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По данным среднеполосного фотометрического обзора на 1-м телескопе Шмидта Бюраканской аст-
рофизической обсерватории нами создана полная до 22.5 звездной величины выборка квазаров в поле
HS47.5-22 площадью 2.38 квадратных градуса. Мы классифицировали объекты и создали выборку
квазаров, используя широкополосные фотометрические данные и морфологическую классификацию
из обзора DECaLS (Дей и др., 2019), инфракрасную фотометрию из обзора WISE (Мейснер и
др., 2018), спектроскопию из обзора SDSS (Пэрис и др., 2018), рентгеновские данные ROSAT
(Мольтхаген и др., 1997), радиоданные FIRST (Беккер и др., 1995) и данные о собственном движении
объектов из обзора GAIA (Коллаборация Гайа и др., 2018). Выборка содержит 682 квазара, для
которых мы определили среднеполосныефотометрические красные смещения, вычислили абсолютные
звездные величины, а также исследовали распределение пространственной плотности квазаров
и функцию светимости. В результате мы получили указания на отсутствие значимого снижения
пространственной плотности квазаров до z = 4.
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ВВЕДЕНИЕ

Активные ядра галактик (АЯГ) — одни из са-
мых ярких объектов во Вселенной. Их источник
энергии — аккреция вещества на сверхмассивную
черную дыру (СМЧД): когда газ приближается к
СМЧД, его температура повышается, и он начи-
нает излучать в широком диапазоне длин волн, от
гамма-квантов до радиоизлучения. При этом в сво-
ем спектре АЯГ не только показывают непрерыв-
ное излучение аккреционного диска, но и демон-
стрируют эмиссионные линии от рентгеновского до
инфракрасного спектральных диапазонов. В свою
очередь, эмиссионные линии могут быть широкими
или узкими, в зависимости от ориентации АЯГ
относительно наблюдателя и распределения по-
глощающего излучение вещества вокруг активного
ядра (Антонуччи, 1993; Уррю, Падовани, 1995).

*Электронный адрес: sss.kotov@mail.ru

Для многочисленных задач в различных обла-
стях астрофизики, от физики высоких энергий до
космологии, проблема определения полного числа
активных ядер галактик является фундаменталь-
ной. АЯГ изучаются в контексте моделей эволю-
ции галактик (Хекман, Бест, 2014), поскольку есть
свидетельства тесной корреляции между СМЧД
и свойствами галактик (Корменди, Ричстон, 1995;
Гебхарт и др., 2000), хотя причинное происхож-
дение этих зависимостей не является общепри-
нятым (Пенг, 2007; Янке, Маччио, 2011). Кроме
того, благодаря большой светимости, оптически
самые яркие АЯГ I типа (квазары) позволяют
нам проследить распределение материи с ранних
времен (в настоящее время самый далекий ква-
зар, подтвержденный спектроскопией, находится
на z = 7.1, Мортлок и др., 2011). Квазары так-
же могут использоваться для расчета ограничений
на космологические модели: Буска и др. (2013)
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обнаружили барионные акустические осцилляции
(БАО) в Lyα лесу в спектре квазаров, и в пер-
спективе планируют измерить функцию БАО через
кластеризацию квазаров. Также рассматриваются
возможности использования квазаров в качестве
стандартных свечей (Ду и др., 2015; Уотсон и др.,
2011; Рисалити, Луссо, 2017).

Исследование эволюции пространственной
плотности и функции светимости квазаров с
красным смещением является одним из важнейших
методов изучения эволюции АЯГ. С их помощью
мы можем получить ограничения на физические
модели роста сверхмассивных черных дыр в
галактиках (Хаехнельт и др., 1993; Хайман, Лоэб,
1998; Кауфман, Хаенхельт, 2000). Также функция
светимости позволяет оценить вклад АЯГ во вне-
галактический ультрафиолетовый фон (Мейксин,
Мадау, 1993; Бойль и др., 1998).

Имеются значительные различия в оценках
эволюции пространственной плотности квазаров
по оптическим и рентгеновским данным (Ми-
яши и др., 2000). Существуют также большие
различия в оценках эволюции пространственной
плотности квазаров и их функции светимости
в диапазоне 3 < z < 5 по данным оптических
обзоров (SDSS — Sloan Digital Sky Survey, Пэрис
и др., 2018; COMBO-17 — Classifying Objects by
Medium-Band Observations, Вольф и др., 2003;
ALHAMBRA — Advanced Large, Homogenous
Area Medium Band Redshift Astronomical Survey,
Мэтьют и др., 2012; COSMOS — Cosmological
Evolution Survey, Мастерс и др., 2012), в которых
применялись разные методы создания выборки
квазаров. Эти различия, по нашему мнению,
обусловлены эффектами селекции разных методов
отбора квазаров.

В данной работе все оптические и инфра-
красные звездные величины представлены в AB-
системе. Для расчета космологических эффектов
была использована λ-CDM модель с параметрами
Ωm = 0.3 и Ωλ = 0.7 (Хогг, 1999).

ПРОБЛЕМА СОЗДАНИЯ
РЕПРЕЗЕНТАТИВНОЙ
ВЫБОРКИ КВАЗАРОВ

Поиск и изучение свойств АЯГ — непростая
задача. Связано это с малочисленностью объек-
тов (порядка 300 объектов на 1 кв. град до R =
= 22.5m), разнообразием спектров, большим диа-
пазоном наблюдаемых красных смещений. Методы
поиска АЯГ можно условно разделить по длинам
волн: поиск в рентгеновском диапазоне, оптиче-
ском (включая инфракрасные и ультрафиолетовые
данные) и радиодиапазонах. Здесь следует отме-
тить, что не все АЯГ детектируются в рентгенов-
ском и радиодиапазонах (Сильверман и др., 2008).

Среди оптических методов исторически наиболее
успешными являются: широкополосная фотомет-
рия (Гаро, Лейтен, 1962) и бесщелевая спектроско-
пия (Маркаряновские обзоры, Маркарян, 1967).
Широкополосная фотометрия использовалась в
обзорных работах для отбора квазаров по УФ-
избытку (Бойль и др., 1990) и позволяет эффек-
тивно отбирать объекты на красных смещениях
менее 2.2, на больших красных смещениях квазары
становятся неотличимы по цветовым избыткам от
звезд. Переход от цветовых избытков к бесщеле-
вой спектроскопии существенно расширил наше
понимание природы галактик и квазаров. Бесще-
левая спектроскопия с применением объективной
призмы, гризмы или грензы — эффективная мето-
дика получения информации о большом количестве
объектов с низким спектральным разрешением.
Однако значимы и ограничения метода: при бес-
щелевой спектроскопии изображение объекта рас-
тягивается в спектр над фоном неба, что приводит
к снижению отношения сигнал/шум, а спектраль-
ное разрешение определяется монохроматическим
изображением объекта. Результаты наблюдений
бесщелевой спектроскопии отягощены проблема-
ми наложений спектров, переменной комой по по-
лю зрения, а полезный спектральный диапазон
для объективных призм, гризм и гренз ограничен
(около 2500 Å).

Дальнейшим развитием оптических методов от-
бора активных ядер стало комбинирование широ-
кополосной фотометрии с данными ИК- и УФ-
телескопов, а также последующее подтверждение
природы отобранных объектов и определение их
красных смещений с помощью мультиобъектной
спектроскопии. Данная методика успешно реали-
зована в SDSS (Ричардс и др., 2002, 2015; Ди
Помпео и др., 2015). С ее помощью полнота выбо-
рок квазаров до красных смещений меньше 2.2 до-
стигла почти 80%. Она также позволила находить
квазары на больших красных смещениях (z > 2.2),
но при этом результаты поиска оказались малопри-
годными для статистических исследований: боль-
шинство квазаров по-прежнему оставались неот-
личимы от звезд по цветовым избыткам, и полнота
выборок квазаров не превышала 30%, несмотря на
дополнение широкополосными данными ИК и УФ
(Котов, 2016).

Развитием фотометрических методов поиска
стало увеличение числа фильтров при уменьшении
их ширины (Баум, 1962). Хиксон и Чен (Хиксон и
др., 1994; Чен, 1994) были первыми, кто исполь-
зовал среднеполосные фильтры, покрывающие
большой спектральный диапазон, и рассматривали
полученные фотометрические данные как низ-
кодисперсионный спектр каждого наблюдаемого
объекта. Данный метод в настоящее время являет-
ся единственным, позволяющим получать глубокие
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спектрофотометрические данные для сотен тысяч
объектов за несколько наблюдательных ночей на
телескопах метрового класса. Разные варианты
этого метода применялись в обзорах BATC (Гаотон
и др., 2004), CADIS (Вольф и др., 2001), COMBO-
17 (Вольф и др., 2003), MUSYC (Гавайзер и
др., 2006), ALHAMBRA (Мэтьют и др., 2012),
COSMOS (Мастерс и др., 2012).

Для изучения эволюции квазаров в разных диа-
пазонах светимости и красных смещений в иссле-
дуемом поле необходимо получить как можно более
однородную выборку с максимальной полнотой.
При создании выборки следует учитывать следую-
щие моменты:

• Большое разнообразие наблюдаемых ха-
рактеристик квазаров определяется многими
факторами, такими как темп аккреции веще-
ства на черную дыру, структура центральной
области АЯГ, ориентация АЯГ к наблюдате-
лю, поглощение и излучение подстилающей
галактики и др.

• Поиск квазаров с разными спектральными
характеристиками требует разных методов
отбора с разными критериями поиска. Для
создания наиболее полной выборки квазаров
отбор по разным критериям следует прово-
дить параллельно.

• Из-за разных спектральных характеристик
квазаров на разных красных смещениях воз-
никают эффекты селекции, влияние которых
можно ошибочно интерпретировать как эво-
люцию самих квазаров. Поэтому при фор-
мировании выборки для изучения эволюции
квазаров требуется минимизировать зависи-
мость эффектов селекции от красного сме-
щения.

ДАННЫЕ, ИСПОЛЬЗУЕМЫЕ
ДЛЯ ОТБОРА КВАЗАРОВ

Для отбора квазаров мы использовали следую-
щие данные.

Оптическая широкополосная фотометрия.
Оптическая широкополосная фотометрия не тре-
бует использования больших телескопов и поз-
воляет получать данные о слабых объектах за
минимальное телескопное время. Данные широ-
кополосной фотометрии позволяют эффективно
отбирать квазары на красных смещениях до z = 2.2
по критерию ультрафиолетового избытка (Ричардс
и др., 2002), однако на больших красных смещени-
ях квазары становятся практически неотличимы от
звезд в широкополосных фильтрах (Котов, 2016).
Также по этим данным невозможно с достаточной

точностью определить фотометрические красные
смещения квазаров.

Инфракрасная широкополосная фотомет-
рия. Инфракрасные цветовые критерии позволя-
ют отобрать большинство квазаров с красными
смещениями до z = 3; при больших красных
смещениях инфракрасные цвета значительной
части квазаров становятся неотличимыми от звезд
и галактик (Ян и др., 2013). Кроме того, имеющиеся
в настоящее время инфракрасные данные (обзор
WISE, Мейснер и др., 2018) недостаточно глубоки,
чтобы отбирать квазары слабее 22-й величины.

Оптическая среднеполосная фотометрия.
Оптическая среднеполосная фотометрия требу-
ет гораздо большего телескопного времени по
сравнению с широкополосной фотометрией, но
позволяет регистрировать широкие эмиссионные
линии в спектрах квазаров (Вольф и др., 2003), что
можно использовать для практически однородного
отбора в диапазоне красных смещений до z =
= 5 и более. Также можно с высокой точностью
определять фотометрические красные смещения
квазаров по эмиссионным линиям (Чавес-Монтеро
и др., 2017). С другой стороны, разработать
алгоритм автоматической классификации объектов
по среднеполосным фотометрическим данным яв-
ляется сложной задачей, поскольку использовать
цветовые критерии для такого числа фильтров
становится неэффективно, и требуются алгоритмы
машинного обучения для классификации объектов.
Это, в свою очередь, сильно затруднено малыми
размерами и неоднородностью доступной обуча-
ющей выборки квазаров, для которых имеются
данные среднеполосной фотометрии. Использо-
вание шаблонных спектров, свернутых с кривыми
пропускания среднеполосных фильтров, позволяет
частично решить эту проблему. Но шаблонные
спектры не могут покрыть все разнообразие
квазаров, поскольку для этого требуется учесть все
вариации таких параметров, как наклон контину-
ума, эквивалентная ширина эмиссионных линий,
соотношение яркости эмиссионных линий, красное
смещение и вариации поглощения на луче зрения.

Наличие рентгеновского или радиоизлуче-
ния. Наличие рентгеновского и радиоизлучения
можно использовать как критерий отбора, но до-
статочное для регистрации рентгеновское и радио-
излучение наблюдается лишь у небольшой части
квазаров (Сильверман и др., 2008), а для опре-
деления красных смещений требуется оптическое
отождествление объектов с последующей спектро-
скопией. Оптическое отождествление рентгенов-
ских источников часто неоднозначно из-за низкого
углового разрешения рентгеновских телескопов:
одному рентгеновскому источнику может соответ-
ствовать несколько объектов в оптическом диапа-
зоне.
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Морфологическая классификация. Морфо-
логические данные могут быть использованы для
разделения квазаров и далеких галактик.

Астрометрические данные: параллакс и соб-
ственные движения. Данные о параллаксе и соб-
ственном движении можно использовать для выде-
ления звезд из выборки. Самые глубокие и точные
данные на сегодняшний день — из обзора Gaia
(Коллаборация Гайа и др., 2016). В нем представ-
лены данные о параллаксах и собственных движе-
ниях звездообразных источников до 20.5 зв. вели-
чины (Коллаборация Гайа и др., 2018; Лури и др.,
2018). Этот предел глубины позволяет отделять от
звезд только наиболее яркие квазары на больших
красных смещениях.

Переменность. Данные о переменности мож-
но использовать в качестве критерия отбора, по-
скольку характер переменности квазаров и пере-
менных звезд существенно различается (Паланк-
Делабруиль и др., 2016). Но получение таких дан-
ных подразумевает множество наблюдений в раз-
ное время. Кроме того, все процессы на красном
смещении z для наблюдателя происходят в z +
+ 1 раз медленнее (Хогг, 1999), и переменность
далеких квазаров становится менее заметной. Это
приводит к эффектам селекции, зависящим от
красного смещения.

Спектроскопические данные. Спектроскопи-
ческие данные в большинстве случаев являются
исчерпывающими для классификации объектов и
определения красных смещений. Но спектроско-
пия требует длительного телескопного времени и
может быть получена только для заранее выбран-
ных объектов с точно известными координатами в
поле (Пэрис и др., 2018).

Поскольку все критерии по отдельности имеют
либо эффекты селекции в зависимости от красного
смещения, либо страдают от неполноты, то для
получения наиболее полной однородной выборки
оптимально разделить отбор на два этапа. Во-
первых, сделать максимально полную, но силь-
но загрязненную выборку кандидатов в кваза-
ры, параллельно используя различные комбинации
критериев отбора. Затем удалить из нее ложно
отобранные объекты с помощью более сложных
методов, таких как среднеполосная фотометрия и
спектроскопия. Также для определения красных
смещений с точностью, достаточной для изучения
эволюции, можно использовать как данные сред-
неполосной фотометрии, так и данные спектроско-
пии.

В настоящее время существует множество глу-
боких широкополосных фотометрических обзоров,
покрывающих большую часть неба (SDSS, Пэрис
и др., 2018; DECaLS, Дей и др., 2019; PanSTARRS,
Джуитт, 2003), их данные находятся в открытом
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Рис. 1. Набор фильтров 1-м телескопаШмидта. Про-
пускание фильтров измерено в сходящемся пучке со
светосилой F/2. Кривые пропусканияфильтров приве-
дены с учетом чувствительности детектора.

доступе. Также в открытом доступе находится ин-
фракрасный обзор WISE, данные рентгеновского
телескопа ROSAT, радиообзор FIRST, астромет-
рический обзор Gaia и спектроскопия SDSS.

Для создания полной выборки квазаров мы
выбрали поле HS47.5-22, для которого имеются
данные всех описанных выше обзоров. Также в
этом поле очень низкое поглощение в Галактике
на луче зрения, сравнимое с поглощением в поле
дыры Локмана. Таким образом, имеется возмож-
ность разработать и применить комбинированный
метод отбора квазаров. Для максимального каче-
ства отбора и определения красных смещений был
проведен среднеполосный фотометрический обзор
в этом поле.

НАБЛЮДЕНИЯ

Для наблюдений мы использовали 1-м телескоп
системыШмидта (100/125/213) Бюраканской аст-
рофизической обсерватории Национальной ака-
демии наук Армении. Телескоп входит в пятерку
крупнейших телескопов системы Шмидта в мире
по размеру зеркала и в тройку тАФ по размеру
объективных призм, и является одним из самых
светосильных (F/2.1) среди инструментов своего
класса.

Мы установили в фокусе телескопа CCD-
детектор (4К × 4К, с жидкостным охлаждением,
RON 11.1e−, производитель Apogee, USA) с
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элементом разрешения 0.868 угл. сек/пиксель и
полем зрения около 1 кв. град. Детектор оснащен
турелью с двадцатью среднеполосными фильтрами
(FWHM = 250 Å), равномерно покрывающими
спектральный диапазон 4000–9000 Å, и пятью
широкополосными фильтрами (u, g, r, i, z SDSS).
На рис. 1 приведены кривые пропускания филь-
тров, измеренные в сходящемся пучке F/2.1,
соответствующем светосиле телескопа (Додонов и
др., 2017).

Для наблюдений нами было выбрано поле
HS47.5-22 — одно из полей с глубоким накопле-
нием рентгеновского спутника ROSAT (Мольт-
хаген и др., 1997). Центральная часть поля с
координатами центра 09h50m00s + 47d35m00s и
размером 2.38 кв. градуса была покрыта четырь-
мя наборами экспозиций в широкополосных и
среднеполосных фильтрах (рис. 2). Перекрытия
соседних наборов составляли около 10 угловых
минут. По наблюдениям на рентгеновском спутнике
ROSAT обнаружено 144 рентгеновских источника
до уровня 3.5× 10−14 эрг см−2 с−1 (Мольтхаген и
др., 1997). По результатам обзора FIRST в поле
обнаружено 362 радиоисточника (Уайт и др., 1997;
Хельфанд и др., 2015).

Наблюдения проводились на протяжении
нескольких сетов в феврале, марте, апреле и
ноябре 2017 г., а также в феврале и ноябре
2018 г. в четырех широкополосных фильтрах
системы SDSS (u, g, r, i) и 16 среднеполосных
фильтрах, равномерно покрывающих спектраль-
ный диапазон 4000–8000 Å. Суммарное время
экспозиции подбиралось таким образом, чтобы
достичь глубины MAB ≈ 25m с соотношением
сигнал–шум 5 в широкополосных (около 2 ч) и
MAB ≈ 23m с соотношением сигнал–шум 3–5 в
среднеполосных фильтрах (около 60 мин в пике
кривой чувствительности детектора и около 2 ч на
краях диапазона, табл. 1).

Первичная редукция изображений

Рассмотрим ключевые моменты редукции на-
блюдательных данных, опуская стандартные и хо-
рошо описанные в литературе (Лаббе и др., 2003;
Гавайзер и др., 2006; Молес и др., 2008; Кардамоне
и др., 2010) шаги редукции данных, такие как
подготовка и вычитание среднего уровня “элек-
тронного ноля”, подготовка и вычитание среднего
уровня темнового тока, коррекция за плоское поле,
учет вклада фринговой составляющей в красных
диапазонах, чистка космических частиц, оценка ка-
чества изображений и т.д. После предварительной
редукции данных все снимки для каждого фильтра
приводятся к единой системе координат, делаются

Таблица 1. Набор широкополосных и среднеполосных
фильтров 1-м телескопа Шмидта БАО НАН. Эффек-
тивная длина волны, FWHM, предельная звездная ве-
личина, измеренная на уровне сигнал/шум∼5

Фильтр λcen, Å FWHM, Å mlim,3σ

u SDSS 3578 338 24.23

g SDSS 4797 860 25.22

r SDSS 6227 770 24.97

i SDSS 7624 857 24.15

mb 400 3978 250 24.37

mb 425 4246 250 24.31

mb 450 4492 250 24.20

mb 475 4745 250 24.31

mb 500 4978 250 24.30

mb 525 5234 250 24.37

mb 550 5496 250 23.86

mb 575 5746 250 24.29

mb 600 5959 250 23.89

mb 625 6234 250 23.51

mb 650 6499 250 23.41

mb 675 6745 250 23.78

mb 700 7002 250 23.47

mb 725 7253 250 23.20

mb 750 7519 250 23.07

mb 775 7758 250 22.97

оценки качества изображений, снимки с плохим
качеством изображений отбрасываются. Осталь-
ные снимки приводятся к единому качеству изобра-
жений, после чего производится сложение снимков
с приведением к экспозиции в одну секунду.

Астрометрия
Суммарные снимки поля в разных фильтрах

приводятся к единой системе координат, а по дан-
нымUSNO-B (Монет и др., 2003) создается астро-
метрическая структура, с помощью которой можно
пересчитать положения объектов в поле зрения
телескопа в R.A. и DEC. Точность астрометрии,
достигаемая для объектов исследуемого поля, не
хуже 0.3 угл. сек (0.1–0.3 канала) (рис. 3).
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Рис. 2. Карта поля HS47.5-22, полученная на 1-м телескопе Шмидта БАО. RA = 09h50m00s, DEC = +47d35m00s.
Мозаика из 4× 1 кв. град с перекрытиями 10 угл. мин. Итоговый размер 2.38 кв. град, 16 среднеполосных фильтров
с FWHM = 250 Å, 4 широкополосных фильтра SDSS. Однородное покрытие спектрального диапазона 4000–8000 Å,
S/N ≈ 5 дляAB = 23m во всех среднеполосныхфильтрах. 144 объектаROSAT до 3.5× 10−14 эрг см−2 c−1, 362 объекта
FIRST, 209 квазаров SDSS.
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Рис. 3. Точность астрометрии для объектов поля
HS47.5-22.

Детектирование объектов

Существуют несколько стратегий использова-
ния SExtractor (Бертин, Арно, 1996) для детек-
тирования и фотометрии объектов. Встроенная в
программу возможность детектирования объектов
на одном изображении и фотометрии на другом —
наиболее подходящая схема для фотометрии объ-
ектов на снимках, сделанных во многих фильтрах.
Важным моментом в этом случае является со-
здание базового изображения, такого, чтобы не
потерять объекты с необычными цветовыми ха-
рактеристиками или объекты с отношением сиг-
нал/шум, близким к пределу обнаружения. Здесь
применяются разнообразные подходы: в качестве
базового изображения для детектирования объ-
ектов используют наиболее глубокий снимок в
красном (чтобы не потерять слабые галактики)
диапазоне спектра (Вольф и др., 2004); сумму двух
или более снимков (как это было сделано для
поля HDF, Вильямс и др., 1996); сумму снимков
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с наилучшим качеством изображений с весовыми
коэффициентами, рассчитанными исходя из шумо-
вых характеристик снимков (Гавайзер и др., 2005);
χ2-изображения, предложенные для оптимального
детектирования слабых объектов на снимках HDF
(Залай и др., 1999).Мы взяли вариант суммы сним-
ков с весовыми коэффициентами, так как в этом
случае мы можем использовать базовый снимок
не только для детектирования объектов, но и для
измерения их морфологических параметров. Весо-
вые коэффициенты рассчитывались по методике,
предложенной в (Гавайзер и др., 2005). Детектиро-
вание объектов производилось в SExtractor после
фильтрации с гауссовским ядром, соответствую-
щим качеству изображений на базовом снимке.
Уровень детектирования и анализа определялся
так, чтобы число “случайных” объектов на “нега-
тивном” базовом снимке не превышало 1–2% от
числа обнаруживаемых на базовом снимке объ-
ектов. Здесь мы учитывали тот факт, что раз-
брос шумовых отсчетов фона неба симметричен и
позволяет сделать грубую оценку числа ложных
объектов, обнаруживаемых SExtractor.

Фотометрия объектов

Точное распределение энергии в спектрах объ-
ектов (SED) может быть построено, только если
в каждом фильтре проинтегрированы одни и те
же части наблюдаемых объектов. Если не при-
нимать во внимание изменение размера объек-
тов (PSF) от снимка к снимку, то в одинако-
вых апертурах на разных снимках будут проин-
тегрированы разные части объектов. Это может
привести к ошибкам в цветах объектов до 20%
(Кардамоне и др., 2010). Общепринятая техника
построения SED объектов состоит в приведении
всех снимков к единому качеству изображений,
наихудшему среди набора снимков (Лаббе и др.,
2003; Капак и др., 2007; Тэйлор и др., 2009). Затем
апертуры используются для интегрирования изоб-
ражений объектов во всех фильтрах. Шумовые
характеристики отдельных изображений хорошо
описываются дисперсией сигнала, накопленного
в каждом канале, поскольку пуассоновский шум
сигнала и шум считывания детектора не коррели-
рованы. Однако обработка изображений (сдвиги,
сложения и другие процедуры) вносит корреляцию
между соседними каналами, малые ошибки при
вычитании фона ночного неба также могут влиять
на шумы. Понимание свойств шумов необходимо,
поскольку именно они определяют глубину сним-
ков и ошибки при фотометрии объектов. Прямые
измерения зависимости дисперсии отсчетов (rms)
от среднего значения фона неба и от линейно-
го размера N =

√
A , где A — площадь апертуры

интегрирования, дают более реалистичную оценку
шумовых характеристик, чем формальная гауссов-
ская оценка шумов σ(N) = N〈σ〉. В SExtractor’е
оценка ошибок фотометрии делается именно на
основе гауссовой оценки шумов, что приводит к
существенному занижению ошибок фотометрии.
Для оценки реальных шумовых характеристик на
изображениях, готовых к фотометрии, в каждом
фильтре мы проводили измерения потоков в более
чем 1000 непересекающихся круговых аппертурах,
случайно расположенных в областях, свободных
от объектов. Размеры апертур меняются от 0.5 до
20 угл. сек. Дисперсию сигнала мы оценивали по
гистограммам распределения числа отсчетов для
каждого размера апертуры. Дисперсия отсчетов
зависит от размера апертуры и растет с ее увеличе-
нием. По завершении фотометрии объектов полу-
ченные таким образом оценки шумов добавляются
в квадратурах к ошибкам фотометрии, полученным
в SExtractor’е с учетом геометрических размеров
объекта.

Создание полного каталога объектов

Выборка объектов поля HS47.5-22 построе-
на на основе глубоких (MAB ≈ 25m) снимков в
широкополосных фильтрах g_SDSS, r_SDSS и
i_SDSS. Каждая из четырех площадок обрабаты-
валась отдельно: с использованием своих фото-
метрических нуль-пунктов, оценкой шумовых ха-
рактеристик снимков и т.д. Переменность объектов
оценивалась между сетами наблюдений с помощью
наблюдений в фильтре r_SDSS и корректирова-
лась с учетом разницы звездных величин в фильтре
r_SDSS. Астрометричекая привязка также про-
водилась для каждого поля отдельно после выде-
ления и расчета фотометрических характеристик
объектов с помощью SExtractor’а. Полученные
каталоги объектов объединялись в общий ката-
лог с использованием астрометрических коорди-
нат, при этом потоки объектов с совпадающими
координатами усреднялись. Общее число объектов
поля HS47.5-22 до RAB ≈ 24.5m составляет около
85 000. Полная выборка объектов поля (28 564
объекта) ограничена предельной звездной вели-
чиной RAB ≈ 22.5m, до которой получены снимки
в среднеполосных фильтрах с отношением сиг-
нал/шум ∼5–10.

АЛГОРИТМ ОТБОРА ОБЪЕКТОВ

В самом начале производилась покоординатная
идентификация объектов с другими обзорами. Мы
использовали инфракрасную фотометрию WISE
(Мейснер и др., 2018), глубокую широкополосную
фотометрию и спектральные данные SDSS (Пэрис
и др., 2018), фотометрию DECaLS (Дей и др.,
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2019), данные морфологии из обзора DECaLS и
данные о собственных движениях объектов из об-
зора GAIA (Коллаборация Гайа и др., 2018). Мы
также идентифицировали рентгеновские источники
ROSAT (Мольтхаген и др., 1997) и радиоисточники
FIRST (Беккер и др., 1995).

Нами была изучена морфология квазаров в поле
HS47.5-22 по данным DECaLS. Использовалась
выборка квазаров из обзора SDSS. Исследование
показало, что 97% квазаров являются звездооб-
разными источниками, остальные 3% классифи-
цируются как протяженные объекты, являясь при
этом квазарами с яркой подстилающей галактикой
на z < 1. В то же время морфологическая клас-
сификация DECaLS отлично зарекомендовала се-
бя для классификации звезд-галактик до вели-
чины RSDSS = 22.2, при более слабых значениях
далекие компактные галактики начинают класси-
фицироваться как звездообразные объекты. Это
было использовано как критерий отбора, который
практически не влияет на полноту выборки ква-
заров, при этом позволяя исключить из выборки
протяженные объекты. Поскольку в данной рабо-
те акцент делается на изучение далеких квазаров
яркостью M145 > −24m, у которых вклад подсти-
лающей галактики в общую светимость крайне
мал, вероятность потери объектов при использова-
нии этого критерия также крайне мала. Изучение
протяженных объектов данного поля, в том числе
сейфертовских галактик, приводится в работе Гро-
ховской и др. (2022).

Следующим шагом стала разработка алгорит-
ма автоматического отбора по данным широко-
полосной и среднеполосной оптической фотомет-
рии. С одной стороны, этот алгоритм основан на
том, что звезды многочисленны и образуют уз-
кую последовательность в цветовом пространстве.
С другой стороны, квазары, особенно на z > 2.5,
разбросаны в цветовом пространстве гораздо ши-
ре, и их количество на порядок меньше. Поэтому
мы можем рассчитать для каждого объекта рас-
стояния до ближайших соседей в цветовом про-
странстве и через расстояния оценить плотность
окружающих соседей. Для звезд эта плотность
будет значительно выше. Кроме того, использо-
вание евклидового расстояния до ближайших со-
седей в цветовом пространстве позволяет эффек-
тивно отбирать необычные объекты, лежащие на
удалении от области, занимаемой звездами (Кови
и др., 2007). Дополнение оптической фотометрии
инфракрасными данными позволяет выделять та-
кие объекты еще более эффективно. В частности,
это позволяет отделить подавляющее большинство
звезд при поиске кандидатов в квазары. Данный
метод может применяться как для широкополос-
ных, так и для среднеполосных фотометрических
данных. Однако такой подход хорошо работает

для фотометрии с большим соотношением сигнал–
шум. При переходе к слабым объектам звездная
последовательность начинает расширяться за счет
ошибок фотометрии, различная глубина фотомет-
рии в разных фильтрах приводит к разному уши-
рению последовательности звезд в разных цветах,
в отдельных фильтрах появляются выбросы. Все
это сильно усложняет применение данного метода
для поиска слабых необычных объектов. Исходя
из этого, нами был разработан комбинированный
метод поиска квазаров по данным широкополос-
ной оптической фотометрии, инфракрасной фото-
метрии и среднеполосной оптической фотометрии,
позволяющий надежно отбирать слабые квазары
с полнотой выборки >95% в диапазоне красных
смещений от 0 до 6 и определять их фотометри-
ческое красное смещение с высокой точностью.
Алгоритм отбора кандидатов в квазары разработан
для выделения кандидатов среди звездообразных
объектов поля, и эффективно работает по нашим
наблюдательным данным до звездной величины
rSDSS = 22.5m. Его условно можно разделить на
три этапа. Первый — выделение в цветовом про-
странстве (g − r, r − z, i− z) последовательности
звезд (такой набор фильтров используется, потому
что для них глубина имеющихся фотометрических
данных максимальна и однородна, а для объек-
тов до rSDSS = 22.5m практически не происходит
уширения звездной последовательности). Это осу-
ществляется вычислением евклидового расстоя-
ния до 150-го соседа для каждого объекта. Чис-
ло 150 было выбрано экспериментальным путем,
при этом звездная последовательность выделяется
наилучшим образом, а эффективность выделения
известных в поле квазаров максимальна. Получен-
ное расстояние отражает плотность окружающих
объектов в цветовом пространстве и позволяет
выделять уникальные объекты, отличающиеся по
спектральным распределениям энергии от звезд.
Обозначив логарифм данного расстояния как dist1,
мы построили графики распределения объектов,
где черными точками отмечены все звездообразные
объекты поля, красными — спектрально подтвер-
жденные квазары, синими — отобранные вручную
по среднеполосным распределениям энергии ква-
зары (рис. 4). Далее, на графиках были выделены и
отброшены области с высокой плотностью объек-
тов, не содержащие при этом известных квазаров, а
также областей с вероятным расположением дале-
ких квазаров. Такой подход позволяет отбрасывать
звезды, оставляя все квазары нетронутыми, даже
если в инфракрасных цветах будет выброс. Таким
образом, из 5490 звездообразных объектов поля
было отобрано 1355 кандидатов в квазары.

Кроме того, были изучены возможности исполь-
зования астрометрических данных GAIA для от-
деления звезд от внегалактических объектов. Для
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Рис. 4. Комбинация логарифма расстояния в цветовом пространстве (dist1) с цветовыми критериями r − z (DECaLS,
Дей и др., 2019) и w1−w2 ([3.4]–[4.7] мкм) (WISE, Мейснер и др., 2018). Спектроскопически подтвержденные квазары
отмечены красным цветом, а кандидаты в квазары, выбранные вручную по данным среднеполосной фотометрии, синим.
Фиолетовым выделены объекты, имеющие собственные движения на уровне более 3σ по данным Gaia (Коллаборация
Гайа и др., 2018). На верхних рисунках показаны все объекты, на нижних — выбранные объекты после применения
критериев.

исследования брались звездообразные объекты по
морфологииDECALS, отобранные на предыдущем
шаге из областей, не содержащих известных кваза-
ров, и являющиеся, предположительно, звездами.
Исследование показало, что наличие собственного
движения позволяет отбросить более 90% таких
звезд до rSDSS = 20.5m и отдельные звезды до
rSDSS = 21m. При этом для квазаров с известными
спектральными данными ошибок в определении
собственных движений обнаружено не было. Для
более слабых объектов точность измерений GAIA
недостаточна. Звезды, отбираемые по собственным
движениям из полного каталога звездообразных
объектов, отмечены на цветовых диаграммах фио-
летовыми точками (рис. 4).

На втором этапе были построены среднеполос-
ные спектральные распределения энергии объек-
тов выборки, рассматриваемые как низкодиспер-

сионные спектры (рис. 5). Каждый из них про-
сматривался вручную. В итоговую выборку бы-
ли отобраны 682 объекта из 1355, классифици-
рованные как квазары. Остальные 673 объекта
по среднеполосным спектральным распределениям
энергии были классифицированы как звезды, из-за
выбросов в данных либо из-за низкой глубины и
пространственного разрешения инфракрасной фо-
тометрии отличающиеся от большинства звезд.

На последнем этапе фотометрические крас-
ные смещения определялись с помощью пакета
ZEBRA (Фельдман и др., 2006) с использованием
опорных спектров из библиотеки спектров кваза-
ров LePhare (Арно и др., 1999), правильность опре-
деления контролировалась вручную. На рис. 6 по-
казано соотношение фотометрических и спектро-
скопических (SDSS) красных смещений объектов.
Также мы провели спектроскопию отдельных объ-
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Рис. 5. Среднеполосные спектральные распределения энергии, рассматриваемые как низкодисперсионный спектр
(черная кривая). Также показаны данные широкополосной фотометрии 1-м телескопа Шмидта (синие отрезки) и
фотометрия обзора DECaLS (красные отрезки).

ектов на телескопе БТА (Большой азимутальный
телескоп САО РАН) для проверки качества клас-
сификации и определения красных смещений.

ИТОГОВЫЙ КАТАЛОГ КВАЗАРОВ

Итоговый каталог квазаров содержит данные
о 682 квазарах, организованные по столбцам так,
как указано в табл. 2. 209 из них имеют спек-
троскопию SDSS. Для остальных 473 впервые
проведена классификация и определены красные
смещения по данным среднеполосной фотометрии
на 1-м телескопе Шмидта. Также для четырех из
них была проведена спектроскопия на телескопе
БТА САО РАН и определены спектроскопические

красные смещения. Каталог квазаров после публи-
кации будет выложен в открытый доступ на сайте
САО РАН.

ОЦЕНКА ПОЛНОТЫ ОТБОРА КВАЗАРОВ

Мы промоделировали полноту отбора квазаров,
используя предел обнаружения эмиссионных ли-
ний в среднеполосных фильтрах. Учитывались рас-
пределения каждой эмиссионной линии по эквива-
лентным ширинам (Чилингарян, 2003) и уширение
линий из-за красного смещения. Линия считалась
зарегистрированной, если она регистрировалась на
уровне 3σ над континуумом. В расчете использо-
вались шесть эмиссионных линий: Lα, CIV, CIII,
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Таблица 2.Описание столбцов каталога квазаров

Столбец Единицы Описание Столбец Единицы Описание

ID – Unique object ID m625 mag mb625-band magnitude

ra degree R.A., J2000 er625 mag mb625-band magnitude error

dec degree decl., J2000 m650 mag mb650-band magnitude

zph – photometric redshift er650 mag mb650-band magnitude error

zsp – spectroscopic redshift m675 mag mb675-band magnitude

m400 mag mb400-band magnitude er675 mag mb675-band magnitude error

er400 mag mb400-band magnitude error m700 mag mb700-band magnitude

m425 mag mb425-band magnitude er700 mag mb700-band magnitude error

er425 mag mb425-band magnitude error m725 mag mb725-band magnitude

m450 mag mb450-band magnitude er725 mag mb725-band magnitude error

er450 mag mb450-band magnitude error m750 mag mb750-band magnitude

m475 mag mb475-band magnitude er750 mag mb750-band magnitude error

er475 mag mb475-band magnitude error m775 mag mb775-band magnitude

m500 mag mb500-band magnitude er775 mag mb775-band magnitude error

er500 mag mb500-band magnitude error mu mag u-SDSS magnitude

m525 mag mb525-band magnitude eru mag u-SDSS magnitude error

er525 mag mb525-band magnitude error mg mag g-SDSS magnitude

m550 mag mb550-band magnitude erg mag g-SDSS magnitude error

er550 mag mb550-band magnitude error mr mag r-SDSS magnitude

m575 mag mb575-band magnitude err mag r-SDSS magnitude error

er575 mag mb575-band magnitude error mi mag i-SDSS magnitude

m600 mag mb600-band magnitude eri mag i-SDSS magnitude error

er600 mag mb600-band magnitude error

MgII, Hβ, Hα. Видно, что при больших красных
смещениях (z > 2.2) вероятность обнаружения ли-
ний оценивается в 80% и выше для объектов ярче
AB = 22.5m (рис. 7). В свою очередь, на красных
смещениях 1 < z < 2.2 полнота отбора более 90%
достигается применением широкополосных крите-
риев u− g < 0.6 и w1− w2 > 0.4 (Ричардс и др.,
2002) (рис. 8). Таким образом, полученная выборка
квазаров имеет полноту более 80% во всем иссле-
дуемом диапазоне красных смещений, поэтому для
изучения пространственной плотности и функции
светимости квазаров коррекция за неполноту вы-
борки не требуется.

ИЗУЧЕНИЕ ЭВОЛЮЦИИ КВАЗАРОВ

Для построения функции пространственной
плотности и функции светимости квазаров исполь-
зовались фотометрические красные смещения.
Была учтена геометрия сопутствующего объема
и рассчитаны абсолютные звездные величины
квазаров на длине волны 145НМ. Для вычисления
абсолютных звездных величин брались данные
фотометрии в фильтре iSDSS, рассчитывалась K-
поправка (Оке, Сэндедж, 1968), и проводился
пересчет на λ = 145 НМ по шаблонному спектру
квазара с наклоном континуума α = −0.75, так-
же учитывалось межгалактическое поглощение,
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согласно модели Мадау (1995). Была проведена
коррекция за неполноту выборки, согласно по-
строенной модели. Но так как полученная зави-
симость полноты выборки от красного смещения
практически равномерна и имеет значение не
меньше 80%, коррекция за неполноту не приводит
к существенному изменению формы кривых про-
странственной плотности и функции светимости.
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Рис. 8. Отбор квазаров на красном смещении z < 2.2
по критериям (u− g) < 0.6 и (w1− w2) > 0.4. Синим
и зеленым отмечены известные в поле квазары, а
также квазары, отобранные вручную по среднеполос-
ным спектральным распределениям энергии. Полнота
отбора объектов на 0 < z < 1 равна 73%, на 1 < z <
< 2.2 равна 92% до rSDSS = 22.5m.

График распределения квазаров по абсолютной
звездной величине и красному смещению приведен
на рис. 9.
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Рис. 9. Зависимость абсолютной звездной величины квазаров на длине волны 145 НМ от красного смещения.

Мы сравнили пространственную плотность и
функцию светимости квазаров, рассчитанную по
нашим данным и по данным других обзоров.

Наш обзор дает нам 682 квазара в поле раз-
мером 2.38 кв. град. Для сравнения функций про-
странственной плотности квазаров мы использова-
ли данные следующих обзоров:

• SDSS-DR14 (отбор на основе данных ши-
рокополосной фотометрии и инфракрасных
цветов, 9376 кв. град, 899 098 квазаров) (Пэ-
рис и др., 2018). Активные ядра отбирались
в два этапа. На первом создавался каталог
кандидатов в квазары, на втором их природа
подтверждалась мультиобъектной спектро-
скопией. Основным методом отбора канди-
датов была классификация объектов по ме-
тодике Бови и др. (2012) по данным оптиче-
ской фотометрииSDSS и инфракрасной фо-
тометрии WISE, выборка получила назва-
ние “ядро” (CORE). Кроме этого, кандидаты
для спектроскопии отбирались из внешних
источников: оптические отождествления ка-
талога радиоисточников FIRST (Беккер и
др., 1995), каталога рентгеновских источни-
ков SPIDERS на базе обзора ROSAT (Вогс
и др., 1999), а также каталога переменных
источников TDSS (Моргансон и др., 2015).
Глубина обзора ограничена gdered < 22.5;

• Stripe-82 (отбор на основе данных пере-
менности и широкополосной фотометрии)
(Паланк-Делабруиль и др., 2016). В течение
10 лет было проведено несколько десят-
ков фотометрических наблюдений площадки

stripe_82 размером 94.5 кв. град. Это позво-
лило выделить переменные объекты поля, и
по характеру переменности отобрать кваза-
ры. Итоговая выборка QSO_VAR_S82 со-
стоит из 16 243 объектов. Заявленная глуби-
на выборки gdered < 22.5. Авторы оценивают
полноту выборки в 70–90%;

• ALHAMBRA (среднеполосная и широ-
кополосная фотометрия, 2.79 кв. град,
1079 квазаров) (Чавес-Монтеро и др., 2017).
Использовался набор из 20 среднеполосных
фильтров в интервале длин волн 3500–
9700 Å, а также три стандартных широко-
полосных инфракрасных фильтра J , H и K
(Мэтьют и др., 2012). Наблюдались восемь
площадок размером от 0.19 до 0.50 кв. град,
общей площадью 2.38 кв. град. Глубина
выборки ограничена величиной в средне-
полосном фильтре с центральной длиной
волны 675 нм: M678 < 23.5, что прибли-
зительно соответствует rSDSS < 24. Всего
было отобрано 1079 объектов — 585 по двум
эмиссионным линиям и 494 по трем и более
эмиссионным линиям. Полнота выборок
оценивается авторами соответственно в 73
и 67% на z < 2 и в 85 и 77% на z > 2 ;

• COSMOS (среднеполосная иширокополос-
ная фотометрия, морфология, 2 кв. град,
155 квазаров на красном смещении z > 3)
(Мастерс и др., 2012). Фотометрические на-
блюдения в обзоре COSMOS проводились
на 8.3-м телескопе Субару, 4-м телескопах
KPNO и CTIO, а также 3.6-м телескопе
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Рис. 10. Сравнение пространственной плотности квазаров по нашим данным и по данным других обзоров (COMBO-17,
Вольф и др., 2003; COSMOS, Мастерс и др., 2012; ALHAMBRA, Чавес-Монтеро и др., 2017; Stripe-82, Паланк-
Делабруиль и др., 2016; SDSS-DR14, Пэрис и др., 2018).
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Рис. 11. Зависимость пространственной плотности
квазаров от красного смещения, построенная для раз-
ных диапазонов светимости. Яркость рассчитывалась
для длины волны 145 нм в системе покоя. Черная
кривая — для квазаров в поле ярче −24m; синяя —
для квазаров ярче −25m; зеленая — ярче−26m; крас-
ная — ярче−27m.

CFHT (Капак и др., 2007), для морфологиче-
ской классификации объектов используются
снимки с телескопа HST. Используемые фо-
тометрические данные — это широкополос-
ный, среднеполосный и узкополосный фото-
метрические каталоги, всего 29 фильтров в
диапазоне 0.1–8.0 мкм. Наблюдалось еди-
ное поле площадью 1.64 квадратных граду-
сов. Брались только звездообразные объек-
ты, отобранные по снимкам с телескопа им.
Хаббла. Классификация по среднеполосным
спектрам делалась в два этапа, сперва ав-
томатически с использованием шаблонных
спектров методом максимального правдопо-
добия, затем визуально. Выборка ограниче-
на диапазоном звездных величин 16 < I <
< 25. Также для существенного числа объ-
ектов проводилась спектроскопия на теле-
скопах Кека и VLT. Несмотря на период
наблюдений в несколько лет, переменность
объектов при построении SED не учитыва-
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Рис. 12. Функция светимости квазаров по нашим данным и по данным обзора COMBO-17 (Вольф и др., 2003),
построенная для разных диапазонов красного смещения. Пунктирной линией отмечена граница, левее которой полнота
нашей выборки становится менее 80% из-за ограничения по глубине.

лась. Всего было отобрано 155 квазаров на
z > 3.1;

• COMBO-17 (среднеполосная фотометрия,
0.78 кв. град, 192 квазара) (Вольф и др.,
2003). В нем использовались 5 широко-
полосных UBVRI-фильтров, и 12 сред-
неполосных фильтров шириной от 140 до
270 Å. При этом среднеполосные фильтры
расположены по длинам волн со значитель-
ными промежутками. Всего наблюдалось
3 площадки общей площадью 0.78 кв. град.
Выборка объектов ограничена диапазоном
звездных величин 17 < R < 24. Всего было
отобрано 192 объекта.

Анализируя доступные данные, мы можем ви-
деть разницу в пространственной плотности по

данным разных обзоров. Для SDSS-DR14, Stripe-
82, ALHAMBRA и COMBO-17 пространствен-
ная плотность начинает уменьшаться в диапазоне
красных смещений 2 < z < 2.5, тогда как по на-
шим данным уменьшение начинается только при
z = 3. По данным обзора COSMOS, в диапа-
зоне 3 < z < 5 распределение пространственной
плотности квазаров совпадает с нашими данными
(рис. 10).

График пространственной плотности квазаров,
построенный для разных диапазонов светимости
(рис. 11), наглядно демонстрирует, что для объек-
тов ярче −24m, −25m и −26m максимум простран-
ственной плотности соответствует z = 2.7. В то же
время для самых ярких объектов (ярче−27m) про-
странственная плотность квазаров остается прак-
тически постоянной вплоть до z = 4. Это можно
объяснить ограничением выборки по глубине и по-
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терей слабых активных ядер на больших красных
смещениях.

Сравнение графиков функций светимости ква-
заров по нашим данным и по данным обзора
COMBO-17 (рис. 12) показывает, что мы имеем
похожую картину на z < 3, а на z > 3 простран-
ственная плотность квазаров средней светимости
(−25m и −26m) по нашим данным получается су-
щественно выше.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

На основе выборки из 682 квазаров поля
HS47.5-22, ограниченной по потоку до rSDSS =
= 22.5m, нами изучена зависимость простран-
ственной плотности квазаров от красного сме-
щения. Полученные данные хорошо согласуют-
ся с данными обзора COSMOS в диапазоне
красных смещений 3 < z < 5. По нашим данным,
уменьшение пространственной плотности квазаров
начинается на z = 2.7, что хорошо согласуется с
рентгеновскими данными (Мияши и др., 2000). При
этом в обзоре COMBO-17 спад начинается уже
на z = 2.5, в обзоре SDSS-DR14 — на z = 2.4,
в обзоре ALHAMBRA — на z = 2.2, а в обзоре
Stripe-82 — на z = 1.8. Эти отличия мы связываем
с тем, что с увеличением глубины выборки и улуч-
шением качества отбора квазаров уменьшается
влияние селекционных эффектов и увеличивается
полнота выборки на больших красных смещениях.
График пространственной плотности квазаров,
построенный для разных диапазонов светимости,
демонстрирует отсутствие значимого спада про-
странственной плотности ярких квазаров вплоть
до z = 4 (рис. 11). При этом более слабые актив-
ные ядра демонстрируют спад пространственной
плотности, обусловленный ограничением выборки
по глубине. Это хорошо видно в распределении
квазаров по светимости и красному смещению
(рис. 9). Полученная нами функция светимости
квазаров хорошо согласуется с данными обзора
COMBO-17 на z < 3 (рис. 12). На z > 3 функция
светимости остается практически неизменной по
нашим данным (не считая потери слабых квазаров
из-за ограничения выборки по глубине), в то
время как в обзоре COMBO-17 наблюдается ее
существенное снижение.

Мы благодарим наших коллег из САО РАН и
БАО НАН, которые помогли нам в модернизации
1-м телескопа Шмидта и сделали возможными
эти наблюдения. Мы благодарим команды обзоров
SDSS, DECaLS, WISE, FIRST, ROSAT и GAIA
за данные в открытом доступе, которые мы исполь-
зовали в нашем исследовании. Наблюдения на те-
лескопах САО РАН выполняются при поддержке

Министерства науки и высшего образования Рос-
сийской Федерации. Обновление приборной базы
осуществляется в рамках национального проек-
та “Наука и университеты”. Настоящая работа
проводилась при поддержке гранта РНФ 21-12-
00210.
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Показано наличие волны Рэдклиффа, как в положениях, так и в вертикальных скоростях мазеров и
радиозвезд, принадлежащих Местному рукаву. При этом складывается впечатление, что структура
Рэдклиффа не является волной в полном смысле слова. Она больше напоминает локальный высоко-
амплитудный всплеск, быстро сходящий на нет. Причем наибольшую амплитуду эта структура имеет в
непосредственной близости отСолнца, где главными “вкладчиками” являются звездыПояса Гулда.На
основе спектрального анализа мазеров получены следующие оценки геометрических и кинематических
характеристик волны: наибольшее значение вертикальной координаты zmax = 87± 4 пк и длина волны
λ = 2.8± 0.1 кпк, амплитуда возмущения вертикальных скоростей достигиет значенияWmax = 5.1±
± 0.7 км/с и длина волны, найденная по вертикальным скоростям λ = 3.9± 1.6 кпк. Волна Рэдклиффа
проявляется и в положениях очень молодых звезд, не достигших стадии главной последовательности.
Выборка таких звезд была извлечена нами из базы GaiaDR2×AllWISE, по ним получены следующие
оценки: zmax = 118± 3 пк и длина волны λ = 2.0± 0.1 кпк.

Ключевые слова: мазеры, радиозвезды, звезды типа Т Тельца, волна Рэдклиффа.

DOI: 10.31857/S0320010822070026

ВВЕДЕНИЕ

Вблизи Солнца известна волна Рэдклиф-
фа, распространяющаяся приблизительно вдоль
Местного рукава (рукава Ориона). Впервые она
была обнаружена Алвесом и др. (2020) из анализа
распределения молекулярных облаков. Они выде-
лили узкую цепочку из газовых облаков, вытянутых
практически в одну линию, расположенную под
наклоном около 30◦ к галактической оси y. По мне-
нию этих авторов, длина волны составляет около
2 кпк, имеет максимальное значение амплитуды
около 160 пк и является затухающей. Природа
возникновения волныРэдклиффа в настоящее вре-
мя до конца не установлена. Например, согласно
Флеку (2020), причиной такой волны может быть
неустойчивость Кельвина–Гельмгольца, возника-
ющая на границе раздела между галактическим
диском и гало, вращающимися с разными скоро-
стями.
Донада, Фигуэрос (2021) по OB-звездам и

рассеянным звездным скоплениям (РЗС) моложе
30 млн лет впервые попытались найти эволюци-
онную связь между компонентами, связанными

*Электронный адрес: vbobylev@gaoran.ru

с волной Рэдклиффа. Построение галактических
орбит исследуемых объектов позволило сделать
заключение о том, что их скорости не противоречат
простой модели гармонического движения в верти-
кальном направлении, т.е. вертикальные скорости
имеют периодическую структуру.
В работе Туласидхарана и др. (2022) по мо-

лодым звездам и РЗС, расположенным в около-
солнечной области радиусом 3 кпк, изучены их
вертикальные скорости. Эти авторы пришли к вы-
воду, что волна Рэдклиффа может являться частью
более масштабного периодического процесса, раз-
вивающегося в диске Галактики. Причем ампли-
туда вертикальных колебаний зависит от возраста
звездного населения. По их мнению, основным ме-
ханизмом обнаруженных вертикальных колебаний
может служить реакция галактического диска на
внешнее возмущение.

Свиггум и др. (2022) попытались выяснить
связь волны Рэдклиффа с Местным рукавом.
Для этого были использованы молодые звезды
и РЗС с высокоточными данными из каталога
GaiaEDR3 (Браун и др., 2021). Эти авторы нашли,
что массивные звезды и РЗС находятся внутри
и ниже по течению от волны Рэдклиффа. Они
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заключили, что волна Рэдклиффа является газо-
вым резервуаром, важным для изучения процессов
звездообразования в Местным рукаве и Галактике.
В работе Лаллемента и др. (2022) были объеди-

нены фотометрические данные о звездах из катало-
га Gaia EDR3 с измерениями 2MASS (Скрутские и
др., 2006) для построения высокоточной трехмер-
ной карты межзвездного поглощения. Показано
наличие волнообразных отклонений от плоскости
Галактики в распределении пыли с амплитудой до
300 пк в различных направлениях. В частности,
проявление волны Рэдклиффа было обнаружено
в распределении пылевой компоненты в Местном
спиральном рукаве.
Ли и Чен (2022) по данным о молодых звездах

нашли связь между возмущенными положениями
и вертикальными скоростями этих объектов. При
этом вертикальные скорости звезд вычислялись
без использования лучевых скоростей (из-за от-
сутствия таких измерений в используемой выбор-
ке). Поэтому результаты этих авторов следует счи-
тать предварительными.
В настоящее время имеется более 200 триго-

нометрических параллаксов мазеров, измеренных
с высокой астрометрической точностью (Рид и
др., 2019; Хирота и др., 2020). Случайные ошибки
РСДБ-измерений большинства из этих источников
составляют менее 0.020 миллисекунд дуги (мсд).
В работе Бобылева, Байковой (2022) по данным
об этих мазерах была получена оценка амплиту-
ды скорости вертикальных возмущений fW = 5.2±
± 1.5 км/с и длины волны этих возмущений λ =
= 2.6 ± 0.7 кпк (волны в радиальном от центра
Галактики направлении R). Был сделан вывод о
влиянии галактической спиральной волны плотно-
сти на вертикальные скорости мазеров. Также бы-
ло подтверждено наличие волны Рэдклифф в про-
странственном распределении мазеров и радио-
звезд, принадлежащих Местному рукаву. В насто-
ящей работе мы хотим детально рассмотреть вер-
тикальные скорости локальной выборки мазеров,
распределенных вдоль Местного рукава. Источни-
ками мазерного излучения являются протозвезды
различных масс и очень молодые массивные звезды
с оболочками. Такие звезды должны иметь весьма
тесную связь с газовыми облаками, по которым
впервые была обнаружена волна Рэдклифф.
Целью настоящей работы является подтвер-

ждение проявлений волны Рэдклиффа в положе-
ниях и скоростях различных данных, уточнение
геометрических и кинематических характеристик
волны. Для достижения этой цели мы применяем
спектральный анализ к координатам и вертикаль-
ным скоростям мазеров и радиозвезд с измеренны-
ми тригонометрическими параллаксами, принад-
лежащих Местному рукаву, а также к большой
выборке маломассивных звезд типа ТТельца.

ДАННЫЕ

Выборка мазеров и радиозвезд
с РСДБ-измерениями

Источниками мазерного излучения являются
звезды с протяженными газо-пылевыми оболочка-
ми, в которых возникает эффект накачки. Эффек-
том мазерного излучения обладают как молодые
звезды и протозвезды различной массы, так и ста-
рые звезды, например, мириды. В настоящей рабо-
те мы рассматриваем наблюдения только молодых
объектов, которые тесно связаны с областями ак-
тивного звездообразования.
Используем две крупные компилляции—Ри-

да и др. (2019) и Хироты и др. (2020). Ридом
и др. (2019) дана информация о 199 мазерах с
результатами РСДБ-наблюдений различных авто-
ров на нескольких радиочастотах в рамках проек-
та BeSSeL (The Bar and Spiral Structure Legacy
Survey1). В работе Хироты и др. (2020) описан
каталог из 99 источнков мазерного излучения, на-
блюдавшихся на частоте 22 ГГц по программе
VERA (VLBI Exploration of Radio Astrometry2).
Между выборками Рида и др. (2019) и Хироты и
др. (2020) имеется большой процент общих из-
мерений. Известен также ряд новых результатов
определения параллаксов мазеров, выполненных
после 2020 г. (Сюй и др., 2021; Сакаи и др., 2022;
Биан и др., 2022).
Кроме собственно источников мазерного излу-

чения, радионаблюдение которых осуществляется
в узких линиях, в нашем списке имеются радио-
звезды, наблюдения которых выполнены РСДБ-
методом в континууме на частоте 8.4 ГГц (Торрес и
др., 2007; Дзиб и др., 2011; Ортиз-Леон и др., 2018;
Гайи и др., 2018). Это очень молодые звезды и про-
тозвезды типа ТТельца, расположенные главным
образом в области пояса Гулда и Местного рукава.
Отметим, что Алвесом и др. (2020) оценки рас-

стояний до молекулярных облаков были взяты из
каталога Цукер и др. (2020). Применяя фотомет-
рический метод оценивания расстояний, Цукер и
др. (2020) нашли отличное согласие своих оценок
со средними расстояниями до ряда близких обла-
стей звездообразования, полученными по тригоно-
метрическим параллаксам РСДБ-методом. Таким
образом, было показано, что разница в оценках
расстояний не превышает 10% в области 0.1–
2.5 кпк.
Распределение мазерных источников с относи-

тельными ошибками параллаксов менее 15% дано
на рис. 1. Мазеры из центральной части Галактики
(R < 4 кпк) здесь не показаны. На этом рисунке

1http://bessel.vlbi-astrometry.org
2http://veraserver.mtk.nao.ac.jp
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Рис. 1. Распределение мазеров и радиозвезд с ошибками тригонометрических параллаксов менее 15% в проекции
на галактической плоскости XY , показан четырехрукавный спиральный узор с углом закрутки i = −13◦, отмечен
центральный галактический бар, GC— центр Галактики.

использована система координат, в которой ось X
направлена от центра Галактики на Солнце, на-
правление оси Y совпадает с направлением враще-
ния Галактики. Четырехрукавный спиральный узор
с углом закрутки i = −13◦ дан согласно работе Бо-
былева, Байковой (2014). Здесь этот узор построен
со значением R0 = 8.1 кпк, римскими цифрами
пронумерованы следующие четыре спиральные ру-
кава: I—Щита, II—Киля–Стрельца, III—Пер-
сея и IV—Внешний рукав. Красными кружками
отмечены звезды, отобранные для анализа волны
Рэдклиффа. Количество таких объектов составля-
ет 68. Из-за сильной скученности ряда ближай-
ших мазеров в районе ассоциаций Ориона, Тельца
или Скорпиона–Центавра, их проекции сливаются
в соответствующую каждой ассоциации точку на
рисунке. Двумя голубыми пунктирными линиями,
расположенными под наклоном к оси Y , обозначе-
ны границы области отбора источников. В коорди-
натах x, y, где ось x направлена от Солнца в центр
Галактики, а ось y в сторону вращения Галактики
(совпадает с осью Y на рис. 1), выражения для
ограничительных линий имеют следующий вид: x =
= 0.286y − 0.8 и x = 0.286y + 0.3. Таким образом,
здесь ширина зоны отбора составляет чуть меньше

1.2 кпк. Также было использовано ограничение на
гелиоцентрическое расстояние звезд, r < 4 кпк.

Выборка YSO из базы GaiaDR2× AllWISE
Мартоном и др. (2019) произведен отбор моло-

дых галактических звездных объектов из комбина-
циии орбитальных наблюдений космических спут-
ников—WISE (Райт и др., 2010), Planck (Адам и
др., 2016) и Gaia (Прусти и др., 2016). Эта база
имеет название GaiaDR2 × AllWISE. Она содер-
жит более 100 млн объектов различной природы,
которые разделены на четыре основных класса—
молодые звездные объекты (Young Stellar Objects,
далее YSO), звезды главной последовательности,
проэволюционировавшие звезды и внегалактиче-
ские объекты. Для каждой звезды определена ве-
роятность принадлежности к каждому из четы-
рех рассматриваемых классов. Оценки вероятно-
сти были найдены с использованием звездных ве-
личин G из каталога Gaia DR2 (Браун и др., 2018),
инфракрасных фотометрических полосW1−W4 из
каталога WISE и J , H , K из каталога 2MASS.
Чтобы решить, как источник связан с пылевой об-
ластью, Мартон и др. (2019) использовали индекс
прозрачности пыли (τ ) для каждого объекта из
карты Planck.
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Параллаксы, собственные движения и лучевые
скорости звезд из базы GaiaDR2 × AllWISE были
взяты из каталога GaiaDR2 в работе Крисановой
и др. (2020). Оказалось, что имеется очень мало
измеренных лучевых скоростей для этих звезд. Это
не позволяет вычислить полноценные простран-
ственные скорости звезд. Поэтому в настоящей
работе мы анализируем только пространственное
распределение отобранных молодых звезд.

Как оказалось, характер выборки очень сильно
зависит от критериев отбора. Экспериментально
мы нашли (Бобылев, Байкова, 2020) такие огра-
ничения на значения вероятностей, которые поз-
воляют отобрать из базы GaiaDR2 × AllWISE
наиболее молодые звезды, не достигшие стадии
главной последовательности:

LY > 0.95, SY > 0.98, (1)

LMS < 0.5, SMS < 0.5,

SE < 0.5, SEG < 0.5,

где SY— вероятность того, что звезда является
YSO, найденная без привлечения фотометрических
полос W3 и W4 из каталога WISE; LMS— ве-
роятность того, что звезда находится на стадии
главной последовательности, найденная с привле-
чением всех фотометрических полос из каталога
WISE; SMS— вероятность того, что звезда нахо-
дится на стадии главной последовательности, най-
денная без привлечения фотометрических полос
W3 и W4 из каталога WISE; SE— вероятность
того, что это эволюционирующая звезда, найденная
без привлечения фотометрических полос W3 и
W4 из каталога WISE; SEG— вероятность того,
что это внегалактический источник, найденная без
привлечения фотометрических полос W3 и W4 из
каталога WISE.

Известно, что тригонометрические параллаксы
звезд из каталога GaiaDR2 имеют систематиче-
ский сдвиг относительно инерциальной системы
координат (Линдегрен и др., 2018). В работе Лин-
дегрена и др. (2018) показано, что значение такой
поправки составляетΔπ = −0.029 мсд. Это значе-
ние мы использовали при вычислении расстояний r
до звезд через из параллаксы, r = 1/πtrue. Причем
использование поправки уменьшает расстояния до
звезд, так как πtrue = π + 0.029.

РЕЗУЛЬТАТЫ

Для изучения периодической структуры в коор-
динатах и скоростях звезд используем спектраль-
ный анализ на основе стандартного линейного пре-
образования Фурье исходной последовательности
z(y′):

F (z(y′)) =

∫
z(y′)e−j 2π

λ
y′dy′ = (2)

= U(λ) + jV (λ) = A(λ)ejϕ(λ),

где A(λ) =
√
U2(λ) + V 2(λ) — амплитуда спек-

тра, а ϕ(λ) = arctg(V (λ)/U(λ)) — фаза спектра.
Особенностью настоящего подхода является поиск
не просто монохроматической волны с постоянной
амплитудой, а волны, наиболее точно описываю-
щей исходные данные, спектр которого совпадает с
главным пиком (лепестком) вычисленного спектра
в диапазоне длин волн от λmin до λmax (внутри
этих границ спектр плавно уменьшается начиная
с максимального значения, а вне— начинает
увеличиваться).
В итоге имеем искомую плавную кривую, ап-

проксимирующую исходные данные, которая вы-
числяется по формуле обратного преобразования
Фурье в определенном нами диапазоне длин волн:

z(y′) = 2k

λmax∫
λmin

A(λ) cos

(
2πy′

λ
+ ϕ(λ)

)
dλ, (3)

где k — коэффициент, вычисляющийся из условия
минимума невязки.

Мазеры и радиозвезды

Как видно на рис. 2, мазеров не так много, чтобы
выбирать их в какой-либо узкой зоне. Мы отобра-
ли практически все источники, расположенные в
Местном спиральном рукаве
Положения мазеров были спроектированы на

ось y′, расположенную под углом −16◦ к оси y.
И уже в этой, повернутой, системе координат был
проведен спектральный анализ положений и вер-
тикальных скоростей отобранных мазеров.
В итоге из анализа положений источников были

получены следующие оценки максимального зна-
чения координаты z (zmax, которое достигиется при
y′ = −0.28 кпк) и длины волны λ:

zmax = 87± 4 пк, (4)

λ = 2.8± 0.1 кпк.

Из анализа вертикальных скоростей W мазеров
получена оценка максимального значения их ско-
рости возмущения Wmax (которое достигиется при
y′ = 1.4 кпк) и длина волны этих возмущений λ:

Wmax = 5.1± 0.7 км/с, (5)

λ = 3.9± 1.6 кпк.

Результаты спектрального анализа отражены на
рис. 2. Интересно отметить величину значимости
(sig) главного пика в каждом из отмеченных на
рис. 2б и 2г случаях sigz = 1.0000 и sigW = 0.9948.
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Рис. 2. Координаты мазеров z в зависимости от расстояния y′ (а) и их спектр мощности (б), вертикальные скорости
мазеровW в зависимости от расстояния y′ (в) и их спектр мощности (г); периодические кривые, показанные сплошными
жирными линиями, отражают результаты спектрального анализа, пунктирными линиями показаны сглаженные средние
значения.

Эти значения говорят о том, что наиболее надежно
определены параметры волны в положениях, и ме-
нее надежно – в вертикальных скоростях мазеров.
Пунктирными линиями на рис. 2а и 2в показаны
сглаженные средние значения данных. Хорошее
согласие в поведении сплошных и пунктирных ли-
ний в околосолнечной области говорит о надежно-
сти проведенного спектрального анализа.
Оценка ошибок искомых параметров была вы-

полнена с применением статистического моделиро-
вания методом Монте-Карло на основе выполне-
ния 100 циклов вычислений. При этом числе цик-
лов средние значения решений практически совпа-
дают с решениями, полученными по исходным дан-
ным без добавления ошибок измерения. Ошибки
измерения добавлялись в координаты источников
y′, z и их вертикальные скоростиW .
Согласно оценке Алвеса и др. (2020), длина

волны Рэдклиффа λ = 2.7± 0.2 кпк, амплитуда
достигает значения zmax = 160± 30 пк, а ширина
структуры 60± 15 пк. Видим отличное согласие на-
шей оценки λ в решении (4) с результатом Алвеса и
др. (2020).

YSO

На рис. 3 дано распределение 2268 YSO с
ошибками тригонометрических параллаксов менее

10%. В этом распределении есть одна особен-
ность, неприятная для изучения волны Рэдклиффа.
А именно, хорошо виден свободный от звезд кори-
дор вдоль луча зрения, ориентированный под углом
около 30◦ к оси Y . Поэтому, если производить
отбор звезд для анализа волны Рэдклиффа, строго
следовать данным Алвеса и др. (2020), то в узкой
зоне (0.22 кпк), проходящей под углом 30◦ к оси
Y , получим дефицит относительно далеких звезд
(рис. 3а), которые могут трассировать волну Рэдк-
лиффа. При выборе звезд из зоны, проходящей под
углом 25◦ к оси Y , получаем достаточно звезд для
анализа (рис. 3б).

На рис. 4 дана диаграмма показатель цвета–
абсолютная звездная величина, построенная по
выборке звезд из зоны, проходящей под углом
25◦ к оси Y (рис. 3б). Показанная на рисунке
главная последовательность проведена согласно
работе Зари и др. (2018). Мелкие детали нас ин-
тересуют мало, поэтому диаграмма построена без
учета поглощения. Главное здесь то, что исполь-
зование критериев отбора (1) позволяет отобрать
действительно очень молодые звезды, не достигшие
стадии главной последовательности. Как показано
в работе Бобылева, Байковой (2020), отобранные
с использованием этих критериев звезды имеют
очень маленькую дисперсию остаточных скоростей
6–7 км/с.
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Рис. 3. Распределение 2268 YSO в проекции на галактическую плоскость XY — серые кружки с барами ошибок,
выборка звезд из зоны шириной 0.22 кпк— темные кружки, проходящей под углом 30◦ к оси Y (а) и под углом 25◦ к
оси Y (б); даны два фрагмента четырехрукавного спирального узора с углом закрутки i = −13◦.

При анализе положений звезд, отобранных из
зоны, проходящей под углом 30◦ к оси Y (рис. 3а),
найдены амплитуда az = 52± 3 пк и длина волны
λz = 1.6 ± 0.1 кпк. Видим, что здесь величина λz
значительно меньше, чем найденная по мазерам в
решении (4).

При анализе положений звезд, отобранных из
зоны, проходящей под углом 25◦ к оси Y (рис. 3б),
получены следующие оценки амплитуды zmax (ко-
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Рис. 4. Диаграмма показатель цвета–абсолютная
звездная величина, построенная по звездам из базы
GaiaDR2 × AllWISE с относительными ошибками
параллаксов менее 10%, сплошной линией отмечена
главная последовательность.

торое достигиется при y′ = −0.4 кпк) и длины вол-
ны λ:

zmax = 118 ± 3 пк, (6)

λ = 2.0± 0.1 кпк.

Результаты спектрального анализа этой выборки
звезд отражены на рис. 5.

ОБСУЖДЕНИЕ

Полученные результаты представляют несо-
мненный интерес, связанный с вопросом о про-
исхождении Пояса Гулда. В свете обнаружения
волны Рэдклиффа можно согласиться с мне-
нием Алвеса и др. (2020) о том, что гипотеза
Блаау (1965) о взрыве гиперновой не проходит.
Эта гипотеза и раньше сталкивалась с рядом
трудностей. Новая гипотеза должна объяснить
крупномасштабные отклонения от галактической
плоскости и осцилляции в вертикальных скоростях
звезд во всем Местном рукаве, причем Пояс Гулда
является активным участником процесса.

В диске Галактики известны возмущения верти-
кальных скоростей газа и звезд различной природы
и масштабов (Лопес-Корредойра и др., 2014; Вид-
роу и др., 2014; Антоха и др., 2018; Ванг и др., 2020;
Туласидхаран и др., 2022).

Наиболее крупномасштабные возмущения свя-
заны с искривлением галактического диска. Про-
исхождение волны Рэдклиффа, скорее всего, с
этим эффектом не связано. Как известно из на-
блюдений (Поджио и др., 2020), заметный рост
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вертикальных скоростей звезд из-за этого эффек-
та начинается довольно далеко от Солнца— при
r > 4 кпк в направлении антицентра Галактики.

Другое масштабное явление, приводящее к воз-
мущениям положений и скоростей звезд вообще
и вертикальных скоростей в частности— галакти-
ческая спиральная волна плотности. Проявление
возмущений от волны плотности в вертикальных
скоростях мазеров с измеренными тригономет-
рическими параллаксами впервые, по-видимому,
было установлено в работе Бобылева, Байковой
(2015). В работе Бобылева, Байковой (2022) было
подтверждено то, что галактическая спиральная
волна плотности оказывает заметное влияние на
вертикальные скорости мазеров. Причем было по-
казано, что такое влияние сильнее проявляется в
радиальном от центра Галактики направлении, где
была получена амплитуда скорости возмущения
fW = 5.2 ± 1.5 км/с. Мы видим, что эта скорость
вертикальных возмущений больше той, что была
найдена в решении (5).

Часто обсуждаются модели, где вертикальные
волны в галактическом диске могут быть вызваны
падением на диск или близким пролетом массив-
ного тела. Это может быть карликовая галактика-
спутник Млечного Пути, либо просто сгусток тем-
ной материи большой массы. В этом отношении
уместно отметить модели Комерона, Торры (1994)
или Бекки (2009), которые призваны объяснить
происхождение Пояса Гулда в результате косого
падения на галактическую плоскость массивного
ударника— высокоскоростного облака или сгуст-
ка темной материи. Возможно, что при соответ-
ствующей массе такого ударника образуется и вол-
на Рэдклиффа.

Интересно отметить, что согласно оценке Ал-
веса и др. (2020), масса газовой структуры Рэд-
клифф, протянувшейся на ∼2.5 кпк, составляет
более 3× 106 M�. При этом масса Пояса Гулда,
имеющего общую протяженность около 1 кпк, по
различным оценкам (Бобылев, 2014), составляет
примерно 1× 106 M�.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ выборки мазеров и радиозвезд с из-
меренными методом РСДБ тригонометрическими
параллаксами, принадлежащих Местному рукаву,
показал наличие волны Рэдклиффа, как в их поло-
жениях, так и в вертикальных скоростях.

Из построенных нами графиков (в хорошем
согласии с результатами других авторов) видно, что
структура Рэдклиффа не является волной в полном
смысле слова. Она больше напоминает локальный
высокоамплитудный всплеск, быстро сходящий на
нет. Причем наибольшую амплитуду, около 120 пк,
эта структура имеет в непосредственной близости
от Солнца, где главными “вкладчиками” являются
звезды Пояса Гулда.

По выборке мазеров получены следующие
оценки геометрических и кинематических характе-
ристик волны: максимальное значение амплитуды
вертикальных возмущений составляет zmax = 87±
± 4 пк с длиной волны λ = 2.8± 0.1 кпк, амплитуда
возмущения вертикальных скоростей достигиет
значения Wmax = 5.1± 0.7 км/с, а длина волны,
найденная по вертикальным скоростям, составляет
λ = 3.9 ± 1.6 кпк.
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Подтверждено наличие волны Рэдклиффа в по-
ложениях очень молодых звезд из базыGaiaDR2×
× AllWISE. В подавляющем большинстве это ма-
ломассивные звезды типа ТТельца. Такие звезды
были нами отобраны из достаточно узкой зоны,
расположенной под углом 25◦ к оси y. Гелиоцентри-
ческие расстояния до них не превышают 3 кпк. По
этим звездам найдены амплитуда zmax = 118± 3 пк
и длина волны λ = 2.0 ± 0.1 кпк. Мы считаем, что
наиболее надежно параметры волны Рэдклиффа
определены по мазерам. Однако изученная выбор-
ка звезд из базы GaiaDR2 × AllWISE интересна
тем, что это действительно очень молодые звезды.
Мы планируем в дальнейшем отождествить их с
финальной версией Gaia с целью детального изу-
чения их кинематических свойств.
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дается взрывным выбросом оболочки LBV-предсверхновой. Модель предсказывает существование
ненаблюдавшейся вспышки, связанной с выходом ударной волны на поверхность LBV и после-
дующим диффузионным высвечиванием сброшенной оболочки. Первая наблюдавшаяся вспышка в
августе 2012 г. — результат свечения оболочки сверхновой, вызванного дополнительным выделением
тепловой энергии центральным источником, а более мощная вспышка в конце сентября 2012 г. —
результат ударного взаимодействия сверхновой с околозвездной оболочкой. Получены оценки массы
сброшенной оболочки сверхновой и кинетической энергии в рамках сферической и несферической
моделей.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Сверхновая SN 2009ip в галактике NGC7259 —
это комплекс явлений, последовавший после обна-
ружения вспышки 28/08/2009 (Маза и др., 2009)
с абсолютной величиной –14.5 зв. вел. Предсверх-
новая найдена на архивном изображении галактики
NGC7259, полученном телескопом им. Хаббла (в
дальнейшем HST), с абсолютной величиной –9.5
(Смит и др., 2010), и эти авторы сдели вывод, что
предсверхновая была LBV-звездой с массой 50–
80M� (Смит и др., 2010). Через два года после
обнаружения SN 2009ip испытала серию вспышек
в интервале –10.5...–13.5 зв. вел. на протяжении
160 дней (Пасторелло и др., 2013).

Ключевые события случились после 8 августа
2012 г., когда SN 2009ip вначале вспыхнула до –
15 зв. вел. (вспышка 2012а), а затем в конце сен-
тября 2012 г. произошла основная мощная вспыш-
ка с максимумом –18 зв. вел. (вспышка 2012b)
(Пасторелло и др., 2013) с последующим моно-
тонным падением светимости. В декабре 2021 г.
в фильтре F606W HST абсолютная величина со-
ставила –8.5 зв. вел., на одну звездную величину
слабее по сравнению с –9.5 в 1999 г. (Смит и др.,

*Электронный адрес: nchugai@inasan.ru

2022), и авторы пришли к заключению, что LBV-
звезда исчезла.

Начиная с момента обнаружения, в спектре
присутствовали сильные водородные эмиссионные
линии с полушириной 800–1000 км с−1 (Пасторел-
ло и др., 2013; Маргутти и др., 2014), указыва-
ющие на мощную потерю массы. Первый спектр
(09/08/2012) вспышки 2012а показал широкие
водородные линии с профилями типа P Cyg и
скоростями в крыльях до 14 000 км с−1 (Пасто-
релло и др., 2013). Этот факт лег в основу сце-
нария, в котором вспышка 2012а вызвана взры-
вом предсверхновой, а последующая более мощная
оптическая вспышка 2012b обусловлена ударным
взаимодействием сброшенной оболочки сверхно-
вой с околозвездной оболочкой (Мауэрхан и др.,
2013; Пасторелло и др., 2013). Альтернативная
возможность предполагает два взрывных события,
связанных, соответственно, со вспышками 2012а
и 2012b и с ударным околозвездным взаимодей-
ствием после второго взрыва, который предполо-
жительно имел место 13/09/2012 (Маргутти и др.,
2014). Детализация данного сценария ограничена
аналитическими оценками. Для сценария взрыва
сверхновой в начале августа 2012 г. также отсут-
ствует моделирование кривой блеска, и, более того,
нет оценок энергии взрыва и сброшенной массы
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сверхновой. Между тем этот сценарий заслужива-
ет серьезного внимания, поскольку он допускает
лишь один взрыв.

Идентификация предсверхновой SN 2009ip с
массивной звездой LBV-класса предполагает, что
наблюдаемые в этом случае явления, вероятно,
связаны с термоядерными вспышками в кислород-
ном ядре, которые инициируются неустойчивостью
из-за образования пар (Вусли, 2017; Смит и др.,
2022). Сверхновые, порождаемые такими вспыш-
ками, сокращенно именуются PPISN ( pulsational
pair-instability supernovae). Вместе с тем следует
подчеркнуть, что полного подобия между вспыш-
кой 2012а, которая ассоциируется со вспышкой
сверхновой, и моделями вспышек PPISN (Вус-
ли, 2017) нет. Основное несоответствие состоит
в том, что спектры SN 2009ip в период вспышки
2012а показывают высокие скорости, до 13 000–
14 000 км с−1, в синем крыле абсорбции Hα (Пас-
торелло и др., 2013), которые в 5–10 раз выше
скорости сброшенной оболочки в моделях PPISN.

В предлагаемой работе исследуется сценарий
одиночного взрыва LBV-звезды, связанного со
вспышкой 2012а сверхновой SN 2009ip. Будет
представлена модель, предполагающая взрывной
выброс оболочки (вспышка 2012а) и последую-
щее ее взаимодействие с околозвездной оболочкой
(вспышка 2012b). Поскольку излучение SN 2009ip
показывает значительную поляризацию (Мауэр-
хан и др., 2014), будут исследованы две модели,
со сферическим и несферическим распределением
околозвездного вещества.

2. МОДЕЛИРОВАНИЕ КРИВОЙ БЛЕСКА

2.1. Предварительные соображения

Исходя из того, что вспышка 2012а обусловлена
взрывным выбросом массы LBV-предсверхновой,
мы примем начальный радиус равным 70R� в
соответствии с эволюционными моделями LBV-
звезд с массой 80–90M� (Вусли, 2017). При
таком радиусе начальная вспышка, связанная с
выходом ударной волны (назовем ее вспышкой
2012a0), может заметно превысить светимость
вспышки 2012а. Поскольку к тому же кривая
блеска начальной вспышки будет иметь довольно
острый начальный пик, непохожий на кривую
блеска вспышки 2012а, следует допустить, что
начальная вспышка 2012а0 не наблюдалась и,
следовательно, взрыв сверхновой произошел за-
метно раньше начала вспышки 2012а, но после
вспышки 24/07/2012 со звездной величиной V ≈
≈ 17.4 (Дрейк, 2012).

Наряду со взрывным выбросом оболочки сверх-
новой (вспышка 2012а), как увидим ниже, при-
ходится допустить дополнительное продолжитель-
ное выделение тепловой энергии в оболочке ∼2×
× 1048 эрг. Кривая блеска сверхновой рассчитыва-
ется в рамках аналитической модели диффузион-
ного высвечивания гомологически расширяющейся
оболочки с учетом адиабатического охлаждения и
выделения дополнительной тепловой энергии (Ар-
нетт, 1982). Последующее ударное взаимодействие
оболочки сверхновой с околозвездным газом опи-
сывается численно в приближении тонкого слоя
(Джулиани, 1982; Шевалье, 1982). Конкретная ре-
ализация модели взаимодействия и кривой блес-
ка описана ранее (Чугай, 2001, 2021). По этой
причине детальное описание модели опустим, но
напомним, что торможение оболочки сверхновой в
плотном околозвездном газе сопровождается фор-
мированием внешней (прямой) и обратной ударных
волн с образованием холодной плотной оболоч-
кой (CDS = cold dense shell) между ними. CDS-
оболочка может быть оптически толстой, и в этом
случае мы увидим гладкий континуум без широких
абсорбционных линий; такая картина имела место в
SN 1998S в течение первого месяца (Чугай, 2001).

Мы рассмотрим сферический и несферический
варианты распределения околозвездного газа.
В пользу несферичности свидетельствует значи-
тельная поляризация излучения SN 2009ip (Мау-
эрхан и др., 2014), а также относительно малая
величина фотометрического радиуса фотосферы на
стадии вспышки 2012b по сравнению с радиусом
CDS-оболочки (см. ниже). Несферическая модель
будет рассчитана с использованием сферической
модели, в которой светимость будет уменьшена
на фактор несферичности, равный отношению
видимых площадей несферичной фотосферы и
площади поверхности сферической фотосферы ξ =
= Ans/As < 1. В первом приближении это отно-
шение равно отношению квадратов фотометриче-
ского радиуса фотосферы (Маргутти и др. 2014)
и радиуса сферической модельной фотосферы.
В действительности, однако, фотометрический
радиус, определяемый на основе чернотельного
приближения, меньше геометрического, поскольку
выходящий поток из атмосферы с рассеянием
и поглощением меньше чернотельного на фак-
тор

√
ε/(1 +

√
ε) < 1, где ε — вероятность гибели

кванта на один акт экстинкции (Михалас, 1978).
Подчеркнем, что в несферической модели оболочка
сверхновой является сферической, а отклонение
от сферичности предполагается только для около-
звездной оболочки.

Предварительное моделирование вспышки
2012b показывает, что приемлемое описание
крутого подьема светимости вспышки 2012b
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Таблица 1.Параметры модели сверхновой и околозвездной оболочки

Модель E51
a M/M� tinj (d) L0,40

b Mcs/M� r1,15
c r2,15

sm 0.34 0.2 24 90 1.3 8.4 13

nsm 2 0.8 22 110 3.2 8.8 13.4

Примечание. Единицы: a 1051 эрг; b 1040 эрг с−1; c 1015 см.

достигается при резком падении плотности в
оболочке сверхновой во внешних слоях ρ ∝ v−ω

with ω ≥ 20. Распределение плотности внутри
предполагается однородным. Околозвездная обо-
лочка также должна иметь резкую внутреннюю
границу для того, чтобы гарантировать быстрый
начальный рост светимости. Зона внутри около-
звездной оболочки предположительно образована
ветром умеренной плотности с параметром плот-
ности w = Ṁ/u = 1014 г см−1, что соответствует
темпу потери массы 1.5 × 10−4 M�, год−1 при
скорости 1000 км с−1. Околозвездная оболочка
расширяется также со скоростью u = 1000 км
с−1. При массе околозвездной оболочки ∼1M�
оптическая толщина околозвездной оболочки по
томсоновскому рассеянию τ < 1, что позволяет
пренебречь эффектами диффузионной задержки
излучения по сравнению со световым временеи r/c
и использовать приближение мгновенного выхода
излучения. Моделирование показало, что эффект
конечной скорости света также не влияет заметно
на форму кривой блеска.

Значения параметров модели (кинетическая
энергия, масса оболочки сверхновой, масса и
радиус околозвездной оболочки) ограничиваются
кривой блеска и максимальной скоростью рас-
ширения невозмущенной оболочки сверхновой,
которая определена по лучевой скорости синего
крыла абсорбционных компонентов Hα, Hβ на
стадии 2012а и линииHe I 10830 Å на стадии 2012b.

2.2. Результаты моделирования
Для описания кривой блеска сверхновой

(вспышка 2012а), как отмечалось, нужно допу-
стить, помимо взрыва, еще и медленную накачку
тепловой энергии в оболочку. Зависимость мощно-
сти источника от времени взята в виде

L = L0(t/tinj)
p exp [−(t/tinj)

2], (1)

где показатель степени p заключен в пределах
1.5–2, а время t отсчитывается от принятого
нами момента взрыва сверхновой JD 2456133.5
(25/07/2012).

В интервале около месяца после максимума
вспышки 2012b CDS является оптически тол-
стой, судя по гладкому континууму. Поскольку в

сферической модели масса и оптическая толщина
CDS падают с уменьшением энергии, то должна
быть минимальная величина энергии сферической
модели; моделирование показало, что кинетиче-
ская энергия сверхновой в сферической модели
не должна быть заметно ниже 4× 1050 эрг. Для
сферической модели sm (табл. 1) принята величина
E = 3.4× 1050 эрг. В несферической модели (nsm)
c параметром несферичности ξ = 0.05 минималь-
ная величина энергии оказывается значительно
выше E = 2× 1051 эрг (табл. 1, рис. 1). Табли-
ца 1 содержит энергию, массу сброшенной оболоч-
ки сверхновой, характерное время дополнительной
инжекции тепловой энергии в оболочку, параметр
мощности центрального источника, массу около-
звездной оболочки (Mcs), внутренний и внешний
радиусы околозвездной оболочки.

Обе модели описывают болометрическую кри-
вую блеска вспышки 2012а и 2012b и удовле-
творительно согласуются с наблюдаемыми макси-
мальными скоростями на стадии около 100 дней,
когда CDS-оболочка уже прозрачна в континууме.
Подчеркнем, что модельная скорость расширения
невозмущенной оболочки может превышать мак-
симальную измеренную по линиям поглощения, но
не может быть меньше оценки скорости невозму-
щенной оболочки сверхновой. На очень поздней
стадии (400 дней) в спектре, полученном на Keck-2
(Грэхам и др., 2017), скорость излучающего га-
за, оцениваемая по крыльям эмиссионных линий
Hβ, He I 7065 Å и Fe II 5018 Å, составляет 1500–
2000 км с−1, что заметно ниже скорости CDS и
максимальной скорости невозмущенной оболочки
сверхновой в сферической модели (рис. 1). В рам-
ках сферической модели это означает, что вклад
CDS и оболочки сверхновой в излучение указан-
ных линий сравнительно мал, а доминирующим ис-
точником излучения линий могли бы быть плотные
облака околозвездного газа, испытавшие ударное
взаимодействие с оболочкой сверхновой, в соот-
ветствии с моделью промежуточной компоненты
эмиссионных линий в SN 1988Z (Чугай, Данзигер,
1994). В несферической модели, однако, скорость
CDS на 400 день (1400 км с−1) близка к полуши-
рине эмиссионных линий, а следовательно, в этом
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Рис. 1. (а) — Болометрическая кривая блеска (толстая линия) в сферической модели (модель sm, табл. 1) в сравнении
с наблюдательной кривой блеска (кресты — Маргутти и др., 2014, Y-символы — Грэхам и др., 2017). Первый нена-
блюдавшийся максимум соответствует диффузионному высвечиванию сверхновой после выхода ударной волны, второй
максимум соответствует вспышке 2012а и отражает свечение сверхновой, связанное с дополнительным выделением
тепловой энергии центральным источником, третий максимум — результат ударного взаимодействия оболочки сверх-
новой с околозвездной оболочкой. (б) — Модельная скорость CDS-оболочки (толстая линия) и граничная скорость
невозмущенной оболочки сверхновой (тонкая линия) в сравнении с максимальной скоростью в синем крыле абсорбции
по линиям Hα и Hβ (незаполненные ромбы) и He I 10830 Å (заполненные ромбы). На вкладке показано распределение
плотности в околозвездной оболочке.

случае CDS может быть источником эмиссионных
линий.

Заметим, что кривая блеска вспышки 2012b
обусловлена в основном светимостью обратной
ударной волны. Это позволяет понять, почему
в сферической модели требуется большая масса
околозвездной оболочки по сравнению с оболочкой
сверхновой (табл. 1). В самом деле, при небольшой
массе оболочки сверхновой кинетическая свети-
мость обратной ударной волны и радиационная
эффективность малы из-за низкой плотности обо-
лочки сверхновой. Компенсация светимости дости-
гается в модели за счет более эффективного тор-
можения сгребенной оболочки, и, следовательно,
большей скорости обратной ударной волны из-за
большей массы околозвездной оболочки.

Естественной реализацией несферической мо-
дели могло бы быть взаимодействие сферической
оболочки сверхновой с околозвездной оболочкой,
имеющей геометрию плотного экваториального
диска (тора). Подобная структура околозвездной
среды рассматривалась для объяснения сосуще-
ствования широких эмиссионных линий и линий с
промежуточной шириной (intermediate component)
в спектре сверхновой IIn SN 1988Z (Чугай,
Данзигер, 1994). Похожий сценарий привлекается
для объяснения поляризации псевдоконтинуума
SN 2009ip, предположительно возникающего в
области ударного взаимодействия сверхновой с
внутренней границей тороидальной околозвездной
оболочки (Мауэрхан и др., 2014). В модели
дисковой (тороидальной) околозвездной оболочки

параметр несферичности ξ = 0.05 соответствует
экваториальному поясу на сфере в интервале
широт±3◦, при угле наклона 90◦. Выбранная вели-
чина ξ = 0.05 приближенно отражает соотношение
между квадратами фотометрического радиуса
фотосферы и радиуса околозвездной оболочки с
учетом возможной поправки на отличие реального
потока излучения от чернотельного.

При высоком контрасте плотности диска (то-
ра) относительно разреженного набегающего по-
тока оболочки сверхновой вещество околозвездно-
го диска практически не ускоряется, и возникает
картина, в которой область ударного взаимодей-
ствия на внутренней границе тора “проваливается”
вглубь гомологически расширяющейся оболочки
сверхновой. В рассматриваемой картине ударное
взаимодействие сверхновой с внутренней грани-
цей тора может играть роль внутреннего источ-
ника энергии для излучения квазиконтинуума, на
фоне которого будут формироваться абсорбцион-
ные компоненты широких линий в оболочке сверх-
новой. С другой стороны, присутствие абсорбцион-
ных линий в спектре является серьезной проблемой
для сферической модели без внутреннего источ-
ника квазиконтинуума и это обстоятельство мож-
но рассматривать как дополнительный аргумент в
пользу несферической модели.

Интересно, что падение светимости вспышки
2012b после макимума хорошо описывается сте-
пенным законом L ∝ t−6, который вытекает из мо-
дели ударного взаимодействия гомологически рас-
ширяющейся однородной оболочкой сверхновой с
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Рис. 2. То же, что на рис. 1, но для несферической модели (модель nsm, табл. 1).

неподвижной сферической стенкой радиуса R. В
самом деле, скорость набегающего потока сверх-
новой на радиусе R уменьшается со временем как
v ∝ R/t, а плотность падает как ρ ∝ t−3. Следо-
вательно, светимость обратной ударной волны L ∝
∝ R2ρv3 ∝ t−6. Эта простая модель может отра-
жать ситуцию ударного взаимодействия с плотной
тороидальной околозвездной оболочкой, которая
слабо ускоряется разреженным потоком сверхно-
вой.

3. ОБСУЖДЕНИЕ И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Цель работы заключалась в моделировании
двух вспышек сверхновой 2009ip в 2012 г. в рамках
сценария взрывного выброса оболочки LBV-
предсверхновой. В основе моделирования лежит
предположение, по которому вспышка сверхновой
соответствует слабой вспышке в августе 2012 г.
(вспышка 2012а), тогда как мощная вспышка
2012b в конце сентября 2012 г. — результат
ударного взаимодействия оболочки сверхновой
с околозвездной оболочкой (Пасторелло и др.,
2013; Мауэрхан, 2013). Модель предсказывает, что
взрывной выброс оболочки LBV-предсверхновой
неизбежно приводит к интенсивной, но нена-
блюдавшейся, начальной вспышке 2012а0 со
светимостью ∼1042 эрг с−1 и длительностью около
недели, которая предшествовала вспышке 2012а.

Кривые блеска обеих вспышек 2012а и 2012b
и скоростей расширения оболочки сверхновой мо-
гут быть воспроизведены как в сферической мо-
дели, так и в модели с тороидальной (дисковой)
околозвездной оболочкой. Однако, если в сфери-
ческой модели достаточно энергии взрыва ∼3×
× 1050 эрг, то в несферической модели требуется
гораздо большая энергия взрыва,∼2× 1051 эрг, что
может оказаться не вполне совместимым с моделя-
ми вспышек PPISN (Вусли, 2017). Таким образом,

с феноменологической точки зрения асферическая
модель предпочтительна, хотя она ставит серьез-
ную проблему для теории.

Подчеркнем две особенности представленных
моделей. Во-первых, модельная кривая блеска
сверхновой (вспышка 2012а, рис. 1 и 2) нуждается
в дополнительной продолжительной инжекции
тепловой энергии. Источником энергии пред-
положительно служит продолжающаяся термо-
ядерная вспышка. Во-вторых, взрывной выброс
оболочки, связанный со вспышкой 2012а, сопро-
вождается начальной вспышкой длительностью
около недели сразу после выхода ударной волны
(вспышка 2012a0). Существование этой вспышки в
SN 2009ip около 25/07/2012 пока не исключается
наблюдениями.

Начальная модельная вспышка 2012а0 по су-
ти является родовым признаком сценария взрыва
LBV-предсверхновой с радиусом ∼70R� и может
быть использована для тестирования этого сце-
нария. В этой связи важно подчеркнуть, что при
малом радиусе предсверхновой, например 10R�,
начальный пик светимости 2012а0 в модели ока-
зывается довольно слабым, на уровне начальной
светимости вспышки 2012а. Поскольку полной
аналогии между SN 2009ip и моделями PPISN
нет, возможность малого радиуса предсверхно-
вой полностью исключить нельзя. Это замечание
имеет непосредственное отношение к тесту сце-
нария LBV-предсверхновой, основанному на при-
сутствии/отсутствии начального пика 2012а0 в на-
блюдениях.

После завершения вспышки 2012а оставша-
яся звезда с массой предсверхновой за выче-
том ∼4M� оболочки сверхновой и околозвезд-
ной оболочки через некоторое время, вероятно,
испытала коллапс с образованием черной дыры,
так как по данным фотометрии декабря 2021 г.
LBV-предсверхновая исчезла (Смит и др., 2022).
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Поскольку масса предсверхновой по данным HST-
фотометрии 1999 г. составляла 50–80M� (Смит и
др., 2010), то масса черной дыры должна быть в том
же интервале, 50–80M�.

SN 2009ip уникальна лишь отчасти, благодаря
длительному ряду наблюдательных данных. Что
же касается явлению вспышки 2012а и основ-
ной вспышки 2012b, то сходное фотометрическое
и спектральное поведение показывает сверхновая
SN 2010mc (Офек и др., 2013; Смит и др., 2010).
Впрочем, о полной аналогии говорить прежде-
временно, поскольку для SN 2010mc отсутству-
ют спектры на стадии, соответствующей вспышке
2012а SN 2009ip, по которым можно было бы
сказать, что взрыв сверхновой SN 2010mc имел
место задолго до основной вспышки.

Исследование выполнено при финансовой
поддержке РНФ в рамках научного проекта
19-12-00229 и РФФИ и Немецкого научно-
исследовательского сообщества в рамках научного
проекта 21-52-12032.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Сверхновые являются значимыми событиями в
жизни любой галактики. Во-первых, большая доля
выделяющейся энергии этих объектов уходит в
виде кинетической энергии, что поддерживает ак-
тивность в галактиках и выносит вещество остатка
в окружающую среду. Во-вторых, взрывной нук-
леосинтез ответственен за образование элементов
вплоть до железного пика. С учетом высокой ско-
рости разлета остатка сверхновой, такие события
являются важными источниками новых элементов
и влияют на химическую эволюцию во Вселенной.

Наиболее реалистичным сценарием взрыва
сверхновых типа Ia является термоядерное горение
белых карликов. В этом случае удается объяснить
малое разнообразие наблюдаемых параметров
вспышек SNIa (по сравнению с другими типами
сверхновых), а также особенности наблюдаемого
спектра. В частности, SNIa выделяются сильной
линией SiII в спектре при отсутствии водорода, а
также набором линий других металлов (Филиппен-
ко, 1997). Белые карлики являются вырожденными

*Электронный адрес: glazyrin@itep.ru
**Электронный адрес: igor.panov@itep.ru

звездами и состоят преимущественно из углерода и
кислорода, горение которых приводит к образова-
нию кремния.

В центре изолированных белых карликов отсут-
ствуют активные ядерные реакции. Поэтому горе-
ние, которое приводит к взрыву сверхновой, долж-
но быть инициировано каким-либо внешним воз-
действием. Обычно различают два варианта ини-
циирования, каждый из которых связан с двойными
системами (Уилан, Ибен, 1973; Веббинк, 1979,
1984; Ибен, Тутуков, 1984). Первый — столкнове-
ние белых карликов в результате их постепенного
сближения. Этот вариант представляет большой
интерес с точки зрения нуклеосинтеза, но не рас-
сматривается в этой статье. Второй вариант —
неустойчивость белого карлика, возникающая при
приближении его массы к предельной (чандрасе-
каровской). Такое происходит в двойной системе
с невырожденным компонентом в результате пере-
текания вещества на вырожденную звезду. Из-за
неустойчивости центр белого карлика может разо-
греться настолько, что возникнет распространяю-
щийся фронт горения (пламя). Это горение даже в
медленном (дозвуковом) режиме распространяется
с большой скоростью (несколько процентов от
скорости звука), что приводит к прогоранию боль-
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шей части звезды за времена порядка нескольких
секунд. Собственно термоядерные реакции начи-
наются на фронте горения, и догорание продол-
жается за фронтом (из-за высокой температуры).
Структура фронта горения исследовалась в ряде
работ (см., например, Хохлов, 1995; Тиммс, Вус-
ли, 1992; Хиллебрандт, Нимейер, 2000), при этом
сетка реакций была ограничена реакциями (α, x-
реакциями). Эти реакции дают основной вклад в
энерговыделение, корректный расчет которого ва-
жен для воспроизведения структуры фронта горе-
ния. Чаще всего это основные 16 ингредиентов:
n, p, 4He, 12C, 16O, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 36Ar,
40Ca, 44Ti, 48Cr, 52Fe, 56Ni, 60Zn. В некоторых
работах число ингредиентов возрастает до 383, как,
например, в пост-процессинговых расчетах Трава-
лио (2004). Мы рассматривали то же количество
химических элементов, а число изотопов незначи-
тельно отличалось. Использованная в настоящей
работе модель рассматривает все значимые парные
реакции из базы данных Раушера и Тилеманна
(2000).

Представленный в данной работе подход к рас-
чету нуклеосинтеза состоит из двух частей. Первая
часть — гидродинамика горения звезды. На этом
этапе рассчитывается распространение пламени
по звезде с учетом ее неоднородного распределе-
ния плотности. Гидродинамическая модель перво-
го этапа учитывает влияние параметров среды, а
также развитие неустойчивостей пламени на ско-
рость горения. Кроме этого, согласованным обра-
зом учитывается динамическое расширение звезды
из-за разогрева ее внутренних частей. На вто-
ром этапе подключается модель детальной кине-
тики ядерных реакций, с помощью которой рас-
считывается синтез новых изотопов при эволюции
определенных частиц среды, которые переносятся
вместе с течением. В результате определяется как
пространственное распределение образовавшихся
элементов, так и их изотопный состав. В данной
работе мы ограничиваемся дефлаграционным (до-
звуковым) режимом горения звезды и нуклеосин-
тезом на этой стадии. Такое горение не приводит
к полноценному взрыву сверхновой типа Ia, но
может объяснять некоторые слабые вспышки типа
SN2008ha. Кроме этого, в нормальных сверхновых
Ia стадия дефлаграционного горения предшествует
детонации и происходит в основном в центре звез-
ды, поэтому представленные результаты справед-
ливы для центральных областей остатка.

Статья состоит из нескольких разделов: в раз-
деле 2 рассмотрена гидродинамическая модель го-
рения звезды, в разделе 3 представлены результаты
применения этой модели к горению белого карлика
чандрасекаровской массы. В разделе 4 рассмотре-
ны результаты нуклеосинтеза.

2. ГИДРОДИНАМИЧЕСКАЯ МОДЕЛЬ

В развитой гидродинамической модели (Глазы-
рин, 2013) значительную роль в распростране-
нии пламени играет турбулентность. Мы исследуем
звезду с момента возникновения пламени, когда
уже присутствует слабая турбулентность (харак-
терные скорости пульсаций значительно меньше
скорости распространения пламени). Она возни-
кает на стадии медленного распределенного го-
рения, которая длится сотни лет и предшеству-
ет дальнейшему взрывному процессу, приводяще-
му к вспышке сверхновой. Такая слабая турбу-
лентность усиливается неустойчивостью Рэлея–
Тейлора–Ландау (Рэлей, 1883; Тейлор, 1950; Лан-
дау, 1944), которой подвержен фронт пламени
(скачок плотности на фронте горения противо-
направлен скачку давления, возникающему из-
за гравитационных сил в звезде). Неустойчивость
быстро переходит на нелинейную стадию и стадию
перемешивания, что в итоге ускоряет пламя за
счет усиленного теплопереноса. Кроме того, тур-
булентная диффузия приводит к размытию скачка
плотности.

Прямое численное моделирование фронта горе-
ния, в котором разрешаются все необходимые мас-
штабы задачи, является недоступным для совре-
менных численных возможностей, так как все инте-
ресующие нас эффекты проявляются на масштабах
звезды, которые на много порядков больше, чем
толщина пламени. По этой причине пламя рас-
сматривается как тонкая поверхность, на которой
проходят реакции и энерговыделение. Скорость го-
рения на этой поверхности (т.е. величина скорости
пламени в системе отсчета реагентов, находящихся
перед фронтом) задается в виде явной функции со-
стояния среды. Эта функция может быть получена
только исходя из расчетов, в которых разреша-
ется структура фронта горения, полученная ранее
(Тимс, Вусли, 1992).

Для описания влияния турбулентности и ее вза-
имодействия с течением и пламенем была исполь-
зована так называемая k–ε-модель, учитывающая
энергию турбулентных пульсаций и ее затухание
(см. Глазырин, 2013, и ссылки там). Для текущих
расчетов важно, что эта модель турбулентности
хорошо воспроизводит процессы перемешивания,
обусловленные неустойчивостями Рэлея–Тейлора
(РТ) и Кельвина–Гельмгольца (КГ). Большое пре-
имущество такой модели состоит в том, что она хо-
рошо воспроизводит средние трехмерные свойства
турбулентности в расчетах с меньшей простран-
ственной размерностью. Отметим, что похожая
модель (Симоненко и др., 2007) использовалась
для описания горения на поверхности нейтронных
звезд.

Коротко приведем уравнения модели горения
(подробно система гидродинамических уравнений
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с горением и метод их решения описаны ранее,
Глазырин, 2014):

∂tρ+ ∂i(ρvi) = 0, (1)

∂t(ρvi) + ∂j (ρvivj + pδij) = −∂jRij + ρgi, (2)

∂tE + ∂i(vi(E + p)) = (3)

= −G2 + ρε+ ∂i(pai −QT
i ).

В правой части уравнений показаны члены, ко-
торые описывают турбулентный вклад в динами-
ку: Rij — тензор Рейнольдса, G2 — генерационный
член турбулентности, ai — турбулентная величи-
на, пропорциональная градиенту плотности, ε —
скорости диссипации турбулентной энергии, QT

i —
поток энергии за счет теплопроводности, включаю-
щий вклад турбулентных пульсаций, gi — гравита-
ционное ускорение. Возникающая турбулентность
значительным образом влияет на динамику пламе-
ни и скорость горения, увеличивая ее на несколько
порядков.

При горении звезды характерный временной
масштаб горения на фронте пламени значительно
меньше гидродинамического времени. Это озна-
чает, что можно рассмотреть пламя как тонкую
поверхность, отделяющую сгоревшее вещество от
несгоревшего. В этом случае фронт описывает-
ся поверхностью, которая движется с нормальной
скоростью un относительно покоящегося веще-
ства. В одномерном случае радиус фронта горения
описывается динамическим уравнением

dRb

dt
= v(Rb) + un(ρ(Rb), T (Rb), kturb(Rb)). (4)

Так как фронт пламени не разрешается в деталях
(со структурой горения), скорость горения зада-
ется как функция параметров среды. Сама эта
функция получена из микроскопического модели-
рования фронта горения и учитывает турбулентные
поправки (через энергию турбулентных пульсаций
kturb). В общем 3D случае уравнения, определяю-
щие динамику горения, описаны, например, в Рей-
неке и др. (1999). Такой подход не требует высо-
кого пространственного разрешения, и результаты
расчета горения на гидродинамическом этапе слабо
зависят от этого разрешения.

3. ГОРЕНИЕ БЕЛОГО КАРЛИКА

Согласно сценарию взрыва сверхновых Ia с од-
ним вырожденным компонентом, взрыв происходит
в звезде, которая становится неустойчивой при
достижении предела — чандрасекаровской массы
M ≈ 1.4M�. Центральная плотность таких звезд
составляет несколько единиц на 109 г/см3.

Механизм инициирования пламени довольно
сложен и связан с длительной предысторией

медленного горения центральной части звезды.
Этот этап не может быть описан моделью, которая
используется для описания взрыва сверхновой,
и поэтому значения характерных параметров
течения в звезде были взяты из расчетов Нонака
и др. (2012). Согласно этим расчетам, медленное
горение происходит в турбулентной среде с ве-
личиной турбулентных пульсаций v′ = 16 км/с и
характерным масштабом турбулентных вихрей L =
= 200 км, а начальное положение пламени отстоит
от центра на r = 50 км.

В наших расчетах рассматривалась звезда с
центральной плотностью ρc = 2× 109 г/см3, что
является довольно типичным значением. Так как
при такой плотности и температуре в несколько
тысяч градусов Кельвина вещество находится в
сильно вырожденном состоянии, знание ρc при
начальном химическом составе (предполагаем по
массе 0.512C+0.516O) позволяет получить струк-
туру звезды, интегрируя стационарные уравнения
гидродинамики.

На рис. 1 изображены пространственные про-
фили плотности и температуры в разные моменты
времени, полученные в результате расчета. В ис-
пользуемой модели положение фронта пламени
известно явным образом. На графиках профилей
температуры и плотности продвижение фронта го-
рения заметно по росту значений T9(t) и ρ(t) (осо-
бенно хорошо это видно на профилях температуры
для моментов времени t = 1 и 4 с для плотно-
сти при значениях t = 0.1, 0.5 и 1 с). Турбулент-
ность, которая возникает в окрестности пламени,
за счет развития неустойчивости Рэлея–Тейлора–
Ландау приводит к размытию профилей температу-
ры. В начальный момент пламя распространяется
в обоих направлениях (внутрь и наружу звезды).
Для момента времени t = 0.1 с имеют место два
скачка в температуре (аналогичные скачки есть в
плотности, но они менее выражены). Внутренний
фронт пламени быстро достигает центра из-за вы-
сокой скорости при большой плотности вещества.
Основное влияние на динамику звезды оказывает
внешний фронт горения. Из-за малости скорости
горения по отношению к скорости звука звезда
расширяется, ее средняя плотность падает. При
этом в каждый момент звезда успевает подстроить-
ся под квазистатическое равновесие.

Скорость горения зависит, с одной стороны, от
плотности среды, а с другой — от интенсивности
турбулентности, которая усиливается со временем,
что поддерживает высокий темп горения.

Так как рассматривается только дефлаграцион-
ный этап горения, то скорости вещества остают-
ся дозвуковыми, и кинетическая энергия остатка
мала: в представленном расчете она составляет
Ekin ≈ 1.6× 1049 эрг на момент t = 4 с. Переход в
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Рис. 1. Характеристики белого карлика в разные моменты времени после начала горения для профиля плотности (а)
и профиля температуры (б). Шифр кривых — время в секундах. Значками обозначены номера траекторий пассивных
частиц, вдоль которых проводится детальный расчет нуклеосинтеза (треугольник— 5; ромб — 100; кружок — 200;
квадрат — 250; крест — 300).

детонацию привел бы к значительному ускорению
вещества (на порядок).

Расчеты нуклеосинтеза проводились на стадии
постобработки в нескольких лагранжевых точках.
Для их осуществления в расчетах взрыва белого
карлика использовался алгоритм пассивных ча-
стиц, позволявший получить траектории эволюции
параметров, движущихся вместе со средой пас-
сивных частиц, вдоль которых и рассчитывался
нуклеосинтез.

Из гидродинамических расчетов горения бе-
лого карлика были выбраны наиболее характер-
ные траектории, лагранжевы точки которых в на-
чальный момент имеют различную удаленность от
центра звезды (от 37 км — траектория № 5, до
430 км — траектория № 300). Эти траектории и
были использованы для моделирования нуклео-
синтеза. Положение лагранжевых точек на разные
моменты времени при эволюции звезды представ-
лены на рис. 1.

На рис. 1 значками показан набор пассивных
частиц, которые представляют характерную вы-
борку траекторий. Расположение значков покры-
вает разнообразие условий по звезде, а также поз-
воляет учесть различие во времени прихода волны
горения. Эти частицы в момент возникновения пла-
мени находятся на разных расстояниях от центра
звезды, поэтому имеют разную начальную плот-
ность: чем дальше частица находится от центра,
тем меньше ее начальная плотность. Это приводит
к их различной эволюции (рис. 2): пламя, на ко-
тором температура поднимается до значений, при
которых начинаются ядерные реакции, постепенно
проходит одну точку за другой. Общее расширение
звезды постепенно снижает плотность во всех точ-
ках, а значит, начальную плотность, при которой
запускается активный процесс нуклеосинтеза.

Движение всех пассивных частиц вместе со
средой (и общее падение плотности) хорошо видно
на пространственных и временных профилях тем-
пературы и плотности (рис. 1, 2).

Линии, связывающие значки, показывают из-
менение характеристик фронта горения для всего
рассматриваемого пакета пассивных частиц (300).
Из-за общего расширения звезды при горении эта
плотность снижается, и на рис. 2 показаны времен-
ные зависимости параметров среды для траекто-
рий точек, отмеченных значками на рис. 1. Из-за
усиления турбулентности в звезде профили темпе-
ратуры размываются и подъем температуры в тех
областях, куда волна приходит позже, становится
более плавным. Эти факторы приводят к различию
в итогах нуклеосинтеза вдоль радиуса звезды.

Сразу же после взрыва звезда переходит в
режим разлета. Это можно увидеть на профилях
скорости, изображенных на рис. 3a. Если на ма-
лых временах в динамику вовлекается вещество
в окрестности фронта горения, то в дальнейшем
уже движется вещество всей звезды. Начиная с
t≈ 0.5 с профиль скорости становится близок к
v ∝ r. Это соответствует гомологическому расши-
рению звезды: за фронтом волны плотность падает
в несколько раз, что определяется только микро-
структурой пламени. После момента t≈ 2 с про-
филь скорости уже слабо меняется. Максималь-
ная скорость разлета составляет ∼1400 км/с, что
соответствует дефлаграционному сценарию. Таким
образом, относительное распределение элементов
на момент окончания гидродинамического расчета
(t = 4 с) непосредственно показывает распростра-
нение элементов в остатке: оно изображено на
рис. 3б. При дальнейшем расширении такое про-
странственное распределение элементов сохранит-
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Рис. 2. Временные изменения плотности (а) и температуры (б) для пяти характерных траекторий пассивных частиц.
Шифр кривых — номер траектории пассивной частицы. Нумерация начинается от центра звезды.
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Рис. 3. (а) — Профили скорости в звезде на моменты времени t от 0.1 c до 4 с, указанные как шифр линий. Кружками
обозначены величины V (r) для соответствующих траекторий. (б) — Пространственное распределение некоторых
химических элементов в остатке (t = 4 с): показаны относительные концентрации YA железа, углерода, кислорода,
кремния, 44Ti и 58Ni, в конце траекторий пяти пассивных частиц, положения которых указаны пунктиром, а номер —
цифрой.

ся. Среди представленных элементов больше всего
образуется изотопов железа и никеля. В наиболее
удаленных от центра оболочках сохраняется много
несгоревшего углерода и кислорода, а количество
титана, как продукта их горения, уменьшается.

4. НУКЛЕОСИНТЕЗ

Перейдем к более детальному описанию второго
этапа — образования новых элементов в процессе
горения. Для этого будем использовать модель
нуклеосинтеза, реализованную в коде SYNTHEZ
(Блинников, Панов, 1996; Надёжин и др., 1998),
которая включает все изотопы элементов от гелия
(Z = 2) до рутения (Z = 44). В ней учитываются
все парные реакции между всеми изотопами этих

элементов, а также реакции с нейтронами, прото-
нами и α-частицами. Кроме того, эта модель учи-
тывает реакции бета–распада и слабого взаимо-
действия (взаимодействие электронов и позитро-
нов с ядрами и нуклонами), что не было включено
в ранние версии кода SYNTHEZ. Слабые взаимо-
действия важны (Коуэн и др., 2021) и могут заметно
изменять отношение электронов к нуклонам и при-
водить к изменению течения нуклеосинтеза. Ско-
рости термоядерных реакций были рассчитаны по
статистической модели (Раушер, Тилеманн, 2000)
и основаны на прогнозах ядерных масс, сделанных
по обобщенной модели с коррекцией оболочечной
структуры (Абуссир и др., 1995). Скорости осталь-
ных слабых взаимодействий брались из других
расчетов (Ланганке, Мартинец-Пинедо, 2000).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 8 2022



МОДЕЛИРОВАНИЕ ГОРЕНИЯ И НУКЛЕОСИНТЕЗА 573

�8

302010 40
A

50 60 70

(a) (б)

1e-06

302010 40
A

50 60 70

�9

�7

�6

�5Y
A

Y
A

�4

�3

�2

�1

0.0001

0.01 300

100

2501

100

Рис. 4. Эволюция химического состава. (а) — Временная эволюция распространенности изотопов YA вдоль одной из
траекторий пассивных частиц (№ 50) , т.е. сумма всех долей изотопов с атомным весомA; начальное распределение (при
t = 10−6 с) указано пунктиром; конечное (t = 4 с) — жирной линией. (б) — Конечные распространенности элементов
YA

(∑
i Yi(A) = 1

)
, полученные в расчете дефлаграционного горения сверхновой Ia для разных траекторий (шифр

индекса — номер траектории); красные кружки и крсная линия отражают наблюдения распространенности в солнечной
системе в относительных единицах.

Изменение концентрации каждого ядра опре-
деляется дифференциальным уравнением. Боль-
шое количество уравнений в системе уравнений
нуклеосинтеза (порядка тысячи) и необходимость
решения этой системы в течение многих временных
шагов определяют требования на алгоритм. В ко-
де SYNTHEZ реализован безусловно устойчивый
метод Гира (1971) с предиктором-корректором,
автоматическим выбором шага и порядка метода,
который успешно решает системы жестких диффе-
ренциальных уравнений. Для обращения матриц в
расчетах используется алгоритм Златева (Эстер-
бю, Златев, 1983). Подробно модифицированная
модель нуклеосинтеза описана ранее (Панов и др.,
2016).

Пример временной эволюции химического со-
става вдоль одной из траекторий показан на рис. 4.
Видно, что среди элементов выделяются некоторые
атомные веса (локальные пики) и что большая
часть массы сосредотачивается в районе железно-
го пика еще на стадии NSE. Это связано с энерге-
тической выгодой при переходе в железо и близкие
изотопы. И если рис. 4а демонстрирует изменение
концентраций по мере прохождения нуклеосинтеза
вдоль конкретной траектории (№ 50), то на рис.
4б для нескольких траекторий представлена вели-
чина YA — конечная распространенность изотопов
с массовым числом A. Для внешней траектории
(№ 300) сохраняется заметное количество кисло-
рода; для траекторий, стартующих в более глубо-
ких областях, образуется повышенное количество
промежуточных элементов, так как радиационные

процессы при прохождении более глубоких траек-
торий интенсивнее и тормозят выгорание легких
и промежуточных элементов. Различие в концен-
трациях изотопов железного пика, образованных
вдоль разных траекторий, как правило, меньше,
однако для менее обильных концентрации разница
достигает порядков.

Чем дальше лагранжева точка находится от
центра звезды в начальный момент, тем позже до
нее доходит волна горения, за которой начинает-
ся значительный подъем температуры. При этом,
вследствие общего расширения звезды, плотность
постепенно спадает с самого начала динамики
взрыва сверхновой. Высокие температура и плот-
ность после прихода волны горения инициируют
интенсивные ядерные превращения, в результате
которых средний атомный номер элементов уве-
личивается, приближаясь к элементам железного
пика. Этот процесс явно виден на рис. 4a, где
с малым шагом по времени показана эволюция
различных изотопов. Начальный момент времени
соответствует ядерному статистическому равнове-
сию. В дальнейшем доля изотопов с массой A � 50
значительно снижается. При этом имеется на-
бор изотопов, доля которых снижается медленнее
окружающих. К ним относятся изотопы 28Si, 32S,
36Cl, 40Ca, наиболее распространенные для этих
элементов. Данные элементы возникают в резуль-
тате реакций, проходящих по α-цепочке, поэтому
их атомные массы образуют последовательность с
шагом 4 по A.
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Рис. 5. Расчеты распространенности элементов YA: (а) — усредненная распространенность химических элементов по
всей звезде (суммированная по всем траекториям и нормированная на ss-распространенность); (б) — распространенно-
сти YA, нормированные на 56Fe (треугольники). Для сравнения справа приведены расчеты (Маркварт и др., 2015) двух
моделей с разным начальным составом: NeO-ядро (квадраты) и C/O ядро (круги); линиями соединены изотопы одного
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Заметная доля изотопа 28Si показывает, что
SNIa являются хорошими источниками кремния.
Линии SiII хорошо наблюдаются в спектрах этих
сверхновых и считаются одной из их отличитель-
ных черт (Филиппенко, 1997).

Представим полученные результаты в несколь-
ких вариантах нормировки, что позволит их срав-
нить со сторонними данными. При этом следует
иметь в виду, что в расчетах рассматриваются раз-
ные сценарии: в данной работе только дефлаграци-
онный этап горения, в других может учитываться
и детонация. При этом значительная часть нук-
леосинтеза происходит при высоких плотностях,
что как раз соответствует начальной, дефлагра-
ционной стадии горения. По этой причине подоб-
ное сравнение релевантно. На рис. 5 представле-
но интегральное распределение образованных по
всей звезде элементов, нормированное на обоб-
щенную распространенность элементов в солнеч-
ной системе. На рис. 5а показаны интегральные
распространенности элементов, нормированные на
распространенность элементов в солнечной систе-
ме. Из рисунка видно, что расчетные значения
YA от кремния до никеля неплохо согласуются с
наблюдениями. Для тех элементов, для которых
отношение YA/Y

SS
A близко к единице (Si, S, Ar, Ca,

Ti, V, Cr, 56Fe, Ni), заметную роль в процессе их
образования, по-видимому, играют термоядерные
сверхновые. Количество изотопа 54Fe, полученное
расчетно, на порядок превышает количество 56Fe.
Аналогичный результат по завышенному резуль-
тату изотопа с A = 54 получился в наших расче-
тах нуклеосинтеза (Панов и др., 2016) с моделью

взрыва c3-3d-256-10s (Рёпке, 2005) и совпал с
результатами Травалио (2004) и Тилеманна и др.
(2003). Скорее всего, причина в используемой базе
скоростей реакций или кодах их обработки. Для
остальных существуют другие объекты, где проис-
ходит их нуклеосинтез.

Зависимость выхода элементов от атомной мас-
сы A ядер, нормированная на выход железа, по-
казана на рис. 5б. Такое представление позволяет
провести сравнение с другими расчетами (Марк-
варт и др., 2015). В хорошем согласии расчеты
распространенности элементов от Si до Ca. Рас-
пространенность ядер железного пика сопоставить
труднее, поскольку в работе Маркварт и др. (2015)
приведены только самые распространенные изото-
пы.

В результате ядерных реакций основная масса
вещества переходит в изотопы с атомными номера-
ми A = 50–60 в окрестности железного пика.

Отметим, что результаты расчетов, представ-
ленных на рис. 5б, находятся также в удовлетвори-
тельном согласии с результатами расчетов других
авторов (Травалио и др., 2004; Маэда и др., 2010),
хотя модели предсверхновых и ядерные данные
для нуклеосинтеза были различны. Отметим, что
нормированные на данные наблюдений результаты
в работе Травалио и др. (2004) приведены в солнеч-
ных массах, в то время как на наших графиках —
в относительных единицах, и были получены толь-
ко для выделенного набора траекторий. Отметим
также, что предыдущие расчеты по нашей моде-
ли нуклеосинтеза (Панов и др., 2018), в которых
в качестве базовых гидродинамических расчетов
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использовалась 3D-модель c3-3d-256-10s (Рёпке,
2005), давали примерно равные (по порядку вели-
чины) количества 54Fe–56Fe.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ деталей формирования и распростране-
ния волны горения и последующего выброса ве-
щества внешних слоев не дают пока однозначно-
го ответа на вопрос, каковы условия протекания
взрывного нуклеосинтеза, являющегося основным
процессом образования элементов от углерода до
железа и никеля. Поэтому важно детальное изу-
чение сверхновых разных типов, в том числе име-
ющих или лишенных гелиевой и водородной обо-
лочек. В рамках гидродинамической модели были
изучены параметры волны горения, возникающей
при взрыве белого карлика. Они необходимы для
понимания характера изменения профилей плотно-
сти и температуры, знание временной зависимости
которых позволяет вести расчеты нуклеосинтеза.

В данной работе рассмотрен нуклеосинтез для
ряда характерных траекторий при взрыве термо-
ядерной сверхновой, полученных на основе моде-
лирования кодом FRONT3D. Основные резуль-
таты таковы: в процессе дефлаграционного го-
рения углеродно-кислородной смеси в областях,
нагреваемых волной горения до температур T9 > 5,
образуются преимущественно элементы железного
пика. Во внешних слоях образуются элементы от
кислорода до кальция, но в меньшем количестве.
Эта разница, отчасти, объясняется отсутствием
этапа детонации. И, хотя результаты, полученные
на основе расширенной модели нуклеосинтеза и
траекторий пассивных частиц, показали неплохое
согласие с другими реализациями сценария взры-
ва белого карлика и расчетами других авторов
для ряда химических элементов, мы рассматри-
ваем их как предварительные. Предстоит работа
как по уточнению пересчета скоростей реакций в
быстро меняющихся условиях взрывного нуклео-
синтеза, так и по дальнейшему развитию модели
дефлаграционно-детонационного режима развития
горения. Будут уточнены скорости (n, γ)- и (γ, n)-
реакций и проверены исходные скорости реакций
из разных источников данных. Это позволит прово-
дить изучение разных типов сверхновых, проводить
более детальный количественный анализ образую-
щихся элементов и лучше понять динамику возник-
новения химических элементов во Вселенной.

Одной из интересных задач, влияющих на фор-
мирование распространенности элементов от угле-
рода до железа и никеля во Вселенной, является
сравнение полученных результатов нуклеосинте-
за при взрыве белого карлика и нуклеосинтеза в
оболочках массивной предсверхновой, потерявшей
на пути эволюции значительную часть гелия и

водорода (тип Ic), спектр которых не показывает,
в отличие от сверхновой Ia, линий поглощения
кремния. Поиск причин существенного отличия
относительных концентраций магния и кремния и
будет одной из целей дальнейшей работы.
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Построена новая модель атома Sc II с использованием современных атомных данных. С целью ее
тестирования проведены расчеты при отказе от предположения о локальном термодинамическом
равновесии (не-ЛТР) для трех звезд с надежно определенными параметрами атмосфер—Солнца,
HD 61421 (Процион) и HD 84937. Учет отклонений от ЛТР ведет к уменьшению среднеквадратичной
ошибки определения содержания по сравнению со случаем ЛТР и согласию в пределах этой ошибки
содержания, получаемого по разным линиям Sc II. Солнечное не-ЛТР содержание log εSun = 3.12±
± 0.05 на 0.08 dex превышает метеоритное содержание, рекомендованноеЛоддерс (2021). Но согласие
в пределах 0.02 dex с метеоритным содержанием получено для Проциона. По спектрам высокого
разрешения определено ЛТР и не-ЛТР содержание скандия для 56 звезд в широком диапазоне
металличности: −2.62 ≤ [Fe/H] ≤ 0.24. Зависимость [Sc/Fe] от [Fe/H] демонстрирует сходство с
поведением элементов α-процесса: у звезд с [Fe/H] < −1 наблюдается избыток скандия относительно
железа ([Sc/Fe] ∼ 0.2), и он уменьшается с ростом [Fe/H] в области более высокой металличности.
Содержание скандия коррелирует с содержанием титана. Полученные результаты важны для решения
проблемы происхождения скандия.

Ключевые слова: атмосферы звезд, формирование спектральных линий в неравновесных условиях,
содержание скандия в звездах.
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1. ВВЕДЕНИЕ

С содержанием скандия в звездах связано
несколько проблем.

Определения содержания Sc в атмосфере
Солнца дают значения, различающиеся между
собой более, чем на 2σ: от log εSun = 3.07±
± 0.04 (Жанг и др., 2008) до log εSun = 3.16 ± 0.04
(Скотт и др., 2015), и превышающие метеоритное
содержание log εmet = 3.04 ± 0.03 (Лоддерс, 2021).
Здесь и далее используется шкала содержания, в
которой log ε(H) = 12.

Скандий демонстрирует различное поведение у
звезд спектрального класса А с содержанием же-
леза, близким к солнечному ([Fe/H]1 ∼ 0, нормаль-
ные А звезды), и у немагнитных А звезд с сильными
линиями металлов (Am звезды, [Fe/H] � 0.5). Но

*Электронный адрес: lima@inasan.ru
**Электронный адрес: annarom@inasan.ru
1Для любых двух элементов X и Y: [X/Y] = lg(NX/NY)star −
− lg(NX/NY)Sun.

Sc не относится к металлам с сильными линия-
ми. Наоборот, у Am звезд наблюдается дефицит
Sc, который может достигать порядка величины
(Адельман и др., 2000, и ссылки в их статье). По-
этому содержание скандия играет ключевую роль
при классификации звезды, как Am. Но остаются
непонятными причины различного поведения Sc и
элементов группы Fe у звезд А типа.

Не решена проблема синтеза Sc. Согласно
недавним моделям химической эволюции Галакти-
ки (Кобаяши и др., 2020), основным источником Sc
на протяжении жизни Галактики были сверхновые
II типа (SNeII) и гиперновые (HN), но они произво-
дят скандий на порядок меньше, чем наблюдается в
галактическом веществе. Анализ наблюдательных
данных о содержании Sc у звезд в широком диа-
пазоне металличности помогает проверить пред-
положения, заложенные в модели, и установить
ограничения на параметры модели. В литерату-
ре есть определения содержания Sc у обширных
выборок звезд с очень низким содержанием Fe
([Fe/H] < −2), например, в работах Кэрель и др.
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(2004), Ёнг и др. (2013), Роедерер и др. (2014),
но очень мало данных для звезд с [Fe/H] > −2.
Жао и др. (2016) получили содержание Sc для
49 звезд-карликов в диапазоне −2.6 ≤ [Fe/H] ≤
≤ 0.25 и Реггиани и др. (2017)— для 23 звезд c
[Fe/H] между −2.8 и−1.5.

В настоящей работе рассматриваются две из
этих проблем, а именно, касающиеся Солнца и Га-
лактического тренда [Sc/Fe]— [Fe/H]. Проблеме
скандия у нормальных А звезд и Am звезд будет
посвящена наша следующая статья. Мы опреде-
ляем содержание по линиям Sc II в солнечном
спектре с использованием современных атомных
данных и подхода к моделированию спектральных
линий, свободного от упрощающего предположе-
ния о локальном термодинамическом равновесии
(ЛТР). Для краткости будем называть его не-ЛТР
подходом. Было бы важно найти ответ на вопрос,
является ли солнечное атмосферное содержание
Sc космическим, или существуют физические про-
цессы, которые изменяют содержание Sc у Солнца
по сравнению с метеоритным.

Мы переопределяем содержание Sc у выборки
звезд из работыЖао и др. (2016), используя новую
модель атома скандия и отказываясь от дифферен-
циального подхода. Жао и др. (2016) определяли
[Sc/H] = log εstar − log εSun для каждой отдельной
линии для того, чтобы исключить влияние ошибок в
силах осцилляторов (или gf-величин) на конечный
результат. Это был вынужденный подход из-за от-
сутствия точных атомных параметров линий, он ис-
ключил из анализа линии Sc II в диапазоне 4246–
4420 Å из-за сильных эффектов блендирования в
солнечном спектре. Но именно эти линии наибо-
лее надежно измеряются у звезд с [Fe/H] < −2.
В результате для звезд с большим дефицитом
металлов Жао и др. (2016) смогли использовать
всего лишь от двух до трех линий, а для двух
звезд содержание Sc не было получено. В нашей
работе использованы лабораторные измерения gf
из работы Лоулер и др. (2019), поэтому для каждой
звезды содержание определено для всех наблю-
даемых линий Sc II. Для улучшения статистики
в диапазоне −1.5 < [Fe/H] < −1 в выборку были
добавлены пять звезд из работы Машонкина и др.
(2003).

Для решения поставленных задач была постро-
ена модель атома скандия с использованием веро-
ятностей переходов из работы Лоулер и др. (2019)
и скоростей столкновений с электронами из работы
Гриве и Рамсботтом (2012). Ранее не-ЛТР метод
анализа линий Sc I–Sc II был разработан Жанг
и др. (2008) и применен Жао и др. (2016) для
определения не-ЛТР содержания Sc.

Статья построена следующим образом. Новая
модель атома представлена в разделе 2. Она те-
стируется в разделе 3 путем анализа линий Sc II в
спектрах звезд с надежно определенными парамет-
рами атмосфер—Солнца, HD 61421 (Процион) и
HD 84937. В разделе 4 мы определяем ЛТР и не-
ЛТР содержание Sc у звезд выборки и анализи-
руем полученную зависимость [Sc/Fe]–[Fe/H]. За-
ключение суммирует наши выводы и рекомендации.

2. НОВАЯ МОДЕЛЬ АТОМА СКАНДИЯ

2.1. Атомные данные

Энергии уровней.Модель атома включает три
нижних терма Sc I, 888 уровней энергии Sc II и
основное состояние Sc III. Энергии уровней взяты
из базы экспериментальных данных NIST2 (Кра-
мида и др., 2019) и расчетов атомной структуры
Куруц (2009)3. С энергией ионизации χ = 6.54 эВ
скандий сильно ионизован в атмосферах звезд с
эффективной температурой Teff > 4500 K, причем
концентрация Sc I очень сильно зависит от точ-
ности расчетов скоростей ионизации и рекомби-
нации. В отсутствие точных сечений фотоиониза-
ции и столкновительных процессов мы исключаем
возможность аккуратного расчета статистического
равновесия (СР) Sc I. Для уравнения сохранения
числа частиц достаточно иметь три наиболее насе-
ленных нижних терма Sc I.

Для основного состояния Sc II 3d4s 3D и низ-
ковозбужденного терма 3d2 3F учтено тонкое рас-
щепление. Высоковозбужденные уровни Sc II с
малым разделением по энергии и одинаковой чет-
ности были объединены. Такие суперуровни об-
разованы из уровней, предсказанных в расчетах
атомной структуры Sc II, но не обнаруженных (по-
ка) в лабораторных измерениях. Средняя энергия
объединенного суперуровня вычислялась с учетом
статистических весов отдельных уровней. Окон-
чательная модель атома включает 79 четных и
55 нечетных уровней Sc II. Энергии возбуждения
самых верхних уровней Sc II меньше энергии иони-
зации первых ионов на 0.08–0.26 эВ, что намного
меньше средней кинетической энергии электронов
при температурах вплоть до 20 000 K. Это обеспе-
чивает эффективную связь уровней Sc II с основ-
ным состоянием Sc III посредством столкновений.
Диаграмма термов представлена на рис. 1.

Радиативные скорости. Модель атома вклю-
чает 4032 разрешенных связанно-связанных
(b-b) перехода; gf-величины взяты из Лоулер
и др. (2019) и Куруц (2009). Для переходов

2https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
3http://kurucz.harvard.edu/atoms/2101/
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Рис. 1. Уровни Sc II, включенные в модель атома, и переходы, в которых образуются линии, использованные при
определении содержания скандия в звездах. Сплошные и штриховые горизонтальные линии указывают энергию четных
и нечетных суперуровней соответственно. Уровни с нарушением LS-связи представлены в колонке ’e’.

Sc II, которые связаны с низковозбужденными
уровнями и в которых может происходить на-
качка верхних уровней ультрафиолетовым (УФ)
излучением, радиативные скорости вычисляются
с фойгтовским профилем поглощения (всего, для
21 перехода). Для остальных переходов профиль
поглощения доплеровский. Сечения фотоиониза-
ции рассчитываются в водородоподобном прибли-
жении с использованием эффективного главного

квантового числа вместо главного квантового
числа. Заметим, что концентрация Sc II практи-
чески не зависит от точности расчетов скоростей
ионизации/рекомбинации, поскольку Sc II— это
доминирующая стадия ионизации в атмосферах
исследуемых объектов.

Столкновительные скорости. В атмосферах
звезд поздних спектральных типов концентрация
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Рис. 2. b-факторы избранных уровней Sc II в моделях атмосфер 5780/4.44/0 и 6350/4.09/−2.1.

электронов намного меньше концентрации ней-
тральных атомов водорода, поэтому возбуждение
уровней и образование ионов могут происходить в
результате столкновений не только с электронами,
но и с атомами H I. Для возбуждения электронным
ударом мы используем данные Гриве и Рамсботтом
(2012), полученные методом R-matrix. Они имеют-
ся для 948 b-b переходов Sc II между уровнями с
энергией возбуждения Eexc ≤ 9.5 эВ. Заметим, что
все наблюдаемые линии Sc II образуются между
уровнями именно в этом интервале энергий. Для
оставшихся b-b переходов скорости столкновений
с электронами рассчитываются по формуле ван
Регемортера (1962), если переход разрешенный,
и эффективная сила столкновений принимается
равной 1, если переход запрещенный. Скорости
ионизации электронным ударом вычисляются по
формуле Ситон (1962) с использованием принятых
пороговых сечений фотоионизации.

Для учета столкновений с H I, приводящих к
возбуждению уровней и ионизации Sc I и Sc II, мы
используем формулу Стинбок и Холвегер (1984).
Так как формула приближенная, с точностью
лишь по порядку величины, то расчеты сделаны
с несколькими значениями масштабирующего
коэффициента SH = 0, 0.1 и 1.

2.2. Статистическое равновесие Sc II
в атмосферах звезд разной металличности

Система уравнений статистического равновесия
и переноса излучения в заданной модели атмосфе-
ры решается по программе DETAIL, разработан-
ной Гиддингс (1981) и Батлер (1984) на основе
метода ускоренной Λ-итерации (Райбики, Хаммер,
1991, 1992). Пакет расчета непрозрачности был
модифицирован Т. Гереном, Й. Ритцем, Л. Машон-
киной, как описано в статье Машонкиной и др.
(2011).

Всюду в этой работе мы используем плоско-
параллельные (1D) модели атмосфер из базы дан-
ных MARCS4 (Густафссон и др., 2008). Для задан-
ных Teff, поверхностного ускорения силы тяжести
log g и [Fe/H] модели получались путем интерпо-
ляции с применением алгоритма, размещенного на
сайте MARCS.
На рис. 2 представлены b-факторы (b =

= nNLTE/nLTE) отдельных уровней Sc II (при
переходах между которыми образуются наблюда-
емые линии Sc II), в моделях атмосфер с солнеч-
ным содержанием металлов (Teff/ log g/[Fe/H] =
= 5780/4.44/0) и с большим дефицитом металлов
(6350/4.09/−2.1). Здесь nNLTE и nLTE — населен-
ности уровня, полученные путем решения урав-
нений СР (не-ЛТР) и по формулам Больцмана–
Саха (ЛТР). Поскольку в обеих моделях Sc II—
доминирующая стадия ионизации, то населенности
его основного состояния 3d4s 3D и первого воз-
бужденного уровня 3d4s 1D (Eexc = 0.3 эВ) близки
к равновесным (b � 1) всюду в атмосфере. Так
как интенсивность УФ-излучения выше в более
горячей и бедной металлами атмосфере, то в ней
более эффективна радиативная накачка нечетных
термов 3d4p 3F◦, 3d4p 3P◦ и 4s4p 3P◦ в переходах из
основного состояния (линии 3613–3642 Å, 3361–
3372 Å и 2552–2563 Å). Поэтому поведение всех
уровней выше Eexc = 0.3 эВ отличается в двух
моделях. В модели 6350/4.09/−2.1 уже в глубоких
слоях среда становится оптически прозрачной для
излучения в линиях, образующихся в спонтанных
переходах с перезаселенных (b > 1) нечетных
термов на низковозбужденные уровни, что делает
населенности последних тоже выше равновесных,
хотя и в меньшей степени, чем у верхних уровней.
Примером является переход 3d2 3P— 3d4p 3P◦, в
котором образуется линия 5641 Å.

4http://marcs.astro.uu.se
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Таблица 1. Атомные параметры линий Sc II и ЛТР и не-ЛТР (SH = 0.1) содержание скандия log ε у эталонных
звезд

λ, Å Eexc, эВ log gf
Солнце

5780/4.44/0
Процион

6615/3.89/−0.01
HD 84937

6350/4.09/−2.16

ЛТР не-ЛТР ЛТР не-ЛТР ЛТР не-ЛТР

2552.351 0.022 0.05 – – – – 0.99 1.23

2563.19 0.000 –0.57 – – – – 0.98 1.15

3353.72 0.315 0.26 – – – – 1.03 1.13

3359.68 0.008 –0.75 – – – – 1.09 1.16

3368.94 0.008 –0.39 – – – – 1.09 1.18

3567.70 0.000 –0.47 – – – – 1.07 1.15

3576.34 0.008 0.01 – – – – 1.01 1.10

3580.92 0.000 –0.14 – – – – 1.07 1.16

3589.63 0.008 –0.57 – – – – 1.10 1.17

3590.47 0.022 –0.55 – - – – 1.11 1.17

3613.83 0.022 0.42 – – – – 1.07 1.11

3642.78 0.000 0.05 – – – – 1.05 1.13

3645.31 0.022 –0.41 – – – – 1.13 1.18

4246.82 0.315 0.24 – – – – 1.14 1.22

4314.08 0.618 –0.11 3.22 3.15 3.17 3.05 1.15 1.27

4320.73 0.605 –0.28 – – – – 1.16 1.27

4325.00 0.595 –0.44 – – – – 1.14 1.25

4400.38 0.605 –0.54 3.18 3.16 3.13 3.07 1.17 1.26

4420.66 0.618 –2.33 3.18 3.18 3.08 3.07 – –

4670.40 1.357 –0.60 3.14 3.11 3.12 3.08 1.11 1.20

5031.02 1.357 –0.41 – – – – 1.16 1.26

5239.81 1.455 –0.76 3.13 3.13 3.08 3.09 – –

5357.201,2 1.500 –2.11 3.15 3.15 3.04 3.06 - -

5526.77 1.768 –0.01 3.24 3.16 3.21 3.09 1.17 1.29

5640.99 1.500 –0.99 3.14 3.13 3.08 3.06 – –

5657.88 1.507 –0.54 3.20 3.18 3.14 3.09 1.08 1.24

5658.35 1.497 –1.17 3.15 3.15 – – – –

5669.04 1.500 –1.10 3.11 3.11 – – – –

5684.19 1.507 –1.03 3.15 3.14 3.09 3.07 – –

6245.623 1.500 –1.02 3.04 3.03 3.01 2.99 – –

6279.74 1.500 –1.33 3.14 3.13 – – – –

6300.683 1.510 –1.90 2.99 3.00 3.04 3.02 – –

6320.833 1.500 –1.82 3.06 3.05 3.04 3.03 – –

6604.58 1.357 –1.26 3.08 3.09 2.99 3.00 – –

Среднее 3.14 3.12 3.09 3.06 1.09 1.19

σ(dex) 0.06 0.05 0.06 0.03 0.06 0.06
1 Без учета HFS; 2 gf (Лоулер, Дакин, 1989); 3 gf (Куруц, 2009).
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3. АНАЛИЗ ЛИНИЙ Sc II В СПЕКТРАХ
СОЛНЦА, ПРОЦИОНА И HD 84937

С целью тестирования новой модели атома мы
проанализировали линии Sc II в спектрах трех эта-
лонных звезд, для которых есть спектры высокого
разрешения и надежно определены параметры ат-
мосфер. Это Солнце, звезда HD 61421 (Процион,
F5 IV-V) с содержанием металлов, близким к сол-
нечному, и звезда HD 84937 с большим дефицитом
металлов.

3.1. Наблюдательный материал
и параметры атмосфер

Мы анализируем спектр Солнца как звезды,
используя атлас Куруца и др. (1984). Спектральное
разрешение R = λ/Δλ � 300 000. Как и в наших
предыдущих исследованиях, мы используем хоро-
шо известные параметры атмосферыСолнца: Teff =
= 5780 K, log g = 4.44 и скорость микротурбулент-
ности ξt = 0.9 км/с.
Спектр Проциона, полученный с R � 80 000,

взят из архива UVESPOP (Багнуло и др., 2003).
Параметры атмосферы Teff = 6615 K, log g = 3.89,
[Fe/H] = −0.05 и ξt = 2 км/с определены Рябчи-
ковой и др. (2016) путем автоматической подгонки
теоретического спектра к избранным участкам в
том же наблюдаемом спектре. Отметим, что Teff =
= 6615 K согласуется в пределах ошибки опре-
деления (89 K) с эффективной температурой, по-
лученной Бояджан и др. (2013) в интервале от
6562 до 6597 K на основе интерферометрических
измерений углового диаметра Проциона.
Наблюдаемый спектр (R � 80 000) звезды

HD 84937 также взят из архива UVESPOP
(Багнуло и др., 2003). Кроме того, мы используем
ультрафиолетовый спектр, полученный на косми-
ческом телескопе Hubble со спектрографом STIS
в диапазоне 1875–3158 Å с разрешением R �
� 25 000. Эти данные представлены Thomas Ayres
на сайте проекта ASTRAL5. Параметры атмосфе-
ры Teff = 6350 K, log g = 4.09, [Fe/H] = −2.16 и
ξt = 1.7 км/с были определены Ситновой и др.
(2015) с использованием спектроскопических и
фотометрических методов и известного расстоя-
ния.

3.2. Определение содержания скандия

Список линийSc II, используемых для опреде-
ления содержания скандия, вместе с их атомными
параметрами приведен в табл. 1. Мы используем
силы осцилляторов, основанные на лабораторных

5http://casa.colorado.edu/∼ayres/ASTRAL/

измерениях Лоулер и др. (2019). Исключение—
линия Sc II 5357 Å с log gf , измеренным Лоулер и
Дакин (1989), и линии Sc II 6245, 6300 и 6320 Å,
для которых есть только расчеты Куруц (2009).
Уровни в атомах и ионах скандия подвержены

сверхтонкому расщеплению (HyperFine Splitting,
HFS), поэтому в расчетах теоретических профилей
линий необходимо учитывать их HFS-структуру.
Для всех исследуемых линий, кроме Sc II 2552 Å
и 5357 Å, длины волн и силы осцилляторов HFS-
компонент имеются в обновленной базе данных
VALD (Пахомов и др., 2019), а также на странице
https://github.com/vmplacco/linemake. Отме-
тим полное согласие данных в этих двух источ-
никах. В солнечном спектре линия Sc II 5357 Å
имеет эквивалентную ширинуEW � 5 мÅ, и неучет
HFS-структуры не влияет на теоретическую EW

и определяемое содержание. Линия Sc II 2552 Å
измерена только у HD 84937. Возможно, из-за
неучета HFS-структуры она дает содержание, ко-
торое на 0.08 dex выше, чем среднее по другим УФ-
линиям.
Константы ван-дер-ваальсовского уширения

log Γ6 для линий Sc II рассчитаны Куруц (2009) и
представлены в базе данных VALD (Рябчикова и
др., 2015; Пахомов и др., 2019). Они имеют близкие
значения для разных линий и в расчете на 10 000 К
составляют от log Γ6 = −7.81 до log Γ6 = −7.83.

Программы и методика определения содер-
жания. Всюду анализ проводился методом синте-
тического спектра путем автоматической подгонки
теоретического профиля линии к наблюдаемому.
Эквивалентные ширины линий измерялись в этой
же процедуре лишь для целей иллюстрации резуль-
татов. Использовались компьютерные программы
synthV_NLTE (Цымбал и др., 2019) и BinMag
(Кочухов, 2018). Список линий для расчета синте-
тического спектра заимствован из VALD. Помимо
модели атмосферы, микротурбулентной скорости
и списка атомных параметров линий, фиксиро-
ванными параметрами в процедуре согласования
теоретического и наблюдаемого спектров были
спектральное разрешение и проекция скорости
вращения на луч зрения V sin i. Для Солнца и
Проциона V sin i = 1.8 и 4 км/с соответственно.
Как и в работе Жао и др. (2016), уширение
вращением также учитывалось для шести звезд
с V sin i ≥ 6 км/с: HD 58855 (V sin i = 10 км/с),
HD 89744 (9 км/с), HD 92855 (10 км/с), HD 99984
(6 км/с), HD 100563 (10 км/с), HD 106516
(7 км/с). Для остальных исследованных звезд уши-
рение линий вращением не учитывалось, так как
оно гораздо меньше уширения макротурбулентны-
ми движениями. Скорость макротурбулентности
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Рис. 3. Линия Sc II 5526 Å в спектрах Солнца и HD 84937 (кружки) и синтетический спектр, описывающий наблюдения
наилучшим образом при отказе от ЛТР (SH = 0.1, сплошная кривая). Штриховая кривая соответствует ЛТР расчетам.
Для Солнца и HD 84937 расчеты сделаны с log ε = 3.16 и 1.29 соответственно.

Vmac, содержание скандия и смещение линии по
длине волны были свободными параметрами в
процедуре подгонки. Предварительно было учтено
доплеровское смещение линий, обусловленное лу-
чевой скоростью звезды и орбитальным движением
Земли вокруг Солнца. Примеры согласования
профилей линии Sc II 5526 Å в спектрах Солнца
и HD 84937 с не-ЛТР профилями приведены на
рис. 3.

Не-ЛТР эффекты в линиях Sc II. Для срав-
нения на рис. 3 показаны ЛТР профили, рас-
считанные с содержанием, полученным в не-ЛТР
расчетах. У Солнца отклонения от ЛТР ведут к
небольшому усилению линии Sc II 5526 Å, а у
HD 84937, наоборот, к ослаблению. Линия Sc II
5526 Å образуется в переходе 3d2 1G— 3d4p 1F◦.
В атмосфере Солнца ее ядро формируется на глу-
бинах с log τ5000 ∼−1.6, где населенность нижнего
уровня близка к равновесной, а верхний уровень
недонаселен (рис. 2). В результате функция источ-
ников в линии меньше функции Планка на этих
глубинах, и линия усиливается. Разность между
не-ЛТР и ЛТР содержанием (ΔNLTE = log εNLTE −
− log εLTE), которая называется не-ЛТР поправ-
кой к содержанию, в данном случае составляет
−0.08 dex. В атмосфере HD 84937 ядро линии Sc II
5526 Å образуется на глубинах с log τ5000 ∼−0.1,
где населенность нижнего уровня близка к равно-
весной, а верхний уровень перезаселен (рис. 2), что
и ведет к ослаблению линии. Не-ЛТР поправка—
положительная и равнаΔNLTE = 0.12 dex.
Результаты определения ЛТР и не-ЛТР содер-

жания по индивидуальным линиям Sc II представ-
лены в табл. 1 и на рис. 4 для каждой из трех эта-
лонных звезд. УСолнца не-ЛТР поправки к содер-
жанию отрицательные и небольшие по абсолютной
величине. Исключение— линия Sc II 6604 Å с ма-
ленькой положительной поправкой. Процион го-
рячее, и отрицательные не-ЛТР поправки больше

по абсолютной величине. У HD 84937 не-ЛТР эф-
фекты в линиях Sc II сильнее, так как выше интен-
сивность УФ-излучения и меньше концентрация
электронов, а значит больше скорости радиатив-
ных переходов и меньше скорости столкновитель-
ных процессов. Линии Sc II слабее при не-ЛТР,
чем при ЛТР, аΔNLTE положительные. Для каждой
из звезд не-ЛТР ведет к меньшему разбросу содер-
жания по разным линиям и уменьшению средне-
квадратичной ошибки σ =

√∑
(x− x̄)2/(Nl − 1),

гдеNl — число линий. Это особенно хорошо видно
для Проциона, где σ уменьшается в два раза (до
0.03 dex), и для HD 84937, где не-ЛТР устраняет
разницу в содержании между линиями вУФ и види-
мой областях. Рисунок 5 иллюстрирует надежность
определения содержания по линии Sc II 2563 Å
в спектре HD 84937. Линия Sc II находится в
далеком крыле сильной линии Fe I 2563.399 Å
(Eexc = 0.96 эВ, log gf = −2.26), которая удовле-
творительно описывается при заданных атомных
параметрах и содержании железа, и блендирует с
линией Cr II 2563.157 Å (Eexc = 6.805 эВ, log gf =
= −1.683), которая намного слабее линии Sc II и
из-за неопределенности в содержании хрома (или
gf ) может повлиять на определяемое содержание
скандия не более, чем на 0.01 dex.

Влияние столкновений с атомами водорода.
Не-ЛТР расчеты были проведены для трех вари-
антов столкновительных скоростей в уравнениях
СР: SH = 0 — столкновения только с электрона-
ми; SH = 1 — включение столкновений с атомами
водорода по формуле Стинбук и Холвегер (1984);
SH = 0.1 — уменьшение в 10 раз вклада столкно-
вений с H I. Для солнечных линий Sc II не-ЛТР
поправки заключены в интервале от +0.01 dex до
−0.08 dex в варианте SH = 0 и уменьшаются по
абсолютной величине максимум на 0.01 dex в ва-
рианте SH = 1. Не-ЛТР эффекты гораздо сильнее
для HD 84937 с ΔNLTE от 0.04 dex до 0.24 dex в
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Рис. 4. ЛТР (кружки) и не-ЛТР (треугольники) содержание, полученное по индивидуальным линиям Sc II в спектрах
Солнца, Проциона и HD 84937. Пунктирная линия обозначает метеоритное содержание из работы Лоддерс (2021).

варианте SH = 0, но влияние учета столкновений с
H I на конечные результаты мало и для этой звезды:
разница в не-ЛТР поправках между вариантами
SH = 0 и 1 не превышает 0.02 dex. Слабое влияние
учета столкновений с атомами водорода на величи-
ну отклонений от ЛТР для линий Sc II обуслов-
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Рис. 5. Линия Sc II 2563 Å в спектре HD 84937
(кружки) и синтетический спектр, описывающий на-
блюдения наилучшим образом при отказе от ЛТР
(сплошная кривая, log ε = 1.15). Штриховая кривая
соответствует ЛТР расчетам при том же содержании
Sc, а пунктирная кривая— расчетам в отсутствие Sc в
атмосфере.

лено структурой термов этого иона и, возможно,
отсутствием точных данных о скоростях этих про-
цессов. Формула Стинбук и Холвегер (1084) пред-
назначена только для разрешенных переходов, а у
Sc II все уровни с Eexc < 2 эВ имеют одинаковую
четность. Для разрешенных переходов с энергией
более 3 эВ радиативные процессы преобладают над
столкновительными. Здесь и далее промежуточный
вариант SH = 0.1 был принят для получения окон-
чательного не-ЛТР содержания.
Полученное солнечное не-ЛТР содержание на

0.02 dex меньше, чем ЛТР значение, и ближе
к метеоритному содержанию log εmet = 3.04 ± 0.03
(Лоддерс, 2021), но все-таки превышает его более,
чем на 1σ. А вот у Проциона не-ЛТР содержание
скандия согласуется с метеоритным. Нужно отме-
тить, что в разных работах значение метеоритного
содержания варьируется в пределах ошибки опре-
деления. Например, ранее Лоддерс и др. (2021)
рекомендовали log εmet = 3.07 ± 0.02.

3.3. Сравнение с другими авторами

Наше определение среднего солнечного содер-
жания согласуется в пределах ошибки с работами
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Рис. 6. ЛТР содержание, полученное по индивидуаль-
ным линиям Sc II в солнечном спектре разными ав-
торами. Кружки, ромбы и треугольники соответствуют
нашей работе (Ts), Жанг и др. (2008) и Лоулер и др.
(2019). ДанныеЖанг и др. (2008) приведены в систему
сил осцилляторовЛоулер и др. (2019). Эквивалентные
ширины линий— по нашим измерениям. Пунктирная
линия обозначает метеоритное содержание из работы
Лоддерс (2021).

других авторов, если содержание по индивидуаль-
ным линиям привести к одной системе gf-величин.
Рисунок 6 показывает ЛТР содержание по инди-
видуальным линиям из работ Лоулер и др. (2019),
Жанг и др. (2008) и нашей. СодержаниеЖанг и др.
(2008) пересчитано с gf-величинами, измеренными
Лоулер и др. (2019). Расхождения минимальны
между нами и Жанг и др. (2008), так как в обеих
работах использованы Атлас Солнца как звезды
(Куруц и др., 1984) и теоретические модели атмо-
сфер, хотя и из разных источников— Густафсон и
др. (2008) и Групп (2004) соответственно. Среднее
содержание различается в этих работах менее, чем
на 0.01 dex, но для трех линий (4314, 5640, 5658 Å)
разница достигает почти 0.1 dex, что, наиболее
вероятно, связано с разным учетом блендирующих
линий. Лоулер и др. (2019) использовали спектр
Солнца от центра диска (Дельбуй и др., 1973) и
полуэмпирическую модель атмосферы (Холвегер,
Мюллер, 1974) и получили в среднем более вы-
сокое (на 0.02 dex) содержание, чем наше ЛТР
значение.
Если рассматривать оригинальные данные, то,

используя силы осцилляторов из расчетов Куруца,
Жанг и др. (2008) получили log ε(Z08) = 3.10±
± 0.05 и 3.07 ± 0.04 при ЛТР и отказе от ЛТР. Это
была первая и до настоящего времени единствен-
ная работа по не-ЛТР анализу солнечных линий
Sc II. Несмотря на усовершенствованную модель
атома, наши расчеты показали близкие не-ЛТР
эффекты в линиях Sc II, ввиду их малости.
По линиям Sc II Скотт и др. (2015) определили

содержание как log ε(3D) = 3.17 ± 0.04 на основе
гидродинамических ЛТР расчетов в трехмерной

(3D) модели солнечной атмосферы и не-ЛТР по-
правок, опубликованных Жанг и др. (2008). Ис-
пользовались лабораторные gf-величины из рабо-
тыЛоулер и Дакин (1989). Скотт и др. (2015) также
провели расчеты с классической моделью атмо-
сферы из базы данных MARCS, которая исполь-
зуется и в нашей работе, и получили чуть меньшее
значение log ε(1D) = 3.14, чем с 3D моделью, но
чуть более высокое (на 0.02 dex), чем наше не-ЛТР
содержание.
В работе Пеливан Родин и др. (2017) содер-

жание, опубликованное Скотт и др. (2015) для
отдельных линий Sc II, было пересчитано с заме-
ной gf-величин на их собственные определения.
Полученное среднее log ε(PR17) = 3.04 ± 0.13 со-
гласуется с метеоритным содержанием, но отли-
чается от всех остальных определений большой
средне-квадратичной ошибкой, которая полностью
обусловлена точностью gf-величин, полученных
Пеливан Родин и др. (2017).
Таким образом, с современными атомными дан-

ными по силам осцилляторов и сверхтонкой струк-
туре линий Sc II солнечное содержание более, чем
на 1σ, превышает метеоритное log εmet = 3.04±
± 0.03 (Лоддерс, 2021), независимо от использу-
емых спектров Солнца (как звезды или от центра
диска) и моделей атмосферы (полуэмпирической
или теоретической 1D и 3D).

4. ЭВОЛЮЦИЯ СОДЕРЖАНИЯ
СКАНДИЯ В ГАЛАКТИКЕ

4.1. Выборка звезд, наблюдательный материал
и параметры атмосфер

Основу выборки составляют звезды из наших
прежних работ—Ситнова и др. (2015) и Жао и
др. (2016), всего 51 звезда в диапазоне −2.62 ≤
≤ [Fe/H] ≤ 0.24. В статье Ситновой и др. (2015)
приводится вся информация о наблюдениях и опи-
сывается редукция спектров. Здесь укажем кратко,
что для 47 звезд спектры получены в Ликской
обсерватории (США), на 3-м телескопе с эшелле-
спектрографом Hamilton; R � 60 000, отношение
сигнала к шуму (S/N) на длине волны 5500 Å
превышает 100. Спектры HD 84937 и HD 140283
с R � 80 000 взяты из архива UVESPOP (Багнуло
и др., 2003). Еще для двух звезд спектры были
получены на Канадско-Французско-Гавайском те-
лескопе (CFHT) со спектрографом ESPaDOnS;
R � 60 000.
Параметры атмосфер этих звезд заимствова-

ны из статьи Ситновой и др. (2015). Эффектив-
ные температуры и ускорение силы тяжести были
определены с использованием нескольких мето-
дов, в частности, метода инфракрасных потоков,
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Таблица 2.ЛТР и не-ЛТР содержание скандия у исследуемых звезд

HD/BD Teff (K)/log g/[Fe/H]/ξt (км/с) Nl
log ε [Sc/Fe]

ЛТР не-ЛТР не-ЛТР

Звезды из работы Ситнова и др. (2015)

19373 6045/4.24/0.10/1.2 15 3.33 (0.11) 3.30 (0.12) 0.08

22484 6000/4.07/0.01/1.1 13 3.23 (0.12) 3.19 (0.09) 0.06

22879 5800/4.29/–0.84/1.0 10 2.49 (0.03) 2.50 (0.03) 0.22

24289 5980/3.71/–1.94/1.1 11 1.18 (0.06) 1.28 (0.05) 0.10

30562 5900/4.08/0.17/1.3 14 3.34 (0.09) 3.30 (0.08) 0.01

30743 6450/4.20/–0.44/1.8 12 2.83 (0.11) 2.80 (0.11) 0.12

34411 5850/4.23/0.01/1.2 15 3.23 (0.09) 3.21 (0.09) 0.08

43318 6250/3.92/–0.19/1.7 13 3.06 (0.10) 3.03 (0.11) 0.10

45067 5960/3.94/–0.16/1.5 12 3.06 (0.11) 3.02 (0.11) 0.06

45205 5790/4.08/–0.87/1.1 16 2.55 (0.06) 2.54 (0.05) 0.29

49933 6600/4.15/–0.47/1.7 12 2.79 (0.12) 2.77 (0.10) 0.12

52711 5900/4.33/–0.21/1.2 11 3.04 (0.07) 3.02 (0.06) 0.11

58855 6410/4.32/–0.29/1.6 11 3.04 (0.13) 3.01 (0.11) 0.18

59374 5850/4.38/–0.88/1.2 10 2.49 (0.03) 2.52 (0.03) 0.28

59984 5930/4.02/–0.69/1.4 11 2.72 (0.11) 2.72 (0.09) 0.29

62301 5840/4.09/–0.70/1.3 17 2.59 (0.05) 2.57 (0.05) 0.15

64090 5400/4.70/–1.73/0.7 9 1.46 (0.07) 1.51 (0.05) 0.12

69897 6240/4.24/–0.25/1.4 10 2.96 (0.09) 2.95 (0.09) 0.08

74000 6225/4.13/–1.97/1.3 8 1.21 (0.05) 1.32 (0.04) 0.17

76932 5870/4.10/–0.98/1.3 15 2.39 (0.04) 2.40 (0.05) 0.26

82943 5970/4.37/0.19/1.2 16 3.33 (0.09) 3.30 (0.10) –0.01

84937 6350/4.09/–2.16/1.7 22 1.10 (0.06) 1.20 (0.06) 0.24

89744 6280/3.97/0.13/1.7 12 3.38 (0.08) 3.35 (0.09) 0.10

90839 6195/4.38/–0.18/1.4 13 3.02 (0.09) 3.00 (0.09) 0.06

92855 6020/4.36/–0.12/1.3 10 3.11 (0.08) 3.07 (0.06) 0.07

94028 5970/4.33/–1.47/1.3 12 1.78 (0.07) 1.85 (0.06) 0.20

99984 6190/3.72/–0.38/1.8 10 2.89 (0.07) 2.87 (0.07) 0.13

100563 6460/4.32/0.06/1.6 8 3.30 (0.13) 3.25 (0.10) 0.07

102870 6170/4.14/0.11/1.5 13 3.33 (0.08) 3.30 (0.09) 0.07

103095 5130/4.66/–1.26/0.9 9 1.92 (0.06) 1.95 (0.06) 0.09

105755 5800/4.05/–0.73/1.2 13 2.72 (0.08) 2.72 (0.07) 0.33

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 8 2022



СОДЕРЖАНИЕ СКАНДИЯ У F-G-K ЗВЕЗД 587

Таблица 2.Окончание

HD/BD Teff (K)/log g/[Fe/H]/ξt (км/с) Nl
log ε [Sc/Fe]

ЛТР не-ЛТР не-ЛТР

106516 6300/4.44/–0.73/1.5 8 2.62 (0.05) 2.64 (0.06) 0.25

108177 6100/4.22/–1.67/1.1 6 1.53 (0.16) 1.63 (0.16) 0.18

110897 5920/4.41/–0.57/1.2 13 2.78 (0.08) 2.78 (0.09) 0.23

114710 6090/4.47/0.06/1.1 11 3.24 (0.08) 3.22 (0.06) 0.04

115617 5490/4.40/–0.10/1.1 13 3.14 (0.10) 3.13 (0.10) 0.11

134088 5730/4.46/–0.80/1.1 11 2.61 (0.05) 2.62 (0.05) 0.30

134169 5890/4.02/–0.78/1.2 17 2.56 (0.06) 2.55 (0.04) 0.21

138776 5650/4.30/0.24/1.3 14 3.46 (0.10) 3.45 (0.10) 0.09

140283 5780/3.70/–2.46/1.6 9 0.71 (0.06) 0.84 (0.06) 0.18

142091 4810/3.12/–0.07/1.2 12 3.12 (0.13) 3.14 (0.14) 0.09

142373 5830/3.96/–0.54/1.4 13 2.89 (0.10) 2.88 (0.10) 0.30

+7◦ 4841 6130/4.15/–1.46/1.3 16 1.78 (0.05) 1.85 (0.04) 0.19

+9◦ 0352 6150/4.25/–2.09/1.3 8 1.15 (0.06) 1.30 (0.06) 0.27

+24◦ 1676 6210/3.90/–2.44/1.5 7 0.92 (0.07) 1.06 (0.07) 0.38

+29◦ 2091 5860/4.67/–1.91/0.8 9 1.35 (0.10) 1.46 (0.06) 0.25

+37◦ 1458 5500/3.70/–1.95/1.0 10 1.26 (0.11) 1.34 (0.06) 0.17

+66◦ 0268 5300/4.72/–2.06/0.6 8 1.00 (0.09) 1.09 (0.05) 0.03

–4◦ 3208 6390/4.08/–2.20/1.4 9 1.08 (0.04) 1.19 (0.06) 0.27

–13◦ 3442 6400/3.95/–2.62/1.4 7 0.81 (0.07) 0.93 (0.07) 0.43

G090-003 6007/3.90/–2.04/1.3 10 1.22 (0.10) 1.32 (0.09) 0.24

Звезды из работы Машонкина и др. (2003)

31128 5980/4.42/–1.53/1.2 8 1.74 (0.04) 1.81 (0.05) 0.22

97320 6110/4.26/–1.18/1.4 8 2.20 (0.05) 2.23 (0.06) 0.29

102200 6115/4.29/–1.19/1.4 8 2.01 (0.03) 2.04 (0.05) 0.11

193901 5780/4.46/–1.08/0.9 6 2.14 (0.06) 2.18 (0.06) 0.14

298986 6130/4.26/–1.36/1.4 8 1.87 (0.06) 1.92 (0.05) 0.16

Примечание. Числа в скобках— средне-квадратичные ошибки σ.

с привлечением тригонометрических параллаксов
Hipparcos и на основе не-ЛТР анализа линий Fe I
и Fe II. Последний метод дал также содержание
железа [Fe/H] и микротурбулентную скорость. Вы-
борка однородная по температуре и светимости,
которые близки к солнечным значениям: 5400 K ≤
≤ Teff ≤ 6600 K и 3.70 ≤ log g ≤ 4.72. Исключе-
ние— холодный гигант HD 142091 с Teff = 4810 K

и log g = 3.12, который еще далек от стадии выно-
са продуктов нуклеосинтеза на поверхность. Спи-
сок звезд и параметры их атмосфер приведены в
табл. 2.
Для улучшения статистики в диапазоне −1.5 <

< [Fe/H] < −1 в выборку были добавлены пять
звезд из работы Машонкиной и др. (2003). Для
четырех звезд спектры были получены в Европей-
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ской южной обсерватории на телескопе VLT2 с
эшелле-спектрографом UVES; R � 80 000, всюду
S/N > 100. Спектр HD 193901 получен К. Фур-
маном в испано-германской обсерватории Калар-
Альто (Испания) на 2.2-м телескопе с эшелле-
спектрографом FOCES;R � 60 000, S/N > 100 на
длинах волн больше 4500 Å.
Для этих пяти звезд эффективные температуры

были определены Машонкиной и др. (2003) по
крыльям водородных линий Hα и Hβ. Ускорение
силы тяжести переопределено в настоящей ра-
боте с использованием параллаксов Gaia EDR3
(Гайа коллаборация, 2020). Необходимые для этих
расчетов видимая звездная величина, масса и Teff
заимствованы из статьи Машонкиной и др. (2003).
Все звезды близкие, поэтому их log g изменился не
более, чем на 0.09 dex по сравнению с результатами
Машонкиной и др. (2003), основанными на парал-
лаксах Hipparcos. Тем не менее мы переопределили
[Fe/H] и ξt из анализа линий Fe II. Фактически мик-
ротурбулентная скорость не изменилась. Эти пять
звезд— тоже солнечного типа с Teff в диапазоне от
5780 K до 6130 K и log g от 4.26 до 4.46. Результаты
приведены в табл. 2.

4.2. Содержание скандия и Галактический
тренд [Sc/Fe]

Содержание скандия определялось методом
синтетического спектра, как и для эталонных звезд
в разделе 3. Результаты приведены в табл. 2.
Величины [Sc/Fe] рассчитаны с солнечным не-
ЛТР содержанием, определенным в этой работе:
log εNLTE = 3.12.
Для большинства звезд средне-квадратичная

ошибка не-ЛТР содержания чуть меньше или
такая же, как в случае ЛТР, и не превышает
0.11 dex. Самый большой разброс содержания по
отдельным линиям получился для HD 108177 (σ =
= 0.16 dex) и HD 142091 (σ = 0.14 dex). У первой
звезды с [Fe/H] = −1.67 мы смогли измерить всего
шесть линий из-за отсутствия синей (λ < 4500 Å)
части спектра и слабости всех линий с λ ≥ 5669 Å.
Вторая звезда— самая холодная (Teff = 4810 K) в
выборке, и получившееся низкое содержание по
линиям 4314 и 4400 Å, возможно, обусловлено
переоценкой вклада молекулярных линий.
В нашей выборке семь звезд имеют металлич-

ность, близкую к солнечной (в пределах±0.10 dex),
и все они показывают небольшой избыток скандия
относительно солнечного содержания, со средней
величиной [Sc/H] = 0.08. Похожие результаты
были получены в работе Жао и др. (2016), где
применялся дифференциальный подход (из содер-
жания, полученного по индивидуальной линии у

данной звезды, вычитается соответствующее сол-
нечное содержание) и не-ЛТР метод Жанг и др.
(2008). Для техже семи звезд они получили среднее
[Sc/H] = 0.04. Таким образом, не только у Солнца,
но и у звезд солнечного типа в солнечной окрестно-
сти содержание скандия выше, чем метеоритное.
Эволюция отношения [Sc/Fe] с изменени-

ем [Fe/H] показана на рис. 7. В диапазоне
[Fe/H] > −1 отношение [Sc/Fe] падает с ростом
[Fe/H], и это напоминает поведение элементов
α-процесса O, Mg, Si, Ca, которые синтезируются
в SNeII, и у которых [α/Fe] падает в том же
диапазоне [Fe/H], с началом производства Fe в
сверхновых типа Ia (SNeIa). При более низком
содержании железа у α-элементов наблюдается
плато на уровне [α/Fe] � 0.3–0.4 (см. рис. 8
и ссылки в статье Жао и др., 2016). Скандий
в этом диапазоне тоже наблюдается в избытке
относительно железа, но избыток меньше— на
уровне ∼0.2 dex, и есть значительные отклонения
от этой величины. У двух звезд (BD +24◦ 1676 и
BD −13◦ 3442) [Sc/Fe] ∼ 0.4, а у BD +66◦ 0268
[Sc/Fe] ∼ 0.
На второй панели рис. 7 представлены отноше-

ния [Sc/Ti]. Даже с учетом их ошибок есть намек
на то, что они монотонно растут от [Sc/Ti] ∼− 0.1
до [Sc/Ti] ∼ +0.1 с ростом [Fe/H]. Исключением
снова являются BD +24◦ 1676 и BD −13◦ 3442.
Содержание Ti заимствовано из работ Жао и др.
(2016) для 51 звезды и Ситнова и др. (2022) для
пяти дополнительных звезд.
Происхождение Sc плохо изучено, и существу-

ющие модели нуклеосинтеза страдают слишком
низким производством этого элемента (Кобаяши и
др., 2020). Мы не наносим предсказания модели
химической эволюции Галактики на рис. 7, так как
кривая прошла бы намного ниже наблюдаемых
точек, а именно: [Sc/Fe] = −1.15, −0.8 и −0.9
на значениях [Fe/H] = −2.5, −1.0 и 0.0, соответ-
ственно, согласно модели Кобаяши и др. (2020).
Для титана теоретические модели тоже не могут
воспроизвести наблюдения, где он ведет себя как
α-элемент (например, рис. 8 в статье Жао и др.,
2016).
По-видимому, проблему синтеза скандия нужно

решать вместе с проблемой синтеза титана. Мы
надеемся, что полученное нами содержание Sc
в широком диапазоне металличности даст новый
импульс идеям о происхождении скандия.

Сравнение с результатами Жао и др. (2016,
далее ZMY16).Полученный нами тренд [Sc/Fe]—
[Fe/H] согласуется с данными ZMY16 в диапазоне
[Fe/H] > −0.9, но мы получили более высокое со-
держание Sc для звезд меньшей металличности.
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Рис. 7. [Sc/Fe] и [Sc/Ti] как функция [Fe/H] для 56 звезд в солнечной окрестности. Все результаты получены на основе
не-ЛТР расчетов.

Например, для HD 84937 [Sc/Fe](не-ЛТР) = 0.24
у нас, но 0.10 у ZMY16, и это не связано с разной
оценкой не-ЛТР эффектов. Разница между не-
ЛТР и ЛТР составляет 0.10 dex у нас и 0.12 dex
у ZMY16. Наиболее драматичная разница между
нашими результатами и ZMY16 получилась для
BD −13◦ 3442: [Sc/Fe](не-ЛТР) = 0.43 и 0.06
соответственно. Разница между не-ЛТР и ЛТР
равна 0.12 dex у нас, и она даже больше— 0.16 dex
у ZMY16. Мы полагаем, что главная причина
расхождений— в списке линий, использованных
для определения содержания. Мы анализировали
линии Sc II 4246, 4314, 4320, 4400 Å, которые
остаются сильными даже у звезд с большим дефи-
цитом металлов, а при дифференциальном подходе,
принятом ZMY16, эти линии были исключены, по-
скольку их невозможно анализировать в солнечном
спектре. Линии Sc II в списке ZMY16— очень
слабые у звезд с [Fe/H] < −2. В результате для
BD −13◦ 3442 наше содержание базируется на
семи линиях, а ZMY16 использовали три слабые
линии.
Наши результаты согласуются с данными Рег-

гиани и др. (2017) в общем диапазоне металлично-
сти−2.6 < [Fe/H] < −1.5. Для 23 звезд Реггиани и
др. (2017) получили среднее [Sc/Fe] = 0.31.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Построена новая модель атома Sc II с ис-
пользованием современных атомных данных.
Из-за отсутствия точных расчетов столкновений
Sc II с H I они учитываются по приближенной
формуле Стинбук и Холвегер (1984), но наши не-
ЛТР расчеты с учетом и без учета такого рода
столкновений показали, что их влияние на конеч-
ные результаты мало даже для звезд с большим
дефицитом металлов. Для HD 84937 ([Fe/H] =
= −2.16) разница в полученном содержании Sc

между этими вариантами составляет −0.02 dex
(положительные не-ЛТР поправки больше в
случае учета только столкновений с электронами).
Разработанный метод был протестирован путем

анализа линий Sc II в спектрах эталонных звезд—
Солнца,Проциона иHD84937. Для каждой звезды
учет отклонений от ЛТР уменьшает разброс со-
держания, определяемого по разным линиям, в том
числе по линиям в УФ и в видимом диапазонах
у HD 84937, и уменьшает средне-квадратичную
ошибку.
Солнечное не-ЛТР содержание скандия

log εNLTE = 3.12± 0.05 на 0.02 dex меньше, чем
в случае ЛТР, и на 0.05 dex и 0.04 dex меньше,
чем значения, полученные Скотт и др. (2015) и
Лоулер и др. (2019) соответственно. И все-таки
оно превышает метеоритное log εmet = 3.04 ± 0.03
(Лоддерс, 2021) более чем на 1σ. У Проциона
не-ЛТР содержание скандия согласуется с метео-
ритным.
Разработанный метод был применен для опре-

деления содержания скандия у 56 звезд солнеч-
ного типа в широком диапазоне металличности
(−2.62 ≤ [Fe/H] ≤ 0.24) с использованием спек-
тров высокого разрешения.
У семи звезд с содержанием железа, близким

к солнечному (−0.10 ≤ [Fe/H] ≤ 0.10), содержание
скандия выше не только метеоритного, но и солнеч-
ного в среднем на 0.08 dex. Это делает вопрос о том,
каким является космическое содержание скандия,
еще более актуальным и требующим дальнейших
исследований с увеличением статистики звезд и
анализа корреляции содержания Sc с различными
параметрами звезды, например, ее массой, возрас-
том и т.д.
В диапазоне [Fe/H] < −1 скандий наблюдается

в избытке относительно железа с [Sc/Fe]∼ 0.2 dex,
хотя для трех звезд нужно отметить значительное
отклонение от этой величины. При более высоком
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[Fe/H] отношение [Sc/Fe] падает до величины,
близкой к солнечной. Такое поведение свидетель-
ствует о синтезе скандия в массивных звездах и
напоминает Галактический тренд [α/Fe]— [Fe/H],
хотя в области [Fe/H] < −1 α-элементы имеют
более высокие избытки относительно железа.

Наши результаты демонстрируют корреляцию
содержания скандия с содержанием титана, про-
исхождение которого, как и скандия, все еще
остается неясным. Мы надеемся, что полученное
в широком диапазоне металличности содержание
скандия даст новый импульс идеям о его (и титана?)
происхождении.

Л.И. Машонкина благодарит Министерство науки
и высшего образования РФ (грант 13.1902.21.0039) за
финансовую поддержку исследования.
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Рассматривается управляемое движение солнечного паруса, при этом управляющим параметром
является отражательная способность. Исследуются уравнения управляемого орбитального движе-
ния солнечного паруса в окрестности коллинеарной точки либрации системы Солнце–Земля. Для
описания управляемого орбитального движения солнечного паруса используется модель круговой
ограниченной задачи трех тел системы Солнце–Земля. Построены законы изменения отражательной
способности для обеспечения удержания солнечного аппарата в окрестности точки либрации при
помощи сил светового давления, и дана оценка области управляемости. Законы управления, постро-
енные для линеаризованной модели уравнений орбитального движения, переносятся на нелинейный
случай. Предложенная методика построения управлений расширяет возможности при решении задач
стабилизации движения в окрестности коллинеарной точки либрации, где сила светового давления
может иметь существенную эффективность. Представлено численное моделирование управляемого
движения.

Ключевые слова: ограниченная задача трех тел, солнечный парус, орбитальное движение, кол-
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ВВЕДЕНИЕ

Несмотря на свойство неустойчивости (Марке-
ев, 1978), использование окрестности коллинеар-
ной точки либрации (L1 или L2) системы Солнце–
Земля уже давно имеет практическое значение в
связи с проектами, реализуемыми NASA, ESA и
др. При этом использование таких экзотических
систем движителей, как солнечный парус, может
оказаться весьма эффективным в силу фундамен-
тальных особенностей движения в окрестностях
этих точек.

Исследования управляемого движения косми-
ческого аппарата (КА) с солнечным парусом в
окрестности коллинеарной точки либрации ведутся
со второй половины двадцатого века (Лукьянов,
1981), по вопросам стабилизации орбитального
движения можно отметить работы (Буклесс, Ма-
киннес, 2008; Назиров и др., 2013), в работе (Нови-
кова и др., 2005) представлен технический подход

*Электронный адрес: d.shimanchuk@spbu.ru

по реализации возможности изменения отража-
тельной способности солнечного паруса. Следует
заметить, что в этих работах управление орбиталь-
ным движением реализуется как за счет ориента-
ции солнечного паруса, так и изменения его от-
ражательной способности. В работе (Шиманчук и
др., 2020) представлены результаты по разработке
системы автоматического удержания КА с солнеч-
ным парусом вблизи точки либрации. Результаты
работы (Шиманчук и др., 2021) связаны с оцен-
кой эффективного использования отражательной
способности паруса в задаче удержания КА с сол-
нечным парусом вблизи точки либрации, а также
с вопросами определения качественных характери-
стик в задачах маневрирования при использовании
окрестности коллинеарных точек либрации.

Не вдаваясь в технические детали, можно, одна-
ко, утверждать, что управление за счет изменения
отражательной способности гораздо проще (с тех-
нической точки зрения), чем, например, изменение
ориентации. Особенно, если речь идет об отражаю-
щей поверхности большой площади. Конечно, при
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Рис. 1. Солнечный парус во вращающейся системе координатOx1x2x3.

таком способе управления несколько уменьшает-
ся эффективность солнечного паруса, которая и
так невелика, поскольку силы светового давления
обычно весьма малы по сравнению с гравитацион-
ными. Мы, однако, покажем, что по крайней мере в
задаче стабилизации орбитального движения КА в
окрестности L1 переход к управлению за счет из-
менения отражательной способности не слишком
снижает эффективность солнечного паруса.

В настоящем исследовании представлены ре-
зультаты построения законов управления отража-
тельной способностью паруса с целью удержания
КА вблизи точки либрации при фиксированной
ориентации паруса относительно набегающего по-
тока фотонов.

ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ

Под солнечным парусом будем понимать КА с
установленной и развернутой отражающей поверх-
ностью, которая, поглощая и отражая солнечный
свет, сообщает КА управляющее ускорение. Пред-
полагаем, что солнечный парус движется таким
образом, что орт вектора нормали e паруса все
время параллелен плоскости эклиптики (рис. 1).
В этом случае можно принять, что управляющее
ускорение также будет лежать в плоскости, парал-
лельной плоскости эклиптики. Уравнения управля-
емого движения КА с солнечным парусом во вра-
щающейся системе координат при использовании
приближения Хилла для солнечного потенциала

могут быть представлены в виде (Шиманчук и
др., 2021)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨

⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩

ẋ1 = x2 + y1,

ẋ2 = −x1 + y2,

ẋ3 = y3,

ẏ1 = − 3x1
|x|3 + 2x1 + y2 −

− 2k pS
m cos3 ϕ− (1− k)pSm cosϕ,

ẏ2 = − 3x2
|x|3 − x2 − y1 −

− 2k pS
m cos2 ϕ sinϕ,

ẏ3 = − 3x3
|x|3 − x3,

(1)

где x = (x1, x2, x3) — вектор координат КА, y =
= (y1, y2, y3) — вектор сопряженных импульсов,
центр инерции Земли совпадает с началом системы
координат, а ось Ox1 направлена вдоль оси,
соединяющей центры масс Земли и Солнца; p —
давление солнечного света; S — площадь пару-
са; m — масса КА с солнечным парусом; k —
коэффициент отражательной способности паруса,
удовлетворяющий ограничениям 0≤ k ≤ 1 (при
k = 1 имеем случай идеально отражающей по-
верхности паруса, при k = 0 — случай абсолютно
черной поверхности); ϕ — угол между осью Ox1
и вектором нормали паруса e. Если ϕ = ±π/2, то
движение КА— неуправляемое, а саму систему (1)
будем называть неуправляемой. В принятой модели
единицы времени и расстояния выбраны таким
образом, что единица расстояния приблизительно
равна 10−2 а.е., а единица времени— 58.0916 сут
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(год, деленный на 2π). Точки либрации L1 и L2

во вращающейся системе неподвижны и имеют
координаты x∗ = (1, 0, 0), y∗ = (0, 1, 0) и x∗∗ =
= (−1, 0, 0), y∗∗ = (0,−1, 0) соответственно.

Неуправляемая система (1) (cosϕ = 0)— га-
мильтонова с Гамильтонианом

H =
|y|2
2

− 3

|x| −
3x21
2

+
|x|2
2

+ x2y1 − x1y2. (2)

Гамильтониан (2) на траекториях движения
неуправляемой системы (1) сохраняет свое значе-
ние, т.е. является интегралом для системы (1). Это
свойство можно использовать для оценки точности
численного интегрирования.

При постоянном значении угла ϕ и изменении
отражательной способности уравнения (1) опи-
сывают управляемое движение КА с солнечным
парусом, где k является управляющим параметром.
Именно этот случай исследуется в данной работе:
пусть солнечный парус движется согласно (1) с
заданными характеристиками m, S в окрестности
коллинеарной точки либрации L1 или L2, когда k ∈
∈ [0, 1], ϕ — константа. Требуется определить за-
кон изменения отражательной способности паруса
с целью его удержания в окрестности точки либра-
ции.

Исследуется вопрос возможностей солнечно-
го паруса в задаче управляемого движения КА
в окрестности коллинеарной точки либрации L1

или L2. Предлагаются законы изменения величины
отражательной способности, которые обеспечива-
ют удержание солнечного паруса в окрестности
точки либрации. Эти законы получены как решение
задачи оптимального демпфирования специаль-
ной функции от фазовых переменных (координат
и сопряженных импульсов)— “функции опасно-
сти” (Шиманчук и др., 2020, 2021). Смысл такого
управления заключается в том, что фазовая траек-
тория переводится на инвариантное многообразие
неуправляемой системы, в малой окрестности ко-
торого КА может оставаться длительное время без
управляющего воздействия. Такое управление су-
ществует не при всех начальных значениях, поэто-
му в работе дается оценка области управляемости.

ПРИНЦИП ПОСТРОЕНИЯ
ЗАКОНА УПРАВЛЕНИЯ

Система линеаризованных уравнений неуправ-
ляемой системы (1) в окрестности коллинеарной

точки либрации L1 имеет вид (Шмыров, 2005)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩

ẋ1 = x2 + y1,

ẋ2 = −x1 + y2,

ẋ3 = y3,

ẏ1 = 8(x1 − 1) + (y2 − 1),

ẏ2 = −4x2 − y1,

ẏ3 = −4x3,

(3)

а в окрестности L2:⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩

ẋ1 = x2 + y1,

ẋ2 = −x1 + y2,

ẋ3 = y3,

ẏ1 = 8(x1 + 1) + (y2 + 1),

ẏ2 = −4x2 − y1,

ẏ3 = −4x3.

(4)

Матрицы неуправляемых линеаризованных си-
стем (3), (4) имеют одинаковый спектр (Шмыров,
2005):

λ1,2 = ±
√

1 + 2
√
7 = ±l,

λ3,4 = ±i

√
2
√
7− 1 = ±iωe,

λ5,6 = ±2i = ±iωn.

Из положительности собственного значения λ1 =

=
√

1 + 2
√
7 следует неустойчивость координат

точек либрации L1, L2, т.е. координаты коллине-
арных точек либрации— неустойчивые положения
равновесия типа седло, центр, центр.
Важной характеристикой поведения решения

как систем (3), (4), так и самой нелинейной систе-
мы (1) в окрестности коллинеарной точки либрации
L1 или L2, является линейная форма фазовых пе-
ременных—функция опасности (Шиманчук и др.,
2020, 2021):

d1 = a1z,

где a1 =
1√

[(l2 + 3)/l]2 + 4

(
l2+5;

l2 − 3

l
; 0;

l2 + 3

l
;

2; 0
)

— собственный вектор-строка матрицы не-

управляемой линейной системы, соответствующий
собственному значению l, z = (x1 ∓ 1, x2, x3, y1,
y2 ∓ 1, y3) — вектор столбец, где верхний знак
(нижний знак) соответствует окрестности кол-
линеарной точки либрации L1 (L2). Вектор a1
определяется с точностью до множителя, для опре-
деленности положили, что его первая, четвертая и
пятая компоненты удовлетворяют условиям:

a11 > 0, a214 + a215 = 1. (5)
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На траекториях неуправляемой линеаризован-
ной системы (3) и (4) поведение функции опасности
как функции времени описывается экспонентой:

d1(t) = celt,

где c — действительное число, определяемое на-
чальными данными.
У линейных неуправляемых систем уравне-

ний (3) и (4) имеется инвариантное 5-мерное
многообразие (гиперплоскость), заполненное огра-
ниченными траекториями, асимптотически при-
ближающимися к двухчастотным колебаниям с
частотами ωe и ωn. Это многообразие определяется
уравнением

d1(x,y) = 0.

В общем случае, учитывая (5), для неуправляе-
мой нелинейной системы (1) знак функции опасно-
сти определяет направление ухода КА из окрест-
ности коллинеарной точки либрации: движению к
Солнцу из окрестности L1 соответствует траекто-
рия с d1 > 0, а движению к Земле— траектория
с d1 < 0; движению к Земле из окрестности L2

соответствует траектория с d1 > 0, а движению от
направления к Земле— траектория с d1 < 0. Этот
результат получен из численных экспериментов.
Для управляемой линеаризованной системы урав-
нений движения (3) или (4) поведение функции
опасности d1 на траекториях описывается уравне-
нием (Шиманчук и др., 2021)

ḋ1 = ld1 − 2
pS

m
f(k, ϕ), (6)

где f(k, ϕ) = cosϕ
[
k cosϕ sin(ϕ+ ϕ0) + (1− k)×

× (a14/2)
]
, ϕ0 = arctg[(l2 + 3)/2l]≈ 1.076 рад.

Уравнение (6) позволяет строить управления
по методу оптимального демпфирования функции
опасности. Эти управления могут использоваться
как для стабилизации (Шиманчук и др., 2020), так
и для маневрирования (Шиманчук и др., 2021).

ПОСТРОЕНИЕ ЗАКОНА УПРАВЛЕНИЯ

При решении задачи удержания (стабилизации)
важно, чтобы в конечном счете значение функции
опасности не слишком отличалось от нуля. Поэто-
му управляющий параметр k выбираем так, чтобы
правая часть (6) была положительной, если d1 < 0,
и отрицательной, если d1 > 0. Однако сделать это
не всегда возможно. Мы опишем области фазового
пространства, в которых этот выбор возможен. Эти
области приближенно описывают области управ-
ляемости при решении задачи удержания и дают
представление о возможностях солнечного паруса.

0.2

1.5
�

1.00.50�0.5�1.0�1.5

0.4

0.6

0.8

f(k, �)

Рис. 2. Графики функции f(k, ϕ): k = 1 (красная кри-
вая), k = 0.9, 0.88, 0.7, 0.4 (зеленые кривые), k = 0
(синяя кривая).

Прежде всего отыщем максимум и минимум
функции f(k, ϕ) по k при некоторых фиксирован-
ных значениях ϕ (см. табл. 1). Из табл. 1 видно, что
минимум и максимум значения функции f(k, ϕ) до-
стигаются при предельных допустимых значениях
коэффициента k.
Из рис. 2 видно, что эффективность управления

в области d1 < 0 уменьшается при уменьшении ко-
эффициента k, т.е. сама возможность управления
в области d1 < 0 обеспечивается достаточно высо-
кой отражающей способностью паруса, поскольку
при k ≤ kcr ≈ 0.88 функция f(k, ϕ)≥ 0 для любо-
го ϕ ∈ [−π/2, π/2]. Здесь также можно заметить,
что имеются такие значения угла ϕ: −0.537866 и
1.03293, для которых f(k, ϕ) равняется соответ-
ственно 0.377847 и 0.225398 при любом значении
k ∈ [0, 1], что характеризует ограниченность ис-
пользования в задачах удержания только отража-
тельной способности солнечного паруса при этих
или близким к ним значениям угла ориентации.
Пусть рассматривается случай движения па-

руса в окрестности точки либрации L1 или L2,
тогда для удержания паруса в области d1 < 0 из
равенства (6) и условия оптимального демпфиро-
вания функции опасности необходимо, чтобы мак-
симальное значение скорости изменения функции
опасности было положительным, т.е.

ld1 − 2
pS

m
f(k, ϕ) > 0, (7)

где ϕ ∈ (−π/2, ϕ∗
0), ϕ

∗
0 — значение угла ϕ из интер-

вала (−π/2, π/2): f(k, ϕ∗
0) = 0. Это условие может

быть обеспечено, если отражательная способность
паруса может принимать значения k > kcr, иначе
управление с целью удержания в области d1 < 0 не
представляется возможным.
Аналогично для удержания солнечного паруса

в области d1 > 0 — скорость изменения функции
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Таблица 1. Значения параметра отражательной спо-
собности k, которые обеспечивают экстремум функции
f(k, ϕ) (k̂ — максимум, ǩ — минимум), при фиксиро-
ванных значениях угла ϕ

N ϕ k̂ ǩ

1 −1.24375 0 1

2 −0.537866 – –

3 0 1 0

4 0.168016 1 0

5 1.03293 – –

опасности должна быть отрицательной, т.е.

ld1 − 2
pS

m
f(k, ϕ) < 0, (8)

где ϕ ∈ (ϕ∗
0, π/2).

В строках 1 и 4 табл. 1 значения угла ϕ соот-
ветствуют условию оптимального демпфирования
функции опасности для случая паруса с идеальной
отражательной способностью k = 1. Если усло-
вия (7), (8) не выполняются для произвольного k ∈
∈ [0, 1] при любом фиксированном ϕ, что во многом
обусловлено начальными данными и характери-
стикой солнечного паруса— парусностью S/m, то
солнечный парус будет просто уходить из окрест-
ности коллинеарной точки либрации L1 к Земле
или к Солнцу, для окрестности L2 — от Земли или
к Земле.
Из условий (7) и (8) можно получить оценку

снизу и сверху для значения функции опасности,
а следовательно, и оценку области управляемости
для задачи стабилизации орбитального движения в
окрестности коллинеарной точки либрации L1 или
L2:

dmin1 ≤ d1(x,y) ≤ dmax1 ,

где, как видно из графиков рис. 2, при ϕ ∈ (−π/2,
−0.537866) ∪ (1.03293, π/2)

dmin1 =
2pS

ml
f(1, ϕ), dmax1 =

2pS

ml
f(0, ϕ),

а при ϕ ∈ (−0.537866, 1.03293)

dmin1 =
2pS

ml
f(0, ϕ), dmax1 =

2pS

ml
f(1, ϕ).

Определим параметр k как функцию от d1. Для
этого зададим некоторые действительные числа δ и
κ:

dmin1 < δ < dmax1 , κ > 0,

и определим вспомогательную функцию σ(d1) на
основании логической функции сигмоида:

σ(d1) =
1

1 + e−κ(d1−δ)
. (9)

Режим изменения отражательной способно-
сти паруса в зависимости от функции опасно-
сти, учитывая (9), при ϕ ∈ (−π/2,−0.537866) ∪
∪ (1.03293, π/2) запишем в виде

k(d1) = 1− σ(d1), (10)

а при ϕ ∈ (−0.537866, 1.03293) — в виде

k(d1) = σ(d1). (11)

В работе (Малявкин и др., 2017) дано аналити-
ческое представление собственной функции диф-
ференциального оператора, определяемого скоб-
кой Пуассона. Линейная часть этой собственной
функции была названа функцией опасности и ча-
сто использовалась для построения управляющего
воздействия по принципу оптимального демпфиро-
вания. В настоящей работе мы также используем
квадратичные члены аналитического представле-
ния собственной функции. Тогда можно сказать,
что функция опасности, учитывая величины второ-
го порядка малости, имеет вид

d12 = d1 − 0.00511586(x1 − 1)2 + (12)

+ 0.84045(x1 − 1)x2 + 0.206027(x1 − 1)y1 +

+ 0.462986(x1 − 1)(y2 − 1) + 1.06677x22 +

+ 0.16289x2y1 + 0.522383x2(y2 − 1) +

+ 1.01211x23 + 0.355268x3y3 −
− 0.0205513y21 − 0.0203475y1(y2 − 1) +

+ 0.167852(y2 − 1)2 + 0.141638y23 .

Собственная функция дифференциального опера-
тора обращается в нуль на инвариантном 5-мерном
многообразии (в линейном случае таким многооб-
разием являлась 5-мерная гиперплоскость, опре-
деляемая функцией опасности). Мы управляем из-
менением отражательной способности так, чтобы
траектория оказалась возможно ближе к этому
инвариантному многообразию.
Далее, для фиксированной ориентации паруса

приϕ = 0 иϕ = 0.168016 приведем численные при-
меры управляемого движения.

ПРИМЕР УПРАВЛЯЕМОГО ДВИЖЕНИЯ

Проведем компьютерное моделирование дви-
жения солнечного паруса в окрестности коллине-
арной точки либрации L1. Для моделирования дви-
жения используем параметры солнечного паруса
m = 300 кг, S = 225 м2. Выбор начальных данных
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Рис. 3. Траектория управляемого движения KA c солнечным парусом на промежутке 1.5 года при ϕ = 0.
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Рис. 4. График значения параметра отражательной способности паруса (а) и график значения функции опасности на
траектории движения паруса (б) при ϕ = 0.

для отработки управляющего воздействия с точно-
стью до линейного приближения при ϕ = 0 будет
обусловливаться областью управляемости, опре-
деляемой неравенством 0.01089 < δ < 0.04035.

На рис. 3 и 4 приведены результаты числен-
ного моделирования управляемого движения сол-
нечного паруса с начальными данными x10 = 1.01,
x20 = 0, x30 = 0.015, y10 = 0, y20 = 1, y30 = 0 на
промежутке времени 1.5 года, при этом δ = 0.025
и κ = 103. Заметим, что в начальный момент КА
удален от L1 по оси x1 на 1.5× 104 км и нахо-

диться над плоскостью эклиптики на расстоянии
2.25 × 104 км. На рис. 3 представлена траекто-
рия управляемого движения солнечного паруса. На
рис. 4 представлены графики значений параметра k
и функции опасности при управляемом движении
паруса.

Из рис. 3 видно, что траектория управляемого
движения состоит из двух этапов. Первый этап—
переходный, который характеризуется временем
порядка 1.2 мес. На этом этапе значение пара-
метра k меняется от 0.860837 до 0.158. Второй

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 8 2022



598 ШИМАНЧУК и др.

1.006
1.007

1.008
1.009

1.010
x1

x3

x2

�0.004
�0.002

0.002
0.004

0

�0.01

0

0.01

Рис. 5. Траектория управляемого движения KA c солнечным парусом на промежутке 1.5 года при ϕ = 0.168016.

2 4 6 8
t

0.2

0.4

0.6

0.8

k d 1

2 4 6 8
t

0.005

0.010

0.015

0.020

0.025(a) (б)

Рис. 6. График значения параметра отражательной способности паруса (а) и график значения функции опасности на
траектории движения паруса (б) при ϕ = 0.168016.

этап— установившееся движение, которому отве-
чает дальнейшее время движения. На этом этапе
значение параметра k колеблется около значения
0.158, амплитуда колебаний порядка 0.012.

Результаты численного моделирования управ-
ляемого движения солнечного паруса с анало-
гичными начальными данными и параметрами
управления при ϕ = 0.168016 на промежутке
времени 1.5 года приведены на рис. 5 и 6. Об-
ласть управляемости определяется неравенствами

0.01074 < δ < 0.04221. На рис. 5 представлена
траектория управляемого движения солнечного
паруса. На рис. 6 представлены графики значений
параметра k ифункции опасности при управляемом
движении паруса.

Аналогично рис. 3, движение на рис. 5 мож-
но охарактеризовать двумя этапами. Переходному
этапу на промежутке времени порядка 1.2мес отве-
чает изменение значения параметра от 0.860837 до
0.154. На установившемся этапе, которому отвеча-
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Рис. 7. Траектория управляемого движения KA c солнечным парусом на промежутке 1.5 года при ϕ = 0.168016.
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Рис. 8. График значения параметра отражательной способности паруса (а) и график значения функции опасности на
траектории движения паруса (б) при ϕ = 0.168016.

ет дальнейшее время движения, значение парамет-
ра k колеблется около 0.154, амплитуда колебаний
около 0.012. Заметим, что наличие этих колебаний
связано с нелинейностью модели движения. Так,
если в законе изменения отражательной способно-
сти паруса использовать вместо функции опасно-
сти функцию d12 (12), то в примере управляемого
движения при ϕ = 0.168016 получим результаты
численного моделирования, которые представле-
ны на рис. 7, 8. Здесь переходному этапу также
соответствует промежуток времени около 1.2 мес,
где происходит изменение значения параметра от
0.885894 до 0.138. На установившемся этапе зна-

чение параметра k колеблется около 0.138, ам-
плитуда колебаний порядка 0.004, т.е. использова-
ние квадратичного приближения для собственной
функции существенно уменьшает амплитуду коле-
баний.
Таким образом, из результатов компьютерного

моделирования управляемого движения солнечно-
го паруса в точке либрации L1 следует, что с
помощью солнечного паруса можно обеспечить
удержание КА в окрестности коллинеарной точки
либрации L1 при условиях (7), (8). По результатам
численного моделирования также видно, что время
переходного процесса зависит от параметра κ, а
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установившемуся процессу будут отвечать колеба-
ния параметра отражательной способности паруса
относительно некоторого значения, которое зави-
сит от параметра управления δ. Заметим также, что
характеристика области управляемости (величина
отрезка возможных значений параметра δ) при ϕ =
= 0 на 6.4% меньше области управляемости при
ϕ = 0.168016, что для рассматриваемого случая
использования отражательной способности паруса
является весьма несущественным отличием, че-
го нельзя сказать о методе, в котором управ-
ляющий параметр— ориентация паруса (Шиман-
чук, 2017). Наконец, использование аналитическо-
го представления собственной функции позволяет
уменьшить амплитуду колебаний величины отра-
жательной способности паруса в установившимся
режиме движения.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Разработанный подход позволяет получить
управление в форме обратных связей (10) или (11),
которое решает задачу удержания КА вблизи
коллинеарной точки либрации за счет изменения
отражательной способности солнечного паруса.
Данный подход является альтернативным и менее
жестким по сравнению с подходами, изложенными
в работах по удержанию солнечного аппарата
вблизи точки либрации через изменение ориента-
ции. При этом показано, что принцип построения
управления, изложенный в (Малявкин и др., 2017),
может быть реализован и в данном случае. Важно
отметить, что в численных примерах были рассмот-
рены случаи величин парусности (S/m), которые
соответствуют парусу из реализованного проекта
IKAROS (2014) и на порядок меньше парусности
аппарата стандарта CubeSat из реализованного
проекта LightSail-2 (2019). Построенные законы
управления показали свою эффективность при
использовании более общей модели орбитального
движения— управляемой модели круговой огра-
ниченной задачи трех тел.
Представленное исследование связано с вопро-

сом удержания КА вблизи коллинеарной точки
либрации, однако, оно имеет приложение к реше-
нию задачи стабилизации орбитального движения

КА с солнечным парусом относительно некоторой
номинальной орбиты в окрестности коллинеарной
точки либрации. Такая задача возникает, например,
в проектах SRG (ROSCOSMOS, DLR) или JWST
(NASA, ESA, CSA). Ввиду наличия номинальной
орбиты движения КА решение данного вопроса
требует разработки новых алгоритмов управления
на базе математического аппарата представлен-
ного в данной статье. Эффективность этих алго-
ритмов следует проверять с помощью численного
моделирования в каждом конкретном случае.
Исследование выполнено в рамках проекта

Санкт-Петербургского государственного универ-
ситета ID 93024916.

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ
1. Буклесс, Макиннес (J. Bookless and C. McInnes),
Acta Astronautica 62, 159 (2008).

2. Лукьянов С.С., Космич. исслед. 19, 518 (1981).
3. Малявкин Г.П., Шмыров А.С., Шмыров В.А.,
Вестн. СПбГУ. Сер. 10: Прикладная математика,
информатика, процессы управления 13, 102 (2017).

4. Маркеев А.П., Точки либрации в небесной меха-
нике и космодинамике (М.: Наука, 1978).

5. Назиров Р.Р., Эйсмонт Н.А., Чумаченко Е.Н., Дан-
хэм Д.У., Логашина И.В., Федоренко А.Н., Вестн.
машиностроения, 2013. 50 c.

6. Новиков и др. (D.I. Novikov, R.R. Nazirov, and
N.A. Eismont), Selected Proceed. of the 5th Inter.
Symp. Inter. Acad. Astronautics, Berlin, April 4–8
2005, 2005. p. 1–5.

7. Шиманчук Д.В., Шмыров А.С., Шмыров В.А.,
Письма в астрон. журн. 46, 193 (2020)
[D.V. Shymanchuk, A.S. Shmyrov, V.A. Shmurov,
Astron Lett. 46, 185 (2020)].

8. Шиманчук Д.В., Шмыров А.С., Шмыров В.А.,
Письма в астрон. журн. 47, 733 (2021)
[D.V. Shymanchuk, A.S. Shmyrov, V.A. Shmyrov,
Astron. Lett. 47, 710 (2021)].

9. Шиманчук Д.В., Вестн. СПбГУ. Сер. 10: Приклад-
ная математика, информатика, процессы управле-
ния 13, 147 (2017).

10. Шмыров В.А., Вестн. СПбГУ. Сер. 10. Прикладная
математика. Информатика. Процессы управления
2, 193 (2005).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 8 2022


