає 3000
Гс). Це вказує на те, що магнiтний потiк плям є вели-
чиною суто фiзичною, а не лише статистичною.

Рис. 3. Гiстограма розподiлу магнiтних потокiв lg F со-
нячних плям у лоґарифмiчнiй шкалi за 22-лiтнiй магнiт-
ний цикл.

Отже, отриманi результати додають новi арґумен-
ти, що пiдтверджують гiпотезу про наявнiсть двох
незалежних популяцiй плям. Ця обставина свiдчить
про iснування двох рiзних дiлянок ґенерацiї магнiт-
ного поля в конвективнiй зонi Сонця.

V. ОСОБЛИВОСТI ПРОСТОРОВО-ЧАСОВОЇ
ДИНАМIКИ 22-ЛIТНЬОГО ЦИКЛУ

СОНЯЧНОЇ АКТИВНОСТI

1. Циклiчнi кривi перебiгу кожного з 11-лiтнiх цик-
лiв сонячної активностi пiдлягають сильним флук-
туацiям; самi довжини цих циклiв зазнають силь-
них коливань. Для виявлення особливостей поведiнки
просторово-часової динамiки 22-лiтнього Хейлiвсько-
го циклу сонячної активностi (перiод часу вiд 1964
р. до 1986 р.) щоденнi спостережуванi данi сонячної
плямотворчої дiяльностi були пiдданi детальнiй мате-
матичнiй обробцi. Отриманi за мiсяць середнi числа
Вольфа у цьому подвiйному магнiтному циклi (рис. 4)
потiм згладжувалися методом ковзаючого згладжен-
ня (рис. 5).

Рис. 4. Середньомiсячнi значення чисел Вольфа у 20-у
i 21-у циклах сонячної активностi.

Рис. 5. Згладженi числа Вольфа у 20-у i 21-у циклах
сонячної активностi.

Очевидно, що просторово-часовий розподiл соняч-
них плям суттєво вiдрiзняється вiд хаотичного. Це
спостерiгається на всiх фазах циклiв активностi. У
цьому розподiлi вiдчутно видiляються зони пiдвище-
ної й пониженої активностi. У 20-у циклi максимум
кiлькостi плям настає ранiше (в серединi третього ро-
ку), а у 21-у циклi — пiзнiше (на початку четвертого
року) (рис. 4 i 5).

На особливостi тонкої структури кривих 11-лiтнiх
циклiв, крiм основних екстремальних точок максиму-
мiв i мiнiмумiв, указують i так званi точки перело-
му Вальдмайєра, описанi в монографiї Вiтiнського [8].
Це точки на гiлцi зростання циклiчних кривих, пiс-
ля яких перед фазою максимуму зростання плямо-
творчої активностi суттєво сповiльнюється. Цi точки
перелому чiтко видiляються на гiстограмах рис. 1 i
рис. 3 стосовно лоґарифмiв площ i магнiтних потокiв
для двох популяцiй плям. Iз рис. 1 видно, як повiльно
зростає кiлькiсть груп дрiбних i великих плям перед
досягненням їхнiх максимальних кiлькiсних значень.
Те ж простежуємо i на рис. 3 (для кiлькостi окремих
сонячних плям).

2. З окремого розгляду груп плям у пiвнiчнiй i пiв-
деннiй пiвкулях Сонця випливає, що масимуми су-
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марних площ великих i дрiбних груп плям у 20-у i
21-у циклах досягаються у пiвнiчнiй пiвкулi на 1.5 ро-
ку ранiше, нiж в пiвденнiй (рис. 6).

a

б
Рис. 6. Динамiка змiн середньомiсячних згладжених ве-

личин сумарної площi груп плям у пiвнiчнiй (крапки) i
пiвденнiй (суцiльна лiнiя) пiвкулях у а) 20-у i б) 21-у цик-
лах сонячної активностi.

Перевагу плямистостi спостерiгаємо на гiлцi зрос-
тання в пiвнiчнiй пiвкулi, тобто домiнує додатна аси-
метрiя. Але на гiлцi спаду активностi починає домi-
нувати вiд’ємна асиметрiя. Максимальна асиметрiя
площ плям пiвнiчної та пiвденної пiвкуль вiдповiдає
такiй же асиметрiї магнiтних полiв пiвкуль Сонця (на-
пруженiсть магнiтного поля H розраховано за форму-
лою (4.1)).

Отже, аналiз поведiнки просторово-часового роз-

подiлу сонячної активностi дає змогу вiдстежува-
ти особливостi динамiки тонкої структури сонячного
магнiтного циклу як на рiзних його фазах, так i вiд
циклу до циклу.

VI. ВИСНОВКИ

• Залежно вiд площi груп плям отримано подiл
плям на двi популяцiї — велику i дрiбну (гiпоте-
за Наговiцина, Пєвцова та iн.). Вони перетина-
ються в областi lg S = 1.8 − 1.9, де S = 60 − 90
м.д.п. У цiй же областi вiдбувається i роздiлення
двох популяцiй груп плям за середньою трива-
лiстю життя: менше 3–4 дiб для дрiбних i бiльше
4–5 дiб — для великих груп плям.

• У динамiцi розподiлу магнiтних потокiв соняч-
них плям теж видiляються двi популяцiї плям —
iз слабкою напруженiстю магнiтного поля (бли-
зько 1600 Гс) для дрiбних плям та з потужним
потоком у великих плямах, де напруженiсть ся-
гає 3000 Гс. Однак зазначимо, що цi величини є
лише оцiнними, оскiльки не отриманi прямими
вимiрюваннями.

• Аналiз тонкої структури 22-лiтнього циклу ак-
тивностi пiдтвердив iснування так званих то-
чок перелому Вальдмайєра на гiлках зростання,
пiсля яких перед фазою максимуму активностi
зростання плямотворчостi суттєво сповiльнює-
ться.

• Окремий розгляд груп плям у пiвнiчнiй i пiвден-
нiй пiвкулях Сонця показує перевагу плямис-
тостi на гiлках зростання в пiвнiчнiй пiвкулi,
тобто там домiнує додатна асиметрiя, i навпа-
ки, на гiлках спаду починає домiнувати вiд’ємна
асиметрiя пiвденної пiвкулi. Такi ж особливос-
тi показує асиметрiя магнiтного поля сонячних
плям у двох пiвкулях. Iндекси магнiтної асимет-
рiї є максимальними на гiлках зростання до мак-
симумiв магнiтного циклу сонячної активностi,
тобто в перiоди переполюсовки магнiтного поля
Сонця.
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“Фундаментальнi дослiдження в галузi природничих
наук” (науковий керiвник — член-кореспондент НАН
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An analysis of the dynamics of the fine structure of the 22-year cycle of solar activity (1964–1986) was
carried out. The complete homogeneous data series for sunspot data such as Wolf numbers, squares of groups and
individual spots, their coordinates, polarity and magnetic fluxes were retrieved from the electronic data base of
Daily Solar Data.

Depending on the logarithm of the maximum areas of the spot groups, we divided them into two populations —
the large and small ones (hypothesis by Nagovitsyn, Pevtsov’s et al.). They intersect in the domain lg S = 1.8−1.9,
where S = 60 − 90 m.f.h. In this domain, the two populations of the spot groups are separated by the average
lifetime takes place: less than 3–4 days — for small and more than 4–5 days — for large groups of spots. The
two sunspot populations differ in the dynamics of the magnetic field distribution: the fields with a weak field
strength (about 1600 G) are localized in small spots, while the fields with a powerful flow — in large spots, where
magnetic field reaches 3000 G. The analysis of the fine structure of the 22-year cycle confirmed the existence of the
so-called points of the Waldmeier’s fracture points on the growth branches, after which the sunspot production
slows before the solar maximum. Comparison of the spot groups in the northern and southern hemispheres of the
Sun shows the predominance of spottedness on the branches of growth in the northern hemisphere. So, a positive
asymmetry dominates there, and, vice versa, on the recession branches, the negative asymmetry of the southern
hemisphere starts to dominate. The asymmetry of the sunspots’ magnetic field in the two hemispheres behaves in
a similar way. The indexes of the magnetic asymmetry are maximal on the branches of growth till the maxima of
the magnetic activity cycle, namely, during the periods of the sunspots’ magnetic field polarity reversal.
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