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Исследуется рентгеновское излучение от источников, ассоциированных с историческими класси-
ческими новыми (КН) в нашей Галактике. Для этой цели использованы данные трех обзоров
неба телескопа еРОЗИТА обсерватории СРГ на половине неба, за обработку которых отвечает
Российский консорциум телескопа еРОЗИТА. Из 309 исторических КН рентгеновское излучение
зарегистрировано от 52 источников со светимостями LX ≈ 1030 ∼ 1034 эрг/c в диапазоне 0.3–2.3 кэВ.
Среди них два источника со сверхмягкими спектрами связаны с рентгеновским послесвечением КН.
Результаты рентгеновской спектроскопии позволяют предположить, что некоторую долю в нашей
выборке источников КН, зарегистрированных в рентгеновском диапазоне, могут составлять системы
с замагниченными белыми карликами. Это предположение будет проверяться в ходе дальнейших
обзоров неба СРГ/еРОЗИТА. Источники КН представляют надежную выборку аккрецирующих бе-
лых карликов, на поверхности которых термоядерное горение водорода происходит в нестационарном
режиме, а их рентгеновская светимость в спокойном состоянии является хорошим индикатором темпа
аккреции в двойной системе. Используя этот факт, мы получили распределение по темпу аккреции
белых карликов с нестационарным горением водорода и сравнили его с распределением по темпу
аккреции известных стационарных сверхмягких рентгеновских источников в нашей Галактике и в
близких внешних галактиках. Между этими двумя распределениями наблюдается ярко выраженная
дихотомия — источники КН и стационарные сверхмягкие источники находятся в разных областях
в соответствии с предсказаниями теории термоядерного горения водорода на поверхности белого
карлика.
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ВВЕДЕНИЕ

Накопление аккрецируемого вещества на по-
верхности белого карлика (БК) в тесной двойной
системе приводит к термоядерному горению водо-
рода на его поверхности. В зависимости от темпа
аккреции и массы БК термоядерное горение во-
дорода может происходить в нестационарном или
стационарном режиме, соответственно приводя к
феноменам классических или рекуррентных новых
(см., например, Галлахер и др., 1978; Фудзимото,
1982b,a; Старрфилд, 1989) и сверхмягких рентге-
новских источников (см., например, ван ден Хёвел
и др., 1992; Номото и др., 2007; Вульф и др.,
2013). Аккрецирующие БК являются одним из двух

*Электронный адрес: IlhIGaliullin@kpfu.ru

основных классов кандидатов в предшественники
сверхновых типа Ia (см., например, Велан и др.,
1973; Номото, 1982). В классической картине в
двойных системах с одним вырожденным компо-
нентом при стационарном горении водорода на
поверхности БК происходит накопление вещества,
что может привести к росту массы БК до крити-
ческого значения Чандрасекара ∼1.4 M�, к его
коллапсу и термоядерному взрыву, который наблю-
дается как вспышка сверхновой типа Ia. Теория
термоядерного горения водорода на поверхности
БК также допускает, что при определенных темпах
аккреции и массе БК увеличение его массы до
критического значения может происходить и при
нестационарном горении водорода (см., например,
Старрфилд и др., 2013; Хиллман и др., 2015).
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Стационарное горение водорода на поверхности
БК происходит, когда темп аккреции вещества со
звезды компаньона близок к Ṁacc ∼ 10−7 M�/год
(точные значения зависят от массы БК) и со-
провождается выделением энергии, более чем на
порядок превышающей гравитационную энергию
аккрецирующего вещества. Так как энерговыделе-
ние происходит в глубине слоя вещества большой
оптической толщины, оно приводит к генерации
мягкого рентгеновского излучения со спектром,
примерно близким к чернотельному, и с температу-
рой∼10−100 эВ. Такие источники со сверхмягкими
рентгеновскими спектрами и светимостью поряд-
ка 1036 ∼ 1038 эрг/с (так называемые сверхмягкие
рентгеновские источники) были впервые обнару-
жены более 40 лет назад (см., например, Лонг
и др., 1981; Трюмпер и др., 1991; Грейнер и др.,
1991; ван ден Хёвел и др., 1992). Вскоре после их
открытия излучение от сверхмягких рентгеновских
источников было успешно объяснено как результат
стационарного горения водорода на поверхности
аккрецирующего БК (см., например, ван ден Хё-
вел и др., 1992). Благодаря наблюдениям рент-
геновских обсерваторий ROSAT, Chandra, XMM-
Newton, в нашей и ближайших галактиках было
обнаружено более сотни сверхмягких рентгенов-
ских источников (см., например,Шварц и др., 2002;
Ди Стефано и др., 2003, 2004; Питш и др., 2005;
Галиуллин и др., 2021).

При более низких темпах аккреции Ṁacc �
� 10−8 M�/год термоядерное горение водорода
становится нестационарным, что приводит к яв-
лению классических новых (КН) (см., например,
обзор Чомьюк и др., 2020). При вспышке КН
выделяется полная энергия ∼1045 эрг. Вспышка
новой приводит к выбросу оболочки в межзвездную
среду (см., например, Като и др., 1994; Хачису и
др., 2006). При взаимодействии расширяющейся
оболочки с межзвездной средой или веществом
ветра звезды-донора может образоваться ударная
волна (см., например, Брехер и др., 1977), излуча-
ющая в рентгеновском диапазоне. Рентгеновское
излучение ударной волны имеет тепловой спектр
с температурой kT � 1 кэВ и светимостью LX ≈
≈ 1033 − 1035 эрг/с (см., например, Балман и др.,
1998; Орио и др., 2001).

Термоядерное горение вещества, оставшегося
после вспышки КН на поверхности БК, приводит
к генерации затухающего сверхмягкого рентгенов-
ского излучения, и после просветления выброшен-
ной оболочки наблюдается фаза рентгеновского
послесвечения КН (см., например, Несс и др., 2007;
Шварц и др., 2011; Хензе и др., 2010, 2011, 2014).
Спектр источника во время фазы рентгеновского
послесвечения КН характеризуется отсутствием

излучения выше �1 кэВ и, как правило, описы-
вается моделью абсолютно черного тела с тем-
пературой �70 эВ, уменьшающейся со временем
(см., например, Огельман и др., 1993; Крейтер и
др., 1996; Несс и др., 2011). Продолжительность
фазы рентгеновского послесвечения КН зависит
от темпа аккреции до вспышки КН и массы БК
(см., например, Эрнанс и др., 2010; Сораисам и др.,
2016). Теоретические расчеты связи между продол-
жительностью и максимальной эффективной тем-
пературой фазы послесвечения КН (Вульф и др.,
2013) согласуются с мониторингом этих объектов
в галактике М31 (Хензе и др., 2010, 2011, 2014).

После окончания рентгеновского послесвече-
ния источник возвращается в “спокойную фазу”,
при которой основным источником энергии явля-
ется аккреция вещества со звезды компаньона.
Рентгеновское излучение катаклизмических пере-
менных в спокойной фазе генерируется в аккре-
ционном диске, в пограничном слое и в оптически
тонкой, сравнительно горячей короне над аккреци-
онным диском (см., например, Прингл и др., 1977;
Тайленда, 1981; Паттерсон и др., 1985a,b; Шакура
и др., 1988). В этом режиме источники КН прояв-
ляют себя в виде карликовых новых, вспышки ко-
торых ассоциированы с тепловой неустойчивостью
в аккреционном диске (см., например, Мейер и др.,
1984, 1994). Светимость катаклизмических пере-
менных вне вспышек карликовых новых характе-
ризует истинный темп аккреции в таких системах.

Орбитальная обсерватория Спектр-Рентген-
Гамма (СРГ) была успешна запущена с космо-
дрома Байконур 13 июля 2019 г. (Сюняев и др.,
2021). На борту СРГ находятся два рентгеновских
телескопа с оптикой косого падения: телескоп
ART-XC им. М.Н. Павлинского (Павлинский
и др., 2011), рабочий диапазон 4–30 кэВ, и
телескоп еРОЗИТА, работающий в диапазоне 0.2–
8 кэВ (Предель и др., 2021). К середине 2021 г.
обсерватория СРГ совершила три полных обзора
всего неба.

Данная работа посвящена поиску и исследо-
ванию рентгеновского излучения от источников,
ассоциированных с историческими КН в нашей
Галактике. Источники КН являются подтвержден-
ными случаями аккрецирующих БК, на поверхно-
сти которых термоядерное горение водорода про-
исходит в нестационарном режиме. Для краткости
мы будем далее называть эти объекты “рентге-
новские источники КН” и использовать термин
“рентгеновское излучение от источников КН” для
обозначения рентгеновского излучения, детекти-
руемого от исторических КН в спокойном состо-
янии или же в фазе рентгеновского послесвече-
ния. Для поиска и исследования таких источников
мы используем данные трех обзоров неба орби-
тальной обсерватории СРГ телескопа еРОЗИТА
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Рис. 1. Распределение Галактических КН, расположенных на половине неба, обрабатываемой Российским консорциу-
момСРГ/еРОЗИТА, по годам их обнаружения: пунктирная линия (черный цвет)— полная выборкаКН; сплошная линия
(красный цвет) — КН, имеющие кросс-идентификации с рентгеновскими источниками из каталога СРГ/еРОЗИТА в
радиусе 15′′.

на половине неба, за обработку которых отвечает
Российский консорциум. Нашей целью является
(а) исследование рентгеновских свойств большой
выборки источников КН; (б) поиск источников,
находящихся в фазе рентгеновского послесвечения
КН; (в) построение распределения источников КН
по темпу аккреции в двойной системе и сравнение
с аналогичным распределением для известных ста-
ционарных сверхмягких рентгеновских источников
и с теоретическими предсказаниями.

ВЫБОРКА ИСТОРИЧЕСКИХ
КЛАССИЧЕСКИХ НОВЫХ В ГАЛАКТИКЕ
Для исследования рентгеновского излучения от

источников КН в спокойном состоянии мы со-
брали выборку известных исторических КН в на-
шей Галактике, которые были классифицированы
и подтверждены по оптическим кривым блеска и
спектрам. За основу был взят список известных
КН, составленный Центральным бюро астрономи-
ческих телеграмм (Central Bureau for Astronomical
Telegrams1 ). Этот список включает КН, открытые
в период с 1612 по 2010 г. К нему мы доба-
вили КН, обнаруженные с 2010 по 2021 г., из
публично-доступных списков Коджи Мукайя2 и
Билла Грея3 . В итоговую выборку КН мы отобрали

1 http://www.cbat.eps.harvard.edu/nova_list.html
2 https://asd.gsfc.nasa.gov/Koji.Mukai/novae/novae.html
3 https://projectpluto.com/galnovae/galnovae.htm

только те источники, которые расположены на по-
ловине неба, за обработку данных которого несет
ответственность Российский консорциум телеско-
па СРГ/еРОЗИТы.

Полученная таким образом выборка КН в на-
шей Галактике включает 309 источников c Галак-
тической долготой 0◦≤l ≤ 180◦, открытых в период
с 1670 по 2020 г. Распределение КН по годам их
обнаружения представлено на рис. 1. Как видно из
рисунка, основная часть событий была зарегистри-
рована после 1850 г.

ДАННЫЕ ТЕЛЕСКОПА СРГ/eРОЗИТА

В работе мы используем данные трех обзоров
неба, полученные телескопом еРОЗИТА обсерва-
тории СРГ в период с декабря 2019 г. по июнь
2021 г. Первичная обработка и калибровка данных
телескопа еРОЗИТА производились в ИКИ РАН
системой обработки данных телескопа при помощи
математического обеспечения, разработанного в
научной рабочей группе по каталогу рентгеновских
источников еРОЗИТы с использованием пакета
eSASS (eROSITA Science Analysis Software), раз-
работанного в Институте Внеземной Физики Об-
щества им. Макса Планка. При обработке дан-
ных использовались результаты наземных предпо-
летных калибровок, а также летных калибровоч-
ных наблюдений, выполненных в октябре-ноябре
2019 г. и в течение 2020–2021 гг. Данные трех

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 9 2021
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обзоров неба комбинировались для повышения
чувствительности.

Рентгеновский каталог источников был кросс-
коррелирован со списком известных КН в Галак-
тике с радиусом поиска 15′′. При таком радиусе
поиска было найдено 52 совпадения. При этом
ожидаемое число случайных совпадений∼0.75, т.е.
достаточно мало. Итоговый список рентгеновских
источников, имеющих отождествления с КН, пред-
ставлен в табл. 2. Расстояния и избытки цвета КН
были заимствованны из разных работ, ссылки на
которые приведены в таблице. Для части КН мы
определили расстояния при помощи измеренных
параллаксов из второго выпуска каталога источ-
ников Гайя (Gaia Collaboration, 2016, 2018). Для
кросс-идентификации списка КН и каталога Гайя
использовался радиус поиска 1′′. Данные Гайя бы-
ли использованы только для тех источников, для
которых собственные движения и/или параллаксы
были измерены со статистической значимостью
�3σ.

При извлечении спектров и кривых блеска в ка-
честве области источника использовалась окруж-
ность с радиусом 60′′, а в качестве области фона —
кольцо с внутренним и внешним радиусами 120′′

и 240′′ соответственно. Для анализа рентгеновских
спектров использовалось программное обеспече-
ние XSPEC v.12 (Арно, 1996). При аппроксима-
ции спектров использовалась C-статистика (Кэш,
1979). При этом спектральные каналы были сгруп-
пированы таким образом, чтобы включать не менее
трех отсчетов на канал4 .

Для проверки качества аппроксимации данных
спектральной моделью мы использовали симуля-
ции методом Монте-Карло. В частности, мы ис-
пользовали реализацию таких симуляций, предо-
ставляемую в пакете XSPEC командой goodness
со статистическим тестом Андерсона–Дарлинга
(AD)5 . Тест при помощи команды goodness позво-
ляет рассчитать долю симуляций, имеющих вели-
чину статистики АD больше, чем фактическая ве-
личина, полученная при аппроксимации наблюда-
емого спектра источника выбранной моделью. Для
каждого источника и для каждой спектральной мо-
дели производилось 105 реализаций с параметрами
nosim и fit. В каждой реализации спектр разыгры-
вался согласно пуассоновской статистике, исполь-
зующей наилучшие значения параметров модели, и
затем аппроксимировался той же моделью, чтобы
определить наилучшее значение статистики AD.
Распределение полученных значений статистики

4 См. примечание для работы в XSPEC: https://
heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/manual/XSappendix
Statistics.html.

5 См. Приложение B в примечании для работы в XSPEC.

AD использовалось для оценки вероятности полу-
чить значение статистики, превосходящее наблю-
даемое, в результате статистических флуктуаций.
Для сравнения результатов аппроксимации одних
и тех же данных разными спектральными моде-
лями, мы использовали информационный крите-
рий Акаике (AIC) (Акаике, 1974), рассчитанный
как AIC = 2× k + C, где k — число свободных
параметров при аппроксимации спектра и C —
величинаC-статистики для наилучших параметров
аппроксимации спектра. Предпочтительной моде-
лью для аппроксимации наблюдаемого спектра яв-
ляется модель с минимальным значением AIC.

РЕНТГЕНОВСКОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ ОТ
ИСТОЧНИКОВ КЛАССИЧЕСКИХ НОВЫХ В

СПОКОЙНОМ СОСТОЯНИИ

Спектральный анализ ярких источников

Для 11 источников из нашей выборки телескоп
СРГ/еРОЗИТА зарегистрировал более 50 отсче-
тов, что достаточно для спектрального анализа.
Их спектры приведены на рис. 7, а результаты их
аппроксимации различными спектральными моде-
лями — в табл. 1. Для учета межзвездного погло-
щения использовалась модель Tubingen-Boulder
ISM absorption (модель tbabs в XSPEC, Вильмс
и др. 2000) в предположении солнечного обилия
элементов в межзвездной среде.

Спектры ярких источников демонстрируют
некоторую дихотомию между источниками с жест-
кими спектрами с Γ∼ 1 и источниками с мягкими
спектрами Γ∼ 2− 3, которая обсуждается более
подробно в этой и последующих секциях. Мы
не обнаружили очевидной связи формы спектра
со светимостью источника или со временем,
прошедшим с момента вспышки КН.

Спектры нескольких источников имеют более
сложную форму, чем простая степенная модель или
модель оптически тонкой плазмы. Поэтому мы так-
же использовали для описания наблюдаемых спек-
тров модель потока изобарического охлаждения
mkcflow6 в XSPEC (Мушоцки и др., 1988). Эта
модель успешно описывает спектры рентгеновско-
го излучения карликовых новых в спокойном со-
стоянии (см., например,Мукаи и др., 2003; Баскилл
и др., 2005; Пандель и др., 2005; Мукаи и др., 2009;
Вада и др., 2017). Минимальная и максимальная

6 Отметим, что при использовании модели mkcflow необ-
ходимо установить параметр красного смещения z > 0,
так как изначально модель создавалась для описания
рентгеновского излучения от скопления галактик. Па-
раметр красного смещения мы определяли из расстоя-
ний, приведенных в табл. 2 и постоянной Хаббла H0 =
= 69.3 км/(Мпк с).
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Рис. 2. Распределение источников КН по наблюдаемой рентгеновской светимости в диапазоне 0.3–2.3 кэВ, полученное
по данным трех обзоров неба СРГ/еРОЗИТА (синий цвет). Серой гистограммой показано распределение 3σ верхних
пределов на рентгеновские светимости источников КН, не задетектированых по данным трех обзоров неба, для которых
известны расстояния (серый цвет). Рентгеновская светимость откорректирована на межзвездное поглощение. Показаны
наблюдаемые распределения, не откорректированные на эффекты неполноты выборки.

температуры плазмы были свободными параметра-
ми при аппроксимации спектров. Если наилучшее
значение минимальной температуры плазмы сов-
местить с нулем, то этот параметр будет фикси-
рован на значении 8 эВ. Для ряда источника из
нашей выборки, в частности, для V603 Aql, V2487
Oph, V2491 Cyg и VY Aqr, модель mkcflow поз-
воляет получить более хорошую аппроксимацию
наблюдаемых рентгеновских спектров, чем простая
степенная модель или, в некоторых случаях, модель
излучения однотемпературной оптически тонкой
плазмы. В то же время для источников с жесткими
спектрами GK Per, V392 Per, X Ser и V4743
Sgr, для которых степенная аппроксимация дает
значения фотонного индекса Γ∼ 1, модель потока
изобарического охлаждения явно не применима и
приводит к неразумно большим значениям темпе-
ратур �100 кэВ, не реализуемых на поверхности
БК. Для этих источников параметры аппроксима-
ции модельюmkcflow мы не приводим.

Спектр источника V2491 Cyg не поддается удо-
влетворительному описанию ни одной из простых
однокомпонентных моделей, рассмотренных выше.
Этот источник имеет сравнительно мягкий спектр,
однако модель оптически тонкой однотемператур-
ной плазмы не описывает излучение от источника.
Добавление в модель еще одной компоненты —
излучения абсолютно черного тела — значительно
улучшает качество аппроксимации спектра, делая
его приемлемым. В случае такой двухкомпонентной
модели, данные не ограничивают сверху темпера-
туру оптической тонкой тепловой компоненты, по-

этому она была зафиксирована на значении 10 кэВ.
Природа сверхмягкой компоненты в спектре ис-
точника V2491 Cyg обсуждается ниже.

Спектр источника V2487 Oph также не под-
дается описанию спектром излучения оптически
тонкой плазмы, но применение модели потока изо-
барического охлаждения позволяет получить удо-
влетворительное качество аппроксимации данных.
Однако так же, как и в случае V2491 Cyg, воз-
можное присутствие сверхмягкой компоненты в
спектре V2487 Oph отмечалось в предыдущих ис-
следованиях (см., например, Эрнанс и др., 2002).
Поэтому мы аппроксимировали спектр этого ис-
точника двухкомпонентой моделью, включающей
излучение абсолютно черного тела, и получили зна-
чительное улучшение качества описания данных по
сравнению с простой однотемпературной тепловой
моделью. Параметры — температура и светимость
мягкой компоненты кТ ∼ 100 эВ, log(LX)∼ 36.3,
сравнимы с параметрами для V2491 Cyg. Однако
сравнение значенийC-статистики и информацион-
ного критерия Акаике демонстрируют, что модель
mkcflow является достаточной для аппроксимации
спектра источника, и введение второй компоненты
не требуется. Таким образом, вопрос о наличии
в спектре V2487 Oph сверхмягкой компоненты
остается открытым. Для других источников из на-
шей выборки добавление сверхмягкой тепловой
компоненты не улучшает качество аппроксимации
спектра.

В спектрах некоторых источников, в частности,
V603 Aql, V2487 Oph, V392 Per, обращают на
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себя внимание спектральные особенности, кото-
рые могут быть проинтерпретированы как линии
излучения или поглощения. В случае V603 Aql и
V2487 Oph эти особенности, расположенные на
энергиях≈3.8 и≈4.3 кэВ, не соответствуют линиям
излучения ни одного из космически распростра-
ненных элементов. Принимая во внимание степени
свободы, связанные с положением этих линий и их
шириной, их статистическая достоверность неве-
лика, и они не требуют отдельного обсуждения.
В случае V392 Per линия поглощения располо-
жена на энергии ≈0.68 ± 0.02 кэВ, что близко
к резонансным линиям ионизованного кислорода
OVII и OVIII. Предполагая, что положение ли-
нии фиксировано, ее статистическая значимость
составляет ≈2− 2.5σ для одного исследованного
спектра. Принимая во внимание количество ис-
следовавшихся спектров, это весьма умеренная
достоверность, поэтому мы не рассматриваем это
как надежное детектирование. Отметим, что ра-
нее линии поглощения ионизованного кислорода в
спектре V392 Per не наблюдались.

Средний спектр слабых источников

Мы построили средний спектр источников, от
которых было зарегистрировано менее 50 отсче-
тов, отношение сигнал/шум которых недостаточ-
но для детального индивидуального исследования.
Усредненный спектр этих источников изображен на
рис. 3. Аппроксимация спектра моделью степен-
ного закона дает значения наилучших параметров
Γ = 0.96+0.18

−0.17 и NH = 9.9+3.8
−3.4 × 1020 см−2. Как и

следовало ожидать, исходя из жесткости спектра,
аппроксимация спектра моделью излучения опти-
чески тонкой плазмы не позволяет получить верх-
нюю границу для температуры плазмы. Нижний
предел на температуру составляет ≈43 кэВ. Мы
также разбили слабые источники на две группы —
источники, от которых зарегистрировано от 25 до
50 отсчетов (12 источников), и источники с отсче-
тами менее 25 (25 источников). Средние спектры
для обеих групп имеют параметры, совместимые в
пределах ошибок с приведенными выше.

Рентгеновские светимости

Для вычисления рентгеновской светимости ис-
точников, от которых в среднем регистрируется
более 50 отсчетов, мы использовали модель с
минимальным значением информационного кри-
терия AIC, что соответствует наилучшей модели
для аппроксимации данных. Для более слабых ис-
точников мы использовали спектральную модель,
полученную в результате аппроксимации среднего
спектра слабых источников, приведенную выше.

Величина колонковой плотности водорода на
луче зрения вычислялась для каждого источни-
ка индивидуально на основе измерений избытка
цвета E(B − V ). Для пересчета избытка цвета в
поглощение AV мы предполагали RV ≈ 3.1 (Кар-
делли и др., 1989), а при вычислении величины
колонковой плотности использовали стандартную
формулуNH ≈ 2.21× 1021 ×AV (Гувер и др., 2009).
Для тех источников, где избыток цвета E(B −
− V ) не был известен, мы использовали полную
колонковую плотность водорода в Галактике в на-
правлении на источник, полученную по данным
обзора HI4PI (HI4PI Collaboration, 2016). Отме-
тим, что, так как типичные спектры источников
КН достаточно жесткие (за исключением несколь-
ких источников, обсуждаемых в следующем разде-
ле), часть болометрической поправки, связанная с
поправкой рентгеновской светимости за низкоча-
стотное поглощение, невелика, поэтому некоторая
неопределенность в величинеNH для источников с
неизвестным избытком цвета не сильно влияет на
наши результаты. Некоторая неопределенность в
форме спектра слабых источников также не сильно
влияет на точность оценок их рентгеновской све-
тимости. Так, вариации наклона предполагаемого
степенного спектра в интервале 0.9–2.7 приводят к
вариации фактора перевода отсчетов в физические
потоки на ±15%.

Для 41 источника из 52 известны расстоя-
ния, что позволяет вычислить их светимости. Для
оставшихся одиннадцати источников мы оценили
их светимости, используя медианное расстояние
источников с известными расстояниями, которое
оказалось равным 1.5 кпк. Таким образом, мы
получили распределение зарегистрированных ис-
точников по их рентгеновской светимости в диа-
пазоне 0.3–2.3 кэВ, откорректированной на по-
глощение. Полученное распределение показано на
рис. 2. Оставшиеся 257 исторических КН из нашей
выборки не были зарегистрированы в данных трех
обзоров неба СРГ/еРОЗИТы. Для 31 источника из
них мы определили расстояния по каталогу Гайя и
построили наблюдаемое распределение 3σ верхних
пределов на их рентгеновские светимости (рис. 2).

ВСПЫШКА КАРЛИКОВОЙ НОВОЙ VY Aqr

В ноябре 2020 г. произошла вспышка карли-
ковой новой VY Aqr, которая достигла максимума
блеска 8 ноября 2020 г. ∼9.6m в визуальной по-
лосе (Вааген, 2020). В силу случайного совпаде-
ния источник в этот день сканировался телеско-
пом СРГ/еРОЗИТА в ходе второго обзора неба,
что позволило исследовать поведение источника в
рентгеновском диапазоне в максимуме оптической
кривой блеска. Во время первого (06/05/2020)
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Рис. 3. Усредненный рентгеновский спектр источников с менее 50 отсчетами. Модель степенного наклона представлена
красным цветом. Нижняя панель: отношение наблюдаемых отсчетов к модельным в каждом энергетическом канале.

и третьего (09/05/2021) обзоров неба источник
находился в спокойном состоянии.

Полученные данные телескопа СРГ/еРОЗИТА
впервые позволяют проанализировать рентгенов-
ский спектр источника VY Aqr во время вспышки
карликовой новой. Для исследования спектра в
спокойном состоянии мы скомбинировали спектры
первого и третьего обзоров неба для увеличения
статистики. Результаты аппроксимация спектра
разными моделями приведены в двух последних
столбцах табл. 1.

Наклон степенной модели и температура опти-
чески тонкой плазмы демонстрируют, что во вре-
мя вспышки карликовой новой спектр источни-
ка становится мягче, в то время как светимость
увеличивается в ≈10 раз. Характерные темпера-
туры в модели потока изобарического охлаждения
во вспышке уменьшаются в ≈2 раза. Во вре-
мя вспышки карликовой новой увеличение темпа
аккреции приводит к образованию пограничного
слоя с высокой оптической толщиной, что приводит
к видимому “смягчению” рентгеновского спектра
(см., например, Прингл и др., 1977; Паттерсон и
др., 1985b). Отметим, что в ноябре 2007 г. ис-
точник VY Aqr наблюдался обсерваторией Suzaku
в спокойном состоянии (Вада и др., 2017). При
аппроксимации спектров Вада и др. (2017) также
использовали модель охлаждающегося потока, по-
лучив максимальную температуру kTmax ≈ 18.4 кэВ
и темп аккреции Ṁacc ≈ 7× 10−13 M�/год, что
близко к нашими значениями.

КАНДИДАТЫ В СВЕРХМЯГКИЕ
РЕНТГЕНОВСКИЕ ИСТОЧНИКИ СРЕДИ

ВЫБОРКИ ИСТОЧНИКОВ КН
СРГ/eРОЗИТЫ

Среди рентгеновских источников КН был про-
изведен поиск кандидатов в сверхмягкие источ-
ники, рентгеновское излучение которых связано с
фазой послесвечения КН. Для этого мы аппрок-
симировали спектры всех источников моделью аб-
солютно черного тела с применением поглощения
(модель tbabs× bbodyrad в XSPEC). Колонковая
плотность водорода была зафиксирована на значе-
нии, определенном по избытку цветаE(B − V ), как
описано выше.

Большинство источников из нашей выборки
имеют достаточно жесткие рентгеновские спектры,
которые не описываются моделью абсолютно чер-
ного тела. Аппроксимация таких спектров дан-
ной моделью приводит к большим температурам
�200 эВ и, как правило, небольшим рентгеновским
светимостям LX ≈ 1030 ∼ 1034 эрг/с, что не согла-
суется со значениями, ожидаемыми во время фа-
зы рентгеновского послесвечения КН. Однако эта
процедура позволяет выделить источники с мяг-
кими спектрами для дальнейшего исследования.
Распределение источников по температуре пред-
ставлено на рис. 4. Источники с температурами
�600 эВ были исключены при построении рис. 4.

Для дальнейшего исследования мы отобрали
источники с температурой ≤200 эВ (девять источ-
ников). Из них пять имели статистически значимый
(≥3σ) поток на энергии выше 1.0 кэВ и после
визуальной инспекции были исключены из выбор-
ки кандидатов в сверхмягкие источники. В итоге
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из 52 источников КН мы отобрали четыре потен-
циальных кандидата в сверхмягкие источники. Их
спектры показаны на рис. 5, а на рис. 4 показаны
контуры доверительного интервала на радиус и
температуру в модели абсолютно черного тела. На
рис. 4 также показаны значения радиуса БКмассой
0.6 M� и 1.4 M�, полученные из соотношения
массы–радиуса БК из работы Панеи и др. (2000).
Ниже каждый из четырех кандидатов в сверхмяг-
кие источники обсуждается индивидуально.

SRGe J174224.2-205309 (V3666 Oph). Ап-
проксимация спектра источника моделью абсо-
лютно черного тела с фиксированной колонковой
плотностью NH ≈ 6.6× 1021 см−2 дает темпера-
туру kT ≈ 27± 10 эВ при значении C-статистики
6.86 для семи степеней свободы. Наблюдаемая
рентгеновская светимость в диапазоне 0.3–2.3 кэВ
равна LX,obs = 1.5 ± 0.5× 1031 эрг/c. Из-за низ-
кой температуры спектра и относительно большой
колонковой плотности водорода болометрическая
коррекция светимости составляет ∼106. Оценка
болометрической светимости (и, соответственно,
радиуса излучающей поверхности) имеет большую
неопределенность Lbol ≈ 2.1+25.7

−2.0 × 1037 эрг/c. Так
как расстояние до источника неизвестно, при рас-
чете светимости использовалось медианное рас-
стояние 1.5 кпк. Доверительный интервал для ра-
диуса излучающей поверхности в модели абсо-
лютно черного тела включает область радиусов
БК, поэтому рентгеновское излучение от источника
может быть связано с рентгеновским послесвече-
нием после вспышки КН. Сверхмягкое рентгенов-

ское излучение от источника детектируется спустя
≈1.6 лет после вспышки КН.

SRGe J181018.2-184653 (V5558 Sgr). При
аппроксимации спектра источника моделью абсо-
лютно черного тела с фиксированной колонковой
плотностью NH ≈ 5.5 × 1021 см−2 получается тем-
пература kT ≈ 25+10

−7 эВ (величина C-статистики
2.8 для пяти степеней свободы). Наблюдаемая
рентгеновская светимость в диапазоне 0.3–2.3 кэВ
равна LX,obs = 2.8± 0.6 × 1031 эрг/c, а боломет-
рическая светимость Lbol ≈ 1.8+28.8

−1.7 × 1037 эрг/c.
Область ошибок на радиус и температуру мо-
дели абсолютно черного тела включает диапазон
допустимых радиусов БК, поэтому рентгеновское
излучение от источника вполне может быть связано
с рентгеновским послесвечением КН. Сверхмягкое
рентгеновское излучение от источника детектиру-
ется спустя ≈13 лет после вспышки КН.

SRGe J182052.9-282218 (V5856 Sgr). При
аппроксимации спектра источника моделью абсо-
лютно черного тела с фиксированной колонковой
плотностью NH ≈ 2.3 × 1021 см−2 получается тем-
пература kT ≈ 101+51

−28 эВ (величина C-статистики
3.1 для пяти степеней свободы). Наблюдаемая
рентгеновская светимость в диапазоне 0.3–2.3 кэВ
равна LX,obs = 2.9± 0.6 × 1032 эрг/c, а боломет-
рическая светимость Lbol ≈ 1.1+3.6

−0.8 × 1033 эрг/c.
Область ошибок для радиуса и температуры в
модели абсолютно черного тела не пересекается с
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Рис. 5. СпектрыСРГ/еРОЗИТы потенциальных кандидатов в сверхмягкие рентгеновские источники среди выборки КН.
Модель абсолютно черного тела представлена сплошной линией (голубой цвет).

областью допустимых радиусов БК, поэтому рент-
геновское излучение от источника скорее всего не
является фазой послесвечения КН. Сверхмягкое
рентгеновское излучение от источника детектиру-
ется спустя ≈3.4 года после вспышки КН.

Отметим, что параметры мягкого рентгеновско-
го излучения V5856 Sgr практически идентичны
параметрам, полученным для поляра V1500 Cyg
(рис. 4). Хотя, строго говоря, этого недостаточно
для того, чтобы классифицировать источник как
поляр, эта гипотеза заслуживает более подробного
исследования в ходе последующих наблюдений.

SRGe J211136.5+480905 (V1500 Cyg). Ис-
точник V1500 Cyg является известным поляром
в Галактике, который демонстрирует многоком-
понентный рентгеновский спектр. Мягкая компо-

нента описывается спектром абсолютно черного
тела с температурой kT ≈ 60 эВ, а жесткая —
спектром тормозного излучения с температурой
kTbr ≈ 40 кэВ (см., например, Харрисон и др.,
2016). Из-за относительно малого времени экспо-
зиции на источник в обзоре неба жесткая компо-
нента в его спектре не регистрируется, и V1500 Cyg
наблюдается еРОЗИТой как источник со сверх-
мягким спектром.

При аппроксимации спектра источника моде-
лью абсолютно черного тела с фиксированной ко-
лонковой плотностью NH ≈ 3.1 × 1021 см−2 полу-
чается температура kT ≈ 88+36

−35 эВ (величина C-
статистики 2.5 для шести степеней свободы). На-
блюдаемая рентгеновская светимость в диапазоне
0.3–2.3 кэВ равна LX,obs = 2.9± 0.6 × 1031 эрг/c,
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а болометрическая светимость — Lbol ≈ 5.1+3.6
−2.9 ×

× 1032 эрг/c.

НАБЛЮДАЕМОЕ РАСПРЕДЕЛЕНИЕ
ИСТОЧНИКОВ ПО ТЕМПУ АККРЕЦИИ

Исторические КН представляют собой выбор-
ку подтвержденных БК, на поверхности которых
горение водорода происходит в нестационарном
режиме. Измерение их рентгеновской светимости в
спокойном состоянии после завершения вспышки
позволяет оценить или ограничить сверху величину
темпа аккреции в этих системах. С другой сто-
роны, стационарные сверхмягкие источники, на-
блюдающиеся в ярком состоянии со светимостью
�1037 эрг/с на протяжении нескольких десятков
лет, представляют примеры источников, в которых
ядерное горение водорода происходит в стационар-
ном режиме (или близко к нему). Темп аккреции в
таких источниках нетрудно оценить, предполагая,
что их светимость обусловлена термоядерными ре-
акциями горения водорода. Сравнение полученных
распределений темпов аккреции для этих двух ти-
пов аккрецирующих БК позволяет проверить пред-
сказания теории термоядерного горения на поверх-
ности БК.

Стационарные сверхмягкие рентгеновские
источники

При термоядерном горении водорода на по-
верхности аккрецирующего БК болометрическая
светимость источника определяется как

Łbol = εHXHṀacc, (1)

где энергия, выделяемая при горении водорода,
εH ≈ 6× 1018 эрг/г, массовая доля водородаXH ≈
≈ 0.72 и Ṁacc — темп аккреции вещества. Исполь-
зуя эту формулу, мы вычислили значения темпа ак-
креции для 10 известных стационарных сверхмяг-
ких рентгеновских источников из каталога Грейне-
ра (1996).

Источники КН в спокойном состоянии

Основная часть источников КН находится в
спокойном состоянии, за исключением несколь-
ких сверхмягких рентгеновских источников, ассо-
циированных с недавними КН и источника VY
Aqr, который наблюдался СРГ/еРОЗИТой в пике
вспышки карликовой новой. Эти источники по-
дробно обсуждались в предыдущих разделах. В
спокойном состоянии, в ходе аккреции вещества
на БК половина излучаемой энергии выделяется в
аккреционном диске, а половина — в пограничном
слое вблизи поверхности БК. При обсуждаемых

темпах аккреции, Ṁacc � 10−9 M�/год, погранич-
ный слой является оптически тонким (см., на-
пример, Паттерсон и др., 1985a), аккреционный
диск — оптически толстым (Шакура и др., 1988).
Некоторая часть энергии аккреции преобразуется
в излучение в оптически тонкой горячей короне
аккреционного диска (см., например, Мейер и др.,
1984, 1994). Излучение собственно аккреционного
диска имеет характерную температуру kT � 10 эВ
и в основном находится за пределами энергети-
ческого диапазона СРГ/еРОЗИТы, а наблюдае-
мое рентгеновское излучение производится горячей
короной диска и пограничным слоем. С учетом
вышесказанного, темп аккреции и рентгеновская
светимость связаны соотношением

LX = η × GM∗Ṁacc

R∗
, (2)

где под рентгеновской светимостью мы понимаем
светимость в широком диапазоне энергий 0.1–
100 кэВ, η — доля энергии, излучаемой в рентге-
новском диапазоне (η � 1), Ṁacc — темп аккреции,
M∗ и R∗ — масса и радиус БК.

Значение параметра η зависит от соотношения
долей энергии, излучаемой в разных частях аккре-
ционного потока — в аккреционном диске, короне
диска и пограничном слое. Из теоремы вириала
следует, что в случае медленно вращающегося
БК доля энергии, высвобождаемой в пограничном
слое, составляет 50%. Поэтому, принимая во вни-
мание, что пограничный слой является оптически
тонким, мы ожидаем η � 0.5. Вклад излучения ко-
роны аккреционного диска приведет к увеличению
значения η, но, очевидно, должно выполняться
условие η < 1. В нижеследующих расчетах мы
предполагали η = 0.5.

Для оценки болометрической поправки для
рентгеновской светимости, измеряемой в диапа-
зоне 0.3–2.3 кэВ, мы предполагали, что спектр
источника описывается моделью тормозного из-
лучения. При вариации температуры тормозного
излучения в интервале 5–20 кэВ, болометрическая
поправка меняется в интервале LX/LX [0.3−2.3]≈
≈ 2.4− 5.4. Для дальнейших расчетов мы предпо-
лагали kTbr = 10 кэВ и болометрическая поправка
составляет ≈3.5.

В тех случаях, когда масса БК была неизвестна,
мы предполагали, что она равна MWD = 0.8 M�.
Радиус БК рассчитывался из соотношения массы-
радиуса Панеи и др. (2000).

Распределение БК по темпу аккреции

На левой панели рис. 6 на плоскости MWD −
− Ṁacc изображены источники КН, для которых
есть измерения массы БК (табл. 2). Как следует
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линии) из каталога Грейнера 1996 по темпу аккреции. Правая панель является проекцией плоскости MWD − Ṁacc.
Вертикальные, красные линии на правой панели: границы полосы стабильности для Ṁacc ≈ 2.5× 10−8 M�/год (MWD ≈
≈ 0.51M�) и Ṁacc ≈ 6× 10−7 M�/год (MWD ≈ 1.34M�).

из этого рисунка, все источники КН расположены
значительно ниже “полосы стабильности”, как и
следовало ожидать, исходя из того факта, что вы-
борка исторических КН состоит из аккрецирующих
БК, про которые достоверно известно, что горение
водорода на поверхности БК происходит в неста-
ционарном режиме. Полоса стабильности на рис. 6
построена на основе расчетов Вульфа и др. (2013).

На правой панели рисунка приведены распреде-
ления по темпу аккреции всех источников КН, де-
тектируемых СРГ/еРОЗИТой, и известных стаци-
онарных сверхмягких источников из каталога Грей-
нера (1996). На этом рисунке также изображена
проекция теоретической “полосы стабильности” на
ось темпа аккреции. Как видно из рисунка, источ-
ники с нестационарным горением водорода на по-
верхности БК (Ṁacc ≈ 10−12 ∼ 10−8 M�/год) и ста-
бильные сверхмягкие источники (Ṁacc ≈ 10−7.5 ∼
∼ 10−6 M�/год) занимают разные, не пересека-
ющиеся по темпу аккреции интервалы. На одно-
мерном распределении по темпу аккреции один
источник — V2487 Oph — попадает в область,
занимаемую стационарными сверхмягкими источ-
никами, однако, как видно из левой панели рис. 6,
это эффект проекции, и на плоскостиMWD − Ṁacc

источникV2487Oph (MWD≈ 1.35M� и Ṁacc≈ 9×
× 10−8M�/год) расположен ниже “полосы ста-
бильности”.

ОБСУЖДЕНИЕ

Природа рентгеновского излучения
от источников КН

Известно несколько механизмов генерации
рентгеновского излучения после окончания вспыш-
ки КН от незамагниченного БК: (i) в ударной
волне при взаимодействии выброшенной оболочки
КН с межзвездной средой, с веществом звездного
ветра компаньона или веществом оболочки, вы-
брошенной во время предыдущих событий КН (см.,
например, Брехер и др., 1977; Боде, Эванс, 2008);
(ii) рентгеновское послесвечение, возникающее в
результате догорания водорода на поверхности
БК (см. обсуждение ниже); (iii) излучение ак-
креционного диска, короны и пограничного слоя
в спокойном состоянии КН, включая вспышки
карликовых новых.

В первом случае рентгеновское излучение опти-
чески тонкой плазмы с характерной светимостью
LX � 1032−1034 эрг/с наблюдается на временных
масштабах порядка∼100 дней после вспышки (см.,
например, Метцгер и др., 2014). Так как таких
недавних КН в нашей выборке нет, этот механизм
можно исключить из дальнейшего рассмотрения.

Рентгеновское послесвечение КН также длится
в течение относительно недолгого периода после
вспышки КН (но значительно дольше, чем излуче-
ние ударной волны) и легко идентифицируется по
сверхмягкому спектру. Таких источников в нашей
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выборке два, и они обсуждаются ниже. Отметим,
что сверхмягкое рентгеновское излучение может
также наблюдаться в случае замагниченных БК —
поляров, однако в этом случае чаще происходит
стационарное горение водорода, и вспышки КН на-
блюдаются реже. Интересно, что в нашей выборке
КН есть один подтвержденный поляр и еще один
источник с похожими рентгеновскими свойствами
(см. обсуждение ниже).

Единственным механизмом генерации рентге-
новского излучения спустя большое время после
вспышки КН является аккреция вещества звезды-
донора на БК. Этот механизм объясняет рентге-
новское излучение большинства источников КН
в нашей выборке, как это подтверждается свой-
ствами их рентгеновских спектров, что позволяет
использовать рентгеновское излучение в качестве
индикатора для измерения характерного темпа ак-
креции в этих системах. Как уже обсуждалось
выше, основной вклад в рентгеновское излучение
вносят пограничный слой вблизи поверхности БК
и корона аккреционного диска.

Эмпирически, для описания спектра излучения
пограничного слоя в катаклизмических перемен-
ных часто успешно применяется модель потока
изобарического охлаждения, описывающая осты-
вание газа при постоянном давлении от характер-
ной максимальной температуры kTmax∼ 10−60 кэВ
до некоторой минимальной температуры kTmin �
� 1 кэВ (см., например, Мукаи и др., 2003, 2009;
Баскилл и др., 2005; Пандель и др., 2005, 2009;
Вада и др., 2017). Интересно отметить, что среди
ярких источников, для которых проводился деталь-
ный спектральный анализ, наблюдается некоторая
дихотомия — в то время как для большинства ис-
точников наилучшее описание наблюдаемого спек-
тра достигается моделью изобарического охлажде-
ния, для четырех источников — GK Per, V392 Per,
X Ser, V4743 Sgr — это не так. Аппроксимация
спектров этих источников степенным законом дает
фотонный индекс Γ∼ 1 (в то время как Γ∼ 2−3
для источников, хорошо описываемых моделью
изобарического охлаждения). Наблюдаемые раз-
личия в форме спектра не коррелируют очевидным
образом со светимостью источника. Отметим, что
один из четырех источников с жесткими спектрами,
GK Per, является подтвержденным промежуточ-
ным поляром, а еще один V4743 Sgr — кан-
дидатом в промежуточные поляры (Земко и др.,
2016), как природа двух других неизвестна. Можно
было бы предположить, что они также являются
(промежуточными) полярами, однако такой вывод
представляется преждевременным.

Усредненный спектр слабых источников (от
которых в обзоре было зарегистрировано менее
50 отсчетов) также является жестким, с фотонным
индексом Γ∼ 1. На основе имеющихся данных

мы не можем предложить обоснованную интер-
претацию этого результата, однако отметим, что
жесткость спектра может указывать на то, что
заметная доля этих источников является (проме-
жуточными) полярами с низким темпом аккреции.
Согласно каталогу Риттера и др. (2003), среди
них есть один подтвержденный промежуточный
поляр (DQ Her) и два кандидата (V533 Her и
V2467 Cyg). Исключение этих источников из
усреднения не меняет форму среднего спектра. По
мере дальнейшего сканирования неба и накопления
данных статистика по отдельным источникам
увеличится почти в три раза, и станет возможен
детальный спектральный анализ большего числа
источников, что, вероятно, поможет прояснить
механизмы генерации рентгеновского излучения в
катаклизмических переменных.

Стационарное и нестационарное термоядерное
горение водорода на поверхности

аккрецирующего БК

В зависимости от темпа аккреции и массы БК,
горение водорода на его поверхности может про-
исходить в стационарном или нестационарном ре-
жиме. Как следует из рис. 6, стационарные сверх-
мягкие рентгеновские источники по темпу аккреции
расположены, как и следовало ожидать, в “полосе
стабильности”. В то же время все источники КН
расположены значительно ниже полосы стабиль-
ности, в соответствии с предсказаниями теории
термоядерного горения на поверхности БК.

Подчеркнем, что метод отбора, основанный
на списке исторических КН, позволяет получить
выборку надежных аккрецирующих БК, горение
водорода на поверхности которых происходит в
нестационарном режиме. Насколько нам известно,
такой метод конструирования выборки нами при-
менен впервые.

В целях полноты изложения отметим, что суще-
ствование “полосы стабильности” все еще явля-
ется предметом дискуссии. В ряде расчетов пред-
полагается, что термоядерное горение водорода
на поверхности БК происходит нестационарно во
всем интервале значений темпа аккреции и массы
БК (см., например, Приальник и др., 1995; Ярон
и др., 2005; Старрфилд и др., 2013). В этих мо-
делях с увеличением темпа аккреции амплитуда
вспышек уменьшается, а их частота растет, при
этом уменьшается потеря вещества, и такие ис-
точники по своим свойствам становятся близки
к (квази)стационарным сверхмягким источникам.
Обсуждаемые данные СРГ/еРОЗИТы не позволя-
ют различить эти два класса моделей.
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Сверхмягкое рентгеновское послесвечение КН

Среди 52 источников КН, зарегистрированных в
рентгеновском диапазоне, мы нашли четыре сверх-
мягких рентгеновских источника. Светимость и
температура двух из них — V5558 Sgr и V3666
Oph — дают размер излучающей области, сов-
местимый с диапазоном допустимых размеров БК
(отметим, что для сверхмягких спектров существу-
ет сильное вырождение между температурой и све-
тимостью или размером). Интерпретация их сверх-
мягкого рентгеновского излучения как результат
догорания остаточного водорода на поверхности
БК представляется вполне правдоподобной.

Продолжительность фазы рентгеновского по-
слесвечения КН зависит от массы БК и началь-
ной массы оболочки (см., например, Сораисам и
др., 2016). Сверхмягкое рентгеновское излучение
V5558 Sgr и V3666 Oph детектируется спустя
≈13 лет и ≈1.6 года после вспышки КН соответ-
ственно. Теоретическая зависимость между массой
БК и временем послесвечения КН позволяет огра-
ничить массу БК этих источников. Основываясь
на теоретических кривых блеска для рентгеновской
фазы послесвечения КН Сораисам и др. (2016),
мы ожидаем, что у источника V5558 Sgr масса БК
не должна превышать �0.8 M�, а у V3666 Oph
масса БК �1 M�. Вышеприведенное ограничение
на массу БК в V5558 Sgr хорошо согласуется с
массой, которая была получена по анализу на-
клона оптической кривой блеска и по оптической
спектроскопии MWD ≈ 0.58−0.63 M� (Поджиани,
2010).

Для сравнения отметим, что в нашей Галактике
известны 3 КН с продолжительностью фазы рент-
геновского послесвечения более трех лет: V723
Cas (18–19 лет) (Несс и др., 2008, 2015), GQ Mus
(∼10 лет) (Шенли и др., 1995), V574 Pup (∼3.2 лет)
(Шварц и др., 2011). Таким образом, источник
V5558 Sgr является вторым в Галактике по продол-
жительности фазы рентгеновского послесвечения.

Сверхмягкое рентгеновское излучение от поляров
и их кандидатов

Источник V1500 Cyg является известным по-
ляром в нашей Галактике, и в его спектре, на-
ряду с жестким излучением, присутствует сверх-
мягкая компонента. СРГ/еРОЗИТА детектирует
лишь сверхмягкую компоненту в спектре этого
источника, а жесткая компонента находится ниже
порога чувствительности обзора всего неба. Раз-
мер излучающей области сверхмягкой компоненты,
�104 км (68%), значительно меньше размера БК и
соответствует размеру полярной области в магнит-
ном полюсе БК (Варнер, 2003). Такая сверхмягкая

компонента часто наблюдается у поляров (см., на-
пример, Рамзи и др., 1996, 2004).

Сверхмягкое рентгеновское излучение от источ-
ника V5856 Sgr не может быть связано с рентге-
новским послесвечением КНв силу малого размера
излучающей поверхности (см. рис. 4). Интересно
отметить, что параметры сверхмягкой компоненты
в V5856 Sgr идентичны V1500 Cyg. На основании
этого можно было бы предположить, что V5856
Sgr также является поляром. Из-за малого чис-
ла отсчетов в рентгеновском спектре V5856 Sgr
мы не детектируем жесткую компоненту, как и в
случае с источником V1500 Cyg. Более строгое
обоснование этого предположения требует даль-
нейших наблюдений в оптическом и рентгеновском
диапазонах спектра. Отметим также, что V5856
Sgr был классифицирован как один из самых ярких
источников в γ-диапазоне, обнаруженных во время
вспышки КН (Ли и др., 2017).

Спектр источника V2491 Cyg пекулярен в том,
что это единственный источник из нашей выборки,
спектр которого не может быть описан ни одной
из однокомпонентных моделей. Хотя источник и
не регистрировался как сверхмягкий источник в
нашем поиске, для адекватного описания его рент-
геновского спектра требуется добавление мягкой
чернотельной компоненты с температурой ≈65 эВ.
На момент наблюдений СРГ/еРОЗИТы с момента
вспышки КН прошло 12 лет. Масса БК в этой
системе составляет MWD = 1.35 M� (см. табл. 2).
Для таких массивных БК продолжительность фа-
зы рентгеновского послесвечения не превышает
∼месяца (Сораисам и др., 2016). Кроме того, пло-
щадь излучающей поверхности сверхмягкого рент-
геновского излучения в этом источнике составляет
≈6× 106 км2, что более чем на порядок меньше
площади БК ≈108 км2 для массы 1.35 M�. Эти
факты говорят о том, что наблюдаемая сверхмягкая
компонента в спектре V2491 Cyg не может быть
связана с фазой рентгеновского послесвечения
КН.

Сверхмягкое рентгеновское излучение от этого
источника детектировалось в спокойном состоянии
и раньше. В частности, он наблюдался спутником
Suzaku спустя ≈ 2 года после вспышки КН. В этих
наблюдениях также была обнаружена сверхмягкая
компонента с температурой≈77 эВ и болометриче-
ской светимостью≈1.4× 1035 × (d/10.5 кпк) эрг/c
(см., например, Земко и др., 2015). Среди рассмат-
риваемых гипотез есть и предположение о том, что
этот источник является промежуточным поляром.
К сожалению, данные СРГ/еРОЗИТыне помогают
прояснить вопрос о природе этого источника.
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ
В данной работе мы исследовали рентгенов-

ское излучение от исторических КН в нашей Га-
лактике. Мы использовали данные трех обзоров
неба орбитальной обсерватории СРГ телескопа
СРГ/еРОЗИТА на половине неба, обработку дан-
ных на которой выполняет Российский консорци-
ум телескопа СРГ/еРОЗИТА. Наши результаты
могут быть кратко сформулированы следующим
образом:

1. Из 309 известных исторических КН (рис. 1,
2) рентгеновское излучение было зарегистрировано
от 52 источников. Большинство источников на-
ходятся в спокойном состоянии — их рентгенов-
ское излучение связано с аккрецией вещества в
двойной системе и производится преимущественно
в пограничном слое у поверхности БК и в горя-
чей короне аккреционного диска. Рентгеновские
светимости составляют LX ≈ 1030−1034 эрг/c в
диапазоне 0.3–2.3 кэВ.

2. Мы провели подробный анализ спектров яр-
ких источников, от которых СРГ/еРОЗИТА за-
регистрировала более 50 отсчетов (11 источни-
ков, рис. 7, табл. 1). По свойствам их спектров
в диапазоне 0.3–7 кэВ яркие источники можно
разделить на две группы. Для большинства (7 из
11) источников наилучшая аппроксимация спек-
тров достигается моделью потока изобарического
охлаждения с параметрами, типичными для ката-
клизмических переменных. Для четырех источни-
ков — GK Per, V392 Per, X Ser и V4743 Sgr —
модель изобарического охлаждения не применима.
Эти источники имеют аномально жесткие спек-
тры с фотонным индексом Γ∼ 1, в то время как
Γ∼ 2−3 для семи источников, упомянутых выше.
Два из этих четырех источников — GK Per и
V4743 Sgr, являются промежуточным поляром и
кандидатом в промежуточные поляры. Мы предпо-
ложили, что два оставшихся источника также могут
быть промежуточными полярами, однако имею-
щихся данных недостаточно, чтобы проверить эту
гипотезу.

3. Усредненный спектр слабых источников (ме-
нее 50 отсчетов) в диапазоне 0.3–7 кэВ явля-
ется аномально жестким и хорошо описывается
однокомпонентной степенной моделью с фотонным
индексом Γ = 0.96+0.18

−0.17 (рис. 3), что напоминает
спектры промежуточных поляров. Интерпретация
этого результата требует дальнейших наблюдений,
в частности в ходе последующих сканирований
неба телескопом СРГ/еРОЗИТА.

4. Исторические КН представляют из себя вы-
борку подтвержденных аккрецирующих БК, на по-
верхности которых термоядерное горение водо-
рода происходит в нестационарном режиме. Их

рентгеновские светимости в спокойном состоянии
являются хорошим индикатором темпа аккреции
в двойной системе. Мы впервые использовали
этот факт для того, чтобы получить распределение
по темпу аккреции БК с нестационарным горе-
нием водорода на поверхности и сравнили его с
распределением по темпу аккреции в стационар-
ных сверхмягких источниках, где горение водорода
происходит в стационарном режиме. Полученные
распределения (рис. 6) занимают непересекающи-
еся области по темпу аккреции и количественно со-
гласуются с предсказаниями теории термоядерного
горения водорода на поверхности БК.

5. В нашей выборке исторических КН мы нашли
четыре источника со сверхмягкими спектрами, у
которых отсутствует излучение выше ∼1 кэВ. Для
двух из них — V5558 Sgr и V3666 Oph — парамет-
ры чернотельной аппроксимации, в частности, раз-
мер излучающей поверхности, указывают на то, что
мы имеем дело с рентгеновским послесвечением
КН, наблюдаемым через ≈13 лет и≈1.6 года после
вспышки КН. Один источник — V1500 Cyg —
является известным поляром и в его случае раз-
мер излучающей поверхности значительно меньше
размера БК и близок к ожидаемому размеру при-
полярной области замагниченного БК. Такие же
параметры сверхмягкого излучения в четвертом ис-
точнике, V5856 Sgr, что позволяет предположить,
что он также может быть поляром.

6. Сверхмягкая компонента с похожими па-
раметрами также детектируется в спектре V2491
Cyg, наряду с более жесткой спектральной ком-
понентой. Как уже предлагалось в более ранних
работах (см., например, Земко и др., 2015), пара-
метры сверхмягкой компоненты также позволяют
предположить, что этот источник может быть про-
межуточным поляром.

7. В ходе второго обзора неба, в ноябре 2020 г.
телескопом СРГ/еРОЗИТА наблюдалась вспыш-
ка карликовой новой в источнике VY Aqr, который
входит в нашу выборку КН. В силу случайного
совпадения рентгеновские наблюдения пришлись
на пик оптической кривой блеска. Мы провели
детальный анализ рентгеновских спектров этого
источника во вспышке и в спокойном состоянии.

8. В целом результаты рентгеновской спектро-
скопии позволяют предположить, что в нашей вы-
борке исторических КН, детектируемых в рентге-
новском диапазоне, некоторую долю могут состав-
лять системы с замагниченными БК. Это пред-
положение будет проверяться в ходе дальнейших
сканирований неба телескопом СРГ/еРОЗИТА.
Также большую важность имеют более детальные
оптические исследования этих источников.
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Данное исследование основано на наблюде-
ниях телескопа еРОЗИТА на борту обсервато-
рии СРГ. Обсерватория СРГ изготовлена Рос-
космосом в интересах Российской академии на-
ук в лице Института космических исследований
(ИКИ) в рамках Российской федеральной науч-
ной программы с участием Германского центра
авиации и космонавтики (DLR). Рентгеновский
телескоп СРГ/еРОЗИТА изготовлен консорциу-
мом германских институтов во главе с Институ-
том внеземной астрофизики Общества им. Макса
Планка (MPE) при поддержке DLR. Космический
аппарат СРГ спроектирован, изготовлен, запущен
и управляется НПО им. Лавочкина и его субпод-
рядчиками. Прием научных данных осуществляет-
ся комплексом антенн дальней космической связи
в Медвежьих озерах, Уссурийске и Байконуре и
финансируется Роскосмосом. Использованные в
настоящей работе данные телескопа еРОЗИТА
обработаны с помощью программного обеспече-
ния eSASS, разработанного германским консор-
циумом еРОЗИТА, и программного обеспечения
для обработки и анализа данных, разработанного
Российским консорциумом. Работа выполнена при
частичной поддержке гранта РНФ 19-12-00369.
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Линейная модель Огородникова–Милна применена для изучения трехмерной кинематики классиче-
ских цефеид Млечного Пути. Использована выборка из работы Мроза и др. из 832 классических
цефеид с расстояниями, лучевыми скоростями и собственными движениями из каталога Gaia DR2.
Пространственные скорости цефеид освобождены от дифференциального вращения Галактики, най-
денного нами ранее на основе нелинейной модели вращения. На основе полной моделиОгородникова–
Милна, с участием лучевых скоростей и собственных движений звезд, получена оценка угловой
скорости вращения вокруг галактической оси y, Ωy = 0.64± 0.17 км/с/кпк. Мы полагаем, что
это вращение связано с искривлением тонкого диска Галактики. Вычисления с использованием
только собственных движений цефеид в предположении об отсутствии деформаций, обусловленных
искривлением диска, показали наличие остаточного вращения вокруг оси y со скоростью Ωy = 0.54±
± 0.15 км/с/кпк, а также наличие положительного вращения вокруг оси x со скоростью Ωx = 0.33±
± 0.10 км/с/кпк.
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ВВЕДЕНИЕ

В Галактике наблюдается крупномасштабное
искривление тонкого диска. Впервые этот эффект
был обнаружен по наблюдениям нейтрального во-
дорода (Вестерхут, 1957). В первом и втором га-
лактических квадрантах наблюдается поднятие во-
дорода над галактической плоскостью, а в третьем
и четвертом, наоборот, он расположен ниже галак-
тической плоскости, причем амплитуда отклонения
возрастает в направлении галактического анти-
центра. В настоящее время эффект искривления
диска находит подтверждение по различным дан-
ным— из распределения нейтрального (Калберла,
Дедес, 2008) и ионизованного водорода (Руссейль,
2003; Церсосимо и др., 2009), межзвездной пыли
(Дриммель,Шпергель, 2001), пульсаров (Юсифов,
2004), OB-звезд (Миямото, Жу, 1998; Дриммель
и др., 2000), звезд сгущения красных гигантов
(Лопес-Корредоира и др., 2002б; Момани и др.,
2006), различных звезд (Ченг и др., 2020) а также
цефеид (Ферни, 1968; Бердников, 1987; Бобылев,
2013а; Сковрон и др., 2019б). Этот эффект для

*Электронный адрес: vbobylev@gao.spb.ru

краткости будем называть варпом, следуя англий-
скому термину warp.

Согласно, например, Байлину (2003), возник-
новение варпа связано с гравитационным воз-
мущением, которое на диск Галактики оказыва-
ют ближайшие карликовые галактики, в частно-
сти, Большое Магелланово Облако (Бекки, 2012).
Известны и другие гипотезы, предложенные для
объяснения природы возникновения варпа: взаи-
модействие между диском и несферическим гало
темной материи (Спарк, Казертано, 1988); взаи-
модействие диска с близгалактическим течением,
образованным высокоскоростными водородными
облаками, которые возникли в результате обмена
массой между Галактикой и Магеллановыми Об-
лаками (Цутия, 2002; Олано, 2004); межгалакти-
ческое течение (Лопес-Корредоира и др., 2002а);
взаимодействие с межгалактическим магнитным
полем (Баттанер и др., 1990).

Для поиска связи кинематики звезд и вар-
па применялись различные методы анализа вер-
тикальных скоростей звезд. Например, в работе
Дриммеля и др. (2000) для этой цели использова-
лись компоненты собственных движений μb OB-
звезд из каталога Hipparcos (1997). Эти авторы
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показали, в частности, что присутствует систе-
матический компонент в вертикальных скоростях
OB-звезд с величиной порядка 10–15 км/с на
галактоцентрических расстояниях R около 11 кпк.
Обнаружена довольно высокая скорость прецес-
сии варпа, от −13 км/с/кпк до −25 км/с/кпк,
в зависимости от принимаемой модели ошибок в
данных.

В работе Сковрон и др. (2019б) было постро-
ено распределение вертикальных скоростей цефе-
ид в диске Млечного Пути. Найдены крупномас-
штабные вертикальные движения с амплитудами
10–20 км/с, такие, что цефеиды, расположенные
в северной части варпа (примерно в первом и
втором галактических квадрантах), демонстрируют
большую положительную вертикальную скорость
(в направлении северного галактического полюса),
в то время как цефеиды в южной части варпа
(примерно в третьем и четвертом квадрантах) —
отрицательную вертикальную скорость (в направ-
лении южного галактического полюса).

Интересно отметить результаты, получен-
ные с использованием более сложной модели
Огородникова–Милна, где в качестве определя-
емых неизвестных выступают параметры пеку-
лярного движения Солнца, параметры вращения
Галактики (вращение вокруг галактической оси z),
а также параметры деформации в плоскостях xz и
yz, скорости вращения вокруг осей z и y. Таким
методом Миямото, Жу (1998) нашли вращение
системы O-B5 звезд (по их собственным движе-
ниям) вокруг оси x с угловой скоростью +3.8±
± 1.1 км/с/кпк. А в работе Бобылева (2010) по
собственным движениям звезд сгущения красных
гигантов было найдено вращение вокруг оси x
со скоростью около −4 км/с/кпк. Видим, что
особого согласия в результатах анализа нет. Более
того, на основе изучения этим методом около
200 долгопериодических цефеид Бобылев (2013б)
нашел довольно большое вращение вокруг оси x с
угловой скоростью около −15 км/с/кпк.

Лопес-Корредоира и др. (2014) исследовали
вертикальные скорости звезд галактического диска
в диапазоне R : 5− 16 кпк. Для этого использо-
вались собственные движения звезд из каталога
PPMXL (Резер и др., 2010). Основная их цель
была выяснить, является ли варп долгоживущей
или переходной особенностью. В итоге эти авторы
пришли к заключению, что время жизни варпа
составляет около ста миллионов лет.

Поджио и др. (2018) по данным каталогов Gaia
DR2 (Браун и др., 2018) и 2MASS (Скрутски и др.,
2006) составили кинематическую картину варпа на
расстояниях до 7 кпк от Солнца. Для этой цели

были проанализированы пространственные скоро-
сти около 600 тысяч молодых звезд главной по-
следовательности и около 13 млн звезд-гигантов.
Показано, что крупномасштабная кинематика всех
этих звезд имеет четкую связь с варпом, что прояв-
ляется в виде градиентов в их вертикальных скоро-
стях вида ∂W/∂x и ∂W/∂y с величиной 5–6 км/с
на интервале галактоцентрических расстояний 8–
14 кпк.

Интересно отметить также работу Поджио и
др. (2020), в которой на основе анализа около
12 млн гигантов из каталога Gaia DR2 была оцене-
на скорость прецессии варпа 10.86 ± 0.03 (стат.)±
± 3.20 (сист.) км/c/кпк в направлении вращения
Галактики.

Целью настоящей работы является изуче-
ние трехмерной кинематики классических це-
феид Млечного Пути с применением модели
Огородникова–Милна. В частности, интересно
выяснить характер движений в плоскостях xz и
yz, определить угловые скорости вращения вокруг
осей x и y. Для этого использована выборка
из работы Мроза и др. (2019), где для 832
классических цефеид даны расстояния, лучевые
скорости и собственные движения из каталога Gaia
DR2.

ДАННЫЕ

В настоящей работе используются данные о
классических цефеидах из работ Сковрон и др.
(2019а) и Мроза и др. (2019). Наблюдались эти
цефеиды в рамках четвертого этапа программы
OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment,
Удальский и др., 2015). В каталоге Сковрон и др.
(2019a) для 2431 цефеиды содержатся оценки рас-
стояния, возраста, периода пульсаций и фотомет-
рические данные. Их видимые звездные величины
лежат в диапазоне 11m < I < 18m. Поэтому здесь
наблюдается дефицит ярких и хорошо изученных
цефеид, известных по более ранним наблюдениям.

Гелиоцентрические расстояния до 2214 цефеид,
r, были вычислены Сковрон и др. (2019а) на ос-
нове соотношения период–светимость. Использу-
емое ими конкретное соотношение было уточнено
Вангом и др. (2018) по кривым блеска цефеид в
среднем инфракрасном диапазоне, где межзвезд-
ное поглощнение существенно меньше, чем в опти-
ческом. Оценки возраста цефеид в работе Сковрон
и др. (2019а) сделаны по методике, разработанной
Андерсоном и др. (2016), где учитывались периоды
осевого вращения звезд и индексы металличности.
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Каталог Мроза и др. (2019) содержит 832 клас-
сических цефеиды из списка Сковрон и др. (2019а).
Значения собственных движений в нем скопиро-
ваны из каталога Gaia DR2, лучевые скорости
даны для всех 832 звезд. Бобылевым и др. (2021)
цефеиды из каталога Мроза и др. (2019) были
снабжены оценками возраста из каталога Сковрон
и др. (2019а).

По кинематическим данным о цефеидах в работе
Мроза и др. (2019) была построена кривая галак-
тического вращения в интервале расстояний R:4–
20 кпк. В работе Аблимита и др. (2020) по боль-
шой выборке цефеид были уточнены параметры
гравитационного потенциала Галактики и получена
новая оценка массы Галактики. Бобылевым и др.
(2021) было показано, что даже старые цефеиды
сохраняют кинематическую память о месте своего
рождения. Выборка из 832 цефеид с кинемати-
ческими данными из работы Мроза и др. (2019)
является нашей рабочей выборкой.

МЕТОД

Линейная модель Огородникова–Милна

Из наблюдений известны следующие величи-
ны: прямое восхождение и склонение — α и δ,
собственные движения по прямому восхождению
и склонению — μα cos δ и μδ, лучевая скорость
Vr. От α и δ переходим к галактическим долготе и
широте l и b; гелиоцентрическое расстояние r для
цефеид вычислено на основе соотношения период–
светимость; наблюденные собственные движения
переводим в собственные движения в галактиче-
ской системе координат — μl cos b и μb. В итоге
имеем три составляющие пространственной ско-
рости звезды: Vr и 2 проекции тангенциальной
скорости — Vl = krμl cos b и Vb = krμb, где k =
= 4.74 км/с, Vr, Vl, Vb выражены в км/c (собствен-
ные движения даны в мсд/год, миллисекунды дуги
в год, а гелиоцентрическое расстояние— в кпк).

Используется прямоугольная галактическая
система координат с осями, направленными от
наблюдателя в сторону галактического центра
(ось x или ось 1), в направлении галактического
вращения (ось y или ось 2) и в направлении
северного полюса Галактики (ось z или ось 3).

В линейной модели Огородникова–Милна
(Огородников, 1965) наблюдаемая скорость звез-
ды V(r), имеющая гелиоцентрический радиус-
вектор r, с точностью до членов первого порядка
малости r/R0 � 1 описывается уравнением в
векторной форме

V(r) = V� +Mr+V′, (1)

где V�(U�, V�,W�) — пекулярная скорость
Солнца относительно группировки рассматрива-
емых звезд, M — матрица (тензор) смещений,
компонентами которой являются частные про-
изводные скорости u(u1, u2, u3) по расстоянию
r(r1, r2, r3), где u = V(R)−V(R0), а R и R0 —
галактоцентрические расстояния звезды и Солнца,
соответственно, тогда

Mpq =

(
∂up
∂rq

)
◦
, p, q = 1, 2, 3, (2)

где нолик означает, что производные взяты в точке
R = R0, а индексы p и q обозначают номера коор-
динатных осей, V′ — остаточная скорость звезды,
под которой здесь понимается скорость звезды
после вычета пекулярного движения Солнца (V�)
и линейных зависимостей, описываемых матрицей
смещенийM. Отметим, что здесь мы придержива-
емся обозначений, введенных Клюбом (1972).

Все девять элементов матрицыM определяются
при использовании трех компонент наблюдаемых
скоростей — лучевой скорости Vr, скорости вдоль
галактической долготы Vl и вдоль галактической
широты Vb:

Vr = −U� cos b cos l − (3)

− V� cos b sin l −W� sin b+

+ r[cos2 b cos2 lM11 + cos2 b cos l sin lM12 +

+ cos b sin b cos lM13 + cos2 b sin l cos lM21 +

+ cos2 b sin2 lM22 + cos b sin b sin lM23 +

+ sin b cos b cos lM31 + cos b sin b sin lM32 +

+ sin2 bM33],

Vl = U� sin l − V� cos l + (4)

+ r[− cos b cos l sin lM11 − cos b sin2 lM12 −
− sin b sin lM13 + cos b cos2 lM21 +

+ cos b sin l cos lM22 + sin b cos lM23],

Vb = U� cos l sin b+ (5)

+ V� sin l sin b−W� cos b+

+ r[− sin b cos b cos2 lM11 −
− sin b cos b sin l cos lM12 −

− sin2 b cos lM13 − sin b cos b sin l cos lM21 −
− sin b cos b sin2 lM22 − sin2 b sin lM23 +

+ cos2 b cos lM31 + cos2 b sin lM32 +

+ sin b cos bM33].
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Для оценки значений скоростей (U, V,W )� и эле-
ментов матрицы M система условных уравнений
вида (3)–(5) решается методом наименьших квад-
ратов (МНК). Решение ищется с весами вида

wr = S0/
√

S2
0 + σ2

Vr
, (6)

wl = S0/
√

S2
0 + σ2

Vl
,

wb = S0/
√

S2
0 + σ2

Vb
,

где σVr , σVl
, σVb

— дисперсии ошибок соответ-
ствующих наблюдаемых скоростей, S0 — “кос-
мическая” дисперсия. Значение S0 сопоставимо
со среднеквадратической невязкой σ0 (ошибкой
единицы веса), получаемой при решении условных
уравнений вида (3)–(5), и в данной работе прини-
мается равным 12 км/с.
МатрицуM делят на симметричнуюM+ (тензор

локальной деформации) и антисимметричную M−

(тензор вращения) части:

M+
pq =

1

2

(
∂up
∂rq

+
∂uq
∂rp

)
◦
, (7)

M−
pq =

1

2

(
∂up
∂rq

− ∂uq
∂rp

)
◦
,

p, q = 1, 2, 3,

где нолик означает, что производные взяты в точ-
ке R = R0. Величины M−

32, M
−
13, M

−
21 являются

компонентами вектора твердотельного вращения
малой околосолнечной окрестности вокруг осей x,
y, z соответственно. В согласии с выбранной нами
прямоугольной системой координат положитель-
ными вращениями являются вращения от оси 1 к
2 (Ωz), от оси 2 к 3 (Ωx), от оси 3 к 1 (Ωy):

M− =

⎛
⎜⎜⎜⎝

0 −Ωz Ωy

Ωz 0 −Ωx

−Ωy Ωx 0

⎞
⎟⎟⎟⎠ . (8)

Из элементов матрицы M компоненты тензора
вращения вычисляются следующим образом:

M−
32 = 0.5(M32 −M23), (9)

M−
13 = 0.5(M13 −M31),

M−
21 = 0.5(M12 −M21).

Каждая из величин M+
12, M

+
13, M

+
23 описывает де-

формацию в соответствующей плоскости. Из эле-
ментов матрицы M они вычисляются следующим
образом:

M+
12 = 0.5(M12 +M21), (10)

M+
13 = 0.5(M13 +M31),

M+
23 = 0.5(M23 +M32).

Диагональные компоненты тензора локальной
деформации M+

11, M
+
22, M

+
33, совпадают с соот-

ветствующими диагональными элементами матри-
цы M . Они описывают общее локальное сжатие
или расширение всей звездной системы (диверген-
ция). В частности, интересно оценить объемный
эффект расширения/сжатия:

Kxyz = (M11 +M22 +M33)/3. (11)

Прямоугольные компоненты пространственных
скоростей звезд вычисляются по формулам

U = Vr cos l cos b− Vl sin l − Vb cos l sin b, (12)

V = Vr sin l cos b+ Vl cos l − Vb sin l sin b,

W = Vr sin b+ Vb cos b.

Формирование остаточных скоростей

Параметры кривой галактического вращения в
работе Бобылева и др. (2021) были найдены на
основе разложения угловой скорости вращения
Галактики Ω в ряд до членов i-го порядка малости
r/R0, где Ωi

0 — соответствующие производные
угловой скорости.

Остаточные скорости цефеид вычисляются с
учетом пекулярной скорости Солнца U�, V�,W� и
дифференциального вращения Галактики в следу-
ющем виде:

Vr = V ∗
r − (13)

− [−U� cos b cos l − V� cos b sin l −W� sin b+

+R0(R−R0) sin l cos bΩ
′
0 +

+ 0.5R0(R −R0)
2 sin l cos bΩ′′

0 + . . .],

Vl = V ∗
l − (14)

− [U� sin l − V� cos l − rΩ0 cos b+

+ (R−R0)(R0 cos l − r cos b)Ω′
0 +

+ 0.5(R −R0)
2(R0 cos l − r cos b)Ω′′

0 + . . .],

Vb = V ∗
b − (15)

− [U� cos l sin b+ V� sin l sin b−W� cos b−
−R0(R−R0) sin l sin bΩ

′
0 −

− 0.5R0(R −R0)
2 sin l sin bΩ′′

0 − . . .],

где скорости V ∗
r , V

∗
l , V

∗
b , стоящие в правых частях

уравнений, — это исходные скорости, а в левых
частях уравнений находятся скорректированные
скорости Vr, Vl, Vb, с использованием которых
можно вычислить остаточные скорости U , V ,W по
формулам (12).
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Рис. 1. Скорости U , V , W в зависимости от гелиоцентрических прямоугольных координат x, y, z. На каждой панели
даны соответствующие обозначения матрицы деформацииMp,q, на панели (б) линией серого цвета показана зависимость
U = M12 × y, где M12 = 28.71 км/с/кпк. Значение параметра M12 с вероятностью 95% находится в доверительном
интервале [26.74, 30.68] км/с/кпк.

В квадратных скобках в правых частях урав-
нений (13)–(15) со своими знаками находятся
выражения, которые использовались для по-
иска параметров галактического вращения. В
частности, в работе Бобылева и др. (2021) по
цефеидам из работы Мроза и др. (2019) бы-
ло найдено (U�, V�,W�) = (8.53, 14.88, 6.09) ±
± (0.47, 0.63, 0.45) км/с, а также

Ω0 = −28.71 ± 0.15 км/с/кпк, (16)

Ω′
0 = 3.957 ± 0.044 км/с/кпк2,

Ω′′
0 = −0.871 ± 0.033 км/с/кпк3,

Ω′′′
0 = 0.153 ± 0.013 км/с/кпк4,

ΩIV
0 = −0.013 ± 0.002 км/с/кпк5

для принятого значения R0 = 8.0 кпк. С этими
параметрами в работе Бобылева и др. (2021) по-
строен рис. 4c. В настоящей работе формирова-
ние остаточных скоростей цефеид производится со
значениями параметров угловой скорости враще-
ния Галактики (16).

Ограничения

Чтобы избавиться от нескольких сильно отска-
кивающих остаточных скоростей цефеид, исполь-
зуем следующие ограничения:

|U | < 80 км/с, (17)

|V | < 80 км/с,

|W | < 60 км/с,
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Таблица 1. Кинематические параметры модели Огородникова–Милна

Параметр R < 12 кпк R < 14 кпк Все цефеиды

N� 685 778 816

σ0, км/с 12.44 12.46 12.47

U�, км/с 8.28± 0.50 8.53± 0.46 8.61± 0.45

V�, км/с 15.17± 0.50 14.68± 0.46 14.57± 0.46

W�, км/с 6.01± 0.49 5.56± 0.45 5.47± 0.45

M11, км/с/кпк 0.66± 0.26 0.74± 0.19 0.68± 0.17

M12, км/с/кпк −0.13± 0.15 −0.02± 0.14 0.00± 0.13

M13, км/с/кпк −4.40± 3.10 −5.02± 2.33 −8.11± 1.53

M21, км/с/кпк −0.18± 0.26 −0.27± 0.19 −0.27± 0.17

M22, км/с/кпк −0.38± 0.15 −0.18± 0.14 −0.18± 0.13

M23, км/с/кпк 5.24± 3.10 7.54± 2.28 7.36± 1.52

M31, км/с/кпк −0.24± 0.25 −0.58± 0.19 −0.64± 0.17

M32, км/с/кпк 0.24± 0.14 0.19± 0.13 0.25± 0.13

M33, км/с/кпк 6.61± 2.97 2.42± 2.18 2.92± 1.46

Kxyz, км/с/кпк 2.31± 1.00 1.00± 0.74 1.13± 0.50

где скорости U , V иW являются остаточными, т.е.
исправленными за вращение Галактики.
На рис. 1 приведены скорости U , V , W в

зависимости от гелиоцентрических прямоугольных
координат x, y, z. Скорости U, V и W вычислены
с использованием ограничений (17), по которым из
общего списка было отброшено всего 16 звезд.
На рис. 1б показана зависимость U = M12 × y,

где M12 соответствует угловой скорости вращения
Галактики вокруг оси z (см. (8)), значение кото-
рой мы используем в (16),M12 = ∂U/∂y = −Ωz =

= 28.71 км/с/кпк. Видно, что точки на графике
хорошо следуют этой линейной зависимости в ши-
роком интервале −10 < y < 10 кпк. Но в других
случаях, особенно на рис. 1д, отчетливо проявляет-
ся нелинейный характер распределения скоростей.

Статистическая значимость регрессии, указан-
ной на рис. 1б, была нами проверена с использо-
ванием t-критерияСтьюдента. Зависимость оказа-
лась статистически значимой. Доверительный ин-
тервал, в котором найденный параметр регрессии
находится с вероятностью 95%, приведен в подпи-
си к рисунку.

Как можно видеть из рис. 1, скорости U и V
изменяются в очень широком интервале значений.
Поэтому для изучения градиентов вида ∂U/∂z и
∂V/∂z необходимо тщательно учесть дифферен-
циальное вращение Галактики. Видно также, что
скоростиW имеют существенно меньший размах и
не коррелируют с галактическим вращением.
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Рис. 2. Скорости U , V ,W , исправленные за вращение Галактики, в зависимости от гелиоцентрических прямоугольных
координат x, y, z. На каждой панели даны соответствующие обозначения матрицы деформации Mp,q, на панели (а)
показана зависимость U = M11 × x, где M11 = 0.68 км/с/кпк с доверительным интервалом [0.63, 0.73] км/с/кпк,
на панели (в) дана зависимость U = M13 × z, где M13 = −8.11 км/с/кпк с доверительным интервалом [−8.68,
−7.54] км/с/кпк, на панели (е) дана зависимость V = M23 × z, гдеM23 = 7.36 км/с/кпк с доверительным интервалом
[6.73, 7.99] км/с/кпк, а на панели (ж) дана зависимость W = M31 × x, где M31 = −0.64 км/с/кпк с доверительным
интервалом [–0.69, –0.59] км/с/кпк.

РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЕ

Полная модель

В табл. 1 приведены параметры линейной мо-
дели Огородникова–Милна, найденные в резуль-
тате МНК-решения системы условных уравнений
вида (3)–(5). При этом скорости Vr, Vl, Vb были
исправлены за дифференциальное вращение Га-
лактики с использованием соотношений (13)–(15),
а также параметров (16).

В верхней части таблицы даны количество ис-
пользуемых звезд N�, ошибка единицы веса σ0,
найденная в результате МНК-решения системы

условных уравнений вида (3)–(5), компоненты пе-
кулярной скорости Солнца (U, V,W )� и девять
элементов матрицыM (2).
Мы ожидаем, что кинематические эффекты,

связанные с варпом, должны проявляться при
значительных гелиоцентрических расстояниях,
примерно при r > 6 кпк (R > 14 кпк). В основе
этих ожиданий лежат карты распределения дале-
ких от Солнца объектов (Руссейль, 2003; Момани
и др., 2006; Калберла, Дедес, 2008; Сковрон и др.,
2019б), распределения вертикальных скоростей
далеких звезд (Поджио и др., 2018) и моделей
варпа (Лопеc-Корредоира и др., 2002б; Юси-
фов, 2004; Хробакова, Лопес-Корредоира, 2021).
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Особенно интересно отметить работу Поджио и
др. (2018), где хорошо видно, что вертикальные
скорости далеких звезд начинают сильно расти при
R > 14 кпк. Поэтому вычисления проведены для
трех вариантов галактоцентрического расстояния:
R < 12 кпк, R < 14 кпк и при любом R.

Соответствующие результаты даны в трех
столбцах. Таким образом, имеем три выборки
цефеид, расположенные на разных расстояниях от
галактического центра.

Скорости (U, V,W )� являются групповой ско-
ростью (с обратным знаком) рассматриваемой вы-
борки цефеид. Сюда входят пекулярное движение
Солнца относительно местного стандарта покоя,
возмущения от спиральной волны плотности и вли-
яние на скорость V� так называемого асиммет-
ричного дрейфа (отставание от круговой скорости
вращения с возрастом выборки).

В настоящее время считается, что наилучшим
образом компоненты пекулярной скорости Солнца
относительно местного стандарта покоя определе-
ны в работе Шонриха и др. (2010): (U, V,W )� =

= (11.1, 12.2, 7.3) ± (0.7, 0.5, 0.4) км/с. Видим, что
найденные нами значения групповой скорости
находятся в хорошем согласии с этой оценкой.
Небольшую разницу около 2.5 км/с в скоростях V�
можно объяснить влиянием асимметричного дрей-
фа. Отметим, что в работе Бобылева и др. (2021)
были найдены близкие значения (U, V,W )� =

= (10.1, 13.6, 7.0) ± (0.5, 0.6, 0.4) км/с при анализе
этой же выборки цефеид на основе нелинейной
модели галактического вращения.

Как можно видеть из первого столбца (R <
< 12 кпк) таблицы, нет ни одного элемента матри-
цыM , значимо отличающегося от нуля. Во втором
столбце (R < 14 кпк) таблицы имеются два эле-
мента, значимо отличающиеся от нуля,M11 иM23.
В третьем столбце (при любомR) таблицы имеются
четыре таких элемента:M11,M13,M23 иM31.

На рис. 2 даны скоростиU , V ,W , исправленные
за вращение Галактики, в зависимости от коорди-
нат x, y, z. Выборка цефеид соответствует случаю,
когда никакого ограничения на расстояниеR не на-
кладывалось. Показаны четыре зависимости M11,
M13, и M23 и M31, соответствующие найденным
градиентам, значения которых даны в последней
колонке таблицы.
Четыре ненулевые оценки коэффициентов ре-

грессии были проверены на статистическую зна-
чимость с использованием t-критерия Стьюдента.
Все они оказались статистически значимыми. Со-
ответствующие доверительные интервалы, в кото-
рых найденные параметры регрессии находятся с
вероятностью 95%, даны в подписи к рис. 2.

Плоскость XY . Рассмотрим тензор смещений,
описывающий остаточное вращение вокруг оси z.
Обозначим этот тензор как Mxy, так как его эле-
ментами являются частные производные скоростей
U, V по x и y:

Mxy =

⎛
⎝∂U/∂x ∂U/∂y

∂V /∂x ∂V /∂y

⎞
⎠ . (18)

Элементы этого тензора можно записать через хо-
рошо известные постоянные Оорта (A,B,C,K)xy ,
которые в нашем случае описывают остаточные
эффекты:

Mxy =

⎛
⎝K + C A−B

A+B K − C

⎞
⎠ . (19)

Согласно представленным в последнем столбце
табл. 1 данным, имеем (элементы матрицы даны
в км/с/кпк)

Mxy =

⎛
⎝ 0.68(0.17) 0.0(0.13)

−0.27(0.17) −0.18(0.13)

⎞
⎠ , (20)

на основе которых находим Axy = −0.13±
±0.11 км/с/кпк, Bxy = −0.13± 0.11 км/с/кпк,
Cxy = 0.43± 0.11 км/с/кпк и Kxy = 0.25±
±0.11 км/с/кпк.
Нулевое значение разности Axy −Bxy = −Ω0 и

близкое к нулевому значение суммы этих величин
говорят о том, что учет дифференциального вра-
щения Галактики с параметрами (16) сделан очень
хорошо. Имеется незначительный эффект расши-
рения Kxy. Значимо отличается от нуля величина
Cxy. Это говорит о том, что эллипс остаточных ско-
ростей в плоскости xy имеет отклонение (отклоне-
ние вертекса) от направления на центр Галактики
с величиной tan 2lxy = −C/A, тогда lxy = 36± 7◦.
Такое отклонение вертекса может быть связано как
с влиянием спиральной волны плотности, так и с
влиянием варпа.

Плоскость Y Z. Рассмотрим тензор смещений
Myz :

Myz =

⎛
⎝∂V /∂y ∂V /∂z

∂W/∂y ∂W/∂z

⎞
⎠ . (21)

Согласно данным из последнего столбца табл. 1,
имеем

Myz =

⎛
⎝−0.18(0.13) 7.36(1.52)

0.25(0.13) 2.92(1.46)

⎞
⎠ . (22)
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Если следовать строго правилу (9), то здесь
получаем большое отрицательное вращение во-
круг оси x, M−

32 = −3.55± 0.76 км/с/кпк. Отме-
тим, что в реальность градиента ∂V/∂z = 7.36±
± 1.52 км/с/кпк трудно поверить, так как он
означает, что скорость галактического вращения
должна увеличиваться с увеличением z. В действи-
тельности происходит ровно наоборот.

Бобылев (2013б) строго следовал правилу (9),
когда из анализа около 200 долгопериодических
цефеид получил огромное значение величины
∂V/∂z = 27± 10 км/с/кпк. Линейная скорость
звезд при таком градиенте, при z = 2 кпк (мак-
симальные значения на наших рис. 1 и 2), может
составлять более 50 км/с. Такая скорость, конечно,
является слишком большой. Она характерна,
скорее, для убегающих звезд, обладающих пеку-
лярными скоростями. В итоге Бобылев (2013б)
получил оценку угловой скорости вращения вокруг
галактической оси x с величиной−15± 5 км/с/кпк.
Рассматривались цефеиды из околосолнечной
области радиусом 6 кпк, что примерно соот-
ветствует нашей выборке, результаты анализа
которой даны во втором столбце табл. 1. Тогда
использовалась другая кривая вращения Галактики
для формирования остаточных скоростей звезд.
Собственные движения были взяты из каталогов
UCAC4 (Захариас и др., 2013) и TRC (Хег и др.,
2000). Можем заключить, что большое значение
градиента ∂V/∂z не подтверждается. Скорее всего,
такой градиент мало связан с реальным вращением
варпа.

Плоскость XZ. Здесь тензор смещений Mxz
выглядит так:

Mxz =

⎛
⎝∂U/∂x ∂U/∂z

∂W/∂x ∂W/∂z

⎞
⎠ . (23)

Согласно данным из последней колонки табл. 1,
имеем

Mxz =

⎛
⎝ 0.68(0.17) −8.11(1.53)

−0.64(0.17) 2.92(1.46)

⎞
⎠ . (24)

Если и здесь строго следовать правилу (9), то
получаем большое отрицательное вращение вокруг
оси y,M−

31 = −3.74 ± 0.77 км/с/кпк.

На рис. 2 специально серым цветом показаны
зависимости, найденные по остаточным скоростям
U и V , которые зависят от учета кривой вращения,
влияния спиральной волны плотности (которое мы
не учитывали). А вот зависимость ∂W/∂x дана
красной линией, чтобы подчеркнуть ее важность,
так как вертикальные скорости W не являются

остаточными — они свободны от влияния галак-
тического вращения. Этот эффект хорошо можно
видеть из сравнения нижних графиков на рис. 1ж–
и и 2ж–и— после учета галактического вращения
скоростиW остаются неизменными.

Отметим, что на определение градиентов ∂U/∂z
и ∂V/∂z сильное влияние оказывают всего
несколько звезд с большими z, что можно видеть из
рис. 2в и 2е. Реальная, хорошо просматриваемая
зависимость видна на рис. 1б для градиента ∂U/∂y.

На рис. 2ж видно, что вертикальные скорости
возрастают в направлении антицентра Галактики (в
нашем случае при более отрицательных значениях
x). Налицо положительное вращение вокруг оси y.
Более того, это заключение находится в хорошем
согласии с результатами анализа вертикальных
скоростей цефеид в работе Сковрон и др. (2019б).

Интересно отметить, что никакого значимо от-
личающегося от нуля объемного эффекта расши-
рения/сжатия (Kxyz) не обнаружено. Заметный
плоский эффект расширения/сжатия в какой-либо
из трех плоскостей также не выявлен.

Для подавляющего большинства цефеид вы-
борки (для 804 звезд из 832) известны оценки
возраста, согласно определениям Сковрон и др.
(2019а). Мы разделили выборку на две части с
границей возраста 120 млн лет. Количество отно-
сительно молодых цефеид (t < 120 млн лет) соста-
вило 507, а более старых (t≥ 120 млн лет) — 297.
Для каждой из этих подвыборок были вычислены
параметры нашей модели при различных ограниче-
ниях на R, но никаких принципиальных различий в
зависимости от ограничений на возраст цефеид не
было найдено. Поэтому результаты таких вычисле-
ний мы не приводим.

Анализ собственных движений

Известно (Огородников, 1965), что все три
компонента вращения M−

32, M−
13, M−

21 опреде-
ляются без лучевых скоростей, только из ана-
лиза собственных движений звезд. Мы решили
повторить вычисления, используя простейшую
модель с шестью определяемыми неизвестными
— тремя компонентами пекулярной скорости
Солнца (U, V,W )� и тремя скоростями вращения
M−

32,M
−
13,M

−
21. При таком подходе предполагается,

что какие-либо деформации отсутствуют (все
компоненты симметричного тензора равны нулю).
Точнее, отсутствуют деформации, связанные с
варпом. Условные уравнения имеют следующий
вид:
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Таблица 2. Кинематические параметры, найденные по собственным движениям цефеид

Параметр R < 12 кпк R < 14 кпк Все цефеиды x < 5 кпк

N� 685 778 816 808

σ0, км/с 10.70 10.66 10.88 10.67

U�, км/с 6.96± 0.51 7.05± 0.50 7.20± 0.50 7.24± 0.49

V�, км/с 11.69± 0.72 11.06± 0.63 11.39± 0.63 11.25± 0.63

W�, км/с 6.12± 0.42 5.62± 0.39 5.52± 0.39 5.58± 0.39

M−
32, км/с/кпк 0.26± 0.12 0.17± 0.11 0.28± 0.10 0.33± 0.10

M−
13, км/с/кпк 0.18± 0.22 0.58± 0.16 0.44± 0.14 0.54± 0.15

M−
21, км/с/кпк 0.04± 0.11 −0.03± 0.09 0.22± 0.09 0.23± 0.09

Vl = U� sin l − V� cos l + (25)

+ r[− cos l sin bM−
32 −

− sin l sin bM−
13 + cos bM−

21],

Vb = U� cos l sin b+ (26)

+ V� sin l sin b−W� cos b+

+ r[sin lM−
32 − cos lM−

13].

В левых частях стоят остаточные скорости, урав-
нение решается методом наименьших квадратов.
Результаты решений отражены в табл. 2.
Как видно на рис. 2ж, вертикальные скорости

возрастают в направлении антицентра Галактики,
что согласуется с гипотезой о вращении варпа. А
во внутренней области Галактики имеется большая
дисперсия скоростей W . Чтобы исключить такие
цефеиды с большой дисперсией скоростей W , бы-
ло выполнено дополнительное решение уравне-
ний (25)–(26) при ограничении на значение ко-
ординаты x. Результаты такого решения даны в
последнем столбце табл. 2. Это решение интересно
тем, что показывает наличие двух положительных
вращений, значение каждого из которых значимо
отличается от нуля.
Все решения в табл. 2 имеют ошибку единицы

веса около 10 км/с. Это меньше, чем было по-
лучено при совместных решениях. Меньшее зна-
чение ошибки единицы веса достигается не толь-
ко за счет неиспользования лучевых скоростей,
но и за счет существенного сокращения искомых
неизвестных. Следует также учесть, что случайные

ошибки лучевых скоростей в среднем составля-
ют около 5 км/с. Типичная ошибка собственно-
го движения 0.1 мсд/год дает ошибку, тангенци-
альную скорости, равную 5 км/с (0.1× 4.741 × r)
для гелиоцентрических расстояний, превышающих
10 кпк. Таким образом, в нашей выборке случай-
ные ошибки тангенциальных скоростей в среднем
меньше ошибок лучевых скоростей (рис. 1 в работе
Бобылева и др., 2021). Из табл. 2 можно видеть, что
имеется разница в 3–4 км/с в определении скоро-
сти V�, что может быть связано с особенностью лу-
чевых скоростей. Главное, что такой эффект может
влиять на качество остаточных скоростей V (при
использовании полной модели). В целом можем
заключить, что анализ только собственных дви-
жений цефеид подтверждает наличие остаточного
вращения вокруг оси y.

Отметим, что наличие положительного остаточ-
ного вращения вокруг осей y и x находится в согла-
сии с результатами анализа огромного количества
далеких звезд, выполненного в работах Поджио и
др. (2018, 2020).

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Проанализированы трехмерные движения боль-
шой выборки классических цефеид. Для этого
использованы данные из работы Мроза и др.
(2019). Цефеиды этой выборки расположены в
широком диапазоне галактоцентрических расстоя-
ний R : 4− 20 кпк. Максимальное возвышение над
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галактической плоскостью этих звезд не превы-
шает 2 кпк, т.е. |z| < 2 кпк. Применена линейная
модель Огородникова–Милна. Из наблюдаемых
скоростей звезд заранее было исключено галакти-
ческое вращение, найденное нами ранее на основе
нелинейной модели.
Показано, что в галактической плоскости xy

практически отсутствуют значимо отличающиеся
от нуля компоненты модели Axy и Bxy. Таким
образом, отсутствует какое-либо остаточное вра-
щение. Из анализа значений параметров Axy и Cxy

найдено, что в плоскости xy имеется отклонение
вертекса lxy с величиной 36± 7◦.
Несколько другая ситуация наблюдается в

плоскостях zx и zy. С увеличением максимального
расстояния R выборки все больше проявляют
себя два градиента,M13 = ∂U/∂z иM23 = ∂V/∂z.
Максимальных значений эти величины достигают
при максимальных значениях радиуса рассматри-
ваемой окрестности M13 = −8.2 ± 1.5 км/с/кпк и
M23 = 7.3 ± 1.5 км/с/кпк. Показано, что скорости
U и V сильно зависят от того, как из них вычтена
кривая вращения Галактики. Поэтому найденные
значения этих градиентов могут быть и не связан-
ными с вращением варпа.
На основе полной модели Огородникова–

Милна определен градиент ∂W/∂x = −Ωy с ве-
личиной −0.64± 0.17 км/с/кпк. В данном случае
вертикальная скорость W не зависит от галакти-
ческого вращения. Поэтому найденную величину
Ωy = +0.64 ± 0.17 км/с/кпк можно интерпретиро-
вать как вращение варпа вокруг оси y.
Вычисления, выполненные на основе сокращен-

ной модели с использованием только собственных
движений цефеид в предположении об отсутствии
деформаций, связанных с варпом, подтвердили на-
личие остаточного вращения вокруг оси y со скоро-
стью Ωy = +0.54 ± 0.15 км/с/кпк. Также они по-
казали наличие небольшого положительного вра-
щения и вокруг оси x со скоростью Ωx = +0.33±
± 0.10 км/с/кпк.
Авторы благодарны рецензентам за полезные

замечания, которые способствовали улучшению
статьи.
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M. López-Corredoira), Astrophys. J. 912, 130 (2021).

39. Церсосимо и др. (J.C. Cersosimo, S. Mader,
N.S. Figueroa, et al.), Astrophys. J. 699, 469 (2009).

40. Цутия (T. Tsuchiya), New Astron. 7, 293 (2002).
41. Ченг и др. (X. Cheng, B. Anguiano, S.R. Majewski,

C. Hayes, P. Arras, C. Chiappini, S. Hasselquist,
Q. de Andrade, et al.), Astrophys. J. 905, 49 (2020).

42. Шонрих и др. (R. Schönrich, J.J. Binney, and
W. Dehnen), Mon. Not. R. Astron. Soc. 403, 1829
(2010).

43. Юсифов (I. Yusifov), astro-ph/0405517 (2004).
44. The HIPPARCOS and Tycho Catalogues, ESA SP–

1200 (1997).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 9 2021



ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ, 2021, том 47, № 9, с. 646–656

СТРУКТУРА РЕЛЯТИВИСТСКИХ ЗВЕЗД, СОСТОЯЩИХ
ИЗ НЕСЖИМАЕМОГО ВЕЩЕСТВА, В ОТСУТСТВИЕ СТРОГОЙ

ЭЛЕКТРОНЕЙТРАЛЬНОСТИ

c© 2021 г. Н. И. Крамарев1, 2*, А. В. Юдин2

1Московский государственный университет им. М.В. Ломоносова, Москва, Россия
2НИЦ “Курчатовский Институт” — ИТЭФ, Москва, Россия

Поступила в редакцию 13.07.2021 г.
После доработки 05.08.2021 г.; принята к публикации 05.08.2021 г.

В рамках ОТО рассмотрена структура звезды, состоящей из локально неэлектронейтрального
несжимаемого трехкомпонентного вещества. Для термодинамических величин типа давления решение
представимо в виде ряда по малому параметру 1/ΛG ∼ 10−36, где первое приближение — хорошо
известное электронейтральное решение. Но уравнения равновесия для химических потенциалов
компонент вещества, как оказывается, даже в нулевом порядке содержат конечные вклады, возника-
ющие из-за учета эффектов неэлектронейтральности. Для всех рассматриваемых параметров задачи
получены аналитические решения, которые иллюстрируются численными примерами.

Ключевые слова: нейтронные звезды, общая относительность, структура звезд, электронейтральность
вещества

DOI: 10.31857/S0320010821090060

ВВЕДЕНИЕ

При расчете параметров звездной плазмы обыч-
но применяется приближение локальной электро-
нейтральности (ЛЭН), т.е. предполагается, что
концентрации положительных и отрицательных за-
рядов строго равны в каждой точке. Объясня-
ется это чрезвычайной слабостью гравитации по
сравнению другими силами: так, отношение силы
электростатического отталкивания двух протонов к
силе их гравитационного притяжения характеризу-
ется параметром

ΛG =
e2

Gm2
u
≈ 1.25× 1036. (1)

Между тем, как впервые показал Росселанд (1924),
внутри обычных звезд плазма поляризуется в их
гравитационном поле. Возникает постоянный ло-
кальный дисбаланс заряда, характеризуемый ма-
лым параметром 1/ΛG:

|Δn|
n

∼ 10−36, (2)

*Электронный адрес: kramarev-nikita@mail.ru

где n — локальная концентрация вещества, Δn —
разность концентраций положительных и отри-
цательных зарядов. Вследствие этого возникает
крупномасштабное поле поляризации, и, факти-
чески, каждый ион (или положительно заряжен-
ное ядро) находится в равновесии двух сил: поля
тяготения и электростатического поля поляриза-
ции. Применительно к белым карликам проблема
поляризации рассматривалась, например, в книге
Шацмана (1958). В силу своей слабости это поле
практически никак не влияет на структуру звезды
и учитывается разве что при расчете процессов
диффузии (см., например, Безногов, Яковлев, 2013;
Горшков, Батурин, 2008) в звездах. Таким образом,
ЛЭН вещества — отличное приближение для рас-
чета структуры и свойств звезд.

Структура звезд в отсутствие ЛЭН рассматри-
валась в целом ряде работ (см., например, Балли,
Харрисон, 1978; Неслушан, 2001; Иосилевский,
2009). Криворученко и др. (2018) исследовали рас-
сматриваемую тему в ньютоновском приближении,
используя двухкомпонентные политропные модели
звезд. Оказалось, что полное решение, определя-
ющее структуру звезды, состоит из двух частей:
регулярной части, которая представима в виде ряда
по малому параметру 1/ΛG с ЛЭН-решением в
качестве нулевого приближения, и нерегулярной
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части, которая экспоненциально мала везде, за
исключением конечного числа зон, обычно рас-
положенных на границе области интегрирования
(так называемый пограничный слой). Это связано с
тем, что уравнения равновесия звезды в отсутствие
ЛЭН относятся к так называемым сингулярно
возмущенным задачам (см., например, О’Мэлли,
1991), т.е. случаю, когда малый параметр стоит при
старшей производной дифференциального уравне-
ния. Но даже в полученном полном решении от-
клонения от ЛЭН малы, ЛЭН сильно нарушается
только в тонком поверхностном слое (так назы-
ваемой “электросфере”), поле поляризации везде
мало, а полный заряд звезды может меняться лишь
в узких пределах −0.1 � Q � 150 K.

Однако все вышесказанное касается обычных,
невырожденных звезд или белых карликов. В от-
носительно недавних работах Ротондо и др. (2011),
Бельведере и др. (2012), Бельведере и др. (2015)
рассматривались эффекты отклонения от ЛЭН в
нейтронных звездах (НЗ). Авторы утверждают, что
ими получено решение, в котором концентрация
протонов на границе ядра НЗ значительно пре-
восходит концентрацию электронов и достигает
там максимума. Это приводит к росту электри-
ческого поля поляризации, достигающего значе-
ния нескольких тысяч швингеровских критических
полей! Над этим ядром находится электросфе-
ра электронов, компенсирующая большой поло-
жительный заряд ядра, а на ней покоится ко-
ра, представляющая собой решетку из нейтронно-
избыточных ядер в Ферми–море электронов (авто-
ры использовали здесь уравнение состояния Бейма
и др., 1971). Отсутствие протяженной области пе-
рехода ядро–кора, от однородного ядерного веще-
ства к нейтронно-избыточным ядрам (см. рис. 17
из работы Бельведере и др., 2012), приводит к
отличиям, в частности, таких наблюдаемых макро-
скопических параметров, как массы и радиусы НЗ,
от значений, предсказываемых классическим ЛЭН
решением (относительно последнего см., например,
Хензель и др., 2007; Пирсон и др., 2018). В связи
с такими расхождениями была осознана необходи-
мость дальнейшего исследования вопроса эффек-
тов отклонения от ЛЭН в вырожденных звездах.

Данная работа является первым шагом в этом
направлении. Используя предыдущий опыт (Кри-
ворученко и др., 2018), а также фундаментальные
работы Олсона и Бейлина (1975, 1978), получив-
ших уравнения равновесия вещества в рамках Об-
щей Теории Относительности (ОТО) в отсутствие
ЛЭН, нам удалось обобщить прошлые выкладки
на случай многокомпонентной жидкости в ОТО.
При этом мы ограничились пока рассмотрением
несжимаемого ядерного вещества (политропа n =
= 0). Упомянутые выше проблемы, связанные с

корой НЗ, нами здесь также не рассматрива-
лись. Несмотря на известную искусственность, эта
простая модель (toy model) позволяет не только
“почувствовать физику” задачи в рамках ОТО,
но и получать важные результаты. Например, в
рамках этого приближения в свое время было
выведено ограничение на массу M и радиус R НЗ:
GM/Rc2 < 4/9, которое остается справедливым и
в общем случае (Вайнберг, 2000). Важно также, что
политропа n = 0 не имеет нерегулярной компонен-
ты решения (см. Приложение в Криворученко и др.,
2018), что значительно его упрощает. В данной ра-
боте нам даже удалось получить аналитическое
решение для исследуемой модели в рамках ОТО.

Статья организована следующим образом: сна-
чала мы записываем основные уравнения зада-
чи в общем виде. Затем, используя приближе-
ние несжимаемого вещества, упрощаем уравнения
и приводим их к безразмерному виду. Получен-
ные решения затем иллюстрируются на несколь-
ких примерах. Далее в работе приводятся краткое
обсуждение электросфер в данном приближении и
Заключение.

ОСНОВНЫЕ УРАВНЕНИЯ

Запишем уравнения задачи в виде, приведенном
в работе Олсона и Бэйлина (1978):

dm

dr
= 4πr2

[
ρ+

Q2

8πc2r4

]
, (3)

dQ

dr
= 4πr2eλ/2

∑
qini, (4)

dμk

dr
= eλ/2

qkQ

r2
− (5)

− eλ
Gμk

r2c2

[
m− Q2

2c2r
+

4πr3

c2

(∑
niμi − ρc2

)]
.

Здесь уравнение (3) есть уравнение непрерывно-
сти, r — радиальная координата, m — массовая,
ρ — плотность массы-энергии. Величиной Q обо-
значен полный заряд внутри сферы радиусом r,
определяемый уравнением (4), где сумма в правой
части идет по всем составляющим вещества с за-
рядами qi, в нашем случае i = n, p, e. Метрическая
функция λ определяется стандартным образом:

eλ = −g11 =

[
1− 2Gm

rc2

]−1

, (6)

где g11 — соответствующая компонента метрики
Шварцшильда (см., например, Ландау, Лифшиц,
2012). Уравнение (5) является уравнением равно-
весия для химпотенциалов μk компонент вещества.
Воспользуемся термодинамическими соотношени-
ями (в предположении, что температура T = 0)

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 9 2021



648 КРАМАРЕВ, ЮДИН

Φ≡
∑

μini = ρc2 + P, (7)

dP =
∑

nidμi, (8)

где P — давление вещества. Домножив каждое
из уравнений (5) на nk и просуммировав, получим
уравнение равновесия вещества звезды (Олсон,
Бэйлин, 1975):

dP

dr
=

Q

r2

∑
qini√

1− 2Gm
rc2

− (9)

−
G
(
ρ+ P

c2

)
r
(
r − 2Gm

c2

) (m+
4πr3

c2
P − Q2

2rc2

)
,

которое в случае строгой электронейтральности
(Q = 0) превращается в уравнение Толмана–
Опенгеймера–Волкова (ТОВ).

ПОЛИТРОПА n = 0

В дальнейшем мы ограничимся абсолютно
жестким уравнением состояния, при котором кон-
центрации компонент вещества nk постоянны. Оно
соответствует политропе n = 0 в нерелятивистском
случае. Поскольку внутренняя энергия ε вещества
политропы связана с давлением соотношением
ε = nP/ρ, то полная плотность энергии–массы ρ
равна просто ρ =

∑
nimi. Из формулы (7) тогда

видно, что в рассматриваемом случае термодина-
мический потенциал Φ отличается от давления P
на постоянную. Воспользуемся этим и перепишем
уравнение равновесия (9) в виде

dΦ

dr
=

1

8πr4

(
dQ2

dr

)
+ (10)

+ eλ
GΦ

c2

[
d

dr

(m
r

)
− 4πr

c2
Φ

]
,

где мы также воспользовались уравнениями (3) и
(4). Уравнение (10) можно записать в эквивалент-
ной, более удобной форме:

d

dr

(
Φe−λ/2

)
= (11)

=
e−λ/2

8πr4

(
dQ2

dr

)
− 4πGr

c4
Φ2eλ/2.

Решение однородного уравнения (11) есть

Φe−λ/2 =

[
C +

∫
4πGr

c4
e3λ/2dr

]−1

, (12)

где C — некоторая константа. Решение полного
уравнения (11) ищем методом вариации постоян-
ных. Тогда для C = C(r) получаем дифференци-
альное уравнение

dC(r)

dr
= −e−λ/2

8πr4

(
dQ2

dr

)
× (13)

×
[
C(r) +

∫
4πGr

c4
e3λ/2dr

]2
.

Вернемся теперь к уравнениям равновесия (5). Их
можно переписать в виде

dμk

dr
=

qkQ

r2
eλ/2 + (14)

+ eλ
Gμk

c2

[
d

dr

(m
r

)
− 4πr

c2
Φ

]
.

Решение этих уравнений можно записать в виде

μk(r)e
−λ(r)/2 = (15)

= e−Π(r)

⎡
⎣μk(0) +

r∫
0

qkQ(r′)

r′2
eΠ(r′)dr′

⎤
⎦ ,

где мы ввели обозначение

Π(r)≡
r∫

0

4πGr′

c4
eλ(r

′)Φ(r′)dr′. (16)

Безразмерный вид уравнений

Прежде чем приступить к решению полученных
уравнений, сделаем несколько упрощающих пред-
положений. Во-первых, будем считать, что веще-
ство находится в состоянии бета-равновесия, т.е.
μn = μp +μe. Как видно из уравнения (15), если это
условие выполняется хотя бы в одной точке звезды,
то оно выполняется везде (поскольку qn = 0, а
qp = −qe). Во-вторых, будем искать решение, в
котором и полное, и парциальные давления ком-
понент обращаются в нуль в одной точке. В этой
точке химпотенциалы компонент равны μk = mkc

2.
Здесь возникает некоторое противоречие с усло-
вием бета-равновесия, поскольку mn �= mp +me.
Чтобы добиться согласованности, будем считать,
что me = 0, а mn = mp = mu, где mu — атомная
единица массы. Подобное приближение вполне со-
ответствует модельному характеру решаемой за-
дачи, в частности условию абсолютной жесткости
вещества и следующему из него постоянству кон-
центраций компонент. В реальности условие бета-
равновесия будет нарушаться во внешних областях
звезды при падении плотности, и уж заведомо оно
нарушается в электросфере звезды (см. ниже, а
также в Криворученко и др., 2018).
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С учетом сделанных предположений плотность
вещества есть ρ = ρb = munb, где nb = nn + np —
концентрация барионов. Теперь можно ввести
естественную для данной задачи единицу длины:

r0 =
c√

4πGρb
≈ 32.7

√
ρ14

км, (17)

где ρ14 ≡ ρ(г/см3)× 10−14. Введем пространствен-
ную координатуx согласно r = r0x. Тогда массовая
координатаm выражается через безразмерную пе-
ременную η как m(r) = 4πr30ρbη(x). Введем также
безразмерный заряд θ согласноQ(r) = 4πr30e(np −
− ne)θ(x), где e — единица электрического заряда.
Тогда уравнения равновесия звезды (3), (4) запи-
шутся следующим образом:

dη

dx
= x2 + Λq

θ2

x2
, (18)

dθ

dx
= x2eλ/2, (19)

где, как и прежде, e−λ = 1− 2η/x, а параметр Λq
равен

Λq =
1

2
ΛG

(
np − ne

nb

)2

. (20)

Напомним, что величинаΛG ∼ 1036, стоящая в этой
формуле, представляет собой основной и при этом
гигантский параметр задачи.

Введя для термодинамического потенциала Φ
безразмерную переменную φ согласно Φ(r) =
= muc

2nbφ(x), перепишем соотношение (12) в виде

φ(x)e−λ/2 =

[
c(x) +

∫
e3λ/2xdx

]−1

. (21)

Уравнение (13) запишется в безразмерном виде
следующим образом:

dc

dx
= −Λq

e−λ/2

x4

(
dθ2

dx

)
× (22)

×
[
c(x) +

∫
e3λ/2xdx

]2
.

Теперь осталось только записать уравнения равно-
весия для химпотенциалов (15) с помощью безраз-
мерных переменных ψk(x)≡ μk(r)

muc2
:

ψke
−λ/2 = e−Π(x)

[
ψk(0) + (23)

+ ΛG

(
np − ne

nb

) x∫
0

q̃kθ(x
′)

x′2
eΠ(x′)dx′

]
,

где q̃k = 0,±1 — нормированный безразмерный
заряд нейтрона, протона или электрона, а Π(x),
определяемый формулой (16), есть

Π(x)≡
x∫

0

eλ(x
′)φ(x′)x′dx′. (24)

Важно отметить, что перед интегральным членом в
(23) стоит гигантской множитель ΛG ∼ 1036, умно-
женный на относительное отклонение концентра-
ций вещества от электронейтральных значений.
Это означает, что получить решение с безразмер-
ными химпотенциалами, имеющими порядок O(1),
можно, только если

np − ne

nb
=

αe

ΛG
, (25)

гдеαe = O(1) — численный параметр задачи. Тогда

Λq =
α2
e

2ΛG
∼ 10−36 (26)

оказывается малым параметром. В уравнения (18)
и (22) члены с полем поляризации входят с этим
экстремально малым множителем. Исключением
являются уравнения равновесия (23), где гигант-
ский множитель ΛG компенсируется соответствен-
но малым значением отклонения вещества от элек-
тронейтральности. Это полностью отвечает рас-
смотренному ранее (Криворученко и др., 2018;
Хунд, Кисслинг, 2021a) случаю ньютоновской гра-
витации: при расчете структуры звезды поле по-
ляризации можно не учитывать, но сила, с кото-
рой это поле действует на отдельную заряженную
частицу вещества, сравнима с соответствующей
гравитационной силой. Действительно, уравнение
равновесия звезды (9), записанное в безразмерных
переменных (p≡ P/ρc2), имеет вид

dp

dx
= 2Λqe

λ/2 θ

x2
− (27)

− eλ
1 + p

x2

(
η + x3p− Λq

θ2

x

)
,

и все поправки к стандартному уравнению ТОВ
(члены с Λq) оказываются пренебрежимо малы.

Решение уравнений

Учитывая экстремальную малость парамет-
ра Λq, решение можно искать в виде ряда по
нему. Обратимся сперва к уравнениям (18) и
(19). Будем решать их методом последовательных
приближений. Нулевое приближение для (18) дает
η = x3/3. Тогда e−λ = 1− 2x2/3. Подставив это
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в (19), получим выражение для заряда звезды в
первом приближении:

θ(x) =
3

4

[√
3

2
arcsin

√
2

3
x− x

√
1− 2x2

3

]
. (28)

Подставив полученное выражение (28) в уравнение
(18) и проинтегрировав последнее, можно получить
следующий член в разложении для η(x) и так далее.

Обратимся теперь к функции φ(x) =
∑

ψi(x)Yi,
где мы использовали стандартное обозначение Yi ≡
≡ ni/nb. На границе звезды φ = 1, а в центре (см.
уравнение (21)) φ(0) ≡ φ0 = 1/c(0) > 1. Учитывая,
что, согласно (22), c — постоянная величина с
точностью до O(Λq), уравнение (21) с той же точ-
ностью может быть проинтегрировано как

φ−1(x) =
3

2
−
[
3

2
− 1

φ0

]√
1− 2x2

3
. (29)

Оно соответствует известному решению (см., на-
пример, Синг, 1963) для давления внутри однород-
ной несжимаемой жидкости в ОТО (напомним, что
в безразмерных единицах p = φ− 1):

p(x) =
(1 + 3p0)

√
1− 2x2

3 − (1 + p0)

3(1 + p0)− (1 + 3p0)
√

1− 2x2

3

, (30)

где p0 = p(0). Для вычисления поправки поряд-
ка O(Λq) достаточно проинтегрировать уравнение
(22), положив в правой части c(x) = c(0) и ис-
пользовав выражение (28) для θ(x). В первом при-
ближении также легко найти компоненту eν = g00
метрики. Для нашего случая ρ = const она просто
связана с давлением (Вайнберг, 2000):

eν(x) =

[
1 + p0
1 + p(x)

]2
. (31)

Распределения величин λ и θ, а также ν для p0 = 5
внутри звезды проиллюстрированы на рис. 1, де-
монстрирующем, в частности, важность эффектов
ОТО в рассматриваемой задаче.

Координата границы звезды xb находится из
условия φ(xb) = 1, что, согласно (29), с точностью
до O(Λq) дает

xb =

√
6
(
φ0−1

)(
2φ0 − 1

)
3φ0 − 2

. (32)

Очевидно, что 0≤xb≤ 2/
√
3. Зависимости величин

xb и θ(xb) приведены на рис. 2 как функции от φ0.
Максимальные значения θ(xb)≈ 0.84 и xb ≈ 1.15
достигаются при φ0 → ∞.

Перейдем теперь к уравнениям равновесия ком-
понент вещества. Уравнение (24) для Π(x) может
быть явно проинтегрировано:

Π(x) = ln

⎡
⎣3φ0 − (3φ0 − 2)

√
1− 2x2

3

2
√

1− 2x2

3

⎤
⎦ . (33)

Запишем выражение (23) для химпотенциала ней-
тронов (с учетом того, что q̃n = 0):

ψn(x) = eλ(x)/2−Π(x)ψn(0) = (34)

=
2ψn(0)

3φ0 − (3φ0 − 2)
√

1− 2x2

3

.

Рассмотрим теперь величину φ(x):

φ(x) =
∑
i

ψiYi ≈ (35)

≈ ψnYn + (ψp + ψe)Yp = ψn(x),

где мы сперва использовали условие локальной
электронейтральности (примерное, с точностью до
O(Λq)), а затем — условие бета-равновесия. Тогда
выражение (34) для ψn можно с той же точностью
переписать в виде

ψn(x) =
2φ0

3φ0 − (3φ0 − 2)
√

1− 2x2

3

. (36)

Это выражение тождественно удовлетворяется при
x = 0 (с учетом (35)), а при x = xb, определяемом
равенством (32), приводит к пределу ψn(xb) = 1,
как и должно быть.

Перейдем теперь к случаю заряженных частиц.
Нам необходимо вычислить входящий в (23) инте-
грал от поля поляризации. Он равен

IE(x)≡
x∫

0

θ(x′)

x′2
eΠ(x′)dx′ = (37)

=
3

8

[(
3φ0 − 2− 3φ0

√
1− 2x2

3

)
×

× 1

x

√
3

2
arcsin

√
2

3
x−

−3φ0 + 4 + (3φ0 − 2)

√
1− 2x2

3

]
.

Тогда химпотенциалы заряженных компонент ве-
щества есть

ψp,e(x) =
ψp,e(0) ± αeIE(x)

3
2φ0 −

(
3
2φ0 − 1

)√
1− 2x2

3

, (38)

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 9 2021



СТРУКТУРА РЕЛЯТИВИСТСКИХ ЗВЕЗД 651

0 0.2 0.4 0.6
x

0.8 1.0
0

0.2

0.4

0.6

�(p0 = 5)
�
�

0.8

1.0

1.2

1.4

1.6

1.8

2.0

Рис. 1. Распределение метрических функций λ и ν при p0=5, а также безразмерного заряда θ внутри звезды в пределах
0≤ x≤ 2/

√
3.

где верхний знак относится к протонам, нижний —
к электронам. До сих пор параметр αe оставался
неопределенным. Воспользовавшись (38) и гра-
ничным условием для электроновψe(xb) = 0, полу-
чим

αe =
ψe(0)

IE(xb)
. (39)

Входящая сюда величина интеграла IE(xb) пред-

ставляет собой функцию от φ0 ≈ ψn(0) ≡ ψn0:

IE(xb) =
3

8

[
3φ2

0 − 6φ0 + 2√
(φ0 − 1)(2φ0 − 1)

× (40)

× arcsin

(
2
√

(φ0 − 1)(2φ0 − 1)

3φ0 − 2

)
− 2(φ0 − 2)

]
.

Ее поведение приведено на рис. 3, где также показаны следующие асимптотики:

IE(xb) =

⎧⎪⎨
⎪⎩
φ0 − 1, φ0 → 1,

3

4

[
3

2
√
2
arcsin

(2√2

3

)
− 1

]
φ0 ≈ 0.23φ0, φ0 → ∞.

(41)

В нерелятивистском пределе φ0 − 1 = ψn0 − 1 есть
не что иное, как энергия Ферми нейтронов En

Fe(0),
которая, в силу условий бета-равновесия, En

Fe =

= E
p
Fe + Ee

Fe. Учтя также, что для электронов
ψe0 = Ee

Fe(0), получим в нерелятивистском случае

формулу (39) в виде

αe =
Ee

Fe(0)

Ee
Fe(0) + E

p
Fe(0)

, (42)
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Рис. 2.Полный безразмерный заряд звезды θ(xb) и координата границы звезды xb как функции параметра φ0 ≈ ψn0.

т.е. старый результат для политроп (см. формулу
(II.22) в Криворученко и др., 2018).

ЧИСЛЕННЫЕ ПРИМЕРЫ

Чтобы проиллюстрировать полученные резуль-
таты, необходимо разобраться со смыслом па-
раметра αe. Для этого запишем выражение для
полного заряда звездыQ внутри сферы радиусом r
в виде

Q(r) = 4πr30nbe
αe

ΛG
θ(x). (43)

Число барионов внутри той же сферы есть

N(r) = 4πr30nb × (44)

×
∫

eλ(x)/2x2dx = 4πr30nbθ(x).

Тогда нескомпенсированный заряд на барион в
звезде дается выражением (см. также Хунд, Кис-
слинг, 2021a,b)

Q(r)

N(r)
= e

αe

ΛG
. (45)

В частности, полный заряд звезды на барион равен
значению выражения (45) при x = xb.

При характерном числе барионов в звезде Nb ∼
∼ 1057, значении элементарного заряда e≈ 1.6×
× 10−19 K и величине параметра ΛG ∼ 1036, полу-
чаем типичный полный заряд звезды Qs ∼ 100αe K
(см. также Криворученко и др., 2018). Таким обра-
зом, параметр αe ∼O(1) определяет полный заряд
звезды. Как видно из выражения (39), он связан с
химпотенциалом электронов в нуле. В обычной НЗ
в предположении ЛЭН (и, как следствие, равного
нулю ее полного заряда) задание одного параметра
(например, плотности в центре) однозначно опре-
деляет все свойства конфигурации, в частности, ее
массу. В нашем случае, помимо параметра φ0 ≈
≈ψn0, нужно задать ψe0 (ψp0 определяется из усло-
вий бета-равновесия), тем самым задав как полную
массу звезды, так и ее заряд.

Несколько примеров полученных распреде-
лений химпотенциалов нейтронной, протонной и
электронной компонент для различных начальных
условий приведены на рис. 4. По мере уменьшения
αe химпотенциал электронов также падает (см.
формулу (39)), а ψp приближается к ψn (можно
сравнить формулы (36) и (38) и учесть условие
бета-равновесия).
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Рис. 3.Интеграл IE(xb) и его асимптотики при φ0 → 1 и φ0 → ∞.

Насколько велик может быть параметр αe, а
значит, и заряд звезды? Оказывается, что αe, силь-
но превышающее единицу, приводит к неверному
решению, что демонстрируется на рис. 5. На верх-
ней панели рисунка показано поведение химпотен-
циала протонов в окрестности ψp ∼ 1 для несколь-
ких значений αe и фиксированном значении φ0 =
= 5. При αe = 1 кривая ψp(x) c конечным накло-
ном упирается в единицу на границе звезды. При
αe = 2 наклон на границе практически нулевой.
А при αe = 3 кривая упирается в единицу снизу,
из недопустимой (в нашем приближении) области
ψp < 1! Таким образом, решение для химпотенциа-
ла протонов здесь неверно, и протонная компонен-
та, фактически, заканчивается при x≈ 0.3. Данный
эффект имеет прямой аналог в теории политроп.
Функции Эмдена, показанные на нижней панели
того же рис. 5 для нескольких значений индекса
политропы n, также могут иметь несколько корней.
Например, функция Эмдена для n = 1 имеет вид
sin(ξ)/ξ и обращается в ноль не только при ξ = π,
но и при ξ = 2π и т.д. Однако решение, лежащее
при ξ > π уже не имеет отношения к реальности.
Так и в нашем случае при αe � 2 полученное ре-
шение, хотя формально и удовлетворяет гранично-
му условию, не является допустимым. Тем самым

большие значения αe, а значит, и полного заряда
звезды, также недопустимы.

ЭЛЕКТРОСФЕРА

Возможно ли в рассматриваемом приближении
получить глобально электронейтральную звездную
конфигурацию, имеющую полный заряд Qs = 0?
Формула (45), как кажется, говорит, что это воз-
можно только при αe = 0, т.е. в случае строгой ло-
кальной электронейтральности. Однако это не так:
везде выше мы использовали существенное усло-
вие, что концентрации всех компонент вещества
обращаются в нуль в одной точке. Если ослабить
это требование, то вполне возможно построить
конфигурацию, в которой концентрация, например,
электронов внутри звезды меньше концентрации
протонов, но сама электронная компонента про-
стирается чуть дальше, образуя на поверхности
звезды так называемую электросферу (Кривору-
ченко и др., 2018), компенсируя тем самым на-
бравшийся положительный заряд звезды. Оценим
параметры такой электросферы в нашем прибли-
жении.

Электросфера существует в тонком приповерх-
ностном слое толщиной re, причем re � rb — ра-
диуса границы барионной компоненты. С учетом
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Рис. 4. Распределение безразмерных химпотенциалов нейтронов, протонов и электронов внутри НЗ для нескольких
значений φ0 и αe.

этого уравнение (4) для заряда Q в области элек-
тросферы элементарно интегрируется. Требование
Qs = 0 дает нам толщину электросферы (ср. с
формулой (А.9) из Криворученко и др., 2018):

re
rb

=
Qb

4πr3bene
=

αe

ΛG

θ(xb)

x3be
λb/2

(
nb

ne

)
∼ 10−36, (46)

где Qb — величина (положительного) заряда звез-
ды на границе барионной компоненты вещества.
Химпотенциал электронов внутри такой электро-
сферы, согласно уравнению равновесия (14), с точ-
ностью O(Λ−1

G ) равен нулю.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В работе была рассмотрена структура ло-
кально неэлектронейтральной самогравитирующей
несжимаемой трехкомпонентной жидкости в ОТО.
Как и в случае ньютоновской гравитации, в отно-
шении термодинамических величин типа давления
P , термодинамического потенциала Φ и т.д. (см.
формулы (21), (22) и (27)) решение представляет
собой ряд по малому параметру 1/ΛG ∼ 10−36, где
первое приближение — классическое электро-
нейтральное решение. Решение является вырож-
денным, так как в нем отсутствует нерегулярная

компонента решения, что полностью согласуется с
аналогичным случаем в ньютоновской гравитации
(см. Приложение из Криворученко и др., 2018).
Было найдено, что при расчете макроскопиче-
скиих параметров НЗ, таких как масса и ради-
ус, неэлектронейтральностью можно пренебречь.
Тем самым показано, что странные результаты
Бельведере и др. (2012) не могут быть просто
следствием нарушения ЛЭН вОТО.По-видимому,
они связаны с их трактовкой тонких эффектов,
происходящих на границе ядра звезды. В нашем
решении здесь может появиться электросфера,
однако ничего подобного найденному указанными
авторами резкому росту электрического поля там
не происходит. На важность аккуратного расчета
границ фаз при решении задач о поляризации
плазмы в астрофизических объектах было указано
в работах Иосилевского (см., например, Иосилев-
ский, 2009).

Главная особенность, к которой приводит учет
отклонения от ЛЭН, содержится в уравнениях
равновесия химпотенциалов компонент вещества
(23). В них (для заряженных компонент) фак-
тор, стоящий перед интегралом, состоит из двух
множителей, компенсирующих друг друга, одного
ΛG — огромного, а другого (np − ne)/nb — малого.

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 9 2021



СТРУКТУРА РЕЛЯТИВИСТСКИХ ЗВЕЗД 655

0 0.2 0.4 0.6

�0 = 5

0.8 1.0

�e = 1
�e = 2
�e = 3

�0.5

0

0 1 2 3 4 5
	

x




6 7 8 9 10

0.5

1.0

0.5

1.0

�
p

1.5

2.0

n = 0
n = 1
n = 3

Рис. 5. Сверху: поведение химпотенциала протонов в окрестности ψp ∼ 1 для нескольких значений αe. Внизу: функции
Эмдена для нескольких значений индекса политропы n.

Этот фактор, обозначенный нами αe = O(1), вхо-
дит в конечные уравнения равновесия индивиду-
альных компонент вещества (38) и обусловливает
(уже не малый) эффект отклонения от ЛЭН. Он
же в конечном счете определяет и полный заряд
звезды (43). Этот нюанс является характерной и
важнейшей особенностью задач об отклонении от
ЛЭН в звездах: несмотря на то, что в отношении
крупномасштабных параметров этим эффектом (и
порожденным им полем поляризации) можно пре-
небречь, при переходе на микроуровень оказывает-
ся, что сила, действующая на заряженную частицу
со стороны этого поля, сравнима с гравитационной
силой.

Несмотря на модельный характер рассмотрен-
ной задачи, ее решение представляется нам важ-
ным этапом на пути анализа структуры НЗ с более
реалистичными уравнениями состояния в отсут-
ствие строгой ЛЭН.

Работа Н.И. Крамарева поддержана фондом
развития теоретической физики и математики “БА-
ЗИС” (грант № 20-2-1-19-1). Авторы также бла-
годарны анонимным рецензентам, чьи замечания
позволили существенно улучшить нашу статью.
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Проведены наблюдения гигантских импульсов пульсара в Крабовидной туманности на частотах 61
и 111 МГц. Профили импульсов показывают значимую (ненулевую) длительность переднего фронта,
что не согласуется с моделью одиночного тонкого рассеивающего экрана. Проведен анализ некоторых
возможных вариантов формирования рассеянных импульсов с ненулевой длительностью переднего
фронта. Случай рассеяния на двух тонких экранах хорошо описывает наблюдаемые характеристики
профилей импульсов (длительность переднего фронта и характерное время рассеяния). Определены
характерные времена рассеяния двух тонких рассеивающих экранов: τ1(61) = 178± 54 мс и τ2(61) =
= 32± 5 мс на частоте 61 МГц; τ1(111) = 9.0± 1.8 мс и τ2(111) = 3.7± 0.4 мс на частоте 111 МГц.
Необходим мониторинг параметров рассеяния для определения того, какой из экранов относится к
глобальной межзвездной среде, а какой — к локальной среде в (вблизи от) Крабовидной туманности.

Ключевые слова: пульсары, радиоизлучение, гигантские импульсы, межзвездная среда, Крабовидная
туманность, рассеяние в межзвездной среде.

DOI: 10.31857/S0320010821090047

ВВЕДЕНИЕ

Пульсар PSR B0531+21 (PSR J0534+2200) в
центре Крабовидной туманности (КТ) был открыт в
1968 г. (Стаелин, Рейфенстейн, 1968) по аномально
сильным индивидуальным импульсам на частоте
112 МГц. Впоследствии эти импульсы стали на-
зывать гигантскими импульсами (ГИ). Пульсар
виден во всем спектре электромагнитных волн, а
КТ является одним из самых ярких объектов в
радиодиапазоне. Период пульсара равен 33.7 мс,
расстояние до КТ равно 2 кпк (Тримбл, 1973).

На частотах вблизи 1 ГГц хорошо видны три
основные компоненты среднего профиля: главный
импульс, прекурсор главного импульса и интерим-
пульс. На более высоких (несколько ГГц) частотах
появляются дополнительные компоненты, их от-
носительные интенсивности меняются с частотой,
а ГИ наиболее часто видны в главном импульсе,
менее часто — в интеримпульсе, и никогда — в
других компонентах профиля (Моффет, Хэнкинс,
1996).

ГИ видны практически на всех частотах радио-
диапазона. Для исследования спектральных харак-

*Электронный адрес: ershov@prao.ru

теристик ГИ проводились одновременные наблю-
дения в широком диапазоне частот. Попов и др.
(2006) по одновременным наблюдениям на часто-
тах 23, 111 и 600 МГц показали, что спектральные
индексы интенсивностей ГИ распределены вширо-
ком дипазоне. Из наблюденийМейерса и др. (2017)
на частотах от 121 до 3100МГц следует, что на низ-
ких частотах спектральный индекс интенсивностей
ГИ становится более плоским.

На низких частотах (менее 1 ГГц) становится
заметным уширение импульсов в результате рас-
сеяния излучения в межзвездной среде. Это уши-
рение, проявляющееся в виде зкспоненциального
спада после максимума импульса, видно как в ГИ,
так и в средних профилях. Величина рассеяния
меняется на временны́х масштабах от недель до
месяцев (Ранкин, Коунселман, 1973). Эпизоди-
чески наблюдается аномальное рассеяние (Лайн,
Торн, 1975; Кузьмин и др., 2011), когда величина
рассеяния может увеличиваться до 10 раз. По на-
блюдениям средних профилей на частоте 610 МГц
МакКии и др. (2018) измерили вариации величины
рассеяния излучения пульсара в КТ на интервале
в 30 лет. Достаточно короткий временно́й масштаб
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вариаций рассеяния предполагает, что они проис-
ходят на дискретных структурах в самой КТ.

За последние годы было проведено много на-
блюдений ГИ пульсара в КТ на низких частотах:
Каруппусами и др. (2012) — на частотах от 110 до
180 МГц, Еллингсон и др. (2013) — на частотах от
20 до 84 МГц, Ефтехари и др. (2016) — на частотах
от 28 до 76 МГц. Во всех этих наблюдениях ГИ
хорошо виден передний фронт, поэтому можно
предполагать, что анализ уширения импульсов на
основе модели одиночного тонкого экрана плохо
описывает наблюдательные данные.

Рудницкий и др. (2017) исследовали эффекты
рассеяния ГИ пульсара в Крабовидной туманности
на основе восьми эпох РСДБ-наблюдений в про-
екте “Радиоастрон” на частотах 327 и 1668 МГц.
С использованием модели одиночного тонкого рас-
сеивающего экрана были измерены временные и
частотные характеристики рассеяния — полоса
декорреляции и время рассеяния. Оказалось, что
параметры рассеяния меняются от эпохи к эпохе, в
том числе меняется и расстояние до рассеивающе-
го экрана. Был сделан вывод, что модель одиночно-
го тонкого экрана слишком упрощенно описывает
распределение рассеивающего вещества на луче
зрения до пульсара в КТ. При этом наблюдаемое
от эпохи к эпохе изменение положения экрана
свидетельствет о доминирующем влиянии Крабо-
видной туманности на рассеяние радиоизлучения
от пульсара PSR B0531+21.

Низкочастотные исследования рассеяния ра-
диоизлучения пульсара в КТ лучше проводить с
использованием ГИ, так как они очень сильные
(яркие), их собственная ширина очень мала, и каж-
дый ГИ излучается одной компонентой, в то время
как при заметном рассеянии разные компоненты
среднего профиля будут накладываться друг на
друга. В настоящей статье излагаются результаты
исследования рассеяния излучения пульсара в КТ
по наблюдениям ГИ на частотах 61 и 111 МГц.

НАБЛЮДЕНИЯ

Наблюдения на частоте 111 МГц проводились
с 1 по 7 апреля 2007 г. (MJD: 54191–54197) на
радиотелескопе БСА (Большая Синфазная Ан-
тенна) Пущинской радиоастрономической обсер-
ватории (ПРАО) ФИАН. Текущее состояние этого
телескопа подробно описано в работе Шишова и
др. (2016). БСА ФИАН — транзитный радиоте-
лескоп, на момент проведения данных наблюде-
ний его эффективная площадь в зените составля-
ла около 15 000 квадратных метров. Калибровка
эффективной площади телескопа проводилась по
наблюдениям радиоисточника 3C452, чей поток на
частоте 111 МГц принимался равным 91 Ян. Дли-
тельность одного сеанса наблюдений составляет

3.2/ cos δ мин, что соответствует 207 с для пуль-
сара PSR B0531+21. Использовался анализатор
спектра с быстрым преобразованием Фурье, 512
каналов с общей полосой 2.5 МГц и центральной
частотой 110.830 МГц. Период опроса и посто-
янная времени были равны τsam = τint = 1.024 мс.
При мере дисперсии на время наблюдений DM =

= 56.759 пк см−3 (Лайн и др., 1993)1 дисперсион-
ное расплывание в полосе одного канала составля-
ет τdm = 1.69 мс.

Наблюдения на частоте 61МГц проводились с 2
по 6 апреля 2007 г. (MJD: 54192–54196) на плече
Запад-Восток Диапазонного Крестообразного Ра-
диотелескопа (ДКР-1000) ПРАО ФИАН. Калиб-
ровка эффективной площади телескопа не прово-
дилась. Длительность одного сеанса наблюдений
составляет 16.6 мин для пульсара PSR B0531+21.
Использовался 128-канальный фильтровой анали-
затор спектра с периодом опроса τsam = 7.07 мс
и постоянной времени τint = 10 мс. Центральная
частота была равна 61.39 МГц, а ширина одного
частотного канала составляла 20 кГц. Дисперсион-
ное расплывание в полосе одного канала при мере
дисперсииDM = 56.759 пк см−3 составляет τdm =
= 40.7 мс.

На обеих частотах принималась одна линейная
поляризация. При наблюдениях с линейно поля-
ризованными антеннами, особенно на низких ча-
стотах, необходимо учитывать влияние вращения
плоскости поляризации радиоизлучения (эффект
Фарадея), которое приводит к синусоидальной мо-
дуляции сигнала с частотой. Смирнова и Логви-
ненко (2009) измерили меру вращения |RM | ≈
≈ 47 рад/м2 для пульсара в Крабовидной туманно-
сти на той же частоте 111 МГц и на том же обору-
довании, что и в данной работе. Собей и др. (2019)
получили более точное значение меры вращения
RM = −45.44 ± 0.08 рад/м2. Именно это значение
используется в данной работе. В этом случае мы
имеем периодическую модуляцию сигнала с пери-
одами 523 и 89 кГц на частотах 111 и 61 МГц со-
ответственно. Поэтому при построении профилей
ГИ использовались не все каналы анализаторов
спектра, а только 429 каналов на частоте 111 МГц
и 124 канала на частоте 61 МГц, что соответствует
4 и 28 полным периодам фарадеевской модуляции.
Таким образом, несмотря на то, что наблюдения
проводились на линейно поляризованных антен-
нах, полученные профили ГИ эквивалентны про-
филям, полученным в режиме полной мощности.

При некогерентном способе компенсации дис-
персии, используемом в данной работе, межзвезд-
ные мерцания могут влиять на форму импульсов.

1 http://www.jb.man.ac.uk/~pulsar/crab.html
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Рис. 1. Профили 14 самых сильных (отношение сигнал/шум более 20) гигантских импульсов пульсара в Крабовидной
туманности на частоте 111 МГц.

Наиболее сильно это проявляется в случае, когда
полоса декорреляции заметно больше полосы од-
ного канала. Полосу декорреляции можно оценить
из соотношения 2πΔνdcτe ≈ 1, где Δνdc — поло-
са декорреляции для дифракционных мерцаний, а
τe — характерное время рассеяния. На частоте
111 МГц время рассеяния τe > 10 мс, следователь-
но, Δνdc < 16 Гц, что существенно меньше полосы
одного канала. На частоте 61 МГц величина рассе-
яния заметно больше, поэтому полоса декорреля-
ции будет еще меньше.

ОБРАБОТКА И РЕЗУЛЬТАТЫ

На частоте 111 МГц обнаружено 213 импульсов
с отношением сигнал/шум S/N > 5. На рис. 1
приведены профили 14 самых сильных ГИ с отно-
шением сигнал/шум S/N > 20. На частоте 61 МГц
было заметно больше помех, которые искажали
как профили ГИ, так и нулевую линию. Кроме
того, вследствие большей длительности импульсов
на низкой частоте, импульсы иногда накладыва-
лись друг на друга. Для дальнейшей обработки

были отобраны 15 импульсов, профили которых
приведены на рис. 2. На обеих частотах хорошо
виден экспоненциальный спад интенсивности, ха-
рактерный для рассеяния. Однако в случае рас-
сеяния на тонком экране, при малой собственной
длительности ГИ и малом искажающем влиянии
приемной системы, длительность переднего фронта
должна быть практически нулевой. Но из дан-
ных наблюдения следует, что на обеих частотах
длительность переднего фронта имеет конечную
(ненулевую) длительность. На рис. 3 приведены те
же профили на частоте 111 МГц, что и на рис. 1, но
с акцентом на область переднего фронта. Хорошо
видно, что интенсивность импульсов нарастает в
течение 6–8 мс, в то время как аппаратурное уши-
рение переднего фронта не должно быть более 2 мс.

Параметры профилей ГИ (момент времени и ам-
плитуда максимума профиля, а также длительности
переднего фронта и спада интенсивности от макси-
мума до уровня 1/e) определялись без вписывания
заранее заданных известных аналитических функ-
ций. Сначала находился максимум профиля. По
пяти точкам (точка максимума плюс по две точки
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Рис. 2. Профили 15 сильных гигантских импульсов пульсара в Крабовидной туманности на частоте 61 МГц. В отличие
от рис. 1 интенсиность импульсов приведена в условных единицах, так как при наблюдениях на этой частоте калибровка
радиотелескопа не производилась.

с каждой стороны) методом наименьших квадратов
вписывалась парабола, координаты вершины кото-
рой считались временем и интенсивностью в мак-
симуме импульса tm и am. Нулевой уровень (a0) и
дисперсия шумов профиля вычислялись по 35 точ-
кам до времени максимума и отстоящим от него не
менее чем на 15 точек. Затем от точки максимума
двигались влево, пока скользящее среднее по пяти
точкам не станет ниже a0. Временна́я координата
этой точки принималась за начало импульса t0.
И, наконец, от точки максимума двигались вправо,
пока скользящее среднее по пяти точкам не станет
ниже (am − a0)/e. Временна́я координата te этой
точки принималась за момент спада интенсивности
к уровню 1/e. По этим трем моментам времени
(t0, tm и te) можно определить два независимых
интервала времени: длительность переднего фрон-

та импульса τrt = tm − t0 − τdm/2 и длительность
спада интенсивности от максимума до уровня 1/е
(уширение рассеянием) τe = te − tm. Коррекция
величины переднего фронта (уменьшение на τdm/2)
допустима при τdm < τrt.

Описанная выше процедура была применена к
59 импульсам на частоте 111 МГц (с отношени-
ем сигнал/шум S/N > 10) и к 15 показанным на
рис. 2 импульсам на частоте 61 МГц. Результаты
приведены в табл. 1, в которой, кроме измеренных
наблюдаемых параметов τrt и τe, приведены их от-
ношение τrt/τe и условная длительность импульса
τrt + τe.

С целью обнаружения ГИ, видимых одновре-
менно на обеих частотах, было проведено сравне-
ние моментов прихода ГИ, за которые принимались
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Рис. 3.Передние фронты сильных гигантских импульсов пульсара в Крабовидной туманности на частоте 111 МГц.

моменты максимума профилей tm. Использова-
лись импульсы с отношением сигнал/шум S/N > 5
на обеих частотах. По известной мере дисперсии
моменты прихода ГИ на частоте 61 МГц приводи-
лись к частоте 111 МГц. Затем анализировалось
распределение разностей между моментами прихо-
да импульсов на обеих частотах. Пары импульсов
с разницей около нуля найдены не были, но бы-
ла выделена группа из четырех импульсов с раз-
ницей моментов прихода δt = tm(61) − tm(111) =
= 70± 11 мс. Малое количество одновременных
импульсов связано с малым временем двухчастот-
ных наблюдений: пять сеансов по 3.3 мин, т.е. около
16 мин.

Рассмотрим возможные причины возникно-
вения переднего фронта. Причины, связанные с
приемной системой и программным обеспечением,
можно исключить, так как на этом оборудовании
хорошо видны короткие, порядка 1 мс, импульсы
от других пульсаров, например, в наблюдениях ин-
дивидуальных импульсов пульсара PSR B1530+27
(Ершов, 2020).

Другой причиной возникновения ложного пе-
реднего фронта может быть использование оши-

бочного значения меры дисперсии при некоге-
рентном способе компенсации запаздывания. В
этом случае все короткие импульсы, в том чис-
ле передний фронт экспоненциального импульса,
будут “расплываться”. Для проверки корректно-
сти меры дисперсии описанная выше процедура
определения параметров импульсов была приме-
нена к нескольким сильным импульсам на часто-
те 111 МГц, при этом мера дисперсии перебира-
лась от DM1 = 55.559 до DM2 = 58.059 с шагом
DMs = 0.1 пк см−3. На рис. 4 показаны отноше-
ние сигнал/щум и длительность переднего фронта
самого сильного импульса на частоте 111 МГц
(пересечение второй строки и второго столбца на
рис. 1 и 3, отношение сигнал/шум более 110) в
зависимости от меры дисперсии, используемой при
компенсации запаздывания. Видно, что максимум
отношения сигнал/шум и минимум длительности
переднего фронта достигаются при мере дисперсии
DM = 56.759 пк см−3, заявленной в мониторинге
Лайна и др. (1993) для эпохи проведения данных
наблюдений. Типичная ошибка меры дисперсии в
этом мониторинге равна σ(DM) = 0.005 пк см−3.
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Рис. 4. Отношение сигнал/шум (сплошная линия,
шкала слева) и длительность переднего фронта (штри-
ховая линия, шкала справа) самого сильного импульса
(второй слева во второй строке сверху на рис. 1 и 3)
в зависимости от меры дисперсии при некогерентной
компенсации дисперсионного запаздывания. Стрелка
показывает меру дисперсии из мониторинга Лайна и
др. (1993) на момент проведения данных наблюдений.

На частоте 111 МГц дисперсионное запаздывание
в полной полосе 2.5 МГц приближенно равно δt≈
≈ 15.1DM мс, поэтому для возникновения ложного
переднего фронта длительностью 6 мс требуется
ошибка в мере дисперсии δ(DM)≈ 0.40 пк см−3.
Из рис. 4 следует, что такой ошибки в мере диспер-
сии быть не может.

Ненулевой передний фронт может подразуме-
вать, что рассеяние радиоизлучения происходит
не на одном фронте, а на двух и более фрон-
тах, а также при рассеянии на толстом экране.
Далее подробнее рассмотрим функцию уширения
импульса в случае рассения на двух экранах. Как
минимум, один из этих экранов — это тонкий экран
с экспоненциальной функцией уширения импульса.

ФУНКЦИЯ УШИРЕНИЯ ИМПУЛЬСА

Наблюдаемый профиль (в том числе уширение
на низких частотах) ГИ определяется сверткой
нескольких функций: а) профиля импульса при его
генерации, б) функции, описывающей воздействие
межзвездной среды на импульс при его распро-
странении и в) функции, описывающей возможные
искажения импульса в приемной системе и при
обработке:

Pobs(t) = I(t) ∗ S(t) ∗R(t), (1)

где I(t) — профиль ГИ на выходе из источни-
ка, S(t) — реакция (воздействие) рассеивающей
среды на проходящий через нее импульс (далее
ФУИ — функция уширения импульса), R(t) — ре-
акция (воздействие) приемной системы и методов

обработки, а знак ∗ означает операцию свертки.
Согласно наблюдениям на высоких частотах, дли-
тельность ГИ пульсара в КТ — микросекунды и
менее. Характерный временно̀й масштаб представ-
ленных наблюдений — порядка нескольких мил-
лисекунд, поэтому исходный импульс I(t) можно
считать δ-функцией. В случае, если влияние при-
емной системы мало, т.е. и R(t) будет δ-функцией,
то наблюдаемый профиль ГИ будет представлять
собой ФУИ. Поэтому в дальнейшем будет исполь-
зоваться импульсная терминология.

В случае рассеяния на тонком экране ФУИ
представляет собой односторонний экспоненци-
альный импульс (далее ЭИ):

S(t) = u(t)e−t/τ , (2)

где τ — характерное время рассеяния, т.е. время
спада интенсивности от максимума до уровня 1/e,
а u(t) — единичная ступенчатая функция (функция
Хевисайда) такая, что u(t) = 0 при t < 0 и u(t) =
= 1 при 0 ≤ t. В дальнейшем, с целью упрощения
записи, функцию Хевисайда будем опускать.

Спадающий экспоненциальный фронт хоро-
шо проявляется в низкочастотных наблюдениях
многих пульсаров. Например, Кришнакумар и
др. (2015) провели наблюдения 124 пульсаров
на частоте 327 МГц и показали, что профили
121 пульсара хорошо описываются односторонним
ЭИ, т.е. с нулевой длительностью переднего
фронта. Однако наблюдения ГИ пульсара в КТ
показывают, что имеет место значимая (ненулевая)
длительность переднего фронта. Поэтому необхо-
димо рассмотреть более сложную, по сравнению
с формулой (2), форму ФУИ. Будем считать, что
ФУИ представляет собой свертку двух импульсов,
одним из которых, для обеспечения хорошо наблю-
даемого экспоненциального спада, должен быть
именно ЭИ.

В общем виде операция свертки двух функций
a(t) и b(t) определяется выражением

c(t) = (a ∗ b) =
+∞∫

−∞

a(t− t′)b(t′)dt′. (3)

Однако в реальном мире система должна быть при-
чинной, т.е. значения на выходе системы должны
определяться только текущими или более ранними
значениями. Поэтому верхний предел интегриро-
вания в формуле (3) надо заменить на текущий
момент времени t, а нижний предел, ввиду исполь-
зования функции Хевисайда, можно взять равным
нулю:

c(t) =

t∫

0

a(t− t′)b(t′)dt′. (4)
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Рис. 5. Примеры модельных профилей с ненулевым
передним фронтом: (а) — свертка прямоугольного им-
пульса длительностьюT и экспоненциального импуль-
са e−t/τ при τ = T ; (б) — свертка двух одинаковых
экспоненциальных импульсов e−t/τ ; (в) — свертка
двух разных экспоненциальных импульсов e−t/τ1 и
e−t/τ2 при τ1 = 3τ2. Звездочками отмечены основные
моменты профилей: начало импульса, максимум им-
пульса и момент спада интенсивности к уровню 1/e.

Рассмотрим некоторые варианты ФУИ, получен-
ные сверткой двух импульсов и показывающие
ненулевую длительность переднего фронта.

Свертка экспоненциального и прямоугольного
импульсов

Пусть T — длительность прямоугольного им-
пульса (ПИ), тогда свертка ЭИ (2) и ПИ опреде-
ляется выражениями:

S(t) = (1− e−T/τ )−1(1− e−t/τ ), t ≤ T. (5)

S(t) = eT/τ e−t/τ , T < t. (6)

Нормировочные коэффициенты обеспечивают рав-
ную единице интенсивность в максимуме (рис. 5а),
который происходит в момент времени tm = T ,
а значит, и длительность переднего фронта τrt =
= T . Поведение заднего (спадающего) фронта пол-
ностью определяется ЭИ, поэтому время спада
интенсивности к уровню 1/e равно τe = τ . Это
выражение можно также использовать и при учете
влияния приемной системы на форму импульсов.
Например, при некогерентном способе компенса-
ции дисперсионного запаздывания таким ПИ будет
расплывание сигнала в полосе одного канала. При
этом T = τdm и вертикальный фронт ЭИ расплы-
вется до величины τrt = τdm.

Свертка двух одинаковых экспоненциальных
импульсов

При прохождении импульса через два тонких
экрана с одинаковыми характерными временами
рассеяния τ функция уширения импульса опреде-
ляется сверткой двух одинаковых ЭИ. Нормируя
интенсивность в максимуме на единицу, получаем
выражение

S(t) = t/τe1−t/τ = et/τe−t/τ . (7)

Максимум интенсивности происходит в момент
времени tm = τ , следовательно, длительность пе-
реднего фронта τrt = τ . Время спада интенсивности
от максимума до уровня 1/e в этом случае τe = te −
− tm �= τ . Можно показать, что τe определяется
выражением

τe = −τ(W−1(−e−2) + 1)≈ 2.1462τ. (8)

Здесь W−1(x) — вторая действительная ветвь W-
функции Ламберта. История и основные свойства
этой функции подробно описаны Корлессом и др.
(1996).

В этом случае характерное время рассеяния τe
более чем в два раза превышает характерное вре-
мя τ исходных импульсов, но отношение длитель-
ности переднего фронта к характерному времени
рассеянного импульса является константой:

τrt/τe = −1/(W−1(−e−2) + 1)≈ 0.4659. (9)

Пример свертки двух одинаковых ЭИ показан на
рис. 5б.

Свертка двух разных экспоненциальных
импульсов

Рассмотрим случай двух тонких экранов с раз-
ными характерными временами рассеяния, τ1 и
τ2. Для определенности будем считать, что τ1 > τ2
и введем обозначение r = τ2/τ1. Тогда, с учетом
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нормировки интенсивности в максимуме к единице,
свертка двух разныхЭИопределяется выражением

S(t) = (1− r)−1r−r/(1−r)(e−t/τ1 − e−t/τ2). (10)

Определяя стандартным способом момент макси-
мума tm в формуле (10) и учитывая, что τrt = tm,
получаем длительность переднего фронта:

τrt = τ1 ln(r
−r/(1−r)) = τ2 ln(r

−1/(1−r)). (11)

В случае, когда τ2 заметно меньше τ1 и экс-
понентой e−t/τ2 в (10) вблизи момента времени te
можно пренебречь, получаем te и характерное вре-
мя рассеяния результирующего импульса:

τe = te − tm ≈ τ1(1− ln(1− r)). (12)

Для отношения τrt/τe получаем

τrt/τe ≈ ln(r−r/(1−r))/(1 − ln(1− r)). (13)

Это отношение зависит только от r = τ2/τ1, при
r < 0.48 представляет собой монотоннуюфункцию,
что позволяет по наблюдаемым значениям τrt и
τe численными или графическими методами одно-
значно определить r, а затем, по (11) или (12)
можно определить характерные времена рассеяния
исходных импульсов τ1 и τ2.

В случае, когда τ1 ≈ τ2, для характерного време-
ни рассеяния и отношения длительности переднего
фронта к времени рассеяния получаем

τe ≈−τ1(W−1(−e−1r1/(1−r)) + (14)

+ ln(r−r/(1−r))),

τrt/τe ≈ (15)

≈−1/(W−1(−e−1r1/(1−r))/ ln(r−r/(1−r)) + 1).

Здесь W−1(x) — упоминавшаяся выше W-
функция Ламберта. При r → 1 выражения (14)
и (15) переходят в формулы (8) и (9) для случая
двух одинаковых экранов. Отношение τrt/τe также
зависит только от r.

В общем случае получить формулу для τe за-
труднительно. Однако можно установить одно-
значную взаимосвязь между параметрами исход-
ных импульсов и параметрами наблюдаемых им-
пульсов. Используя условие для определения мо-
мента времени te, когда интенсивность упадет к
уровню 1/e, а именно: S(te) = 1/e и, учитывая, что
te = tm + τe = τrt + τe, подставим значения τ1 и τ2
из (11) в общую формулу (10) и получим

S(te) = (16)

= (1− r)−1r(d−r)/(1−r)(r−d − 1) = e−1,

где d = 1 + (τrt/τe)
−1 — наблюдаемый параметр.

В диапазоне r от 0 до 1 левая часть выражения
(16) — монотонная функция по r, что позволяет по

измеренному параметру d однозначно определить
r. Затем, зная наблюдаемую длительность перед-
него фронта τrt, с помощью формулы (11) можно
определить характерные времена рассеяния обоих
экранов τ1 и τ2.

ОБСУЖДЕНИЕ
Описанная выше процедура была применена к

наблюдательным данным на обеих частотах. По
данным табл. 1 мы можем вычислить параметр d,
а затем, с помощью выражения (16), получаем r.
Ошибка параметра r оценивалась применением
выражения (16) для значений d± σ(d). Зная от-
ношение r = τ2/τ1 и наблюдаемую длительность
переднего фронта τrt, с помощью формулы (11)
можем вычислить τ1 и τ2. Полученные результаты
вычислений для обеих частот приведены в табл. 2,
где показаны параметры d наблюдаемых импуль-
сов и полученные параметры двух рассеивающих
экранов (r, τ1 и τ2) по наблюдениям на частотах 61
и 111 МГц.

По наблюдениям углового рассеяния пульсара в
КТКоунселман иРанкин (1971) сделали вывод, что
рассеяние может происходить на двух удаленных
и заметно разнесенных по лучу зрения рассеиваю-
щих экранах: либо по одному экрану в Персеевом
и Орионовом рукавах, либо экраны в двух разде-
ленных облаках в межзвездной среде. На основе
многочастотных наблюдений Ранкин и Коунселман
(1973) подробнее проанализировали двухэкранную
модель рассеяния и показали, что для одного из
экранов параметр S1 = τ1f

4 (где τ1 — характерное
время рассеяния, а f — радиочастота) почти не
меняется со временем, и связали этот экран с
глобальной межзвездной средой. Для параметраS1

было получено значение S1 = (6.2 ± 0.8) × 105 с4.
Определяя отсюда τ1 = S1/f

4 и пересчитывая на
частоту 111 МГц, получим τ1(111) = 4.1± 0.5 мс,
что хорошо согласуется со значением τ2 = 3.7±
± 0.4 мс (см. табл. 2), полученным в данной работе
для одного из экранов. Можно считать, что этот
тонкий рассеивающий экран определяется гло-
бальной межзвездной средой на луче зрения между
КТ и наблюдателем. Среднее (по приведенным
выше двум значениям) характерное время рассе-
яния на частоте 111 МГц равно τis = 3.9± 0.3 мс.
Второй экран, для которого параметр S2 = τ2f

4

меняется в разы на масштабе нескольких месяцев,
связан, по-видимому, со структурами в самой КТ
или рядом с ней. В частности, Ванденберг (1976)
предположил, что рассеяние, относящееся к самой
КТ, может происходить в небольшом филаменте,
расположенном в КТ перед пульсаром.

Следует отметить, что предлагаемая в данной
статье методика не дает взаимно однозначного со-
ответствия для τi на обеих частотах: значения τ1
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Таблица 1.Наблюдаемые параметры гигантских импульсов

Частота, МГц 61.4 110.8 Индекс α

Количество импульсов 15 59 –

Длительность переднего фронта τrt, мс 67± 8 5.6± 0.3 4.20± 0.22

Время спада (к уровню 1/e) τe, мс 214± 15 13.3± 0.5 4.71± 0.14

Длительность импульса τrt + τe, мс 281± 17 18.9± 0.6 4.57± 0.12

Отношение τrt/τe 0.31± 0.04 0.42± 0.02 −0.51± 0.23

Примечание.Индекс α показывает частотную зависимость τrt, τe ∝ ν−α.

Таблица 2.Параметры двух тонких рассеивающих экранов

Частота, МГц 61.4 110.8 Индекс α

Параметр d = 1 + (τrt/τe)
−1 4.2± 0.4 3.38± 0.11 –

Отношение r = τ2/τ1 0.18± 0.05 0.41± 0.09 −1.3± 0.60

Характерное время 1-го экрана τ1, мс 178± 54 9.0± 1.8 5.0± 0.5

Характерное время 2-го экрана τ2, мс 32± 5 3.7± 0.4 3.7± 0.3

Примечание.Индекс α показывает частотную зависимость τ1, τ2 ∝ ν−α.

относятся к экрану с бо́льшим временем рассеяния
на каждой частоте. Но можно предположить, что τ1
на частоте 61 МГц и τ1 на частоте 111 МГц отно-
сятся к одному экрану, так как в этом случае полу-
чаются разумные значения индекса спектральной
зависимости как для двух значений τ1, так и для
двух значений τ2. Но для уверенного отнесения τi
на разных частотах к конкретному рассеивающему
экрану желательно провести мониторинг парамет-
ров двухэкранного рассеяния, и тогда экран с боль-
шими варациями характерного времени рассеяния
может быть отнесен к структурам в (вблизи) КТ.

Кузьмин и др. (2008) сообщили об обнаружении
дополнитедьного (сверхдисперсионного) запазды-
вания ГИ пульсара в КТ между частотами 111,
63 и 44 МГц. В частности, пересчитанное на бес-
конечную частоту запаздывание между частотами
63 и 111 МГц составило δt(63 − 111) = 65 мс. Это
запаздывание объяснялось возможным существо-
ванием на луче зрения плотного плазменного слоя
высокой плотности. В представленной работе та-
кое запаздывание также видно: δt(61− 111) = 70±
± 11 мс. В рамках двухэкранной функции ушире-
ния импульса это запаздывание имеет естествен-
ное объяснение: так как момент прихода импуль-
са определяется по максимуму импульса, то при
рассеянии на двух экранах импульс дополнительно
запаздывает на величину переднего фронта. Ви-
димое дополнительное запаздывание между двумя

частотами определяется разностью длительностей
переднего фронта. Из табл. 1 с наблюдаемыми
параметрами ГИ получаем δt(61− 111) = τrt(61)−
− τrt(111) = 67− 6 = 61± 8 мс, что хорошо согла-
суется с результатами одновременных двухчастот-
ных наблюдений.

Кришнакумар и др. (2015) измерили уширение
рассеянием на частоте 327 МГц для 124 пуль-
саров. В наблюдаемых профилях трех пульсаров
(PSR B1737-30, PSR B1834-10 и PSR B1859+03)
хорошо виден ненулевой передний фронт, но ана-
лиз профилей этих пульсаров проводился только
в рамках модели толстого экрана. Можно предпо-
ложить, что рассеяние излучения этих пульсаров
происходит на двух тонких экранах.

ВЫВОДЫ
Проведены наблюдения гигантских импульсов

пульсара в Крабовидной туманности на частотах
61 и 111 МГц. В профилях импульсов хорошо
проявляется ненулевой передний фронт, что не
согласуется с моделью рассеяния на одиночном
тонком экспоненциальном экране. Проведен ана-
лиз рассеяния импульсов в модели двух тонких
экранов. Эта модель хорошо описывает наблюда-
емые параметры гигантских импульсов: длитель-
ность переднего фронта, характерное время рас-
сеяния. Определены характерные времена рассе-
яния двух тонких экранов: τ1(61) = 178 ± 54 мс,
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τ2(61) = 32± 5 мс на частоте 61 МГц и τ1(111) =
= 9.0 ± 1.8 мс, τ2(111) = 3.7± 0.4 мс на частоте
111 МГц. Первый экран (с характерными времена-
ми рассеяния τ1) относится к структурам в (вблизи
от) самой Крабовидной туманности, а второй экран
(с характерными временами рассеяния τ2) — к гло-
бальной межзвездной среде между Крабовидной
туманностью и наблюдателем.

Автор признателен сотрудникам Пущинской
радиоастрономической обсерватории (ПРАО АКЦ
ФИАН) за помощь в проведении наблюдений, а
также рецензентам за полезные замечания.
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WASP-12 b, WASP-33 b, WASP-36 b, and WASP-46 b are four transiting planetary systems which we
have studied. These systems’ light curves were derived from observations made by the Transiting Light
Exoplanet Survey Satellite (TESS) and some ground-based telescopes. We used Exofast-v1 to model
these light curves and calculate mid-transit times. Also, we plotted TTV diagrams for them using derived
mid-transit times and those available within the literature. O-C analysis of these timings enables us to
refine the linear ephemeris of four systems. We measured WASP-12’s tidal quality factor based on adding
TESS data as Q′

∗ = (2.13± 0.29)× 105. According to the analysis, the orbital period of the WASP-46 b
system is increasing. The WASP-36 b and WASP-33 b systems have not shown any obvious quadratic
trend in their TTV diagrams. The increase in their period is most likely due to inaccurate liner ephemeris
that has increased over time. So, more observations are needed to evaluate whether or not there is an orbital
decay in the WASP-36 b and WASP-33 b systems.

Keywords: planetary systems— planets and satellites: gaseous— planets techniques: photometric.
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Проведенный нами статистический анализ (на основе тестов Колмогорова–Смирнова) распределе-
ний масс и радиусов планет у звезд разных классов обнаруживает их существенные различия в
зависимости от класса родительских звезд. Эти различия могут быть объяснены (1) долговременной
динамической эволюцией планетных систем, (2) долговременной физической эволюцией родительских
звезд, (3) исходными различиями в структуре систем. Тесты Колмогорова–Смирнова показывают на
высоком уровне значимости, что в процессе перехода звезды с главной последовательности на ветвь
красных гигантов имеет место дезинтеграция ее планетной системы, по меньшей мере частичная.
Приведены оценки характерного времени динамической дезинтеграции для различных архитектур
планетных систем. Из сопоставления оценок характерных времен физической и динамической
эволюции мы заключили, что дезинтеграция внутренних областей планетных систем носит в основном
физический (поглощение звездной атмосферой), а не динамический (распад в рамках задачи N тел)
характер. Что же касается внешних частей планетных систем, то их дезинтеграция может носить
как чисто динамический (собственная дезинтеграция, тесные сближения со звездами-соседями),
так и смешанный физико-динамический характер (а именно, физическое уничтожение внутренней
составляющей системы может инициировать динамический распад внешней части).

Ключевые слова: планетные системы, экзопланеты, диаграмма Герцшпрунга–Рассела, задача N
тел, дезинтеграция планетных систем, динамический хаос, вековые резонансы, резонансы средних
движений.

DOI: 10.31857/S0320010821080015

ВВЕДЕНИЕ

В настоящей работе мы проводим статисти-
ческий анализ (на основе теста Колмогорова–
Смирнова) распределений масс и радиусов планет
у звезд разных классов. Данный анализ важен для
определения характерных времен динамической и
физической эволюции (времен частичной или пол-
ной дезинтеграции) планетных систем у одиночных
звезд исходно разных масс и разной металлич-
ности, поскольку различия наблюдаемых распре-
делений могут быть обусловлены долговременной
динамической эволюцией планетных систем, дол-
говременной физической эволюцией родительских
звезд, а также, разумеется, и исходными различия-
ми в структуре систем.

Анализ расположения родительских звезд пла-
нет на диаграмме Герцшпрунга–Рассела ранее
проводили Хаули и Райд (2003) (см. рис. 3 в их
работе) и Фишер и Валенти (2005) (см. рис. 11 и

*Электронный адрес: i.shevchenko@spbu.ru

12 в их работе). В частности, для звезд, имеющих
планеты, была выявлена тенденция располагаться
в верхней части главной последовательности (ГП);
чем выше металличность звезды, тем больше
вероятность обнаружения у нее планеты. При
проведении статистического анализа Хаули и Райд
(2003) использовали данные The Extrasolar Planets
Encyclopaedia (exoplanet.eu); Фишер и Валенти
(2005) — данные о 1040 системах, наблюдавшихся
в Обсерватории Кек, Ликской обсерватории и
Англо-австралийской обсерватории в рамках
California&Carnegie и Англо-австралийского про-
ектов поиска планет.

В настоящем исследовании при анализе планет-
ных систем звезд разных классов нас прежде всего
интересуют характерные времена дезинтеграции.
Исходя из аналогии с предполагаемыми долговре-
менными процессами дезинтеграции в Солнечной
системе (Ласкар, 1989, 2008; Литвик, Ву, 2011;
Батыгин, Лафлин, 2015; Батыгин и др., 2015), мы
рассматриваем отдельно процессы дезинтеграции
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Рис. 1. Зависимость “эффективная температура–абсолютная звездная величина в полосе V” для звезд с планетами
(610 планет). Цветом градуирована масса планеты (в единицах массыЮпитера) в логарифмическом масштабе.

внутренней планетной системы (образуемой плане-
тами Земной группы) и внешней планетной систе-
мы (образуемой планетами-гигантами). Причины
распада для этих двух компонентов системы могут
носить совершенно различный как физический, так
и динамический характер.

При анализе статистики систем мы исполь-
зуем базу данных exoplanet.eu (Шнайдер и др.,
2011). Отметим, что сейчас также популярна база
данных об экзопланетах, поддерживаемая в Кал-
Техе (CIT). Функциональность и полнота обеих
баз (exoplanet.eu и CIT) сопоставимы, но база
exoplanet.eu имеет более давнюю историю разра-
ботки, поэтому проще сравнивать результаты с
выводами более ранних работ. Кроме того, до-
стоинствами базы exoplanet.eu являются удобная
навигация по сайту, поддержка различных языков,
а также высокая оперативность работы команды
сайта.

Экзопланеты разделяем по типам следующим
образом (Гауди и Сигер, 2005, Стевенс и Гауди,
2013): (1) субземли – планеты с массой меньше
0.1 массы Земли, (2) земли — от 0.1 до 2 масс
Земли, (3) сверхземли — от 2 до 10 масс Зем-
ли, (4) нептуны — от 10 до 100 масс Земли, (5)
юпитеры — от 100 до 1000 масс Земли, (6) сверх-
юпитеры — от 1000 до 4000 масс Земли, (7) корич-
невые карлики — больше 4000 масс Земли. Горя-
чими юпитерами традиционно называем юпитеры,
чья большая полуось орбиты меньше 0.1 а.е. или
же орбитальный период меньше 10 сут.

БАЗОВЫЕ ДИАГРАММЫ

Рассмотрим зависимости параметров экзопла-
нет от параметров их родительских звезд. Для
построения диаграмм используем только те эк-
зопланеты, для которых известны отображаемые

на диаграммах параметры, согласно базе данных
exoplanet.eu (Шнайдер и др., 2011). Используемые
далее выборки построены на основе этой базы
данных. В случае юпитеров потребуем еще знание
больших полуосей орбит (или же орбитальных пе-
риодов), чтобы иметь возможность идентифициро-
вать горячие юпитеры.

На рис. 1 представлена построенная нами
для звезд выборки диаграмма Герцшпрунга–
Рассела — зависимость “эффективная температу-
ра — абсолютная звездная величина в полосе V”.
Типы планет обозначены символами, значения
которых указаны в поле рисунка. Помимо звезд
ГП, на диаграмме присутствуют белые карлики,
субгиганты и красные гиганты. Масса планеты
градуирована в цветовой шкале. Из графика
следует, что в направлении вверх по ГП массы
планет в среднем растут, т.е. они коррелируют с
массой звезды; данная корреляция известна, она
выявлена Фишером и Валенти (2005).

На рис. 2 по осям отложены масса и радиус
планеты. Из графика следует, что изначально обе
величины растут вместе до некоторых пороговых
значений, дальше (после перехода от ледяных ги-
гантов к газовым) радиус при увеличении массы
остается примерно постоянным (т.е. соответствен-
но растет плотность). Данная особенность зависи-
мости “масса–радиус” выявлена уже давно и имеет
теоретическое объяснение; см. Вейсс и др. (2013).

Построим диаграмму Герцшпрунга–Рассела
для планет, у которых известны эффективная
температура и абсолютная звездная величина их
родительских звезд. Таких планет 1335 (рис. 3).
На рис. 3 приведены все системы из базы данных,
для которых известны температура и абсолютная
звездная величина родительской звезды. В сравне-
нии с рис. 1 здесь дополнительно требуется знание
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Рис. 3. Зависимость “эффективная температура–абсолютная звездная величина в полосе V” для звезд с планетами
(1335 планет).

массы планеты для определения ее типа, поэтому
выборка в данном случае получается меньше.

Как и следовало ожидать, подавляющее боль-
шинство звезд выборки (∼90%) принадлежит ГП,
почти все остальные — звезды-гиганты и белые
карлики. На рис. 3 большинство родительских
звезд на ГП принадлежит не классу M и даже не
классу K, а классам F и G, хотя, как известно,
красные карлики, безотносительно к наличию у них
планет, в Галактике наиболее многочисленны. При-
чиной данного различия может быть наблюдатель-
ная селекция, имеющая место из-за трудностей
обнаружения планет у неярких звезд.

На рис. 4 показано распределение родительских
звезд по эффективной температуре и звездной ве-
личине в полосе V. Распределение показано для

той же выборки, что и на рис. 3, но отмечены
области родительских звезд трех типов: ветвь крас-
ных гигантов и две области ГП, соответствующие
спектральным классам F–G и K–M.

РАСПРЕДЕЛЕНИЯ ПО МАССАМ,
РАДИУСАМ И ВОЗРАСТАМ

На рис. 5 на всех панелях по горизонтальным
осям отложена масса планеты (в единицах массы
Юпитера), по вертикальным — количество планет
соответствующей массы. На рис. 5а отображены
планеты звезд ветви красных гигантов. Их коли-
чество невелико, и судить об их распределении
сложно. На рис. 5б отображены планеты звезд ГП
классов K–M. На рис. 5в представлены планеты
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Рис. 5. Распределение планет по массе (масса в единицах массы Юпитера): (а) — 6 планет красных гигантов, (б) —
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звезд ГП классов F–G. На рис. 5б,в имеется
резкий пик, отвечающий планетам относительно
малой массы.

На рис. 6 на всех панелях по горизонтальной
оси отложен радиус планеты (в единицах радиуса
Юпитера), по вертикальной — количество планет
соответствующего радиуса. На рис. 6а представле-
ны планеты звезд ветви красных гигантов. Распре-
деление имеет пик в области ∼1.2 радиуса Юпи-
тера. На рис. 6б отображены планеты звезд ГП
классов K–M. Основной пик распределения рас-
положен в области∼0.2, меньший пик — в области
∼1 (в радиусахЮпитера). На рис. 6в представлены
планеты звезд ГП классов F–G. Распределение,
очевидно, является бимодальным, с пиками при
∼0.2 и ∼1.5 (в радиусах Юпитера). Отметим, что
используемая выборка определяется знанием раз-

меров выявленных планет у звезд заданного типа;
наблюдательная селекция может дать перевес в
сторону планет с большим размером. Однако объ-
яснение бимодальности не столь очевидно. Вопрос
о том, может ли таким образом проявляться пе-
реход от каменистых планет к газовым гигантам,
требует отдельного рассмотрения.

Отношения количеств “крупных” и “меньших”
планет для каждого из распределений показано
в табл. 1. Разделение произведено по минимуму
наблюдаемого распределения. Значения этих отно-
шений различаются для разных классов звезд; но
“крупных” планет обычно меньше, чем “меньших”.
Отметим, что оценки, приведенные в табл. 1, как
и далее в табл. 2 и 3, получены для выборок по
классам звезд, отображенных на рис. 4; берутся
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подвыборки с известными значениями масс и ра-
диусов планет.

Результаты тестов Колмогорова–Смирнова
для распределений планет по массам приведены
в табл. 2, по радиусам — в табл. 3 (описание
методики для проведения тестов см. в статье Сте-
фенса, 1974). Параметр D (тестовая статистика)
определяется как максимум модуля разности ку-

Таблица 1. Отношение количеств “крупных” и “мень-
ших” планет

Классы звезд По массам По радиусам

RGB 0.500 6.50

F–G 0.073 2.69

K–M 0.696 0.31

Таблица 2. Результаты теста Колмогорова–Смирнова
для распределений планет по массам

Пара D p

RGB–FG 0.7424 8.197× 10−4

RGB–KM 0.7236 1.618× 10−3

FG–KM 0.4359 7.327× 10−15

Таблица 3. Результаты теста Колмогорова–Смирнова
для распределений планет по радиусам

Пара D p

RGB–FG 0.3390 3.871× 10−2

RGB–KM 0.7984 1.656× 10−10

FG–KM 0.5293 0.0

мулятивных распределений рассматриваемых нами
выборок, нормированный на единицу. Значение
p является вероятностью того, что сравниваемые
распределения одинаковы. Если вычисленное зна-
чение D меньше некоторого порогового значения,
или же вычисленное значение p больше некото-
рого порогового значения, гипотеза одинаковых
распределений не может быть отвергнута. В каче-
стве порогового значения (критерия значимости)
берем стандартное значение 0.05. Как следует из
табл. 2, нулевая гипотеза (равенство распределе-
ний) неверна ни для одной из рассмотренных нами
пар распределений.

Характерные времена пребывания звезд на ГП,
в зависимости от начального спектрального класса
звезды, приведены в табл. 4. Времена пребывания
звезд в областях на рис. 4 (хвост ГП включает
спектральные классы B–A) указаны в табл. 5. Рас-
пределения принадлежащих этим областям звезд
по возрастам приведены на рис. 7; при этом оценки
возрастов взяты из каталога exoplanet.eu. В целом
имеется соответствие между возрастами и спек-
тральными классами представленных звезд.

Светимость и температура звезд, вышедших на
ГП, зависят от начальной массы звезды; время
пребывания звезды на ГП определяется ее даль-
нейшей эволюцией. Эволюция звезд и ее началь-
ные условия определяют наблюдаемое распределе-
ние звезд по спектральным классам (Ледрю, 2001).
На ГП большинство звезд имеют класс M; среди
белых карликов преобладает класс A, среди звезд-
гигантов преобладает класс K. Времена пребыва-
ния на ГП для звезд разных спектральных классов
(от O до M) охватывают диапазон от миллионов до
десятков триллионов лет (Саларис, Кассизи, 2005;
Иванов, 2018). Когда запас водорода исчерпан, по-
следующая фаза горения гелия (на стадии красного
гиганта), как известно, длится несколько миллио-
нов лет. На стадии красного гиганта вся внутренняя
планетная система (пример внутренней системы —
система скальных планет в Солнечной системе,
от Меркурия до Марса) может быть поглощена
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Рис. 7. Распределение родительских звезд по возрасту (возраст в млрд лет): (а) — 141 звезда ГП классов K–M,
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расширяющейся атмосферой родительской звезды
и дезинтегрирована (Шредер, Смит, 2008). По-
этому характерное время частичной дезинтеграции
системы в данном случае не превышает по порядку
величины характерное время, которое требуется
звезде для выхода на ветвь красных гигантов, а
время существования внутренней системы — воз-
раста звезды при сходе с ГП. Характерные времена
пребывания звезд на ГП, в зависимости от на-
чального спектрального класса звезды, приведены
в табл. 4.

ХАРАКТЕРНЫЕ ВРЕМЕНА
ДИНАМИЧЕСКОЙ ДЕЗИНТЕГРАЦИИ

В целом сценарии динамического распада пла-
нетных систем могут иметь разнообразный ха-
рактер (Шевченко, 2020). Но ограниченное время
жизни планет может иметь и физическую причину.
В нашей системе Солнце, как известно, находится
на полпути своей эволюции на ГП. Его возраст
составляет около 4.5 млрд лет; осталось около
5 млрд лет до эпохи, когда Солнце покинет ГП
и станет красным гигантом (Рибас, 2010). Это
превращение будет иметь фатальные последствия
для внутренней области Солнечной системы, так

как атмосфера красного гиганта частично поглотит
эту зону, возможно, включая орбиту Земли. Более
того, светимость Солнца возрастет в сотни раз,

Таблица 4. Характерные времена пребывания звезд
на ГП

Спектральный
класс

Время пребывания
на ГП, лет

O <106

B 107

A 108

F 109

G 1010

K 1011

M >1011

Таблица 5. Времена пребывания звезд внутри избран-
ных областей диаграммы Герцшпрунга–Рассела

Область K–M F–G B–A RGB

Время пребывания, лет �1011 109–1010 108 106
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катастрофически затрагивая даже те планеты, ко-
торые не будут поглощены солнечной атмосферой.

С другой стороны, существует вероятность то-
го, что эта область (включая зону потенциаль-
ной обитаемости), когда наступит эпоха красно-
го гиганта, уже будет очищена от планет. Преж-
де всего это касается судьбы Меркурия: он мо-
жет покинуть систему первым, согласно данным
численных экспериментов Ласкара (1994, 2008)
и Ласкара и Гастино (2009). Ласкар и Гастино
(2009) путем численного интегрирования системы
на космогонических шкалах времени (миллиарды
лет) показали, что существуют будущие взаимно-
столкновительные траектории Венеры, Земли и
Марса. Таким образом, в результате тесных сбли-
жений вся внутренняя часть Солнечной системы
может быть дезинтегрирована на шкале времени в
несколько миллиардов лет.

В системах, включающих горячие юпитеры и
нептуны, физическая дезинтеграция внутренней
подсистемы (в данном случае планет-гигантов)
может протекать много быстрее из-за приливного
сжатия орбит; например, оставшееся время жизни
планеты-сверхгиганта горячего юпитера WASP-
12b до его поглощения родительской звездой
оценивается всего в ∼3 млн лет (Тернер и др.,
2021).

В системах с архитектурой, подобной строению
Солнечной системы (с внутренней подсистемой от-
носительно некрупных скальных планет), распад
внутренней подсистемы может носить чисто ди-
намический характер, обусловленный перекрытием
вековых резонансов (Ласкар, 1989; Литвик, Ву,
2011; Батыгин и др., 2015). Вековые резонансы
представляют собой резонансы между скоростями
изменения долготы перицентра или долготы восхо-
дящего узла планеты со скоростями орбитальной
прецессии другого, возмущающего, тела.

Накачка эксцентриситета орбиты Меркурия до
критического значения, влекущего пересечения его
орбиты с орбитой Венеры, может произойти из-за
вхождения планеты в вековой резонанс с Юпите-
ром (Ласкар, 2008). Согласно аналитической мо-
дели вековых резонансов, предложенной Батыги-
ным и др. (2015) для описания хаоса в движении
Меркурия, характерное время динамического рас-
пада внутренней системы (характерное время хао-
тической диффузии Меркурия по эксцентриситету)
составляет ∼108–109 лет, что на один-два порядка
меньше, чем следует из численного интегрирования
уравнений движения в полной задаче. Последнее
объясняется, скорее всего, упрощенным характе-
ром модели, см. статью Батыгина и др. (2015).

Сценарий внутреннего распада, обусловленно-
го перекрытием вековых резонансов с внешними
планетами, может быть адекватным для многих

планетных систем, в которых относительно малые
(скальные) планеты находятся во внутренней обла-
сти системы, а планеты-гиганты — во внешней ча-
сти, как это имеет место в нашей Солнечной систе-
ме. Вековые резонансы планеты с двумя внешними
планетами-гигантами могут взаимодействовать и
перекрываться в той или иной степени в зависи-
мости от значений параметров системы (Литвик,
Ву, 2011). Медленный распад системы иниции-
руется при вхождении планет в область хаоса в
зоне перекрытия вековых резонансов в фазовом
пространстве (Литвик, Ву, 2011). Литвик и Ву
(2011) нашли, что вековые взаимодействия между
планетами даже при малых их эксцентриситетах и
наклонах приводят к хаосу, который не может быть
описан линейной вековой теорией. Модель Лит-
вика и Ву основана на разложении гамильтониана
задачи до четвертого порядка по эксцентриситетам
и наклонам и до первого порядка по отношениям
больших полуосей. Исходя из расположения и ши-
рины резонансов в фазовом пространстве, можно
оценить степень их взаимодействия или перекры-
тия. Анализ взаимодействия резонансов в фунда-
ментальных моделях позволяет получить оценки
размеров областей хаоса в фазовом пространстве,
ляпуновских времен и характерных времен хао-
тической диффузии — времен распада системы (о
методике оценок см. Шевченко, 2008, 2020).

Оценим масштаб времени для высвобождения
планет за счет перекрытия вековых резонансов в
системе. За характерное время хаотической диф-
фузии орбиты планеты примем время, за которое ее
эксцентриситет изменяется на ∼1. В качестве мо-
дели взаимодействия вековых резонансов примем
модель Литвика и Ву (2011) (в плоской постановке
задачи). Оценим характерное время Td хаотиче-
ской диффузии орбиты планеты, находящейся в
перекрывающихся резонансах с двумя внешними
планетами с существенно бо́льшими массами и с
параметрами орбитЮпитера и Сатурна.

Таким образом, большие полуоси орбит “Юпи-
тера” и “Сатурна” (далее без кавычек) суть aJ =
= 7.778 × 1013 см и aS = 1.427 × 1014 см, эксцен-
триситеты орбит eJ = 0.048 и eS = 0.055. Орбиту
пробной планеты полагаем исходно круговой, ее
большая полуось apl = 5× 1013 см.

За скорости прецессии линий апсид внешних
планет примем реальные фундаментальные часто-
ты дляЮпитера и Сатурна: gJ = 9.63× 10−4/360×
× 2π = 0.0000168 рад/год, gS = 6.10 × 10−3/360×
× 2π = 0.000106 рад/год; см. раздел 7.3 и формулу
(7.38) в книге Мюррея и Дермотта (2009).

Скорость прецессии линии апсид пробной пла-
неты дается выражением

γ = 0.75μJα
3(GmSun/a

3
pl)

1/2 (1)
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(см. п. 3.1 и формулу (15) в статье Литвика, Ву,
2011). Здесь mSun — масса родительской звезды,
μJ — масса главной возмущающей планеты (Юпи-
тера) в единицах массы центральной звезды. Пусть
mSun = 2× 1033 г (равна массе Солнца), μJ =
= 0.001 (как у реального Юпитера). Имеем γ =
= 0.000205 рад/год.

Безразмерные параметры модели Литвика и Ву
(2011) определяются как

ΔJ = (γ − g1)/γ, ΔS = (γ − g2)/γ, (2)

εJ = 1.25eJ, εS = 1.25(aS/aJ)eS,

где g1 = gJ, g2 = gS (см. п. 3.2, формулы (24), (27) и
рис. 2 в статье Литвика, Ву, 2011). Эти параметры
в рассматриваемом случае принимают численные
значения ΔJ = 0.918, ΔS = 0.482, εJ = 0.06, εS =
= 0.126. Также определим параметр α, равный
отношению больших полуосей пробной планеты и
Юпитера: α = apl/aJ. Имеем α = 0.643.

Расстояние между взаимодействующими резо-
нансами по частоте суть Ω = g2 − g1. Полуширина
нелинейного резонанса по частоте равна 2ω0, где
ω0 — частота малых колебаний на резонансе (см.
Чириков, 1979), вычисляемая по формуле

ω0 = 2ε
1/2
J (2ΔJ)

1/4 (3)

(Литвик, Ву, 2011). Введем параметр адиабатич-
ности λ = Ω/ω0, характеризующий степень пере-
крытия резонансов (Шевченко, 2020). Находим
Ω = 0.0000897 рад/год, ω0 = 0.570 рад/год, λ =
= 0.000157. Также введем обозначение ε = εJ =
= 0.06.

Согласно Шевченко (2011, 2020), в мульти-
плете, состоящем из минимального числа (двух)
перекрывающихся резонансов, характерное время
хаотической диффузии составляет

Td =
4λ

W 2|Ω| ln
32e

λW
, (4)

где

W = 4πελ2 exp(πλ/2)/ sinh(πλ) (5)

(подробнее см. Шевченко (2020), п. 4.2, формула
(4.14)). Отсюда находим W = 0.0000377 и Td ≈
≈ 1.2× 1011 лет. Таким образом, Td оказывается
чрезвычайно большим, на порядок превосходя со-
временный возраст Вселенной.

Рассмотрим теперь модель с такими же па-
раметрами eJ = 0.048, eS = 0.055, εJ = 0.06, εS =
= 0.126. ε = 0.06, α = 0.643, γ = 0.000205, но с
другими скоростями прецессий орбит внешних
планет, а именно g1 = 0.85γ = 0.000175 рад/год,
g2 = 0.92γ = 0.000189 рад/год. Данные g1 и g2
соответствуют модели, представленной на рис. 2
в статье Литвика и Ву (2011). Тогда находим

ΔJ = 0.15, ΔS = 0.08, Ω = 0.0000144, ω0 = 0.363,
λ = 0.0000397. Отсюда W = 0.00000952 и Td ≈
≈ 3.2× 1012 лет, что еще на порядок больше по
сравнению с предыдущей моделью.

Мы видим, что в обоих рассмотренных нами
модельных случаях процесса распада за счет пе-
рекрытия вековых резонансов характерное вре-
мя динамической дезинтеграции оказывается на
один–два порядка больше современного возраста
Вселенной, поэтому данный процесс едва ли может
конкурировать с процессами физической дезинте-
грации внутренних областей планетных систем при
сходе родительских звезд с ГП.

Обсудим теперь масштабы времени динамиче-
ской дезинтеграции для внешних областей планет-
ных систем, имея в виду как внешние подсистемы
планет-гигантов, сходные с таковой в Солнечной
системе, так и любые иные типы периферийных
подсистем.

Согласно Мюррею и Хольману (1999), в нашей
Солнечной системе собственная долговременная
динамическая дезинтеграция внешней подсистемы
планет-гигантов обусловлена перекрытием субре-
зонансов в мультиплетах, соответствующих трех-
тельным резонансам средних движений, прежде
всего резонансу 3J–5S–7U междуЮпитером, Са-
турном и Ураном. При этом характерное время
собственной динамической дезинтеграции (харак-
терное время хаотической диффузии орбиты Урана
по эксцентриситету) оценивается в∼1017–1018 лет.

Как показали Цинк и др. (2020), время дезинте-
грации внешней подсистемы за счет тесных сбли-
жений со звездами-соседями может составлять
всего ∼1010–1011 лет, что много (на 7–8 поряд-
ков) меньше времени собственной дезинтеграции.
Цинк и др. (2020) описали будущую судьбу планет-
гигантов Солнечной системы (Юпитера, Сатурна,
Урана и Нептуна) после того, как Солнце поки-
нет ГП. К этому времени Солнце потеряет около
половины своей массы, вследствие чего орбиты
планет-гигантов расширятся; ширина резонансов
средних движений также увеличится, что может в
итоге привести ко вхождению планет-гигантов в
резонансные конфигурации. Увеличившаяся в раз-
мерах система становится более восприимчивой к
межзвездным взаимодействиям. Близкие прохож-
дения соседних звезд возмущают планетную систе-
му, что в конечном итоге приводит ко входу систе-
мы в области хаоса (обусловленные перекрытием
резонансов средних движений низких порядков) в
фазовом пространстве и к последующему выбросу
планет из системы.

Планеты, не поглощенные родительской звез-
дой, а выброшенные из системы, становятся “сво-
бодными планетами” (“free-floating planets”). Ана-
логичные процессы должны происходить и в пла-
нетных системах других звезд. Поэтому по ме-
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ре старения Галактики число свободных планет в
ней должно расти. Согласно современным оценкам
(Мроз и др., 2017), в настоящую эпоху в Галактике
на одну свободную планету приходится в среднем
4 звезды ГП.

Отметим, что дезинтеграция внешних обла-
стей планетных систем может носить смешанный
физико-динамический характер, а именно, физи-
ческое уничтожение внутренней составляющей си-
стемы может инициировать динамический распад
внешней подсистемы. В самом деле, уничтожение
внутренней части обнуляет квадрупольный момент
системы “звезда — внутренние планеты”, что резко
меняет скорости апсидальной и узловой прецессий
орбит внешних планет (о зависимости скорости
прецессий от квадрупольного момента см., напри-
мер, Мюррей, Дермотт, 2009). Это может вывести
внешнюю подсистему из устойчивого состояния за
счет (1) выхода из стабилизирующего резонанса
средних движений (в случае исходно резонансной
системы, такой, например, как TRAPPIST-1 или
Kepler-90), (2) вхождения в хаотические обла-
сти фазового пространства, ассоциированные с
сепаратрисами резонансов средних движений (в
системах как исходно резонансных, так и исходно
нерезонансных), (3) захвата в вековые резонансы.
Анализ этих возможностей выходит за рамки
настоящего исследования; он будет проведен в
дальнейшем.

Проведенные нами и описанные выше тесты
Колмогорова–Смирнова показывают на высоком
уровне значимости, что в процессе перехода звез-
ды с ГП на ветвь красных гигантов имеет место
дезинтеграция ее планетной системы, по меньшей
мере частичная. С другой стороны, согласно табл. 4
и 5, для звезд классов O, B, A, F и G время
пребывания на ГП существенно меньше характер-
ного времени динамической дезинтеграции (если
исходить из оценок последнего, полученных для
Солнечной системы, а также из приведенных выше
аналитических оценок). Характерное время эволю-
ции на стадии красного гиганта еще много мень-
ше. Поэтому можно с уверенностью сказать, что
дезинтеграция внутренних компонент планетных
систем носит в основном физический (поглощение
звездной атмосферой), а не динамический (распад
в рамках задачи N тел) характер.

ДИНАМИЧЕСКАЯ ЭВОЛЮЦИЯ И
ПОТЕНЦИАЛЬНАЯ ОБИТАЕМОСТЬ

Одна из важнейших характеристик экзопла-
нетных систем — наличие планет в зоне потен-
циальной обитаемости. Брайсон и др. (2021) на
базе каталога кандидатов планет Kepler DR25 и
параметров родительских звезд на основе данных

Gaia изучили частоту встречаемости скальных пла-
нет в зоне обитаемости у карликовых звезд ГП.
(Под скальными здесь подразумеваются планеты
с радиусами 0.5R⊕ ≤ r ≤ 1.5R⊕.) Границы зоны
потенциальной обитаемости определены значени-
ями потока излучения от звезды на поверхности
планеты. Частота встречаемости определяется как
приходящееся в среднем на одну звезду с темпе-
ратурой в диапазоне 4800–6300 K число скальных
планет в зоне обитаемости. Заметим, что полно-
та и надежность использованных баз данных, а
также частота встречаемости планет, зависят от
значений эффективной температуры родительских
звезд, поэтому выбор диапазона температур огра-
ничен; анализ Брайсона и др. (2021) сосредоточен
на солнцеподобных звездах. Брайсон и др. (2021)
оценили данную частоту для карликовых звезд ГП
и получили довольно высокие значения — от 0.37
до 0.6 для “консервативного” определения зоны
обитаемости и от 0.58 до 0.88 для “оптимистичного”
определения зоны обитаемости. С вероятностью
95% ближайший к нам карлик класса G или K со
скальной планетой в зоне потенциальной обитае-
мости находится на расстоянии ближе ∼6 пк от
Солнца.

Вернемся к рис. 3 и выявим на нем планеты,
находящиеся в зонах потенциальной обитаемости
родительских звезд. Для вычисления внутреннего и
внешнего радиусов зоны обитаемости используем
формулы в модели Коппарапу и др. (2013):

dHZ =

(
L/L�
Seff

)1/2

a. e., (6)

где L иL� — светимости звезды и Солнца соответ-
ственно,

Seff = Seff� + aT� + bT 2
� + cT 3

� + dT 4
� , (7)

где T� = Teff − 5780 К, а Teff — эффективная тем-
пература звезды. Значения констант a, b, c, d,
Seff� различны для внутренней и внешней границ
зоны потенциальной обитаемости; они приведены в
статье Коппарапу и др. (2013).

Используя формулы (6) и (7), получаем диа-
грамму, представленную на рис. 8. Она включает
1276 объектов, из них звезд с планетами в зоне
обитаемости оказывается 63. Из рис. 8 следует, что
на ветви RGB звезды с планетами в зоне обитаемо-
сти практически отсутствуют, что неудивительно,
поскольку, как определено выше, внутренние ком-
поненты планетных систем у звезд на ветви RGB
должны быть в основном дезинтегрированы.
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Рис. 8. Зависимость “эффективная температура–абсолютная звездная величина в полосе V” для звезд с планетами.
Всего 1276 планет, 63 из них (выделенные красным цветом) находятся в зоне потенциальной обитаемости родительской
звезды.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В настоящей работе мы провели статистический
анализ (на основе тестов Колмогорова–Смирнова)
распределений масс и радиусов планет у звезд
разных классов. Данный анализ обнаруживает их
существенные различия в зависимости от класса
родительских звезд. Мы провели сравнение рас-
пределений по массам и радиусам планет у ро-
дительских звезд разных классов и показали, что
выборки не принадлежат одному распределению.

На диаграмме Герцшпрунга–Рассела нами вы-
делены классы звезд, имеющих планеты в зоне
потенциальной обитаемости. Определена относи-
тельная доля планет (в нашей выборке) в зонах
обитаемости у родительских звезд на ГП и вне ее.
В нашей выборке частота встречаемости подобных
планет оказывается равной≈0.05 на ГП и≈0.01 на
ветви красных гигантов (вне зависимости от типа
планет). Существенное отличие данной оценки от
приведенных выше оценок из работы Брайсона и
др. (2021) обусловлено различием использованных
выборок. У Брайсона и др. (2021) взята лишь
малая область ГП, внутри которой и на нашем гра-
фике (рис. 8) наблюдается сгущение присутствия
планет, находящихся в зоне обитаемости. Наша
оценка основана на большей выборке, включаю-
щей области ГП, в которых планет в зоне оби-
таемости очень мало, потому оценка оказывается
существенно ниже.

Проведенные нами тесты Колмогорова–Смир-
нова показывают на высоком уровне значимости,
что в процессе перехода звезды с ГП на ветвь
красных гигантов имеет место дезинтеграция ее
планетной системы, по меньшей мере частичная.

Приведены оценки характерного времени дина-
мической дезинтеграции для различных архитектур

планетных систем. Из сопоставления оценок ха-
рактерных времен физической и динамической эво-
люции следует вывод, что дезинтеграция внутрен-
них компонент планетных систем носит в основном
физический (поглощение звездной атмосферой), а
не динамический (распад в рамках задачи N тел)
характер.

Что же касается внешних областей, то их дез-
интеграция может носить как чисто динамический
(собственная дезинтеграция, тесные сближения со
звездами-соседями), так и смешанный физико-
динамический характер; а именно, физическое уни-
чтожение внутренней составляющей системы мо-
жет инициировать динамический распад внешней
части.

Авторы благодарны рецензенту за полезные за-
мечания. Работа поддержана в рамках гранта 075-
15-2020-780 (N13.1902.21.0039) “Теоретические и
экспериментальные исследования формирования и
эволюции внесолнечных планетных систем и ха-
рактеристик экзопланет” Министерства науки и
высшего образования Российской Федерации.
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