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Представлены результаты исследования областей звездообразования в линзовидной галактике
NGC 4324. В ходе комплексного анализа многоволновых наблюдательных данных— узкополосных
изображений в эмиссионных линиях, полученных на 2.5-м телескопе КГО ГАИШ МГУ, архивных
изображений в фотометрических широких полосах обзоров SDSS, космических телескопов GALEX
и WISE— нами обнаружены молодые звездообразующие комплексы (сгустки), расположенные
во внутреннем кольце линзовидной галактики NGC 4324, и установлен регулярный характер их
распределения вдоль кольца, который тем не менее меняется со временем (с возрастом областей звез-
дообразования). Мы предлагаем несколько возможных вариантов эволюционного пути линзовидной
галактики NGC 4324, из которых наиболее вероятным является поглощение богатых газом спутников
или гигантских облаков (так называемый малый мержинг).
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ВВЕДЕНИЕ

Линзовидные галактики по определению этого
морфологического типа обычно считаются диско-
выми галактиками без звездообразования. Причи-
ной отсутствия звездообразования в дисках лин-
зовидных галактик опять же традиционно называ-
ют дефицит газа в этих галактиках раннего типа.
Однако более глубокие обзоры в линиях радио-
диапазона недавно показали, что на самом деле
в линзовидных галактиках довольно часто есть
холодный газ, как нейтральный водород (Сэйдж,
Уэлч, 2006; Серра и др., 2012), так и молекуляр-
ный газ (Уэлч, Сэйдж, 2003; Уэлч и др., 2010),
который может служить топливом для звездооб-
разования. При этом звездообразование, наблю-
дающееся в некоторых линзовидных галактиках,
богатых газом, обычно концентрируется к коль-
цевым структурам (Подж, Эскридж, 1993; Салим
и др., 2012) и, вероятно, имеет другой триггер и
несколько иную физику, чем звездообразование в
рукавах спиральных галактик. Есть указания на
то, что звездообразование в кольцах намного более
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эффективно, чем звездообразование в спиральных
рукавах (Корменди, Кенникатт, 2004).

Исследуемая в данной работе близкая галак-
тика раннего типа NGC 4324 примечательна яр-
ким голубым кольцом (рис. 1), погруженным в
крупномасштабный звездный диск, типичный для
линзовидных галактик— красноватого цвета и без
структурных деталей, кроме кольца. Голубой цвет
кольца указывает на текущее или недавнее звездо-
образование в нем. Галактика NGC 4324 вошла в
состав выборки проекта ATLAS-3D (Каппеллари
и др., 2011) и исследовалась методами панорамной
спектроскопии. Также есть и фотометрические об-
зоры, включавшие NGC 4324. В атласе ARRAKIS
(Комерон и др., 2014), где собраны кольцевые
структуры, заметные в полосах 3.6 и 4.5 мкм,
она классифицирована как галактика с внутренним
кольцом (L)SA(r)0+. На изображении, оставшемся
после вычитания модели галактики, построенной
по параметрам, полученным в ходе декомпозиции
изображения из обзора S4G (Шет и др., 2010),
приведенном в ARRAKIS, угадывается бар, хотя
в каталоге из выделенных особенностей указано
только кольцо. Но в базе данных HyperLEDA
также отмечено наличие бара в этой галактике.
По данным этой базы, исследуемая галактика яв-
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Рис. 1.Изображение NGC 4324 в комбинированных цветах из обзора SDSS, релиз номер 9 (Ан и др., 2012).

ляется членом группы NGC 4303 (Гарсиа, 1993).
Основные характеристики исследуемой галактики
приведены в табл. 1.
Любопытно то, что в этой галактике ранне-

го типа присутствует газ. Так, в статье проекта
ATLAS-3D Янг и др. (2011) приведена оценка
массы молекулярного водорода: logMH2

= 7.69±
± 0.05. А в детальном исследовании молекулярного
газа в рамках того же проекта (Алатало и др., 2013)
показаны карты распределения СО-эмиссии и ее
кинематики: молекулярный водород сосредоточен
в кольце, повторяющем по морфологии и кинема-
тике кольцо, видимое в оптическом диапазоне, и
его распределение совпадает со звездным кольцом
и кольцом ионизованного газа. Масса молеку-
лярного водорода в этой статье оценивается как
logMH2

= 7.97 ± 0.02. О совпадении морфологии
и вращения молекулярного и ионизованного газа
и звездного диска (в окрестностях кольца) гово-
рят полученные в ATLAS-3D (Крайнович и др.,
2011; Дэвис и др., 2011a) совпадающие значения
кинематических позиционных углов линии узлов

звездного диска φstar = 238◦ ± 1◦, молекулярного
φmol = 232.0◦ ± 1.8◦ и ионизованного газа φion =
= 239.0◦ ± 6.8◦. В статье Дэвиса и др. (2011b)
показан нормализованный профиль поверхност-
ной яркости эмиссии молекулярного газа с мак-
симумом на радиусе 20′′ — практически на ради-
усе звездного кольца, учитывая худшее простран-
ственное разрешение наблюдений в CO.
Наиболее ранние оценки массы нейтрального

водорода приведены в статьях Крама и Солпитера
(1979) и Джованарди и др. (1983); они состав-
ляют 6× 108 M� и 5.1× 108 M� соответственно.
Согласно работе Кортезе и Хьюис (2009), в иссле-
дуемой галактике содержится 6.76× 108 M� ней-
трального водорода. Что касается распределения
нейтрального водорода в галактике, то в статье
Дюпри и Шнайдера (1996) сообщается, что ней-
тральный водород детектируется на расстояниях
до двух оптических радиусов, т.е. он распределен
по диску, а не сосредоточен только в кольце, что
согласуется с картой “положение–скорость”, при-
веденной в статье Хофмана и др. (1989).
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Таблица 1. Основные характеристики галактики
NGC 4324

Галактика NGC 4324

Морфологический тип (NED1) SA(r)0+

R25, ′′ (RC32) 83

B0
T (LEDA

3) 12.27m

MH (NED) –23.43m

(B − V )e (LEDA) 0.92m

PAphot (NED) 52◦

Наклон iphot (NED) 63◦

Vr , км/с (NED) 1667± 3

Расстояние4, Мпк 26.2

MB –19.82m

Линейный масштаб 127 пк/′′

1 NASA/IPAC Extragalactic Database.
2 Third ReferenceCatalogue of BrightGalaxies, де Вокулер и др.
(1991).
3 Lyon-Meudon Extragalactic Database.
4 Cosmicflow-2, Талли и др. (2013).

Неудивительно, что при таком количестве га-
за, при том что 50–100 млн солнечных масс H2
сосредоточено в узком диапазоне по радиусу, в
кольце галактики NGC 4324 образуются молодые
звезды. Галактика NGC 4324 уже исследовалась
нами спектрально: это были наблюдения с длинной
щелью на телескопе SALT Южно-африканской
обсерватории (Прошина и др., 2019) и наблюдения
cо сканирующим интерферометром Фабри–Перо
на 6-м телескопе БТА (Сильченко и др., 2019).
Наше предыдущее исследование (Прошина и др.,
2019) показало наличие ярких эмиссионных линий
в спектре этой галактики и неоднородность рас-
положения очагов звездообразования вдоль щели;
максимум интенсивности эмиссии Hα приходится
на кольцо на расстоянии 23′′ от центра. Кольцо
галактики также отлично видно в ультрафиолете
в данных обзора космического телескопа GALEX
(Букен и др., 2018). Мы решили исследовать ха-
рактер звездообразования в кольце NGC 4324,
сочетая данные GALEX и наши собственные па-
норамные узкополосные фотометрические наблю-
дения галактики в эмиссии ионизованного газа
Hα, которая характеризует темпы текущего звез-
дообразования на временно́й шкале до 10 млн

лет. В следующем разделе мы описываем наши
наблюдения, далее перечисляем наши результаты
по характеристикам областей звездообразования в
кольце и представляем обсуждение результатов и
выводы.

НАБЛЮДЕНИЯ И АНАЛИЗ ДАННЫХ

Мы решили получить полные изображения га-
лактики NGC 4324 в узких фотометрических поло-
сах, центрированных на эмиссионные линии Hα и
[NII]λ6583, с помощью прибора MaNGaL— кар-
тировщика с перестраиваемым фильтром. Подроб-
ное описание прибора приведено в статье Моисее-
ва и др. (2020). Малаяширина полосы пропускания
перестраиваемого фильтра, ∼13 Å, позволяет по-
лучить отдельно изображение в каждой эмиссион-
ной линии, что, в свою очередь, позволяет сравнить
потоки в этих линиях и на основе диагностических
диаграмм определить механизмы возбуждения га-
за. Наблюдения проводились 17 апреля 2018 г. на
2.5-м телескопе Кавказской горной обсерватории
(Шатский и др., 2020). Суммарное время экспози-
ций составило для изображения в линии Hα 1500 с,
для изображения в линии [NII]λ6583— 3000 с, для
изображения в соседнем с линиями красном кон-
тинууме— 1500 с. Масштаб всех изображений—
0.66 секунд на пиксель (биннинг 2× 2), качество
изображений позволило построить карты с про-
странственным разрешением 1.5 сек. дуги. Мето-
дика вычитания из узкополосных данных MaNGaL
изображений в континууме для получения “чистых”
изображений в эмиссионных линиях, включая ка-
либровку наблюдаемых потоков в энергетические
единицы и коррекцию изображений за перекрыва-
ющиеся из-за конечного спектрального разреше-
ния прибора крылья близких эмиссионных линий,
описана нами в статье Сильченко и др. (2020).
Кроме того, для более полного анализа про-

цесса звездообразования мы использовали взятые
из публичного архива MAST (Mikulski Archive for
Space Telescopes) ультрафиолетовые (УФ) изобра-
жения исследуемой галактики, полученные косми-
ческим телескопом GALEX, а также оптические
изображения из обзора SDSS DR9 (Ан и др.,
2012) и изображение в полосе W4 на 22 мкм,
полученное космическим телескопом WISE, взя-
тое нами из публичного инфракрасного научного
архива NASA/IPAC. В табл. 2 приведены обозна-
чения программы наблюдений, даты наблюдений
и времена экспозиций используемых нами УФ-
изображений.
На картах интенсивности эмиссионных линий

Hα и [NII]λ6583 с вычтенным континуумом (рис. 2)
отчетливо видны компактные области излучения
в кольце— сгустки. Характерный размер сгуст-
ков оказался равным примерно 4′′ или 0.5 кпк.
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Таблица 2.Протокол УФ-наблюдений галактики NGC 4324

Полоса Идентификатор программы Дата наблюдений Экспозиция, с

FUV AIS228 0001 sg28 31.03.2004 106.5

NUV AIS228 0001 sg27 31.03.2004 200

NUV MISGCSN113360 0229 01.04.2011 1739.7

NUV GI6 001033GUVICS033 18.03.2010 1668.2

Таблица 3. Характеристики сгустков эмиссии в кольце NGC 4324

№ Поток в Hα,
эрг/с/см2

Σ(Hα),
эрг/с/кпк2 EW (Hα), Å log

[NII]λ6583
Hα

12 + log (O/H)

Петтини, Пэйджел (2004) Марино и др. (2013)

1 3.60E-15 1.69E+39 7.87± 0.20 −0.30± 0.01 – –

2 2.74E-15 1.32E+39 5.23± 0.20 −0.32± 0.01 – –

3 1.94E-15 1.05E+39 2.62± 0.20 −0.35± 0.01 – –

4 2.17E-15 1.16E+39 2.08± 0.14 −0.31± 0.01 – –

5 1.99E-15 1.09E+39 1.62± 0.10 −0.31± 0.01 – –

6 2.66E-15 1.36E+39 1.85± 0.11 −0.54± 0.01 – –

7 5.34E-15 2.41E+39 5.13± 0.10 −0.49± 0.01 8.62 8.51

8 1.87E-15 1.00E+39 2.60± 0.10 −0.49± 0.01 – –

9 2.20E-15 1.10E+39 5.63± 0.15 −0.42± 0.01 8.66 8.55

10 2.05E-15 0.96E+39 8.82± 0.20 −0.32± 0.01 – –

11 2.18E-15 1.04E+39 8.63± 0.20 −0.41± 0.01 8.67 8.55

12 2.99E-15 1.43E+39 7.69± 0.20 −0.40± 0.01 – –

13 1.44E-14 5.97E+39 30.6± 0.2 −0.54± 0.005 8.59 8.49

14 4.07E-15 1.91E+39 6.59± 0.16 −0.41± 0.01 8.67 8.55

15 3.94E-15 1.91E+39 4.58± 0.10 −0.42± 0.01 8.66 8.55

16 4.66E-15 2.14E+39 5.93± 0.20 −0.43± 0.01 8.65 8.54

17 1.89E-15 1.05E+39 2.57± 0.10 −0.32± 0.01 – –

18 2.58E-15 1.30E+39 3.69± 0.15 −0.22± 0.01 – –

В апертурах такого размера и суммировался поток
в эмиссии. На рис. 2 (верхний ряд) показаны изоб-
ражения галактики в узких эмиссионных линиях
Hα и [NII]λ6583 с нанесенными на них апертурами,
центрированными на сгустки и пронумерованными
вдоль кольца. Эти же апертуры были наложены
на УФ-изображения в FUV и NUV полосах и на
изображение WISE/W4. В обозначенных аперту-
рах были измерены потоки. Для УФ-изображений
перевод условных потоков в звездные величины
осуществлялся с использованием калибровочных
уравнений из статьи Морриси и др. (2007). Полу-
ченные звездные величины были скорректированы

за поглощение пылью в нашей Галактике с ис-
пользованием данных по показателям фотометри-
ческого поглощения из базыNED (AB = 0.087). За
поглощение в самой галактике ультрафиолетовые
потоки исправлялись с помощью оценок инфра-
красного излучения пыли по данным WISE.

РЕЗУЛЬТАТЫ

Диагностика возбуждения газа

В табл. 3 приведены измеренные потоки в эмис-
сионных линиях и оценки металличности для га-
за областей, где мы детектируем доминирующий

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 3 2022
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Рис. 2.Изображение кольца NGC 4324: верхний ряд— данныеMaNGaL, изображения в узких эмиссионных линияхHα

(слева) и [NII]λ6583 (справа), нижний ряд— данные GALEX в полосах FUV (1500 Å) и NUV (2300 Å).

вклад звездообразования в возбуждение газа. От-
ношение эмиссионных линий [NII]λ6583/Hα по-
правлено за перекрытие крыльев линий в полосе
MaNGaL, согласно калибровке Моисеева и др.
(2020).
Есть несколько критериев, по которым можно

определить механизм возбуждения газа. Первый
критерий— это предложенные в статье Болдуин
и др. (1981) диагностические диаграммы, так
называемые BPT-диаграммы, позволяющие на
основе отношений интенсивностей эмиссионных
линий разделить механизмы возбуждения газа
ударными волнами или активными ядрами от
возбуждения жестким ультрафиолетовым из-
лучением молодых ОВ-звезд. Основываясь на
модельных расчетах этих диаграмм из работы
Кьюли и др. (2006), мы приняли пороговое зна-
чение log([NII]λ6583/Hα) = −0.41, ниже которого
можно считать, что газ возбужден исключитель-
но излучением молодых звезд. При этом мы
принимаем log([OIII]λ5007/Hβ) = 0.10 в кольце,
согласно результатам измерения длиннощелевого
спектра NGC 4324 в нашей работе, в статье
Прошиной и др. (2019). Другой критерий, пред-
ложенный в работе Жанг и др. (2017), свя-
зан с поверхностной плотностью эмиссионного
потока Hα, при котором излучение считается
порожденным ионизацией газа излучением моло-
дых звезд: Σ(Hα) > 1039 эрг/с/кпк2. Еще один

критерий выделения областей звездообразования
связан с эквивалентной шириной эмиссионной
линии Hα. Так, в работах Бинетта и др. (1994)
и Сид Фернандеса и др. (2011) предложено
пороговое значение EW(Hα) = 3 Å; значения
ниже 3 Å считаются характерными для областей
диффузного ионизованного газа (так называемых
DIG-областей). Однако в работе Ласерда и др.
(2018) предлагается другое пороговое значение
EW(Hα) = 14 Å. Неоднозначность этого критерия
обусловлена тем, что в случае проецирования
областей звездообразования на яркую подлож-
ку (например, когда области звездообразования
располагаются недалеко от балджа галактики)
необходимо учитывать вклад этой подложки, что
понижает достоверность отнесения измеренных
эквивалентных ширин эмиссионных линий именно
к выделенной области излучения газа. В нашем
случае кольцо NGC 4324 является внутренним,
с радиусом около 3 кпк, поэтому необходим учет
вклада подстилающего звездного населения галак-
тики, что нами и было сделано. И для уверенного
отождествления областей (сгустков) с областями
текущего звездообразования мы применяем все три
критерия.
Именно для сгустков, где газ возбужден мо-

лодыми звездами, мы оценили металличность га-
за по отношению потоков в эмиссионных линиях
[NII]λ6583 и Hα, используя для сравнения две
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калибровки из работ Петтини и Пэйджела (2004)
и Марино и др. (2013). На рис. 3 показано, как
меняется металличность газа от сгустка к сгустку
в зависимости от темпов звездообразования. При
рассмотрении ’мгновенного’ темпа звездообразо-
вания, определенного по потоку в эмиссии Hα,
эта зависимость для темпов звездообразования
выше 10−2 M� год−1 кпк−2 носит обратный ха-
рактер. При осреднении темпов звездообразования
на шкале сотен млн лет, с использованием уль-
трафиолетового индикатора NUV, такая антикор-
реляция замывается. Вероятно, это объясняется
короткой длительностью локальных вспышек звез-
дообразования: по мере продвижения химической
эволюции в сгустке газ локально исчерпывается,
а металличность газа выходит на насыщение (Ас-
касибар и др., 2015). Солнечная металличность
является конечным пунктом химической эволю-
ции: металличность газа выходит на плато вблизи
солнечного значения, когда локально плотность
молодого звездного населения начинает превышать
плотность газа (Аскасибар и др., 2015). Заметим,
что сгустки с низким темпом звездообразования
на рис. 3 не ложатся на продолжение указанной
зависимости. Скорее всего, причина в том, что на
самом деле эмиссия в них во многом обусловлена
ударными процессами, и эти сгустки были отне-
сены к звездообразующим формально, поскольку
значение поверхностной плотности Hα-потока в
них лишь немногим превосходит критическое зна-
чение 1039 эрг с−1 кпк−2, предложенное в работе
Жанг и др. (2017).

Оценка темпов звездообразования

Используемые для построения этой зависимо-
сти (рис. 3) темпы звездообразования были рас-
считаны по потокам, измеренным нами по карте
MaNGaL в эмиссионной линии Hα, с помощью

калибровочных уравнений из обзора Кенниката и
Эванса (2012) и с учетом поглощения пылью в
исследуемой галактике; для исправления за пыль
мы использовали изображение галактики, полу-
ченное космическим телескопом WISE в полосе
W4 (22 мкм) из открытого архива NASA/IPAC.
Эмиссия Hα является индикатором звездообразо-
вания на короткой временной шкале, не превыша-
ющей 10 млн лет. В том же обзоре Кенниката и
Эванса (2012) приведены калибровки и для расчета
темпов звездообразования по потокам, измерен-
ным в УФ-диапазоне, которые являются индикато-
рами темпов звездообразования на более длинных
временных шкалах— от 100 до 200 млн лет. Мы
провели эти расчеты, используя изображенияNGC
4324 из данных космического телескопа GALEX в
FUV- и NUV-диапазонах (также учитывая погло-
щение ультрафиолета пылью в исследуемой галак-
тике, используя изображение WISE в полосе W4).
Оценки темпов звездообразования, полученные в
NUV-диапазоне по трем наблюдательным про-
граммам—AIS, MIS и GI,— хорошо согласуются
между собой; наличие трех независимых измерений
в полосе NUV позволяет как вычислить средние
значения, так и оценить погрешности полученных
величин темпов звездообразования. Очень любо-
пытным получается график изменения логарифмов
плотностей темпов звездообразования вдоль коль-
ца NGC 4324 (рис. 4): там, где сейчас наблюдается
интенсивное звездообразование по потоку в эмис-
сионной линии Hα (сгустки 7 и 13), наблюдает-
ся пониженное значение поверхностной плотности
темпа звездообразования, полученное по потоку в
FUV. Согласно замечанию Кальцетти (2013), это
характерно для более короткой временно́й шкалы,
когда звездообразование длится на данный момент
не более 2 млн лет. В этом случае расчет, прове-
денный по УФ-потокам по калибровкам Кенниката
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и Эванса (2012), необходимо умножить на фактор
3.45. Таким образом, мы приходим к выводу, что
вспышки в этих сгустках начались совсем недавно
(в пределах 10 млн лет). Звезды, которые могли
образоваться во время предыдущей вспышки (око-
ло 200 млн лет назад) и вносить вклад в FUV-
светимость, уже взорвались, либо их максимум
светимости сместился в NUV, что приводит к на-
блюдаемому провалу в FUV (сгустки 7, 13, 16, 17,
18, 1). Стоит отметить, что кривая, отслеживающая
темпы звездообразования, вычисленные по потоку
в NUV, почти горизонтальна,— поэтому средний
темп звездообразования по кольцу лучше опре-
делять именно по данным NUV. Можно предпо-
ложить, что звездообразование началось сперва в
сгустках 2–3–4; затем 5–6, 14–15, 8–12. Потом
16–17–18–1, далее в сгустке 7, и в сгустке 13—
самая недавно начавшаяся вспышка (вполне воз-
можно, повторная, спустя пару сотен млн лет после
предыдущей).

Ориентация газового диска NGC 4324 по полю
скоростей вращения ионизованного газа

В нашей статье Сильченко и др. (2019) бы-
ли представлены, среди выборки из 18 линзовид-
ных галактик, данные панорамной спектроскопии
NGC 4324 в эмиссионной линии Hα, полученные
со сканирующим интерферометром Фабри–Перо.
Сейчас более детальный анализ данных, представ-
ленный на рис. 5, показал, что газ в основном
участвует в круговом вращении в плоскости, на-
клоненной к нашему лучу зрения под углом 65◦ ±
± 3◦, с линией узлов, ориентированной на небе
под углом PA = 265◦ ± 3◦ (радиальный интервал
для анализа— 10′′−35′′). Такой угол наклона в
принципе не противоречит углу наклона, оценен-
ному из изофотного анализа для внутреннего дис-
ка галактики (Прошина и др., 2019), 63◦, как и
должно быть при круговом вращении газа в основ-
ной плоскости звездного диска. Однако во внеш-
них областях диска и в ближайших окрестностях
галактики видны эмиссионные сгустки, скорости
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которых значительно, до 70 км/с, отличаются от
модели экстраполированного кругового вращения
с плоской кривой V (R). Далее в Дискуссии мы
будем использовать эти данные для обоснования
гипотезы внешней аккреции газа на NGC 4324.

Регулярность распределения сгустков
вдоль кольца

Для оценки характерных расстояний между
сгустками в эмиссии Hα и между молодыми
звездными комплексами, видимыми в u-полосе,
мы депроецировали изображение галактики в
эмиссионной линии Hα, полученное с MaNGaL’ом,
и SDSS-изображение в полосе u. Для этого
мы развернули исходные изображения на угол
53 градуса, чтобы расположить линию узлов
горизонтально, и затем растянули в вертикальном

направлении, приняв угол наклона i = 65◦, в
соответствии с кинематическим углом наклона,
полученным анализом двумерного поля скоростей
ионизованного газа, измеренного с интерферомет-
ром Фабри–Перо. Мы применили одни и те же
углы для обоих изображений, поскольку наблюда-
емый нами ионизованный газ располагается в той
же плоскости, что и звезды,— на это указывает
согласованная кинематика газа и звезд, полученная
нами в результате спектроскопических наблюдений
с длинной щелью (Прошина и др., 2019). На
рис. 6 показаны депроецированные изображения
галактики NGC 4324 в эмиссионной линии Hα и в
u-полосе и расстояния между центрами соседних
сгустков, выделенных по этим изображениям. На
депроецированном изображении в Hα хорошо
видно, что исследуемое газовое кольцо явля-
ется внутренне эллиптическим, что характерно
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для резонансных колец (Бута, 1995). Причем
резонансные кольца преимущественно вытянуты
перпендикулярно бару— так называемый тип R1.
Интересное проявление симметрии заключается
в том, что локализация областей звездообразо-
вания в кольце— попарная, через полоборота
галактики (на рис. 6, левый, эти пары соединены
отрезками прямой). Не является ли это проявле-
нием динамического воздействия бара на сжатие
газа в кольце и на начало звездообразования в
сгустках? На рис. 7 представлены гистограммы
распределения числа сгустков по расстояниям
между ними. Для изображения, фиксирующего
только что начавшееся звездообразование (карта

в эмиссионной линии Hα), расстояния между
сгустками группируются к одному значению, 0.65–
0.7 кпк; второй максимум гистограммы (вблизи
1.3 кпк), вероятно, соответствует удвоенному
характерному разделению, или “пропущенному”
сгустку. На карте в фильтре u, соответствующем
более “старым” областям звездообразования, эта
регулярность исчезает.
На рис. 8 и рис. 9 показаныSDSS-изображения

галактики в u-, g- и r- полосах, с наложен-
ными на них положениями сгустков, выделенных
по изображению в u-полосе (обозначены сини-
ми апертурами) и выделенными по изображению
в линии Hα (обозначены красными апертурами).
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Рис. 9. Наложение на карты NGC 4324 в фильтрах g (слева) и r (справа) локализаций областей звездообразования,
видимых в эмиссии Hα (красные кружки), и молодых звездных комплексов, видимых в фильтре u (синие кружки).

Сгустки, видимые в u-полосе, по сути, являют-
ся уже сформированными комплексами звездных
скоплений. Видно, что на картах в Hα и в u-
полосе совпали только сгустки 6, 7 и 13. Многие
звездные комплексы, яркие в континууме, видны в
промежутках между сгустками Hα: например, 1–
2, 4–5, 12–13, 14–15, 15–16, 16–17, 17–18; или на
некотором смещении от них, например, комплекс
2–3. А комплекс 19, аналога которому нет на узко-
полосных изображениях в линиях Hα и [NII]λ6583,
отчетливо виден на изображениях в обоих голубых
широких фильтрах u и g. Вспомним, что найденное
нами выше наиболее характерное расстояние меж-
ду сгустками Hα равняется 0.7 кпк, а характерное
расстояние между комплексами, наблюдаемыми в
u-полосе, составляет 1.05 и 1.5 кпк (рис. 7). Все
это вместе взятое указывает на индуцированное
звездообразование, происходящее при столкнове-
нии стенок гигантских HI-оболочек вокруг моло-
дых звездных комплексов (Ефремов, Эльмегрин,
1998; Егоров и др., 2015). Поскольку характерное
расстояние между сгустками разное для разных
длин волн, а “видимость” областей звездообразо-
вания в разных длинах волн связана с их возрастом
(самые молодые хорошо видны в эмиссии Hα,
средний возраст— в ультрафиолете, а к возрасту
1–2 млрд лет мы видим комплексы яркими в u и
g), то имеет место распространение звездообра-
зования вдоль кольца, приводящее к изменению
характерных расстояний между комплексами звез-
дообразования со временем, что и демонстрируют
гистограммы на рис. 7. Аналогичную гистограмму
для областей звездообразования среднего возраста
мы не можем предъявить, поскольку наблюдения
космического телескопа GALEX в полосе NUV
имели пространственное разрешение 6′′, что пре-
вышает размеры сгустков и соизмеримо с ожида-
емыми расстояниями между ними в ультрафиолете;

таким образом, в данных GALEX структура кольца
звездообразования замыта.

ОБСУЖДЕНИЕ И ВЫВОДЫ

Ранее регулярное расположение областей звез-
дообразования уже отмечалось в линейных струк-
турах дисковых галактик. Оно характерно, напри-
мер, для приливных хвостов взаимодействующих
галактик (Сотникова, Решетников, 1998). Также
оно встречается в рукавах спиральных галактик
(Ефремов, 2010; Гусев, Ефремов, 2013; Эльмегрин
и др., 2018). Так, в работе Ефремова (2010) сооб-
щается о звездных комплексах размером 0.6 кпк,
располагающихся в виде цепочки вдоль северо-
западного рукава Туманности Андромеды с ха-
рактерным разделением 1.1 кпк, что, по мнению
автора, связано с кратной регулярностью располо-
жения силовых линий магнитного поля. В работе
Гусева и Ефремова (2013) при исследовании ре-
гулярных цепочек из звездообразующих комплек-
сов в спиральной галактике типа “grand design”
NGC 628 выявлены характерные расстояния меж-
ду комплексами, кратные минимальному расстоя-
нию 0.4 кпк. В работе Эльмегрина и др. (2018) в
запыленной спиральной галактике М 100 обнару-
жена регулярность расположения инфракрасных
сгустков вдоль филаментов с характерным рас-
стоянием 0.41 кпк. В недавней статье Гусева и
Шимановской (2020) была отмечена подобная ре-
гулярность расположения областей звездообразо-
вания в резонансном кольце спиральной галактики
с баром NGC 6217 с характерным расстоянием
между звездными комплексами 0.7 кпк. В той же
статье сообщается, что это первый случай наблю-
дения регулярности расположения областей звез-
дообразования в кольцевых структурах. Теперь мы
видим, что тот случай не уникальный. Кольцо в
NGC 4324 тоже может быть резонансным: хотя

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 3 2022



МОЛОДЫЕ ЗВЕЗДООБРАЗУЮЩИЕ КОМПЛЕКСЫ 163

крупномасштабного бара в галактике не видно, но
результаты изофотного анализа (Прошина и др.,
2019), в частности, скачок эллиптичности изофот
на радиусе 13′′−15′′, указывают на триаксиальную
структуру центральной части галактики, вытянутую
примерно по малой оси изофот. Регулярность рас-
положения комплексов звездообразования в коль-
це NGC 4324 свидетельствует о том, что физиче-
ские механизмы звездообразования на локальных
масштабах одинаковы в спиральных и в линзовид-
ных галактиках, а различия проступают, когда мы
переходим к анализу крупномасштабных структур:
в спиральных галактиках основное звездообразо-
вание происходит в спиральных волнах плотности,
в то время как в богатых газом линзовидных га-
лактиках оно организовано в кольцевые структуры
(Подж, Эскридж, 1993; Салим и др., 2012).
Поскольку нами определенно диагностируется

текущее и недавно прошедшее звездообразование
в кольце линзовидной галактики, и характерный
размер сгустков равен 4′′ или 0.5 кпк, вероятно,
мы можем отождествить этот размер с масшта-
бом неоднородностей при развитии гравитацион-
ной неустойчивости, ведущей к звездообразова-
нию. Представляется интересным оценить значе-
ние критической поверхностной плотности газа и
сравнить ее с наблюдаемой величиной. Из тео-
ретических расчетов (Леду, 1951) получается, что
неустойчивыми являются возмущения с длинами
волн

λcrit =
2π2GΣgas

κ2
, (1)

где κ — эпициклическая частота. По рассчитан-
ной нами кривой вращения ионизованного газа
(рис. 5), которая в силу столкновительной природы
газовой подсистемы близка к круговой скорости
потенциала галактики, мы видим, что вплоть до
внешнего края кольца, ∼27′′, галактика враща-
ется твердотельно. В рамках предположения о
твердотельном вращении, в кольце получаем κ≈
≈ 1.7× 10−15 с−1. Тогда из формулы (1), принимая
λcrit = 0.5 кпк, получаем Σcrit

gas = 16M�/пк2. Те-
перь вычислим наблюдаемую поверхностную плот-
ность молекулярного газа в кольце, принимая, со-
гласно работе Алатало и др. (2013), что радиальная
протяженность кольца не превышает 10 сек. дуги и
logMH2 = 7.97 ± 0.02:

Σobs
gas =

MH2

π(R2 − r2)
≈ 4.3

M� на пк2.
Поскольку наблюдаемая поверхностная плот-

ность газа по расчетам получается меньше, чем
критическое значение, а звездообразование в коль-
це мы все же наблюдаем, то, значит, во-первых,

в кольце помимо молекулярного газа есть ней-
тральный водород, который мы не учитывали при
расчете из-за недостатка информации о его коли-
чественном содержании именно в кольце, и, во-
вторых, действуют дополнительные факторы, при-
водящие к гравитационной неустойчивости и на-
чалу звездообразования. Одним из дополнитель-
ных факторов может быть так называемый обрат-
ный эффект (feedback) от областей звездообразо-
вания— поджатие газа расширяющимися от об-
ластей звездообразования гигантскими газовыми
оболочками. Интересно также, что части кольца,
где сгустки эмиссии ионизованного газа показы-
вают возбуждение молодыми звездами, по своей
азимутальной позиции близки к концам овальной
структуры (рис. 10)— такая конфигурация может
ассоциироваться с так называемыми анзаэ (ansae),
областями повышенной яркости на концах бара.
Хотя в исследовании Мартинес-Вальпуэста и др.
(2007) указано, что в анзаэ крайне редко фикси-
руется текущее звездообразование, но, например,
в NGC 4151, которая, как и NGC 4324, не имеет
бара, но имеет овал в центре, анзаэ демонстрируют
голубой цвет и Hα эмиссию.

Мы можем оценить массу звездных комплексов,
используя SDSS-изображения в u- и g-полосах,
а также калибровочное уравнение и коэффициенты
к нему из статьи Белла и др. (2003). Поскольку
кольцо является внутренним, то необходимо при
апертурной фотометрии областей звездообразова-
ния учесть вклад подстилающего диска. Так, скоп-
ление (сгусток) номер 13 является, на наш взгляд,
наиболее подходящим объектом для оценки массы
описанным выше образом, поскольку это скоп-
ление является наиболее молодым и компактным,
как было видно из вышепроведенного анализа.
Мы измерили потоки в u- и g-полосах, перевели
их в звездные величины, скорректировали за по-
глощение в нашей Галактике, используя величи-
ны поглощений, приведенные в базе данных NED
для фотометрических полос системы SDSS: Au =
= 0.102, Ag = 0.08. Для сгустка номер 13 получил-
ся цвет (u− g) = 0.19. Далее по табл. 7 из статьи
Белла и др. (2003) определяем коэффициенты для
уравнения и находим, что отношениеM/Lg = 0.75,
и масса молодого звездного комплекса составляет
примерно 7× 106 M�. Еще несколько самых круп-
ных сгустков— номер 7, 1–2, 14–15— также име-
ют звездную массу порядка 107 M�. Такая масса
звездных комплексов согласуется с их размером
0.5 кпк в рамках рассмотрения гравитационной
неустойчивости газа (Кови, 1981).

Открытым остается вопрос о происхождении
газа, наблюдаемого в кольце этой галактики: явля-
ется ли он газом, возвращенным проэволюциони-
ровавшими звездами этой галактики, или он имеет
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Рис. 10. Распределение отношения потоков в эмиссионных линиях [NII]λ6583 и Hα по азимуту вдоль кольца.
Характерная ошибка логарифма отношения потоков— 0.01. Угол, указанный на оси абсцисс, отсчитывается от большой
оси изофот, северо-восточное окончание, против часовой стрелки. Горизонтальная штриховая линия разграничивает
чисто фотоионизационное возбуждение газа (снизу от линии) от возбуждения с примесью ударных волн. Вертикальными
пунктирами показана вероятная ориентация триаксиальной структуры в центре галактики.

аккреционное (внешнее) происхождение. Согласо-
ванная кинематика звездной и газовой компонент
говорит в пользу первого предположения. Меха-
низмы переноса проэволюционировавшего газа из
центра галактики на периферию рассматриваются
в работе Мариначи и др. (2010). Что касается
взаимодействия с окружением, в статье Моралеса
и др. (2018), посвященной поиску приливных при-
знаков у близких галактик, галактика NGC 4324
отнесена к числу тех, в которых такие признаки не
обнаружены. Но есть и другой вариант аккреции—
малые слияния. Если богатые газом спутники га-
лактики имели сонаправленный с ее вращением
орбитальный спин и их падение происходило в
плоскости звездного диска NGC 4324, то такой
характер движения спутников мог привести к на-
коплению газа в диске исследуемой галактики и без
каких-либо видимых признаков взаимодействия.
Натекающий таким образом газ аккумулируется в
кольце, имеющем резонансную природу, связанную
с вращением триаксиальной структуры в центре
галактики (на наличие которого указывают кос-
венные свидетельства, перечисленные нами выше).
Более того, дополнительный анализ карты лучевых
скоростей газа в линии Hα из работы Сильченко и
др. (2019), представленный нами выше, показывает
наличие областей HII, расположенных на удалении
от кольца и вращающихся в той же плоскости и
со скоростями, более или менее соответствующими
вращению галактики на этих радиусах. Наше спек-
троскопическое исследование с длинной щелью
(Прошина и др., 2019) показало всплески эмиссии
в линиях Нα и [NII] на больших расстояниях от
центра, до 12 кпк, причем скорости газа лежат на
“плато”, т.е. совпадают со скоростью основного
диска галактики. В то же время наблюдаются и

отличия от модели кругового вращения плоского
диска для трех из четырех внешних областейHII, не
лежащих на большой оси изофот— на линии узлов
диска (рис. 5, средний). Это, скорее всего, указы-
вает на некоторый наклон внешних орбит газовых
облаков— изгиб (warp) газового диска, вероятно,
связанный с захватом вещества из плоскости, не
совсем точно компланарной звездному диску. Из
внешних областей Hα, область A (рис. 5) видна
и в континууме на голубых изображениях галак-
тики из SDSS, с абсолютной звездной величиной
Mg = −9.6; она, вероятно, является иррегулярным,
богатым газом спутником NGC 4324. Отношение
линий азота и Нα, по нашим данным MaNGaL,
позволяет оценить обилие кислорода в газе: с ка-
либровками Петтини и Пэйджел (2004) и Марино
и др. (2013), эта оценка равна 12 + log (O/H) =
= 8.44 ± 0.04, т.е. вдвое ниже солнечной и ниже
оценок для внешних NE и SW областей HII, при-
надлежащих диску галактики (∼8.56).

Все эти наблюдательные свидетельства под-
тверждают гипотезу о возможной подпитке га-
зом диска линзовидной галактики за счет паде-
ния богатых газом спутников и/или гигантских
облаков. Причем такой сонаправленный характер
аккреции спутников способствует звездообразова-
нию в аккрецированном газе, как ранее отмеча-
лось в статье Сильченко и др. (2019). В кольце,
вследствие гравитационной неустойчивости, фор-
мируются сгустки, в которых начинается звездо-
образование. Последующими инициаторами звез-
дообразования в газовом кольце уже являются
ударные волны от эволюционирующих комплексов
массивных ОВ-звезд— первых сформировавших-
ся скоплений молодых звезд в газовых сгустках.
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Кроме того, инициатором очередной вспышки звез-
дообразования может служить падение спутника
или гигантского облака газа на диск галактики.
Таким образом, наблюдаемая нами цепочка “га-
зовых сгустков–звездных комплексов” является
цепочкой распространения звездообразования как
в пространстве— в кольце,— так и во времени.
Для прояснения вопроса о происхождении газа
необходимо детальное картирование NGC 4324 в
линии 21 см нейтрального водорода как для самой
галактики, так и для ее окрестностей.
Исследование колец звездообразования в S0

галактиках поддерживалось грантом Российско-
го фонда фундаментальных исследований (проект
№18-02-00094). О.К. Сильченко также благода-
рит за поддержку Междисциплинарную научно-
образовательную Школу МГУ “Фундаментальные
и прикладные исследования космоса”. В работе
мы пользовались данными Базы внегалактических
данных NED (NASA/IPAC), которая управляется
Лабораторией реактивного движения и Калифор-
нийским технологическим институтом по контрак-
ту с НАСА, и данными Лион-Медонской базы
HyperLEDA. Также мы привлекали для нашего
анализа данные космических телескопов GALEX
и WISE. Данные миссии NASA GALEX были
взяты из Архива Микульски для космических те-
лескопов (MAST). Данные космического телеско-
па WISE, использованные нами, были взяты из
Архива инфракрасной науки NASA/IPAC, который
управляется Лабораторией реактивного движения
Калифорнийского технологического института по
контракту с Национальной Администрацией аэро-
навтики и космоса.
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пределы на поток в полосах 3.4 и 4.6 мкм для более чем трех миллиардов оптических объектов
на северном небе на склонениях δ > −30◦. Эти измерения будут использованы для отождествления
скоплений галактик, активных ядер галактик и квазаров в обзорах всего неба телескопов еРОЗИТА и
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ВВЕДЕНИЕ

Обзор всего неба в инфракрасном (ИК) диа-
пазоне с помощью телескопа на борту спутника
WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer, Райт
и др., 2010) в настоящее время является наи-
более чувствительным обзором неба в диапазоне
3–20 мкм и имеет очень большое значение для
самых разных астрофизических исследований, в
частности, для исследования галактик и квазаров
на высоких красных смещениях. Обзор WISE был
начат в январе 2010 г., наблюдения проводились
в четырех полосах: 3.4 мкм (W1), 4.6 мкм (W2),
12 мкм (W3) и 22 мкм (W4). Основная часть обзора
была завершена в конце 2010 г., когда на борту
закончился хладагент (твердый водород) и стало
невозможно проводить наблюдения в полосах W3
и W4. По этим данным были выпущены сборки
обзора и каталоги источников (Кутри и др., 2021).

После примерно трех лет пребывания в выклю-
ченном состоянии наблюдения в полосах W1 и W2
были возобновлены и продолжаются до настоя-
щего времени. Основной целью этих наблюдений
является поиск комет, астероидов и малых планет
(NEOWISE Reactivation, Мэйнцер и др., 2014).
По этим данным были также составлены глубокие

*Электронный адрес: rodion@hea.iki.rssi.ru

карты обзора всего неба (Мейснер и др., 2017,
2021) и получены фотометрические измерения для
источников с известными координатами, т.е. “при-
нудительная” фотометрия, для всех объектов Сло-
ановского обзора (Ланг и др., 2016), а также обзора
DESI LIS (Дей и др., 2019). Кроме того, по этим
данным были получены каталоги источников, об-
наруженных в обзоре WISE (Шлафли и др., 2019;
Марокко и др., 2021).

В настоящей статье представлены результа-
ты принудительной фотометрии по данным обзора
WISE для всех объектов Pan-STARRS1 (Чамберс
и др., 2016). Получены измерения потоков или
верхние пределы на поток в полосах W1 и W2 для
более чем трех миллиардов оптических объектов на
северном небе на склонениях δ > −30◦. По сравне-
нию со Слоановским обзором и обзором DESI LIS
обзор Pan-STARRS1 покрывает заметно большую
часть неба. По сравнению с измерениями в ката-
логах источников, обнаруженных в обзоре WISE,
наши измерения содержат, в том числе, измерения
с низкой значимостью и верхние пределы на ИК-
поток для всех оптических источников. Кроме того,
угловое разрешение в обзоре WISE (около 6′′) яв-
ляется уже недостаточно высоким для обзора такой
большой глубины— значительная доля источни-
ков оказывается расположенной слишком близко
друг к другу. В наших измерениях ошибки должны
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быть ниже из-за отсутствия ошибок центрирова-
ния, а также из-за того, что должны быть ниже
ошибки, связанные со смешиванием источников
(эффект путаницы).

Предполагается, что эти измерения будут ис-
пользованы для отождествления далеких скопле-
ний галактик, активных ядер галактик и кваза-
ров в обзорах всего неба телескопов еРОЗИТА и
АРТ-XC им. М.Н. Павлинского на борту космиче-
ской обсерватории Спектр–Рентген–Гамма (СРГ)
(Предель и др., 2021; Павлинский и др., 2021;
Сюняев и др., 2021).

ДАННЫЕ ОБЗОРА WISE

В нашей работе были использованы общедо-
ступные сборки unWISE1 (Ланг, 2014; Мейснер
и др., 2017), использовались последние версии
сборок с семилетней полной экспозицией неба
(NeoWISE-R 7, Мейснер и др., 2021). Сборки
состоят из перекрывающихся площадок размером
около 1.5◦ × 1.5◦, размер области перекрытия со-
ставляет около 3′. Для наших измерений исполь-
зовались изображения неба в полосах W1 и W2
с маскированными дефектами, транзиентами, сле-
дами спутников и т.п., а также соответствующие
карты стандартного отклонения. Размер изобра-
жений составляет 2048 × 2048 элементов, угловой
масштаб— 2

′′
.75. Астрометрическая и фотометри-

ческая калибровки изображений выполняются в
стандартном конвейере обработки данных проекта
WISE и применяются к данным, на основе которых
составлены сборки unWISE.

ДАННЫЕ ОБЗОРА Pan-STARRS1

Данные обзора Pan-STARRS12 (Чамберс и др.,
2016) были скачаны из архива MAST3 в тече-
ние лета и осени 2019 г. Загрузка осуществля-
лась путем отбора данных на площадках обзора
WISE из таблицы StackObjectView (см. подроб-
нее документацию архива данных проекта Pan-
STARRS14). Таким образом, были получены дан-
ные о координатах объектов, результаты фотомет-
рических измерений в виде различных величин:
полученных подгонкой функции размытия точки
(ФРТ), в постоянной апертуре, в адаптивной апер-
туре по методу Крона (Крон, 1980), а также различ-
ные флаги качества фотометрических измерений.

1http://unwise.me/
2https://panstarrs.stsci.edu/
3https://mastweb.stsci.edu/mcasjobs/
4https://outerspace.stsci.edu/display/PANSTARRS

ПРИНУДИТЕЛЬНАЯ ФОТОМЕТРИЯ
ПО ДАННЫМ ОБЗОРА WISE

Для всех объектов обзора Pan-STARRS1 были
получены измерения потоков в полосах W1 и W2
в предположении о том, что положения источников
не меняются и определены их координатами в обзо-
ре Pan-STARRS1, т.е. для всех этих объектов была
получена “принудительная” фотометрия по данным
обзора WISE.

Астрометрическая калибровка как обзора Pan-
STARRS1 (Мэгние и др., 2020), так и обзораWISE
(Кутри и др., 2013), была выполнена относительно
обзора 2MASS (Скрутски и др., 2006). Основную
часть данных обзора Pan-STARRS1 составляет
обзор 3π (Чамберс и др., 2016), наблюдения для
этого обзора проводились с 2009 по 2014 г. Обзор
WISE был начат также в 2009 г. и продолжается
по настоящее время с перерывом на 33 мес после
февраля 2011 г. Данные в сборках всего неба
обзора WISE с семилетней полной экспозицией
неба (NeoWISE-R 7), которые используются в
нашей работе, были получены путем усреднения
всех данных обзора WISE, имеющихся в наличии
в декабре 2019 г. (Мейснер и др., 2021).

Учитывая то, что астрометрическая калибровка
обоих обзоров основана на данных обзора 2MASS
(оба обзора выполнены в близкую эпоху), а так-
же то, что угловое разрешение телескопа WISE
составляет величину около 5′′, фотометрические
измерения с большими ошибками будут получены
только для объектов, имеющих собственное дви-
жение больше нескольких сотен миллисекунд в год.
Поэтому для подавляющего большинства звезд,
а также для всех галактик и квазаров имеющие-
ся астрометрические неопределенности не должны
приводить к заметным ошибкам фотометрических
измерений.

Модель ФРТ

Для подгонки модели источников на изобра-
жениях обзора WISE была использована модель
функции размытия точки (ФРТ), полученная путем
объединения данных наблюдений большого чис-
ла (около 4000) ярких и умеренно ярких звезд.
Засвеченные области около центров наиболее яр-
ких звезд маскировались при объединении данных.
Использовались изображения звезд, расположен-
ные на эклиптической широте не выше 60◦. Также
считалось, что направление на полюс эклиптики в
поле зрения телескопа всегда является постоян-
ным — это определяется стратегией наблюдений,
когда угол между оптической осью телескопа и на-
правлением на Солнце всегда составляет 90◦ (Райт
и др., 2010). Таким образом, были получены высо-
кокачественные измерения ФРТ телескопа WISE
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1� 1�
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Рис. 1. Изображение функции размытия точки (ФРТ) в обзоре спутника WISE в полосе W1 (вверху) и в полосе W2
(внизу). На изображениях справа и слева показана одна и та же ФРТ в разных цветовых масштабах для того, чтобы
можно было увидеть весь динамический диапазон измерений ФРТ, который составляет величину порядка 106.

в динамическом диапазоне поверхностной яркости

порядка 106. Полученные ФРТ в полосах W1 и
W2 показаны на рис. 1, усредненные радиальные
профили ФРТ показаны на рис. 2. На высоких
эклиптических широтах сборки unWISE состав-
лены из изображений по-разному развернутых от-
носительно направления на полюс экваториальных
координат. Для того чтобы учесть это, ФРТ теле-
скопа WISE усреднялась по всем направлениям

на полюс эклиптики, которые имеются на данной
площадке сборок unWISE.

Модель ФРТ была получена на более тонком
разбиении, по сравнению со сборками unWISE,
элемент изображения составил 1′′

.375, т.е. полови-
ну от элемента на исходных изображениях. При
расчете потоков значение ФРТ в произвольной
точке определялось с помощью билинейной интер-
поляции (см., например, Пресс и др., 1992). Для
расчета потоков галактик был получен набор ФРТ
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Рис. 2. Усредненные радиальные профили ФРТ в об-
зоре спутникаWISE в полосахW1, W2.

сглаженных с центрально-симметричным экспо-
ненциальным профилем и профилем де Вокулера
(Де Вокулер, 1948), и линейная интерполяция про-
водилась также и по соответствующему радиусу.
Учет эллиптичности в моделях галактик будет про-
веден в последующих версиях наших расчетов.

Модель фона

В первом приближении инструментальный фон
был вычтен при составлении сборок unWISE
(Ланг, 2014). Однако при ближайшем рассмотре-
нии оказывается, что из-за того, что в широких
крыльях ФРТ содержится значительная часть
потока источников, фон недовычитается в областях
неба размером порядка нескольких угловых минут,
где число источников оказывается выше среднего.
По этой же причине фон перевычитается в обла-
стях неба такого же размера, где число источников
относительно мало́. Кроме того, на изображениях
сборок unWISE, возможно, остались следы ин-
струментального фона на этом угловом масштабе.

Для того чтобы учесть эти изменения фона при
расчете потоков источников, был проведен расчет
фона с помощью вэйвлет-разложения изображе-
ний (Вихлинин и др., 1998). Для этого из изобра-
жений сборок unWISE были вычтены модели ФРТ
для ярких звезд и далее с помощью ПОwvdecomp5
на этих изображениях сборок был убран весь сиг-
нал значимостью выше 3σ на угловых масшта-
бах ниже примерно 30′′. Остаток использовался
в качестве модели фона. Пример модели фона,
полученной таким образом, показан на рис. 3.

5doi:10.5281/zenodo.361034

Измерение потоков

Для расчета потоков использовались только
данные в непосредственной близости от положения
объекта. Использовались элементы изображения с
центрами, расположенными ближе некоторого ра-
диуса, который вычислялся в зависимости от пото-
ка источника на сглаженном изображении unWISE
и составлял величину от 5′′

.5 до ≈20′′ для наиболее
слабых и ярких источников соответственно.

В первую очередь отдельно проводился рас-
чет модели для очень ярких звезд, которые ока-
зывались засвеченными на изображениях обзора
Pan-STARRS1. Эти источники центрировались по
изображениям обзора WISE. Модель этих ярких
звезд вычиталась из изображений сборок unWISE.

Для протяженных объектов обзора
Pan-STARRS1 делалась попытка определить их
протяженность на изображениях unWISE. Такие
объекты отбирались стандартным образом, по раз-
нице между величинами, полученными подгонкой
функции размытия точки (ФРТ), в постоянной
апертуре и в адаптивной апертуре по методу Крона
(Крон, 1980) по данным обзора Pan-STARRS1.
Для таких объектов радиус кружка, в котором
использовались данные для подгонки модели
источника, дополнительно увеличивался в 1.5 раза.

Исходное изображение разбивалось на связан-
ные области (“острова”), образованные пересека-
ющимися кружками около объектов обзора Pan-
STARRS1, в которых необходимо было рассчи-
тать потоки для близко расположенных источни-
ков обзора Pan-STARRS1, как это показано на
рис. 4, и все расчеты проводились одновременно
для всех источников в каждой связанной области.
В областях неба с очень высокой плотностью звезд,
например, в области близко к плоскости Галатики,
в некоторых редких случаях “острова” получаются
слишком большими, что сильно замедляет расчеты.
В таких случаях, если число объектов в острове
превышает 300, расчет потоков не производит-
ся, что отмечается соответствующим флагом (см.
Приложение). Этот недостаток будет устранен в
последующих версиях наших расчетов. Однако это
практически не сказывается на измерениях в обла-
сти высоких галактических широт, |δ| > 15◦.

Поскольку координаты точечных объектов об-
зора Pan-STARRS1 заданы заранее и требуется
подогнать к данным только потоки источников, мо-
дель является линейной по параметрам. Поэтому
в данном случае потоки источников могут быть
измерены методом наименьших квадратов за один
проход без необходимости дополнительных итера-
ций. Для решения этой задачи использовался ме-
тод сингулярного разложения (Пресс и др., 1992).
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Рис. 3. Пример изображения сборки unWISE в полосеW1 (слева) и модели фона, построенной по этим данным (справа).
Размер поля составляет около 20′ × 20′.

Рис. 4. Пример изображения сборки unWISE размером около 6′ × 6′, в полосе W1 (вверху слева), разбиения на
связанные области (“острова”), в которых проводился расчет потоков для объектов обзора Pan-STARRS1 (вверху
справа), модель источников (внизу слева) и остаток от вычитания модели из изображения сборки unWISE.На последнем
изображении остались только ИК-источники, для которых не имеется соответствующих им объектов в обзоре Pan-
STARRS1.
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Рис. 5. Пример вычитания моделей галактик из изображения сборки unWISE: слева— изображение обзора Pan-
STARRS1, посередине— изображение сборки unWISE, из которого вычтены модели звезд и все оставшиеся источники
являются галактиками, либо объектами, которых нет в обзоре Pan-STARRS1, справа— остаток от вычитания моделей
галактики из изображения сборки unWISE. Даже в случае спиральной галактики видимой с ребра (слева внизу)
систематическая ошибка измерения потока составляет не более 5%.

Для протяженных объектов обзора
Pan-STARRS1 радиус протяженной модели опре-
делялся отдельно методом обратной параболи-
ческой интерполяции (метод Брента), после чего
проводился перерасчет потоков всех источников в
острове методом сингулярного разложения. Расчет
проводился как для экспоненциального профиля
галактики, так и для профиля де Вокулера, для
каждого объекта вид профиля определялся из
значения Δχ2. Если модель протяженного источ-
ника не приводила к улучшению χ2 более чем на
Δχ2 = 4, объект считался точечным. Эти расчеты
повторялись не более 10 раз и прекращались,
если дальнейшая подгонка радиуса галактики не
приводила к улучшению χ2.

Пример изображения сборки unWISE в полосе
W1, разбиения на связанные области (“острова”),
в которых проводился расчет потоков для объ-
ектов обзора Pan-STARRS1, модели источников
и остатка от вычитания этой модели из изобра-
жения сборки unWISE приведены на рис. 4. На
изображении остатка от вычитания модели оста-
ются только ИК-источники, для которых не име-
ется соответствующих им объектов в обзоре Pan-
STARRS1.

Так как угловое разрешение обзораWISE (око-
ло 5′′) является недостаточным для того, чтобы
разрешить слабые галактики, подавляющее боль-
шинство объектов, изначально определенных в ка-
честве галактик, подгоняются моделью точечно-
го источника. Моделью протяженного источника
подгоняются, в основном, только более яркие га-
лактики, ярче примерно 17m. Пример вычитания
моделей ярких галактик из изображения сборки
unWISE показан на рис. 5. Недостатки вычитания
центрально симметричной модели хорошо видны на
этом рисунке. Очевидно, что проявляются они тем

больше, чем форма галактики оказывается дальше
от центрально-симметричной. Однако можно по-
казать, что даже в случае спиральной галактики,
видимой с ребра (см. рис. 5, слева внизу), система-
тическая ошибка измерения потока составляет не
более 5%.

РЕЗУЛЬТАТЫ ИЗМЕРЕНИЙ

Полная таблица результатов фотометрических
измерений, полученных в нашей работе, содержит
более 3× 109 строк и доступна в электронном
виде6. Эта таблица содержит следующие основные
поля:

• objID—Идентификатор объекта из обзора
Pan-STARRS1, используя который можно
с помощью SQL-запросов в базе данных в
архиве MAST7 для любого объекта полу-
чить результатыфотометрических измерений
в обзора Pan-STARRS1.

• α, δ —Экваториальные координаты объекта
в эпохе J2000.

• W1, δW1, W2, δW2— звездная величина в
системе Веги, а также ошибка на звездную
величину. Если ошибка равна −1, то соот-
ветствующая звездная величина представ-
ляет собой верхний предел на доверительном
уровне 2σ. Фотометрическая калибровка яв-
ляется стандартной для обзораWISE (Кутри
и др., 2013), потоки посчитаны напрямую из
сборок unWISE.

6http://wise-forced.cosmos.ru/
7https://mastweb.stsci.edu/mcasjobs/
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Рис. 6. Распределение объектов обзора Pan-STARRS1 по цветам (r − i) и (r −W 1). Объекты, расположенные ниже
прямой линии, отмечены в качестве звезд с помощью соответствующего флага.

• Значимость обнаружения источника в обзо-
ре WISE в единицах стандартного отклоне-
ния (w1sig, w2sig).

• Радиус модели протяженного источника в
угловых секундах (w1reff, w2reff).

• Фотометрические флаги, которые содержат
сведения об условиях подгонки каждого ис-
точника, и об ошибках, возникающих при
этом (w1flag, w2flag).

• star—Флаг фотометрической классифика-
ции звезда–галактика.

Подробные сведения о значениях фотометриче-
ских флагов даны в Приложении.

Флаг фотометрической классификации звезда–
галактика получен из показателей цвета (r − i) и
(r −W1), где для обзора Pan-STARRS1 взяты
цвета, полученные подгонкой ФРТ. Распределение
объектов обзора Pan-STARRS1 по этим цветам

показано на рис. 6. Объекты, расположенные ниже
прямой линии на этом рисунке, т.е. цвета которых
удовлетворяют условию

(r −W1) > 2.1(r − i) + 2.4, (1)

отмечены в качестве звезд. Это условие действи-
тельно хорошо разделяет галактики и звезды, что
можно показать, например, используя оптические
изображения высокого качества.

СРАВНЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ ИЗМЕРЕНИЙ
С ДАННЫМИ ТЕЛЕСКОПА СПИТЦЕР

Для того чтобы оценить качество полученных
фотометрических измерений, можно провести
сравнение результатов этих измерений с данными
глубоких обзоров телескопа Спитцер. Для этого
были использованы данные глубокого обзора
телескопа Спитцер площадок, в которых в будущем
будет выполняться глубокий обзор телескопа им.
Веры Рубин (Deep Drilling Fields, DDF, Лэси и др.,
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Рис. 7.Результаты сравнения измерений величин в полосеW1 обзораWISE и в полосе 3.6 мкм обзораDDF для объектов
в кружке радиусом20′ около координатα = 36◦.0, δ = −4◦.5 (J2000). Галактики здесь отделеныот звезд по данным обзора
DDF.

2021). Данные этого обзора были скачаны из архи-
ва IRSA8. Обзор DDF был выполнен в полосах 3.6
и 4.5 мкм и по своей глубине примерно на порядок
превосходит обзор всего неба телескопа WISE,
поэтому ошибками фотометрических измерений в
этом обзоре для наших целей можно пренебречь.
Угловое разрешение телескопа Спитцер в этих
двух полосах также значительно превосходит
разрешение телескопа WISE и составляет 1′′

.66 и
1′′
.72 соответственно (Фазио и др., 2004).

На рис. 7 показаны результаты сравнения из-
мерений величин в полосе W1 обзора WISE и в

8https://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/DeepDrill/

полосе 3.6 мкм обзора DDF для объектов в кружке
радиусом 20′ около координат α = 36◦.0, δ = −4◦.5
(J2000). Для этого рисунка галактики отделялись
от звезд по данным обзора DDF: звездообразными
считались объекты, для которых разница между
апертурной и кроновской величинами оказывалась
меньше 0.3m. На этом рисунке величины звездооб-
разных объектов сравниваются с ФРТ величинами
обзораDDF, а величины галактик— с изофотными
величинами соответствующих объектов.

Видно, что наши измерения величин как звездо-
образных, так и протяженных объектов являются
несмещенными вплоть до предела обнаружения
на сборках unWISE. Для ярких звезд, W1 < 13,
систематическое уменьшение цвета связано с тем,
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что поток таких звезд оказывается в насыщении на
изображениях сборок unWISE. Разброс разницы
величин для объектов с величинами 16.0 < W1 <
< 18.0 может быть приближенно описан гауссиа-
ной со стандартным отклонением σ ≈ 0.137m для
звездообразных объектов и σ ≈ 0.198m для галак-
тик. Видно, что для галактик распределение хуже
соответствует нормальному, имеется заметное ко-
личество выбросов на масштабе одной величины и
выше.

Для сравнения отметим, что для измерений об-
зора CatWISE2020 (Марокко и др., 2021) разброс
разницы величин для звездообразных объектов,
посчитанный точно такимже образом, как это было
сделано выше для наших измерений, составляет
σ ≈ 0.163m, т.е. примерно на 20% больше ошибок
наших измерений для этих же источников (см.
выше). Дополнительные ошибки измерений появ-
ляются здесь, по-видимому, из-за того, что этот
обзор выполнен по данным шести лет экспозиции
обзора всего неба WISE, а также из-за того, что
свой заметный вклад дают ошибки центрирования
источников.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В работе представлены результаты фотометри-
ческих измерений для всех объектов обзора Pan-
STARRS1 по данным ИК-обзора WISE в предпо-
ложении о том, что координаты источников извест-
ны и не меняются, т.е. результаты “принудитель-
ной” фотометрии. Получены измерения потоков
или верхние пределы на поток в полосах 3.4 и
4.6 мкм для более чем трех миллиардов оптиче-
ских объектов на северном небе на склонениях
δ > −30◦.

Результаты измерений, представленных в этой
работе, а также результаты предыдущих версий
этих измерений, были использованы нами ранее
для отождествления скоплений галактик в обзоре
обсерватории им. Планка (см., например, Буре-
нин, 2017; Буренин и др., 2018; Зазнобин и др.,
2021a). В будущем мы предполагаем использо-
вать эти измерения для отождествления скоплений
галактик, активных ядер галактик и квазаров в
обзорах всего неба телескопов еРОЗИТА и АРТ-
XC им. М.Н. Павлинского на борту космической
обсерватории СРГ (Предель и др., 2021; Павлин-
ский и др., 2021; Сюняев и др., 2021). Эта работа
в настоящее время уже началась (Зазнобин и др.,
2021б; Буренин и др., 2021). Отметим, что дан-
ные обзора Pan-STARRS1 равномерно покрывают
почти всю “российскую” половину неба обзора
СРГ/еРОЗИТА.

Результаты наших измерений сделаны об-
щедоступными на странице в сети по адресу
http://wise-forced.cosmos.ru/.

Автор благодарен Р.А. Кривоносу за помощь в
организации доступа к данным измерений в сети. В
этом исследовании использовались данные обще-
доступного архива обзора Pan-STARRS1, а также
данные Архива инфракрасной науки НАСА/IPAC.
Работа выполнена при поддержке гранта РНФ 21-
12-00343.

ПРИЛОЖЕНИЕ

Значение флагов, представленных в нашей таб-
лице фотометрических измерений, получается сум-
мированием значений флагов, которые даны ни-
же. Значение каждого отдельного флага можно
получить, как обычно, из побитного сравнения с
суммарным флагом.

NOT_IN_FIELD= 1—Объект находится вне по-
ля изображения сборки unWISE.

DUPLICATE = 2—Объект является дубликатом
другого объекта в данных обзора Pan-STARRS1.
Фотометрических измерений для такого объекта не
проводится.

BAD_PHOT = 4—Фотометрическое измерение
отсутствует из-за слишком большой населенности
поля, либо в первом проходе получается отрица-
тельный поток (в этом случае измерения не про-
водится, поток объекта устанавливается равным
нулю).

DO_NOT_FIT = 8—На изображениях unWISE
угловом на масштабе ФРТ телескопа WISE не
имеется сигнала значимостью выше 1.5σ, изме-
рения потока объекта не проводятся, в таблице
дается 2σ верхний предел на поток.

EXT_SELECTED = 16—Объект отобран в ка-
честве протяженного по данным обзора Pan-
STARRS1, для него делается попытка определить
протяженность по данным обзораWISE.

FIT_EXT = 32—Объект подгонялся моделью
протяженного источника.

FIT_DEVAUC = 64—Объект подгонялся
центрально-симметричной моделью с профилем
де Вокулера. При положительном значении клю-
ча FIT_EXT и отрицательном значении ключа
FIT_DEVAUC — центрально-симметричной моде-
лью с экспоненциальным профилем.

PHOTO_STAR = 128—Объект является звездой,
согласно показателям цвета (r − i) и (r −W1) (см.
текст).
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Сверхновая типа Ibn SN 2010al исследована с целью определения параметров сверхновой и около-
звездной оболочки. Модель взаимодействия сверхновой с околозвездным веществом в сочетании со
спектральным моделированием эмиссионной бленды 4600 Å приводит к картине взрыва WR-звезды с
энергией (1−1.5)× 1051 эрг внутри плотной компактной околозвездной оболочки с массой ∼0.1 M�
и кинетической энергией ∼1048 эрг. Околозвездная оболочка была сформирована за 0.4 года перед
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ВВЕДЕНИЕ

Сверхновая SN 2010al принадлежит к катего-
рии SNe Ibn, порождаемых гравитационным кол-
лапсом (CCSN). Это фактически взрывающиеся
звезды Вольфа–Райе (WR) класса WN, которые
однако показывают признаки плотной околозвезд-
ной среды (Пасторелло и др., 2015). Кривая блеска
SNe Ibn вблизи максимума блеска обусловлена
взаимодействием оболочки сверхновой с плотным
околозвездным газом (Мория, Маеда, 2016), как в
случае SN 2006jc, также типа Ibn (Чугай, 2009).

Недавнее исследование кривых блеска SN Ibn
приводит к выводу (Маеда, Мория, 2022), что
быстрое падение блеска после максимума свечения
отражает крутое падение плотности с ω ∼ 3 в сте-
пенном распределении плотности околозвездной
оболочки ρ ∝ r−ω и малую массу 56Ni в оболоч-
ке сверхновой. Крутое падение плотности около-
звездного газа означает, что темп потери массы
нарастает по мере приближения предсверхновой к
взрыву (Маеда, Мория, 2022). Присутствие ком-
пактной (∼1015 см) плотной оболочки ранее было
обнаружено (Чугай, 2001) в SN 1998S (IIL) и
SNe IIP, например, SN 2013fs (Ярон и др., 2017).
Это означает, что некоторый универсальный ме-
ханизм вызывает интенсивную потерю массы мас-
сивной предсверхновой за год-десятилетие перед
коллапсом ядра.

*Электронный адрес: nchugai@inasan.ru

Отсутствие ясности в понимании природы бур-
ной потери массы незадолго до взрыва CCSN, на-
ряду с признаками компактной околозвездной обо-
лочки в сверхновых SN Ibn, является важным по-
водом для того, чтобы исследовать хорошо наблю-
давшуюся SN 2010al (Ibn) для оценки парамет-
ров околозвездной оболочки и самой сверхновой.
Одним из инструментов такого исследования явля-
ется моделирование взаимодействия сверхновой с
околозвездным веществом (см., например, Чугай,
2001). При этом важно опираться на описание не
только кривой блеска, но и скорости раширения;
последний аспект отсутствует в опубликованной
недавно модели SN 2010al. Более того, можно по-
лучить важные ограничения на параметры модели,
опираясь на анализ эмиссионной бленды линий
He II 4686 Å, N III 4634, 4641 Å, которая присут-
ствует в первом спектре (Пасторелло и др., 2015).
Профили линий — узкое ядро с широкими крылья-
ми — указывают на то, что они формируются излу-
чением и последующим томсоновским рассеянием
в оптически плотной оболочке (Чугай, 2001). Мо-
делирование такой линии позволяет получить вели-
чину оптической толщины околозвездной оболочки
по томсоновскому рассеянию и таким образом ве-
рифицировать модель околозвездной оболочки.

Изложение начинается с описания модели вза-
имодействия с околозвездным веществом, вклю-
чая расширение модели на случай адиабатической
внешней ударной волны в околозвездной среде
с крутым падением плотности ω > 3. Затем опи-
сана модель формирования эмиссионной бленды
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4600 Å. В итоге будут представлены результаты
моделирования с обсуждением следствий.

Исследование основано на спектрах SN 2010al
(Пасторелло и др., 2015), которые взяты из базы
данных WISeREP (Ярон, Гал-Ям, 2012).

МОДЕЛЬ ВЗАИМОДЕЙСТВИЯ
С ОКОЛОЗВЕЗДНЫМ ГАЗОМ

Приближение тонкого слоя

Гидродинамика взаимодействия оболочки сверх-
новой с околозвездным веществом рассматривает-
ся в приближении тонкого слоя, в котором сгребен-
ное вещество между внешней и обратной ударными
волнами считается тонкой оболочкой, ускоряемой
динамическим давлением вещества сверхновой
(Джулиани, 1981; Шевалье, 1982; Чугай, 2001).
В рассматриваемых условиях подавляющая часть
тонкой оболочки является относительно холодной
(∼104 K) и далее именуется холодной плотной
оболочкой (ХПО).

Кинетическая светимость внешней ударной вол-
ныLk,f и обратной ударной волныLk,r конвертиру-
ется в рентгеновское излучение, которое будучи по-
глощенным невозмущенной оболочкой сверхновой,
веществом ХПО и околозвездным газом перера-
батывается в наблюдаемое оптическое излучение.
Рентгеновская светимость ударной волны, напри-
мер, внешней ударной волны, составляет LX,f =
= ηfLk,f с радиационной эффективностью ηf =
= t/(t+ tc,f), где tc,f — время охлаждения горя-
чего газа ударной волны. Время охлаждения вы-
числяется в предположении равенства электрон-
ной и ионной температур Te = Ti при плотности
газа за ударной волной, равной, 4 × (плотность
перед ударной волной), с функцией высвечива-
ния при содержании водорода X = 0.2, типич-
ном для WN-звезд (Хаманн и др., 1991). Доля
рентгеновской светимости внешней ударной вол-
ны с радиусом rf , которая перехватывается обо-
лочкой сверхновой и тонкой оболочкой с ради-
усом rcds, равна фактору дилюции W = 0.5[1 −
− (1− (rcds/rf )

2)1/2]. Поглощенная доля рентге-
новской светимости вычисляется с использовани-
ем спектра тормозного излучения при температуре
газа в ударной волне и коэффициента поглощения
kX = 100(hν/1 кэВ)−8/3 см2 г−1.

Модельная болометрическая светимость в мо-
мент t предполагает мгновенную переработку по-
глощенного рентгеновского излучения в выходящее
оптическое излучение при условии, что диффузи-
онное время околозвездной оболочки tdif(t) < t,
в противном случае болометрическая светимость
полагается равной 1040 эрг c−1 по аналогии с
величиной светимости предсверхновой SN 2020tlf

с интенсивной потерей массы (Якобсон-Галан и
др., 2022). Типичный возраст сверхновой в нашей
модели, удовлетворяющий равенству tdif(t) = t со-
ставляет ∼2 дня.

Плотность околозвездного вещества меняется
вдоль радиуса по степенному закону ρ(r) = Ar−ω

с ω < 3 при r < Rk и ω > 3 при r > Rk. Воз-
можная клочковатость распределения вещества
игнорируется. Расширение оболочки сверхновой
предполагается гомологическим (v = r/t), а рас-
пределение плотности задано соотношением ρ(v) =
= ρ0/[1 + (v/v0)

8], где ρ0 и v0 определяются массой
оболочкиM и ее кинетической энергией E.

Свечение, обусловленное взаимодействием
сверхновой с околозвездным газом, определяется
кинетической энергией внешних слоев сверхновой,
и в случае степенного распределения плотности
ρ(v) эта энергия может быть одинаковой для
неограниченного набора величин M и E. При
ρ ∝ 1/vn эффект взаимодействия оказывается
неизменным, если M и E связаны соотношением
E ∝ M (n−5)/(n−3), что сводит вырождение по M
и E к одному параметру, например M . Принимая
некоторое значение M и основываясь на описании
кривой блеска и скорости расширения ХПО, мож-
но найти соответствующую величинуE. Для любой
иной величины M соответствующая величина E
может быть определена с помощью приведенного
выше масштабного соотношения. Для стандартной
модели мы примем M = 5 M�, что соответствует
гелиевому ядру звезды с массой 21 M� на Главной
последовательности (Вусли и др., 2002).

Внешняя ударная волна при ω > 3ω > 3ω > 3. Модели-
рование в приближении тонкого слоя показыва-
ет, что для описания крутого падения светимости
SN 2010al на стадии t > tcr ∼ 40 дней необходимо
допустить крутое падение плотности в околозвезд-
ной оболочке (ω > 5) во внешней зоне r > 1015 см.
В случае существенно радиативной внешней удар-
ной волны модель тонкого слоя в данном случае
по-прежнему применима. Однако, если внешняя
ударная волна становится адиабатической, модель
тонкого слоя не применима, поскольку в случае
ω > 3 адиабатическая ударная волна ускоряется
(Седов, 1977), тогда как ХПО нет.

В случае адиабатической внешней ударной вол-
ны при ω > 3 предлагается гибридная модель. Она
состоит в том, что обратная ударная волна и ди-
намика ХПО по-прежнему описываются в модели
тонкого слоя, тогда как внешняя ударная волна
описывается автомодельным решением Седова для
сильного взрыва в неоднородной среде: ρ = Ar−ω.
В этом случае радиус ударной волны r = Bt2/(5−ω)

(Седов, 1977), где B зависит от энергии, параметра
плотности A и индекса адиабаты. Мы, однако,
определим B из условия сшивки светимости в
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модели тонкого слоя и в модели свечения внешней
ударной волны при автомодельном режиме расши-
рения на стадии t = tcr ∼ 40 дней, когда отделивша-
яся ударная волны входит в адиабатический режим.

Рентгеновская светимость ускоряющейся внеш-
ней ударной волны может быть найдена следую-
щим образом. В случае ω > 3 масса сгребенной
оболочки во внешней ударной волне практически
не изменяется по мере распространения (число
частиц N ≈ const), поскольку подавляющая доля
массы внешней зоны околозвездной оболочки уже
сгребена на ранней стадии ускорения внешней
ударной волны. Это означает, что средняя элек-
тронная температура Te ∝ E/N ∼ const и функ-
ция охлаждения Λ(Te)≈ const. Таким образом,
рентгеновская светимость внешней ударной волны
LX,f ∝ r−3N2Λ ∝ r−3 ∝ t−6/(5−ω), а мощность,
поглощенная ХПО и невозмущенной оболочкой
сверхновой, составит Lf ∝ WLX,f . Это макси-
мально возможный вклад внешней ударной волны
в болометрическую светимость.

При rf/rcds � 1 фактор дилюции W =

= (1/4)(rcds/rf )
2 и, учитывая, что скорость мас-

сивной ХПО на рассматриваемой стадии прак-
тически постоянна, получаем W ∝ t(6−2ω)/(5−ω)

и асимптотически Lf ∝ t−2ω/(5−ω). При ω = 4.5,
например, Lf ∝ t−18 и на поздней стадии вклад
внешней ударной волны в болометрическую све-
тимость оказывается пренебрежимо малым. Такое
поведение болометрической светимости можно
описать посредством гильотинного фактора: g(t) =
= 1 при t < tcr и g(t) = 0 в ином случае. Боло-
метрическую светимость, обусловленную внешней
ударной волной, можно представить произведе-
нием g и светимости, обусловленной внешней
ударной волной в модели тонкого слоя. Разумно
использовать гладкую версию фактора g(t):

g(t) = 1/[1 + (t/tcr)
s], (1)

где мы полагаем s = 15, а tcr – момент, когда время
охлаждения tc удовлетворяет условию tc/tcr = 0.5.

Модель эмиссионной бленды 4600 Å

Эмиссионная бленда 4600 Å в спектре SN 2010al
на 10-й день после взрыва образована лини-
ями He II 4686 Å, N III 4634, 4641 Åи, возможно,
C III 4647, 4650 Å (Пасторелло и др., 2015). Эта
бленда моделируется как суперпозиция линий с
одинаковым нормированным профилем. Спектр
отдельной линии вычисляется методом Монте-
Карло. Предполагается излучение и томсоновское
рассеяние фотонов в околозвездной оболочке с
внутренним радиусом r1 = 1, который совпадает с

ХПО, и внешним радиусом r2 = 2.5r1. Фотосфера
совпадает с ХПО и способна диффузно отражать
фотоны с альбедоΩ. Распределение околозвездной
плотности соответствует модели взаимодействия
с ω = 1 во внутренней зоне r < Rk. При этом
принимается, что электронная концентрация ne ∝
∝ ρ, а коэффициент излучения в линии j ∝ ρ2.
Электронная температура в оболочке полагается
постоянной: Te = 25000K.

Скорость околозвездного газа, определяемая из
абсорбционных компонентов узких линий на 12,
16 и 26-й день после обнаружения, составляет
соответственно 1000–1100, 1050–1150 и 1300–
1400 км c−1 (Пасторелло и др., 2015). Системати-
ческое увеличение скорости со временем очевидно
отражает ее увеличение с радиусом. Радиальную
зависимость скорости зададим линейным соотно-
шением

u = (u2 − u1)(r − r1)/(r2 − r1) + u1 , (2)

где u1 — скорость газа на радиусе r1, а u2 — ско-
рость газа на радиусе r2.

Томсоновское рассеяние учитывает доплеров-
ский сдвиг между последующими рассеяниями, а
также перераспределение по частоте в сопутству-
ющей системе из-за теплового движения элек-
тронов. Последнее рассматривается в терминах
усредненной по углам функции перераспределения
частоты при томсоновском рассеянии на тепловых
электронах (Хаммер, Михалас, 1967).

ПАРАМЕТРЫ СВЕРХНОВОЙ
И ОКОЛОЗВЕЗДНОЙ ОБОЛОЧКИ

Болометрическая кривая блеска и скоро-
сти расширения описаны оптимальной моделью
(рис. 1) с параметрами, представленными в табл. 1.
Таблица включает массу и кинетическую энергию
оболочки сверхновой, показатель степени рас-
пределения плотности околозвездной оболочки во
внутренней (r < Rk) и во внешней зонах, величину
Rk, массу околозвездной оболочки в интервале
r ≤Rk и ее оптическую толщину по томсоновскому
рассеянию перед ХПО на 10-й день. На стадии t≤
≤ 40 дней светимость определяется сопоставимым
вкладом прямой и обратной ударных волн, тогда
как на более поздней стадии светимость полностью
определяется обратной ударной волной. Примеча-
тельно, что модельная скорость ХПО и граничная
скорость невозмущенной оболочки сверхновой со-
гласуются с максимальной скоростью, полученной
по линиям He I 10830 Å и триплета Ca II 8600 Å в
спектре на 60-й день.

Описание кривой блеска в комбинации со ско-
ростью расширения ХПОпозволяет найти энергию
взрыва при массе оболочки сверхновой 5M�. Уже
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Рис. 1. (a) — Модельная болометрическая кривая блеска (толстая линия) в сравнении с двумя версиями наблюда-
тельной кривой блеска: псевдо-болометрической кривой блеска, полученной из оптических и инфракрасных потоков
(кресты) и кривой блеска с учетом ультрафиолетового потока (круги). Тонкая линия— модельная болометрическая
светимость, обусловленная внешней ударной волной в приближении тонкого слоя, тогда как штриховая линия — эта же
светимость, но умноженная на гильотинный фактор. Диффузионная светимость сверхновой без учета взаимодействия
с околозвездным веществом показана пунктиром. Вставка показывает распределение плотности околозвездного газа.
(б) — Модельная скорость ХПО (толстая линия) и граничная скорость невозмущенной оболочки сверхновой (тонкая
линия). Максимальная скорость, найденная по линиям триплета Ca II и He I 10830 Å в спектре на 60-й день, показана
кружком. На вкладке показан модельный радиус ХПО.

отмечено, что при степенном распределении плот-
ности в оболочке сверхновой ρ ∝ 1/vn имеет место
соотношение E ∝ M (n−5)/(n−3). В частности, при
n = 8 и в 2 раза большей массе оболочки энергия
должна быть в 1.516 раза больше, т.е. при оболочке
в M = 10 M� и энергии E = 1.52 × 1051 эрг эф-
фект взаимодействия с околозвездной оболочкой
будет таким же, как и в оптимальной модели с мас-
сой 5 M�, что подтверждено численным расчетом.
Оболочка сверхновой с массой 10 M� соответ-
ствует массе предсверхновой 11.5 M� или массе
звезды ≈40 M� на Главной последовательности
(Вусли и др., 2002). Поскольку успешный взрыв с
образованием нейтронной звезды имеет место для
звезд с начальными массами <40 M�, а интервал
масс �25 M� порождает SNe IIP (Хегер и др.,
2003), то прародители SNe Ibn занимают интервал
25 � M < 40 M� и, следовательно, энергия взры-

Таблица 1. Параметры модели взаимодействия сверх-
новой с околозвездным газом

M ,M�E, 1051 эргωin/ωoutRk, 1015 смMcs,M� τ , 10 d

5 1 1/4.9 1.4 0.14 3.4

ва SN 2010al оказывается в пределах (1−1.5)×
× 1051 эрг.

В контексте происхождения сверхновых SN Ibn
представляет интерес масса 56Ni в SN 2010al.
В рамках оптимальной модели взаимодействия
сверхновой с околозвездной оболочкой верхний
предел массы 56Ni составляет MNi < 0.01 M�.
Модельно независимая оценка следует из на-
блюдаемой болометрической светимости на позд-
ней стадии, MNi ≤ 0.015 M�, что согласуется с
недавней оценкой пределаMNi < 0.02 M� (Маеда,
Мория, 2022).

Модель взамодействия сверхновой с около-
звездной оболочкой подтверждается моделирова-
нием бленды 4600 Å (модель A, рис. 2, табл. 2). По-
мимо He II 4686 Å, N III 4637 Å, модель включает
линии N III 4515, 4544 и 4592 Å, C III 4647, 4650 Å
и Hβ. Таблица 2 содержит оптическую толщи-
ну околозвездной оболочки, отношение потоков
C III 4648/N III 4637, обозначаемое C/N, скорость
расширения околозвездного газа на внутренней
границе на радиусах r1 и r2. Распределение плот-
ности (ω = 1) и оптическая толщина околозвездной
оболочки на 10-й день вне ХПО (τ = 3.4) соответ-
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Рис. 2. Модельный спектр бленды образованной линиями He II, N III и возможно C III в сравнении с наблюдаемым
спектром (пунктир). На панелях (a), (b), (c), (d) показаны соответственно модели A, B, C, D (см. табл. 2).

ствуют модели ударного взаимодействия сверхно-
вой с околозвездной оболочкой.

Профиль линии слабо зависит от электрон-
ной температуры в пределах 20 000–30 000K; в
представленных моделях Te = 25000K. Спустя
3.6 дня чернотельная температура излучения
составила 21 000K (Де ля Роса и др., 2016), что
согласуется с принятой температурой на более
ранней стадии. Альбедо фотосферы не влияет
заметно на результат; мы приняли Ω = 0.5. Модель
B с τ = 1 демонстрирует существенную роль
томсоновского рассеяния. Модель C без вклада
C III не показывает явного присутствия линий

Таблица 2.Параметры модели бленды 4600 Å

Модель τ C/N u1, км/с u2, км/с

A 3.4 0.19 400 1300

B 1 0.19 400 1300

C 3.4 0 400 1300

D 3.4 0.19 1000 1000

C III, хотя без их учета согласие с наблюдаемым
спектром в области 4650 Å несколько хуже в
сравнении с моделью А. Модель D с постоянной
скоростью 1000 км c−1 хуже описывает красное
крыло линии He II.

В итоге модель ударного взаимодействия сверх-
новой с околозвездным газом (табл. 1) и модель
А формирования профиля эмиссионной бленды
4600 Å (табл. 2) предполагают существование во-
круг предсверхновой компактной оболочки ради-
усом Rk ≈ 1.4× 1015 см, массой 0.14 M� и ско-
ростью расширения ucs ≈ 1000 км c−1. Характер-
ное время формирования оболочки tcs = Rk/ucs ∼
∼ 0.4 года, а средний темп потери массы состав-
ляет 0.3 M� год−1. Кинетическая энергия около-
звездной оболочки Ecs ≈ 1.4× 1048 эрг предпола-
гает среднюю кинетическую светимость механизма
потери массы Ecs/tcs ∼ 1041 эрг c−1.

ОБСУЖДЕНИЕ И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Цель работы состояла в исследовании хорошо
наблюдавшейся сверхновой типа Ibn SN 2010al
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Таблица 3. Компактная околозвездная оболочка в CCSNe

SN тип SN Mcs,M� ucs, км/с Ecs, эрг 56Ni,M� tcs, год

SN IIP 2013fs 0.003a 50 7× 1043 0.05d ∼10

SN IIL 1998S 0.1b 40 2× 1045 0.15e ∼10

SN Ibn 2010al 0.14c 1000 1048 <0.015c 0.4
a Ярон и др. (2017), b Чугай (2001), c данная работа, d Чугай (2020), e Фассия и др. (2000).

для оценки параметров сверхновой и компакт-
ной околозвездной оболочки. Модель ударного
взаимодействия сверхновой с околозвездным га-
зом и модель формирования профиля эмиссион-
ной бленды 4600 Å приводят к картине взрыва
WR-предсверхновой с энергией (1−1.5) × 1051 эрг
внутри компактной оболочки (∼1015 см) с массой
0.14 M�. Примечательно, что найденный диапазон
энергии взрыва находится в согласии с нейтринным
механизмом взрыва с максимальной энергией E ≤
≤ 2× 1051 эрг (Янка, 2017).

SN 2010al показывает максимальную энергию
компактной околозвездной оболочки среди извест-
ных CCSNe, которые обладали подобными око-
лозвездными оболочками (мы не рассматриваем
здесь явления класса SN 1994W и SN 2006gy).
Таблица 3 содержит параметры трех хорошо изу-
ченных CCSNe разных типов с компактными око-
лозвездными оболочками. В таблице последова-
тельно представлены масса околозвездной оболоч-
ки, скорость расширения, кинетическая энергия
околозвездной оболочки, масса 56Ni в оболочке
сверхновой и характерное время мощной потери
массы, сформировавшей околозвездную оболочку.
Эти сверхновые образуют возрастающую последо-
вательность вдоль шкалы энергии околозвездной
оболочки SN IIP → SN IIL → SN Ibn, причем
с довольно большим инкрементом. Естественно
предположить, что указанный порядок соответ-
ствует увеличению начальной массы предсверх-
новой вдоль последовательности. Если это так,
то центральный источник, отвечающий за мощную
потерю массы, функционирует в соответствии с
правилом: чем больше начальная масса предсверх-
новой, тем большая энергия гидродинамических
возмущений генерируется в ядре и вкладывается в
оболочку.

Теория эволюции массивных звезд предсказы-
вает, что время горения кислорода в ядре тем
меньше, чем больше начальная масса предсверх-
новой. Для звезды с массой 25 M� кислород
сгорает за 0.4 года до коллапса ядра (Вусли и
др., 2002), что сравнимо с временем формирования
компактной околозвездной оболочки SN 2010al.
Таким образом, высокая энергия околозвездной

оболочки SN 2010al могла быть связана с фазой
горения кислорода предсверхновой с начальной
массой ∼25M�.

Процессы, вовлеченные в генерацию гидроди-
намических возмущений, приводящих к мощной
потере массы, не вполне ясны. Интересная воз-
можность состоит в генерации мощного потока
акустических волн, вызванного бурной конвек-
цией в ядре (Кватаэрт, Шиода, 2012). Случай
SN 2010al — взрыва компактной WR-звезды с
огромной энергией сброшенного вещества — ука-
зывает на то, что медленная потеря массы в ре-
жиме ветра крайне маловероятна. Более есте-
ственным режимом потери массы представляется
сброс вещества ударной волной с энергией порядка
1048 эрг. Это накладывает важные ограничения на
механизм генерации мощного гидродинамического
возмущения в ядре предсверхновой.

Если энергия возмущений, приводящих к мощ-
ной потере массы перед коллапсом, действительно
возрастает с увеличением начальной массы, то ма-
лая масса 56Ni в оболочке SN 2010al, скорее всего,
связана с обратным падением (fallback) при взрыве,
поскольку величина аккрецируемой массы, обу-
словленная обратным падением, возрастает с уве-
личением начальной массы предсверхновой (Вусли
и др., 2002). Заметим, что аккреция на нейтронную
звезду достаточно большого количества вещества
<0.4 M� согласуется с фактом существования
массивных нейтронных звезд с массой до 2.1 M�
(Фонсека и др., 2021).

Автор выражает благодарность Л.Р. Юнгель-
сону за полезные обсуждения. Работа частично
финансировалась грантом РФФИ и DFG 21-52-
12032.
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Проведен анализ кинематики 9750 OB2-звезд с собственными движениями и параллаксами, отобран-
ными Сюем и др. из каталогаGaia EDR3.Относительные ошибки параллаксов этих звезд не превыша-
ют 10%. По всей выборке звезд найдены скорости (U, V )� = (7.17, 7.37)± (0.16, 0.24) км/с, а также
компоненты угловой скорости вращения Галактики: Ω0 = 29.700± 0.076 км/с/кпк, Ω′

0 = −4.008±
± 0.022 км/с/кпк2 и Ω′′

0 = 0.671± 0.011 км/с/кпк3, где линейная скорость вращения Галактики на
околосолнечном расстоянии составляет V0 = 240.6± 3.0 км/с для принятого значения R0 = 8.1±
± 0.1 кпк. Имеются 1812 OB2-звезд с измеренными лучевыми скоростями, и по ним вычислены
пространственные скорости VR и ΔVcirc. На основе спектрального анализа независимо радиальных
и остаточных тангенциальных скоростей получены следующие оценки: fR = 4.8± 0.7 км/с, fθ =
= 4.1± 0.9 км/с, λR = 2.1± 0.2 кпк и λθ = 2.2± 0.4 кпк, (χ�)R = −116± 12◦ и (χ�)θ = −156± 14◦,
для принятой модели четырехрукавного (m = 4) спирального узора. Таким образом, обе амплитуды
возмущенной скорости отличны от нуля на высоком уровне значимости.

Ключевые слова:OB-звезды, кинематика, спиральная волна плотности, вращение Галактики.
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ВВЕДЕНИЕ

Звезды спектрального класса O и ранние B –
это очень молодые (несколько млн лет) массивные
(более 10M�) звезды высокой светимости. Благо-
даря этим свойствам, они представляют большой
интерес для изучения структуры и кинематики Га-
лактики на различных масштабах.

В настоящей работе наш основной интерес свя-
зан с оценкой параметров галактической спираль-
ной волны плотности. Оценки этих параметров
мы делаем в рамках линейной теории спиральной
структуры Линя, Шу (1964). Различные выборки
OB-звезд, зон HII (где центральными возбужда-
ющими являются звезды спектрального класса O)
и OB-ассоциаций неоднократно служили для ре-
шения такой задачи (Крезе, Меннесье, 1973; Бил,
Овенден, 1978; Мельник и др., 2001; Фернандес и
др., 2001; Заболотских и др., 2002; Руссейль, 2003;
Бобылев и др., 2018).

Есть, конечно, и другие индикаторы спиральной
структуры в Галактике. Это, например, долгопе-

*Электронный адрес: vbobylev@gaoran.ru

риодические цефеиды, молодые рассеянные звезд-
ные скопления (РЗС) или источники мазерного
излучения. Такие молодые объекты также часто
используют для определения структурных и кине-
матических параметров галактической спиральной
волны плотности (Бертон, 1971; Мишуров и др.,
1997; Мишуров, Зенина, 1999; Лепине и др., 2001;
Попова, Локтин, 2005; Сиберт и др., 2012; Грив и
др., 2014; Грив, Жанг, 2015; Расторгуев и др., 2017;
Рид и др., 2019; Локтин, Попова, 2019; Сюй и др.,
2018; 2021; Баррос и др., 2021).

Результаты кинематического анализа OB-звезд
сильно зависят от качества измерительных данных.
Точности собственных движений звезд непрерывно
улучшаются и измерены в настоящее время для
большого количества OB-звезд. Лучевые скорости
для OB-звезд измерены для существенно меньше-
го их количества. Обычно при анализе простран-
ственного распределения и кинематики OB-звезд
использовались их фотометрические расстояния.
Ситуация изменилась совсем недавно с публикаци-
ей более точных и более надежных тригонометри-
ческих параллаксов миллионов звезд, измеренных

184

EDN: ZUAYOF



ОЦЕНКА ПАРАМЕТРОВ ГАЛАКТИЧЕСКОЙ СПИРАЛЬНОЙ ВОЛНЫ 185

в результате выполнения космического экспери-
мента Gaia (Прусти и др., 2016).

В настоящее время опубликована версия ка-
талога Gaia EDR3 (Gaia Early Data Release 3,
Браун и др., 2021), в которой по сравнению с
предыдущей версией (Gaia DR2, Браун и др., 2018)
примерно на 30% уточнены значения тригономет-
рических параллаксов и собственных движений
для около 1.5 млрд звезд. Тригонометрические па-
раллаксы для примерно 500 млн звезд измерены с
ошибками менее 0.2 миллисекунд дуги (мсд). Для
звезд со звездными величинами G < 15m случай-
ные ошибки измерения собственных движений ле-
жат в интервале 0.02–0.04 миллисекунд дуги в год
(мсд/год), и они сильно возрастают у более слабых
звезд. В целом собственные движения около по-
ловины звезд каталога измерены с относительной
ошибкой менее 10%. Новых измерений лучевых
скоростей в каталоге Gaia EDR3 нет.

В работе Сюя и др. (2021) сформирована боль-
шая выборка OB2-звезд с собственными движе-
ниями и тригонометрическими параллаксами из
каталогаGaia EDR3. Целью настоящей работы яв-
ляется переопределение параметров галактической
спиральной волны плотности с использованием
новейших данных о звездах спектральных классов
O и B.

МЕТОД

Из наблюдений имеем три составляющие ско-
рости звезды: лучевую скорость Vr и две проек-
ции тангенциальной скорости Vl = 4.74rμl cos b и
Vb = 4.74rμb, направленные вдоль галактической
долготы l и широты b соответственно. Все три
скорости выражены в км/с. Здесь коэффициент
4.74 является коэффициентом размерности, а r —
гелиоцентрическое расстояние звезды в кпк. Ком-
поненты собственного движения μl cos b и μb выра-
жены в мсд/год. Через компоненты Vr, Vl, Vb вы-
числяются скорости U, V,W , направленные вдоль
прямоугольных галактических осей координат:

U = Vr cos l cos b− Vl sin l − Vb cos l sin b, (1)

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

W = Vr sin b+ Vb cos b,

где скорость U направлена от Солнца к центру
Галактики, V – в направлении вращения Галактики
и W – на северный галактический полюс. Две
скорости: VR, направленную радиально от галакти-
ческого центра, и ортогональную ей скорость Vcirc,
направленную в направлении вращения Галактики,
можем найти на основе следующих соотношений:

Vcirc = U sin θ + (V0 + V ) cos θ, (2)

VR = −U cos θ + (V0 + V ) sin θ,

где позиционный угол θ удовлетворяет соотно-
шению tg θ = y/(R0 − x), x, y, z — прямоугольные
гелиоцентрические координаты звезды (вдоль со-
ответствующих осей x, y, z направлены скорости
U, V,W ), V0 — линейная скорость вращения Га-
лактики на солнечном расстоянии R0.

Для определения параметров кривой галактиче-
ского вращения используем одно условное уравне-
ние с компонентой скорости Vl в левой части. Это
уравнение получено из формул Боттлингера, где
проведено разложение угловой скорости вращения
Галактики Ω в ряд до членов второго порядка
малости r/R0 :

Vl = U� sin l − V� cos l − rΩ0 cos b+ (3)

+ (R−R0)(R0 cos l − r cos b)Ω′
0 +

+ 0.5(R −R0)
2(R0 cos l − r cos b)Ω′′

0 +

+ ṽR sin(l + θ) + ṽθ cos(l + θ),

где R — расстояние от звезды до оси вращения Га-
лактикиR2 = r2 cos2 b− 2R0r cos b cos l+R2

0. Ско-
рости (U, V,W )� являются средней групповой ско-
ростью выборки, берутся с обратным знаком и
отражают пекулярное движение Солнца. Так как
только по компонентам Vl нельзя хорошо опреде-
лить скорость W�, то ее значение мы принимаем
равным 7 км/с; Ω0 является угловой скоростью
вращения Галактики на солнечном расстоянии R0,
параметры Ω′

0 и Ω′′
0 — соответствующие производ-

ные угловой скорости, V0 = R0Ω0.

В настоящей работе значение R0 принимается
равным 8.1± 0.1 кпк, согласно обзору Бобылева,
Байковой (2021), где оно было выведено как сред-
невзвешенное из большого количества современ-
ных индивидуальных оценок. Отметим также наи-
более высокоточное современное индивидуальное
измерение R0, полученное Абутером и др. (2019)
из анализа шестнадцатилетнего ряда наблюдений
движения звезды S2 вокруг массивной черной
дыры SgrA∗ в центре Галактики, R0 = 8.178 ±
± 0.013 (стат.)± 0.022 (сист.) кпк.

Учет влияния галактической спиральной волны
плотности в уравнении (3) основан на линейной
теории, в которой возмущение потенциала име-
ет вид бегущей волны (Линь, Шу, 1964; Линь и
др., 1969). Учет этого влияния осуществляется
в форме, предложенной Крезе, Меннесье (1973).
Влияние спиральной волны плотности в радиаль-
ных VR скоростях определяется скоростью ṽR, а
в остаточных тангенциальных скоростях ΔVcirc —
скоростью ṽθ:

ṽR = −fR cosχ, (4)

ṽθ = fθ sinχ,
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где

χ = m[ctg(i) ln(R/R0)− θ] + χ�

— фаза спиральной волны, m — количество спи-
ральных рукавов, i — угол закрутки спирального
узора (i < 0 для закручивающейся спирали), χ� —
радиальная фаза Солнца в спиральной волне; fR и
fθ — амплитуды возмущений радиальных и танген-
циальных скоростей, которые считаются положи-
тельными.

Знак минус при cosχ в первом уравнении (4)
показывает, что в центре спирального рукава в
области внутри солнечного круга скорость fR на-
правлена к центру Галактики. Это соответствует
известной иллюстрации Рольфса (1980), где указа-
ны направления скоростей возмущений в спираль-
ной волне плотности в области, расположенной
внутри солнечного круга.

Знак фазового угла Солнца χ� может быть как
положительным, так и отрицательным в зависимо-
сти от точки отсчета. При отсчитывании этого угла
от спирального рукава Киля–Стрельца (R∼ 7 кпк)
он будет отрицательным. При отсчитывании от
рукава Персея (R∼ 9.5 кпк) угол фазы Солнца
будет положительным.

Длина волны λ (расстояние между соседни-
ми отрезками спиральных рукавов, отсчитываемое
вдоль радиального направления) вычисляется на
основе соотношения

2πR0/λ = mctg(|i|). (5)

Решая методом наименьших квадратов (МНК) си-
стему условных уравнений вида (3), можем опре-
делить значения скоростей (U, V )�, Ω0, Ω′

0, Ω
′′
0, ṽR

и ṽθ . Чтобы оценить амплитуды скоростей возму-
щения fR и fθ, необходимо знать значения угла
закрутки i и фазу Солнца χ� (либо, согласно
соотношению (5), длину волны λ и χ�).

Такой подход был осуществлен, например, Ми-
шуровым, Зениной (1999) при анализе цефеид. Для
определения fR и fθ путем минимизации функции
χ-квадрат проводилось варьирование в достаточно
широких пределах двух переменных i и χ�. При-
мерно так же был осуществлен поиск значений fR
и fθ в работах Мельник и др. (2001) при изуче-
нии кинематики OB-ассоциаций, а такжеПоповой,
Локтина (2005) при анализе рассеянных звездных
скоплений и OB-звезд.

Имеется и другой подход для определения та-
ких параметров спиральной волны плотности, как
fR, fθ, λ (или i) и χ�, из анализа радиальных
VR и остаточных тангенциальных ΔVcirc скоростей
звезд. Подход основан на применении модифици-
рованного спектрального анализа (Байкова, Бо-
былев, 2012). Здесь остаточные скорости ΔVcirc

получены из тангенциальных скоростей Vcirc пу-
тем вычитания кривой вращения с предварительно
найденными параметрами.

Пусть имеется ряд измеренных скоростей VRn

(это могут быть как радиальные VR, так и тангенци-
альные ΔVcirc скорости), n = 1, 2, . . . , N , где N —
число объектов. Задачей спектрального анализа
является выделение периодичности из ряда данных
в соответствии с принятой моделью, описывающей
спиральную волну плотности с параметрами f ,
λ (или i) и χ�.

В результате учета логарифмического характера
спиральной волны, а также позиционных углов
объектов θn, наш спектральный (периодограмм-
ный) анализ рядов возмущений скоростей сводится
к вычислению квадрата амплитуды (спектра мощ-
ности) стандартного преобразования Фурье (Бай-
кова, Бобылев, 2012):

V̄λk
=

1

N

N∑
n=1

V ′
n(R

′
n) exp

(
−j

2πR′
n

λk

)
, (6)

где V̄λk
— k-я гармоника преобразования Фурье с

длиной волны λk = D/k, D — период анализируе-
мого ряда,

R′
n = R0 ln(Rn/R0), (7)

V ′
n(R

′
n) = Vn(R

′
n) exp(jmθn).

Пиковому значению спектра мощности Speak соот-
ветствует искомая длина волны λ. Угол закрутки
спиральной волны плотности находится из выра-
жения (5). Амплитуду и фазу возмущений мы нахо-
дим в результате подгонки гармоники с найденной
длиной волны к измеренным данным. Для оценки
амплитуды возмущений может быть использовано
соотношение

fR(fθ) = 2
√

Speak. (8)

В настоящей работе используются оба описан-
ных метода. Для этого применяем следующий под-
ход. На первом шаге ищемМНК-решение системы
условных уравнений вида (3) с целью оценки шести
параметров (U, V )�, Ω0, Ω′

0 и Ω′′
0. С найденными

значениями этих скоростей формируем радиальные
VR и остаточные скорости вращенияΔVcirc.

На втором шаге проводим спектральный анализ
скоростей VR и ΔVcirc и находим значения fR, fθ,
λ и χ�. Этот метод учитывает как логарифмиче-
ский характер спиральной структуры Галактики,
так и позиционные углы объектов, что позволя-
ет проводить точный анализ скоростей объектов,
распределенных в широком диапазоне галактоцен-
трических расстояний. Кроме того, этим методом
можем получить оценки как только по радиальным
скоростям λR и (χ�)R, так и по остаточным танген-
циальным скоростям λθ и (χ�)θ.
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Рис. 1. Распределение OB2-звезд с лучевыми скоростями на галактической плоскости XY , показан четырехрукавный
спиральный узор с углом закрутки i = −13◦.

На третьем шаге ищем МНК-решение системы
условных уравнений вида (3) с целью оценки семи
параметров (U, V )�, Ω0, Ω′

0, Ω
′′
0, ṽR и ṽθ. Зная λ

и χ�, найденные на втором шаге, получаем новые
оценки fR и fθ.

ДАННЫЕ

Используем выборку OB-звезд, для которых
собственные движения и тригонометрические па-
раллаксы были взяты Сюем и др. (2021) из катало-
га Gaia EDR3. Для этого с каталогом Gaia EDR3
этими авторами были отождествлены спектрально
подтвержденные Скифом (2014) 9750 звезд спек-
тральных классов от O до B2. Причем были ото-
браны звезды с относительными ошибками три-
гонометрических параллаксов менее 10%. Звезды,
расположенные выше 300 пк над галактической
плоскостью, в выборку не включались.

В работе Сюя и др. (2018) была сформирована
выборка из 5772 звезд спектральных классов O–
B2 с кинематическими параметрами из каталога
Gaia DR2. Отбирались звезды с относительными
ошибками тригонометрических параллаксов менее

10%. Для более 2500 OB-звезд эти авторы взяли
значения лучевых скоростей из электронной базы
SIMBAD 1.

Мы отождествили выборки OB-звезд из работ
Сюя и др. (2018) и Сюя и др. (2021), и в новой
выборке обнаружили 1812 звезд с лучевыми ско-
ростями. Лучевые скорости OB-звезд в каталоге
Сюя и др. (2018) даны относительно местного
стандарта покоя, поэтому мы переводим их обрат-
но в гелиоцентрические с известными параметра-
ми стандартного движения Солнца (U, V,W )� =
= (10.3, 15.3, 7.7) км/с.

На рис. 1 дано распределение 1812 OB2-звезд
в проекции на галактическую плоскость XY . Ис-
пользована система координат, в которой ось X
направлена от центра Галактики на Солнце, на-
правление оси Y совпадает с направлением вра-
щения Галактики. Показан четырехрукавный спи-
ральный узор с углом закрутки i = −13◦ (Бобылев,
Байкова, 2014а), построенный со значением R0 =
= 8.1 кпк, римскими цифрами пронумерованы сле-
дующие отрезки спиральных рукавов: I — Щита,

1http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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Рис. 2. Радиальные скорости VR в зависимости от расстоянияR выборки OB2-звезд с лучевыми скоростями (а), спектр
мощности этой выборки (б), остаточные скорости вращенияΔVcirc звезд этой выборки (в) и их спектр мощности (г).

II — Киля-Стрельца, III — Персея и IV — Внеш-
ний рукав.

РЕЗУЛЬТАТЫ

На первом шаге система условных уравнений
вида (3) решается относительно пяти неизвестных
методом наименьших квадратов с весами видаwl =

= S0/
√

S2
0 + σ2

Vl
, где S0 — “космическая” диспер-

сия, σVl
— дисперсия ошибок наблюдаемых скоро-

стей. Значение S0 сопоставимо со среднеквадра-
тической невязкой σ0 (ошибка единицы веса) при
решении условных уравнений вида (3). Мы при-
няли S0 = 10 км/с. Система уравнений решалась
в несколько итераций с применением критерия 3σ
для исключения звезд с большими невязками.

По всей выборке из 9750OB2-звезд с собствен-
ными движениями и параллаксами найдены две
скорости (U, V )� = (7.17, 7.37) ± (0.16, 0.24) км/с,
а также следующие компоненты угловой скорости
вращения Галактики:

Ω0 = 29.700 ± 0.076 км/с/кпк, (9)

Ω′
0 = −4.008 ± 0.022 км/с/кпк2,

Ω′′
0 = 0.671 ± 0.011 км/с/кпк3.

Здесь V0 = 240.6 ± 3.0 км/с для принятого значе-
ния R0 = 8.1± 0.1 кпк.

На втором шаге формируем скорости VR и
ΔVcirc с использованием найденных в решении (9)
параметров. Далее проводим спектральный анализ
скоростей VR и ΔVcirc. Результаты отражены на
рис. 2, где даны скорости VR иΔVcirc в зависимости
от расстоянияR для выборки OB2-звезд с лучевы-
ми скоростями, а также соответствующие спектры
мощности. По этим данным получены следующие
оценки: fR = 4.8 ± 0.7 км/с, fθ = 4.1± 0.9 км/с,
λR = 2.1± 0.2 кпк (iR = −9.4 ± 0.9◦ для m = 4)
и λθ = 2.2± 0.4 кпк (iθ = −9.8± 1.8◦ для m = 4),
(χ�)R = −116 ± 12◦ и (χ�)θ = −156 ± 14◦.

На третьем шаге используем всю выборку из
9750 OB2-звезд с собственными движениями и
параллаксами. С учетом соотношений (4)–(5), а
также того, что уже известны значения λ и χ�,
уравнение (3) можно записать в более удобной для
непосредственного определения параметров fR и
fθ форме

Vl = U� sin l − V� cos l − rΩ0 cos b+ (10)
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+ (R−R0)(R0 cos l − r cos b)Ω′
0 +

+ 0.5(R −R0)
2(R0 cos l − r cos b)Ω′′

0 −
− fR cosχ sin(l + θ) + fθ sinχ cos(l + θ),

где

χ =
2πR0

λ
ln(R/R0)−mθ + χ�.

В результате МНК-решения условных уравне-
ний вида (10) найдены две скорости (U, V )� =
= (6.18, 6.40) ± (0.25, 0.51) км/с, а также

Ω0 = 30.98 ± 0.17 км/с/кпк, (11)

Ω′
0 = −4.175 ± 0.027 км/с/кпк2,

Ω′′
0 = 0.697 ± 0.011 км/с/кпк3,

fR = 4.43 ± 0.56 км/с,

fθ = 1.30 ± 0.62 км/с

с принятыми значениями λ = 2.1 кпк и χ� =
= −120◦. В этом решении V0 = 250.9 ± 3.4 км/с
для R0 = 8.1 ± 0.1 кпк.

Отметим, что скорости fR и fθ очень сильно
зависят от принятого значения фазы Солнца χ�.
Эффект проиллюстрирован данными табл. 1, где
даны кинематические параметры модели (10), по-
лученные при четырех значенияхχ�. Хорошо видна
связь найденных значений fR и fθ со скоростями
U� и V�. Это обусловлено близостью (см. уравне-
ние (10)) значений sin l и sin(l + θ), а также cos l и
cos(l + θ) при малых углах θ. Довольно подробно
такая связь между этими параметрами была изуче-
на в работе Бобылева, Байковой (2014б).

Дадим еще решение, полученное в результате
МНК-решения условных уравнений вида (10)
с принятыми значениями λ = 2.1 кпк и χ� =
= −125◦. В нем найдены две скорости (U, V )� =
= (5.69, 7.28) ± (0.26, 0.46) км/с, а также

Ω0 = 31.03 ± 0.16 км/с/кпк, (12)

Ω′
0 = −4.183 ± 0.027 км/с/кпк2,

Ω′′
0 = 0.699 ± 0.011 км/с/кпк3,

fR = 5.07 ± 0.55 км/с,

fθ = 0.11 ± 0.58 км/с.

В качестве наилучших мы выбрали решения (11)
и (12) по следующим соображениям. Во-первых,
в этих решениях были использованы наиболее
близкие к реальности для этой выборки звезд зна-
чения фазы Солнца χ� = −120◦ и χ� = −125◦.
Действительно, на основе спектрального анализа
точнее значение этого угла определяется по ра-
диальным скоростям, (χ�)R = −116◦. В уравне-
нии (10) должно входить значение, которое удо-
влетворяет как радиальным, так и тангенциальным

компонентам скоростей, т.е. близкое к среднему
[(χ�)R + (χ�)θ]/2 = −136◦. Для спирального узо-
ра, показанного на рис. 1, значение фазы Солнца
известно точно, χ� = −140◦ (Бобылев, Байкова,
2014а). Таким образом, значение χ� необходимо
выбирать из интервала [−116◦,−136◦].

Во-вторых, важно иметь правильное соотноше-
ние скоростей U� и V�. Мы ориентируемся на те,
что получены в решении (9). Как видно из табл. 1,
значения скоростей U� и V� могут очень сильно
изменяться в зависимости от принятой фазы χ�.
Главный вывод из анализа таблицы заключается в
том, что в этом методе при использовании ошибоч-
ного значения угла фазы Солнца можем получить
очень далекие от реальности значения скоростей
возмущения. Отметим, что параметры, полученные
с фазой χ� = −130◦, все еще удовлетворяют на-
шим требованиям.

Анализ результатов решения условных уравне-
ний вида (10) позволяет сделать ряд заключений.
Наиболее вероятное значение фазы Солнца χ�
для рассматриваемой выборки OB2-звезд лежит
в интервале [−120◦,−130◦]. Значение амплиту-
ды радиальных возмущений fR лежит в интер-
вале [4.4, 5.9] км/с и определяется с ошибками
±0.6 км/с.

Что касается угловой скорости вращения Галак-
тики Ω0 и ее производных Ω′

0, Ω
′′
0, то они хорошо

определяются как без параметров fR и fθ, так и с их
включением в список определяемых неизвестных.
Отметим, что по сравнению с решением (9) в реше-
нии (11) и в табл. 1 существенно возросла ошибка
определения Ω0.

ОБСУЖДЕНИЕ

Параметры вращения Галактики

Значения параметров галактического вращения
Ω0 и ее производных Ω′

0, Ω
′′
0, найденные в реше-

нии (9), характерны для очень молодых объектов
тонкого диска Галактики и находятся в очень хоро-
шем согласии с их оценками, полученными другими
авторами.

Например, Расторгуевым и др. (2017) по
данным о 130 галактических мазерах с измерен-
ными тригонометрическими параллаксами были
найдены компоненты скорости Солнца (U�, V�) =
= (11.40, 17.23) ± (1.33, 1.09) км/с и следующие
значения параметров кривой вращения Галак-
тики: Ω0 = 28.93 ± 0.53 км/с/кпк, Ω′

0 = −3.96±
± 0.07 км/с/кпк2 и Ω′′

0 = 0.87 ± 0.03 км/с/кпк3,
V0 = 243± 10 км/с, для найденного значения R0 =
= 8.40 ± 0.12 кпк.

В работе Рида и др. (2019) по выборке из
147 мазеров были найдены следующие значения
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Таблица 1. Кинематические параметры, найденные по OB2-звездам на основе уравнения (10)

Параметры χ� = −100◦ χ� = −110◦ χ� = −130◦ χ� = −140◦

U�, км/с 7.79± 0.18 7.15± 0.22 5.07± 0.27 4.30± 0.29

V�, км/с −0.34± 0.68 3.61± 0.60 8.02± 0.42 8.61± 0.35

Ω0, км/с/кпк 30.02± 0.17 30.65± 0.17 31.22± 0.15 31.18± 0.14

Ω′
0, км/с/кпк

2 −4.089± 0.027 −4.149± 0.028 −4.198± 0.027 −4.193± 0.025

Ω′′
0 , км/с/кпк

3 0.669± 0.011 0.688± 0.011 0.703± 0.011 0.701± 0.011

fR, км/с −0.39± 0.57 2.55± 0.58 5.86± 0.54 6.32± 0.51

fθ, км/с 9.13± 0.76 4.69± 0.70 −1.03± 0.55 −2.36± 0.49

Таблица 2.Оценки параметров галактической спиральной волны плотности, найденные различными авторами

Выборка Ref fR, км/с fθ, км/с λ, кпк i, град. χ�, град. m

OB-зв., цеф., РЗС [1] 3.6± 0.4 4.7± 0.6 −4.2± 0.2 −165± 1 2

Цефеиды [2] 6.3± 2.4 4.4± 2.4 −6.8± 0.7 −70± 16 2

Цефеиды [3] 3.5± 1.7 7.5± 1.8 −11.4± 12 −20± 9 4

OB-ассоциации [4] 6.6± 1.4 1.8± 1.4 2.0± 0.2

Цефеиды [5] 6.7± 2.3 1.4± 1.6 −6.0± 0.7 −85± 15 2

РЗС [5] 5.5± 2.3 0.2± 1.6 −12.2± 0.7 −88± 15 4

OB-звезды [5] 6.6± 2.5 0.4± 2.3 −6.6± 0.9 −97± 18 2

РЗС, HI, HII [6] 5.9± 1.1 4.6± 0.5 2.1± 0.5 −119

Мазеры [7] 7.7± 1.6 2.2± 0.3 −5.0± 0.5 −147± 10 2

Мазеры [8] 6.9± 1.4 2.8± 1.0 −10.4± 0.3 −125± 10 4

OB-звезды [9] 7.1± 0.3 6.5± 0.4 2.8± 0.2 −128± 6 4

РЗС [10] 4.6± 0.7 1.1± 0.4 4

Настоящая работа I 4.8± 0.7 4.1± 0.9 2.1± 0.2 −9.4± 0.9 −116± 12 4

Настоящая работа II 4.4± 0.6 1.3± 0.6 2.1 [−120,−130] 4

Примечание. [1] — Бил, Овенден (1978); [2] — Мишуров и др. (1997); [3] — Мишуров, Зенина (1999); [4] — Мельник и др.
(2001); [5] — Заболотскихи др. (2002); [6] — Бобылев и др. (2008); [7] — Байкова, Бобылев (2012); [8] — Расторгуев и др. (2017);
[9] — Бобылев и др. (2018); [10] — Локтин, Попова (2019).
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двух важнейших кинематических параметров:R0 =
= 8.15 ± 0.15 кпк и Ω� = 30.32 ± 0.27 км/с/кпк,
где Ω� = Ω0 + V�/R. Значение скорости V� =
= 12.2 км/с было взято из работы Шонриха и др.
(2010). Эти авторы использовали разложение в ряд
линейной скорости вращения Галактики.

По собственным движениям около 6000 OB-
звезд из списка Сюя и др. (2018) с собствен-
ными движениями и параллаксами из ката-
лога Gaia DR2 в работе Бобылева, Байко-
вой (2019) найдены (U�, V�) = (6.53, 7.27) ±
± (0.24, 0.31) км/с, Ω0 = 29.70 ± 0.11 км/с/кпк,
Ω′
0 = −4.035 ± 0.031 км/с/кпк2 и Ω′′

0 = 0.620 ±
± 0.014 км/с/кпк3, где V0 = 238± 5 км/с для
принятого R0 = 8.0 ± 0.15 кпк.

Параметры волны плотности

В табл. 2 даны параметры галактической спи-
ральной волны плотности, найденные различными
авторами с использованием разнообразных изме-
рительных данных.

Бил, Овенден (1978) определили значения этих
параметров по выборке из 797 звезд спектраль-
ных классов от O7 до A5, они привлекли также
145 цефеид и 76 РЗС. Всего было использовано
1018 лучевых скоростей этих молодых объектов.

В работах Мишурова и др. (1997), Мишурова,
Зениной (1999) была рассмотрена выборка из при-
мерно 120 цефеид. Использовались как их лучевые
скорости, так и собственные движения. Здесь для
определения скоростей возмущений fR и fθ осу-
ществлялся поиск минимума функции χ-квадрат,
и при этом проводилось варьирование сразу двух
переменных i и χ�. В оригинальных работах отсчет
фазы Солнца проводился от рукава Персея, но мы
привели эти значения к нашему способу отсчета.

Мельник и др. (2001) проанализировали кине-
матику выборки из 70 OB-ассоциаций, располо-
женных в околосолнечной области радиуса 3 кпк.
Использовались как лучевые скорости, так и соб-
ственные движения этих ассоциаций.

В работе Заболотских и др. (2002) были
рассмотрены разнообразные молодые галактиче-
ские объекты. В кинематическую выборку вошли
113 классических цефеид с периодами пульсации
более 9 сут, 89 молодых (log t < 7.6) РЗС, 102 го-
лубых сверхгиганта, а также лучевые скорости
облаков водорода HI в тангенциальных точках и
лучевые скорости зон HII.

В работе Бобылева и др. (2008) были исполь-
зованы данные о молодых (≤50 млн лет) РЗС,
лучевые скорости облаков нейтрального водорода
HI в тангенциальных точках и лучевые скорости
зон HII. В итоге было получено довольно хорошее

покрытие внутренней области Галактики. Приме-
нялся фурье-анализ, немного отличающийся от
используемого в настоящей работе.

В работе Байковой, Бобылева (2012) исполь-
зовалась выборка из 44 галактических мазеров с
измеренными тригонометрическими параллаксами.
В работе Расторгуева и др. (2017) уже рассмотрена
выборка из 131 мазерного источника. Кинема-
тические параметры спиральной структуры были
определены так же, как и в настоящей работе, на
основе спектрального анализа. Как и в настоящей
работе, Бобылев и др. (2018) рассмотрели выборку
495 OB-звезд с данными из каталога Gaia DR2, где
на основе спектрального анализа был осуществлен
поиск параметров раздельно по радиальной и тан-
генциальной составляющими скоростей. Поэтому в
таблице указаны усредненные значения λ и χ�.

В работе Локтина, Поповой (2019) проанали-
зирована кинематика около 1000 РЗС из “Одно-
родного каталога параметров рассеянных звездных
скоплений” (Локтин, Попова, 2019) с собствен-
ными движениями звезд из каталога Gaia DR2.
Лучевые скорости измерены для 522 РЗС из этой
выборки.

В нижних двух строках табл. 2 даны парамет-
ры, которые в настоящей работе а) определены
по радиальным скоростям звезд на основе спек-
трального анализа — обозначены как метод I; и
б) получены на основе решения уравнения (10) —
обозначены как метод II. В целом можем видеть,
что имеется хорошее согласие найденных в насто-
ящей работе значений fR и λ, углов i и χ� с дру-
гими их определениями. Плохое согласие имеется
только в определении fθ. Но из таблицы видно,
что эта скорость неуверенно определяется любыми
методами.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Для изучения кинематики Галактики использо-
вана выборка OB2-звезд из работы Сюя и др.
(2021) с собственными движениями и тригономет-
рическими параллаксами из каталога Gaia EDR3.
Для 1812 звезд из этой выборки имеются значения
лучевых скоростей, взятые из литературных источ-
ников.

По собственным движениям и параллаксам всей
выборки из 9750 OB2-звезд найдены скорости
(U, V )� = (7.17, 7.37) ± (0.16, 0.24) км/с, а также
компоненты угловой скорости вращения Галакти-
ки: Ω0 = 29.700 ± 0.076 км/с/кпк, Ω′

0 = −4.008 ±
± 0.022 км/с/кпк2 иΩ′′

0 = 0.671± 0.011 км/с/кпк3,
где линейная скорость вращения Галактики на око-
лосолнечном расстоянии составляет V0 = 240.6 ±
± 3.0 км/с для принятого значения R0 = 8.1±
± 0.1 кпк. Значения этих параметров характерны
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для молодых объектов тонкого диска Галактики и
находятся в очень хорошем согласии с их оценка-
ми, полученными другими авторами. Но в нашем
случае, благодаря использованию огромного коли-
чества звезд, они определены с очень маленькими
ошибками.

По данным о 1812 OB2-звездах с лучевыми
скоростями вычислены пространственные скоро-
сти VR и ΔVcirc. Проведен спектральный анализ
независимо радиальных и остаточных тангенци-
альных скоростей. Получены следующие оцен-
ки: fR = 4.8 ± 0.7 км/с, fθ = 4.1± 0.9 км/с, λR =
= 2.1 ± 0.2 кпк (iR = −9.4± 0.9◦ для m = 4) и
λθ = 2.2 ± 0.4 кпк (iθ = −9.8± 1.8◦ для m = 4),
(χ�)R = −116± 12◦ и (χ�)θ = −156± 14◦. Видим,
что более надежно эти параметры определяются по
радиальным скоростям звезд.

Основное кинематическое уравнение было ре-
шено также с включением в качестве дополни-
тельных неизвестных скоростей возмущений fR
и fθ. В итоге мы пришли к заключению о том,
что наиболее вероятное значение фазы Солнца χ�
для рассматриваемой выборки OB2-звезд лежит
в интервале [−120◦,−130◦]. Значение амплитуды
радиальных возмущений fR лежит в интервале
[4.4, 5.9] км/с и определяется этим методом с
ошибками ±0.6 км/с.

В целом мы заключили, что имеется хорошее
согласие найденных в настоящей работе двумя
методами значений fR и λ, углов i и χ� как
между собой, так и с результатами их определения
другими авторами. Меньшее согласие имеется в
определении fθ. Мы больше доверяем подходу с
использованием спектрального анализа, fθ = 4.1±
± 0.9 км/с. Таким образом, обе найденные ампли-
туды скоростей возмущения отличны от нуля на
высоком уровне значимости.

Отметим, что метод оценки скоростей возмуще-
ний fR и fθ, основанный на использовании кинема-
тической модели (10), предложен Крезе, Меннесье
(1973) при ряде упрощений, которые ограничивают
размер области применения метода. В частности,
отношение R/R0 было разложено в ряд с исполь-
зованием только первого члена ряда.

Метод, основанный на периодограммномфурье-
анализе (Байкова, Бобылев, 2012), учитывает как
логарифмический характер спиральной структуры
Галактики, так и позиционные углы объектов.
В нем не используются какие-либо упрощения
и допущения, что позволяет проводить наиболее
точный анализ скоростей объектов, распределен-
ных в широком диапазоне галактоцентрических
расстояний. Таким образом, этот метод более
надежный.

Авторы благодарны Ю.Н. Мишурову за полез-
ное и глубокое обсуждение результатов работы.
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Исследованы неупругие процессы, происходящие при столкновениях атомов и катионов бора с
атомами и анионами водорода, а именно, процессы взаимной нейтрализации, образования ионной
пары, возбуждения и девозбуждения, всего 56 процессов. Рассчитаны парциальные сечения и
константы скоростей в диапазонах энергий столкновения 10−4–100 эВ и температур 1000–10 000 К
соответственно. Квантовые расчеты проведены в рамках асимптотического подхода для электронной
структуры и многоканальной формулы для исследования ядерной динамики. Показано, что наиболь-
шая константа скорости соответствует процессу взаимной нейтрализации B+ +H− → B(2s23p) +
+ H(1s) со значением 5.51× 10−8 см3/с. Полученные данные позволят провести моделирование
фотосфер звезд в условиях отклонения от локального термодинамического равновесия с большей
точностью, чем предыдущие расчеты, базировавшиеся на использовании классической формулы
Дравина.

Ключевые слова: константы скорости, неупругие процессы, столкновения с атомами водорода.
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ВВЕДЕНИЕ

Бор представляет значительный интерес для
астрофизических приложений. Вместе с водоро-
дом, гелием, литием и бериллием бор образует так
называемую группу легких элементов. Основным
механизмом образования бора являются столк-
новения высокоэнергетичных космических лучей
с частицами межзвездного газа (см., например,
Ривза, 1970, 1973; Минигуззи, 1971). При этом в
эпоху первичного нуклеосинтеза образование бора
практически не происходило. Однако в звездах при
температурах порядка 5× 106 К происходило и
происходит в настоящее время разрушение бора.
По этим причинам информация о содержании бора,
а также лития и бериллия, в фотосферах звезд
позволяет получить информацию о распределении
вещества внутри звезды, о процессах перемешива-
ния вещества (Примас, 2000, 2009; Боесгаард и др.,
2016; Рандич, Магрини, 2021, и ссылки в них). В то
же время информация о распространенности бора
позволяет уточнить стандартную теорию первично-
го нуклеосинтеза и получить более ясную картину
эволюции легких элементов (см., например, При-
мас, 2000, 2009).

*Электронный адрес: andrey.k.belyaev@gmail.com

Исследования бора в основном базируются на
резонансной линии B I 249.7 (см., например, Ки-
селман, 1994; Киселман, Карлссон, 1996; Дункан
и др., 1997; Тан и др., 2010). Интерес также пред-
ставляет вторая резонансная линия 209.0 нм (см.,
например, Йоханссон и др., 1993; Ребулл и др.,
1998), в частности, для более точного определения
соотношения изотопов 10B/11B. Также используют
линии ионов бора B II 136.2 нм (Ритчей и др., 2010)
и B III 206.6 нм (Лемке и др., 2000). В связи с
тем, что не-ЛТР поправки для бора большие при
высоких температурах звезд и низкой металлично-
сти (Киселман, 1994; Киселман, Карлссон, 1996;
Дункан и др., 1997; Проффитт, Куиглей, 2001),
исследования указанных выше линий необходимо
проводить в условиях отклонения от локального
термодинамического равновесия, не-ЛТР.

В работе Киселмана 1994 высказано предполо-
жение, что основными механизмами, ответствен-
ными за не-ЛТР поправки для спектральных линий
249.7 и 209.0 нм, являются сверхионизация и опти-
ческая накачка этих резонансных линий, что было
неоднократно подтверждено (Киселман, 1994; Ки-
селман, Карлссон, 1995, 1996; Тан и др., 2010). Оба
механизма приводят к ослаблению линий отно-
сительно ЛТР. Итоговые не-ЛТР поправки могут
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превышать +0.5 dex (Киселман, 1994). В тоже вре-
мя для звезд солнечного типа эти поправки суще-
ственно меньше и не превышают 0.05 dex (Асплунд,
2005). В работе Киселмана и Карлссона (1996)
представлено исследование не-ЛТР эффектов для
нейтрального бора для различных звезд с различ-
ными параметрами. В этойже работе представлены
значения поправок к ЛТР, которые использовались
во множестве других исследований (см., например,
Дункан и др., 1997; Кунха и др., 2000; Кинг, 2001;
Боесгаард и др., 2004, и др.).

В работе Киселмана (1994) выдвигается пред-
положение, что учет столкновений с водородом ва-
жен для более высоколежащих состояний, однако
вряд ли влияет на низколежащие уровни, переходы
между которыми и соответствуют линиям 249.7 и
209 нм, или может немного увеличить не-ЛТР по-
правки. Однако Тан и др. (2010) показали, что учет
таких столкновений уменьшает не-ЛТР поправки.
Тан и др. (2010) учитывали столкновения с водо-
родом по формуле Дравина (Дравин, 1968, 1969;
Стинбок, Холвегер, 1984) с применением масшта-
бирующего фактора. Результаты работы Тан и др.
(2010) согласовывают тренд B относительно Fe
и O с результатами, полученными ранее для Be
(Примас, 2009; Тан и др., 2009).

С другой стороны, неоднократно было показано,
что формула Дравина дает некорректные значения
величин констант скоростей (см., например, Беля-
ев, Барклем, 2003; Беляев и др., 2010; Барклем,
Беляев, 2011). Константы скоростей отличаются на
несколько порядков для процессов возбуждения-
девозбуждения, а для процессов перезарядки фор-
мула Дравина дает нулевые значения, в то время
как именно для этих процессов характерны самые
большие по величине константы скоростей (см.,
например, Беляев и др., 2010, 2019а,б; Бергеманн
и др., 2021, и ссылки в них).

Для построения более точной модели атома бо-
ра необходимо физически корректно учесть столк-
новения с водородом, что невозможно в рам-
ках подхода Дравина. Наилучший вариант – пол-
ный строгий квантовый расчет, как потенциальных
энергий и матричных элементов неадиабатической
связи, так и ядерной динамики (посредством реше-
ния системы связанных уравнений методом пере-
проецирования). Однако при проведении подобных
расчетов до сих пор возникают различные трудно-
сти, такие как проблема сходимости решения, вы-
бор базисных функций и прочие. В такой ситуации
применение физически обоснованных квантовых
модельных подходов дает возможность с хорошей
точностью оценить величины констант скоростей
тех неупругих процессов столкновений бора с во-
дородом, учет которых наиболее важен для не-ЛТР
моделирования.

В данном исследовании впервые проведены
расчеты сечений и констант скоростей процессов,
происходящих при столкновениях атомов и катио-
нов бора с атомами и анионами водорода. Расчеты
проведены квантовым модельным подходом, а
именно, асимптотическим методом (Беляев, 2013)
для определения адиабатических молекулярных
потенциальных энергий и многоканальной фор-
мулой (Яковлева и др., 2016) для расчетов веро-
ятностей неадиабатических переходов. Сечения и
константы скоростей неупругих процессов рассчи-
таны для диапазона энергий столкновения 10−4–
100 эВ и диапазона температур 1000–10 000 К
соответственно.

КРАТКАЯ ТЕОРИЯ

Данное исследование проведено в рамках кван-
тового модельного подхода: электронная структура
молекулы BH рассчитана в рамках асимптотиче-
ского подхода (Беляев 2013), а неадиабатическая
ядерная динамика исследована с помощью мно-
гоканальной формулы (см., например, Яковлева и
др., 2016) и модели Ландау–Зинера.

Исследование электронной структуры молеку-
лы BH было проведено в нескольких работах (Бро-
екхове и др., 1993; Гаглиарди и др., 1997; Ми-
лиордос, Мавридис, 2008) различными квантово-
химическими методами. В работе Броекхове и др.
(1993) расчет проводился до величины межъядер-
ного расстояния 25 атомных единиц (≈13 Å), в дру-
гих работах межъядерное расстояние ограничено
значением 10 атомных единиц (≈5.3 Å).

Как было показано в разных работах (см., на-
пример, в работах Олсона и др., 1971; Чибисо-
ва, Янева, 1988; Беляева и др., 1999; Гиту и др.,
2011), наибольший вклад в величину полного пар-
циального сечения неупругого процесса1 при низ-
ких энергиях столкновения вносят неадиабатиче-
ские переходы в областях неадиабатичности, обу-
словленных ионно-ковалентным взаимодействием
и расположенных на относительно больших межъ-
ядерных расстояниях. Эти области неадиабатично-
сти обычно располагаются на расстояниях, превы-
шающих 10–15 атомных единиц. Области неади-
абатичности, относящиеся к так называемому оп-
тимальному окну, располагаются на расстояниях
20–40 атомных единиц.

По этим причинам адиабатические молекуляр-
ные потенциальные энергии, рассчитанные в рабо-
тах Броекхове и др. (1993), Гаглиарди и др. (1997),
Милиордоса и Мавридиса (2008), не могут быть

1Подразумевается сечение, проинтегрированное по всем
углам рассеяния.
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Таблица 1. Молекулярные состояния молекулы BH, соответствующие им каналы рассеяния, асимптотические
энергии, отсчитанные от основного состояния, и статистические заселенности pstati для молекулярной симмет-
рии 1Σ+

j Канал рассеяния Асимптотическая
энергия, эВ pstati

1 B(2s22p 2P ◦) + H(1s 2S) 0.0000 0.0833

2 B(2s23s 2S) + H(1s 2S) 4.9630 0.25

3 B(2s2p2 2D) + H(1s 2S) 5.9322 0.05

4 B(2s23p 2P ◦) + H(1s 2S) 6.0260 0.0833

5 B(2s23d 2D) + H(1s 2S) 6.7891 0.05

6 B(2s24s 2S) + H(1s 2S) 6.8191 0.25

7 B(2s24p 2P ◦) + H(1s 2S) 7.1634 0.0833

ion B+(2s2 1S) + H−(1s2 1S) 7.5428 1.0

использованы при исследовании ядерной динами-
ки, поскольку в этих данных отсутствует важная
информация об областях неадиабатичности, обу-
словленных ионно-ковалентным взаимодействием.
В данном исследовании применен асимптотический
метод построения адиабатических молекулярных
потенциальных энергий для определения парамет-
ров областей неадиабатичности, обусловленных
ионно-ковалентным взаимодействием.

Исследование ядерной динамики проводилось
только для молекулярной симметрии 1Σ+, так как
ионное состояние B+ +H− порождает только одну
молекулярную симметрию 1Σ+. В табл. 1 перечис-
лены молекулярные состояния молекулы BH, со-
ответствующие им каналы рассеяния, асимптоти-
ческие энергии и статистические населенности для
симметрии 1Σ+. Всего учтено семь ковалентных и
одно ионное состояние. Значения асимптотических
энергий взяты из базы данных NIST (Крамида и
др., 2021). На рис. 1 представлены адиабатические
молекулярные потенциальные энергии как функ-
ции межъядерного расстояния, полученные в рам-
ках асимптотического метода (сплошные линии).
Также на этом рисунке представлены молекуляр-
ные термы, полученные в работе Броекхове и др.
(1993) для четырех нижних состояний симметрии
1Σ+.

Матричный элемент неадиабатичности, рассчи-
тываемый по формуле Олсона–Смита–Байера,
между основным и первым возбужденным состоя-
ниями приводит к меньшему энергетическому рас-
щеплению по сравнению с квантово-химическими
расчетами (примерно, в полтора раза меньше). По

этой причине для молекулярных потенциальных
энергий, полученных асимптотическим методом,
матричный элемент Олсона–Смита–Байера для
области между молекулярными состояниями 1 и 2
HOSB

12 был увеличен в 2.15 раза, чтобы параметры
областей неадиабатичности, полученные в данной
работе и в работе Броекхове и др. (1993), имели
близкие значения.

Исследование ядерной динамики проведено
с помощью многоканальной формулы с учетом
осцилляций в энергетически закрытых кана-
лах (подробнее см. в работе Яковлевой и др.,
2016). Вероятности однократного прохождения
областей неадиабатичности рассчитывались по
модели Ландау–Зинера (Ландау, 1932а,б; Зинер,
1932), переписанной в терминах энергетического
расщепления (Беляев, Лебедев, 2011). Полные
вероятности неадиабатических переходов рассчи-
таны по многоканальной формуле. По полным
вероятностям неадиабатических переходов бы-
ли рассчитаны сечения и константы скоростей
неупругих процессов по известным формулам
(подробнее см., например, в работе Яковлевой и
др., 2016).

НЕУПРУГИЕ ПРОЦЕССЫ
ПРИ СТОЛКНОВЕНИЯХ
БОРА С ВОДОРОДОМ

В данной работе исследованы неупругие про-
цессы возбуждения, девозбуждения, образования
ионной пары и взаимной нейтрализации, происхо-
дящие при столкновениях атомов и катионов бора с
атомами и анионами водорода, всего 56 процессов.
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Рис. 1.Молекулярные адиабатические потенциальные энергии молекулы BH: сплошные линии соответствуют результа-
там, полученнымасимптотическимметодом в данной работе,штриховые линии– данные, полученные строгимиквантово-
химическими расчетами в работе Броекхове и др. (1993).
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Рис. 2. Графическое представление величин констант скорости процессов возбуждения, девозбуждения, образования
ионной пары и взаимной нейтрализации при температуре T = 6000 K.
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Рис. 3. Зависимость величин констант скорости от энергии возбуждения атома бора. Символами обозначены константы
скоростей, соответствующие процессам нейтрализации B+ +H− → B∗ +H, штриховая линия— константы скоростей,
рассчитанные по упрощенной модели.

Для всех процессов рассчитаны сечения и кон-
станты скоростей. Сечения рассчитаны в диапа-
зоне энергий столкновения 10−4–100 эВ, констан-
ты скоростей — в диапазоне температур 1000–
10 000 К.

На рис. 2 изображено графическое представ-
ление констант скоростей для температуры T =
= 6000 К в виде теплокарты. Видно, что наи-
большее значение константы скорости (превыша-
ющее величину 10−8 см3/с) соответствует процессу
взаимной нейтрализации B+ +H− → B(2s23p) +
+ H(1s). Также можно видеть, что все процессы
с участием основного состояния B(2s22p) имеют
малые значения констант скоростей. Это связано
с тем, что в молекулярной симметрии 1Σ+ энерге-
тическое расщепление в области неадиабатичности
между основным и первым возбужденным состо-
яниями составляет около 3 эВ. Соответственно
вероятность неадиабатического перехода в этой
области имеет малое значение.

На рис. 3 представлена зависимость констант
скоростей процессов взаимной нейтрализации от

энергии возбуждения атома бора в конечных ка-
налах рассеяния для температуры T = 6000 K.
Видно, что почти все константы скоростей хорошо
согласуются с предсказаниями упрощенной моде-
ли (штриховая линия), за исключением констан-
ты процесса взаимной нейтрализации B+ +H− →
→ B(2s2p2) + H(1s). Процессы j = 8 → 3, 4, 5, 6
попадают в область так называемого “оптимально-
го окна”, максимум которого приходится для атома
бора на значение≈6.3 эВ.

Обратим внимание на константу скорости
процесса нейтрализации B+ +H− → B(2s2p2) +
+ H(1s). Несмотря на то что этот процесс нахо-
дится в области “оптимального окна”, значение
константы скорости имеет величину меньшую,
чем величины константы скоростей процессов
нейтрализации в состояния j = 2, 4. Это обу-
словлено тем, что данный процесс соответствует
двухэлектронному переходу. Как видно на рис. 1,
область неадиабатичности между состояниями
j = 3, 4 имеет довольно малое энергетическое
расщепление, что приводит к диабатическому
характеру прохождения данной области. Это
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Таблица 2. Константы скоростей неупругих процессов при температуре T = 6000 K. Строка определяет начальное
состояние, столбец — конечное

Состояния B(2s22p) B(2s23s) B(2s2p2) B(2s23p) B(2s23d) B(2s24s) B(2s24p) B+ +H−

B(2s22p) – 1.30E–34 1.10E–38 5.83E–36 2.11E–38 1.30E–38 3.47E–43 1.13E–35

B(2s23s) 5.74E–30 – 8.87E–14 1.54E–11 5.41E–14 3.41E–14 7.36E–19 2.02E–12

B(2s2p2) 6.34E–34 1.17E–13 – 2.10E–11 2.03E–14 1.24E–14 1.56E–19 3.13E–13

B(2s23p) 6.72E–31 4.01E–11 4.32E–11 – 1.45E–11 8.89E–12 1.17E–16 2.44E–10

B(2s23d) 6.38E–33 3.75E–13 1.07E–13 3.83E–11 – 5.23E–12 2.76E–17 5.28E–11

B(2s24s) 2.08E–32 1.25E–12 3.48E–13 1.24E–10 2.79E–11 – 9.61E–17 1.86E–10

B(2s24p) 3.61E–37 1.74E–17 2.82E–18 1.06E–15 9.63E–17 6.33E–17 – 1.01E–14

B+ +H− 2.94E–28 1.19E–09 1.44E–10 5.51E–08 4.66E–09 3.10E–09 2.55E–13 –

уменьшает полную вероятность неадиабатического
перехода в канал рассеяния B(2s2p2) + H(1s)
в симметрии 1Σ+. Следовательно, параметры
областей неадиабатичности, полученные в рамках
асимптотического метода, хорошо согласуются
с данными, полученными посредством квантово-
химических расчетов электронной структуры мо-
лекулы BH в работах Броекхове и др. (1993),
Гаглиарди и др. (1997), Милиордоса и Мавридиса
(2008).

В табл. 2 приведены значения констант ско-
ростей всех исследованных процессов для темпе-
ратуры T = 6000 K. Все исследованные неупругие
процессы могут быть разделены на три группы в
соответствии с величинами констант скоростей:

• процессы с величиной константы скорости,
превышающей 10−8 см3/с;

• процессы с величиной константы скорости,
лежащей в диапазоне 10−8–10−12 см3/с;

• процессы, величина константы скорости для
которых меньше 10−12 см3/с.

К первой группе относится один процесс, а
именно, B+ +H− → B(2s23p) + H(1s) с величиной
константы скорости 5.51× 10−8 см3/с. Этот про-
цесс отмечен красным цветом на рис. 2.

Ко второй группе относится множество про-
цессов возбуждения, девозбуждения, образования
ионной пары и взаимной нейтрализации. Наи-
большие величины констант скоростей из этой
группы имеют процессы взаимной нейтрализации
B+ +H− → B(2s23s) + H(1s), B(2s23d) + H(1s)

и B(2s24s) + H(1s) со значениями 1.19 × 10−9,
4.66 × 10−9 и 3.10× 10−9 см3/с соответственно.
Такие процессы обозначены оранжевым, желтым,
зеленым и голубым цветом на рис. 2.

К третьей группе относятся все процессы с
участием состояний B(2s22p) и B(2s24p), а также
некоторые процессы возбуждения и девозбужде-
ния. Такие процессы обозначены синим цветом
на рис. 2. Учет процессов из первой и второй
групп наиболее важен при моделировании фото-
сфер звезд в условиях отклонения от локального
термодинамического равновесия.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В данном исследовании проведены расчеты се-
чений и констант скоростей неупругих процессов
возбуждения, девозбуждения, образования ион-
ной пары и взаимной нейтрализации, происходя-
щих при столкновениях атомов и катионов бора
с атомами и анионами водорода. Адиабатические
молекулярные потенциальные энергии для восьми
нижних состояний молекулярной симметрии 1Σ+,
соответствующих семи ковалентным состояниям и
одному ионному, получены асимптотическим мето-
дом. Ядерная динамика исследована с помощью
многоканальной формулы с учетом осцилляций в
энергетически закрытых каналах.

Показано, что наибольшая по величине кон-
станта скорости соответствует процессу вза-
имной нейтрализации B+ +H− → B(2s23p) +
+ H(1s). Также константы скоростей процессов
взаимной нейтрализации B+ +H− → B(2s23s) +
+ H(1s), B(2s23d) + H(1s) и B(2s24s) + H(1s) по
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величине превосходят значение 10−9 см3/с. Эти
процессы соответствуют так называемой обла-
сти “оптимального окна”. Процесс B+ +H− →
→ B(2s23p) + H(1s), несмотря на то что также
относится к области “оптимального окна”, имеет
величину константы скорости немногим большую,
чем 10−10 см3/с. Это обусловлено тем, что данному
процессу соответствует двухэлектронный переход.
Тем не менее можно ожидать, что учет областей
неадиабатичности на малых расстояниях будет
способствовать увеличению сечения данного про-
цесса и, следовательно, увеличению константы
скорости. Для более точных расчетов сечений и
констант скоростей необходимы строгие квантово-
химические расчеты адиабатических молекуляр-
ных потенциальных энергий до значений межъ-
ядерного расстояния порядка 75 атомных единиц,
причем не только для молекулярной симметрии
1Σ+, но и для 3Σ+,1,3 Π,1,3 Δ.

Полученные в этом исследовании данные о
неупругих процессах позволят физически коррект-
но учесть столкновения с водородом при модели-
ровании фотосфер звезд в условиях отклонения от
локального термодинамического равновесия.

Авторы благодарят за финансовую поддерж-
ку Министерство просвещения (проект № 2020-
0026).
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Исследованы свойства осесимметричной магнитогидростатической конфигурации, напоминающей по
своей геометрии лабораторный “токамак”. На Солнце эта структура расположена горизонтально
во внешнем магнитном поле, которое предполагается однородным и вертикальным, не искажающим
внешней гидростатической среды— солнечной атмосферы. Рассчитаны равновесные распределения
плотности, давления плазмы и электрического тока внутри такой системы, показаны возможности
накопления магнитной энергии и ее вспышечного выделения при достижении на магнитной оси
тороида критических значений плотности электрического тока. Получены оценки масштаба области
диссипации тока, величины электрического поля в ней, значительно превышающей дрейсеровское, и
энергии ускоренных заряженных частиц (до сотни Мэв).

Ключевые слова: солнечная активность, вспышки, магнитное поле, ионно-звуковая турбулентность
плазмы.

DOI: 10.31857/S0320010822030056

ВВЕДЕНИЕ
Ряд активных образований на Солнце, таких

как солнечные пятна, спокойные протуберанцы,
хромосферные волокна, корональные петли, коро-
нальные дыры и др., имеют времена жизни, зна-
чительно превышающее характерное время уста-
новления магнитогидродинамического равновесия
в системе. Для теоретического моделирования та-
ких магнитных структур может быть использовано
приближение магнитной гидростатики (см., напри-
мер, Паркер, 1979; Прист, 1982; Лоу, 1975, 1985;
Соловьев, Киричек, 2016, 2019). Даже в таком
относительно быстром процессе, как солнечная
вспышка, вспышечное волокно (если оно не выле-
тает сразу в корону и межпланетное пространство
в виде коронального выброса массы, КВМ) можно
считать квазистатическим образованием (см. об-
суждение вСоловьев, Киричек, 2015). Вспышечное
магнитное волокно даже во время начавшегося в
нем бурного энерговыделения, относительно быст-
ро эволюционируя во времени вследствие больших
омических потерь, проходит, тем не менее, непре-
рывную последовательность равновесных состоя-
ний, поскольку характерное время изменения его

*Электронный адрес: solov@gaoran.ru

физических параметров во вспышечном процессе
заметно больше характерного альвеновского вре-
мени (Соловьев, Муравский, 2014).
Несмотря на то что исследованию магнитоста-

тического равновесия посвящено огромное количе-
ство работ, остается еще много нерешенных про-
блем. Так, например, одним из вариантов вспышеч-
ной конфигурации являются так называемые коль-
цевые вспышки, когда возгорающееся вспышеч-
ное волокно имеет вид яркого замкнутого кольца
(Соловьев, Киричек, 2015; Кашапова и др., 2020).
Видимо, соответствующая магнитная структура в
этом случае имеет форму магнитного тороида.
Мы хотим исследовать свойства тороидальной

магнитогидростатической конфигурации, напоми-
нающей по геометрии ее магнитного поля лабора-
торный “токамак”, но помещенной горизонтально
в солнечную атмосферу с однородным внеш-
ним вертикальным магнитным полем. Токамак—
тороидальная магнитная камера— перспектив-
ная установка для осуществления управляемого
термоядерного синтеза. В настоящее время ак-
тивно развивается международный проект ITER
(International Thermonuclear Experimental Reactor)
(см. рис. 1).
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Рис. 1.Принципиальная схема лабораторного “токамака”.

Нас интересуют следующие вопросы:

1. Насколько благоприятной для удержания
плазмы и поля может быть такая тороидаль-
ная конфигурации, расположенная горизон-
тально в разреженной солнечной хромосфе-
ре, где газовое давление уже относительно
мало, чтобы играть значительную роль в
балансе магнитного и газового давления в
системе.

2. При каких условиях достижимы в такой
конфигурации критически малые значения
плотности плазмы и соответственно крити-
чески высокие плотности электрического то-
ка, приводящие к возбуждению плазменных
неустойчивостей и, как следствие, к вспы-
шечному энерговыделению?

УРАВНЕНИЯ МАГНИТОГИДРОСТАТИКИ
И ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ

Рассмотрим задачу расчета равновесных рас-
пределений давления, плотности и температуры
в осесимметричной магнитной структуре, распо-
ложенной в плоской равновесной атмосфере при
наличии однородного поля силы тяжести g и внеш-
него вертикального однородного магнитного поля.
Осевая симметрия предполагает инвариантность
относительно произвольных поворотов системы
вокруг оси системы. Пусть в цилиндрических коор-
динатах r, ϕ, z это будет вертикальная ось z, отсчет
расстояний вдоль этой оси будем вести вверх от
некоторого условного уровня z0. Сила тяжести в
этом случае выражается как Fg = −ρ(z)gez , где
ρ — плотность газа, и уравнения магнитной гидро-
статики примут вид

−∇P + (4π)−1 [rotB×B]− ρgez = 0, (1)

divB = 0, (2)

P = ρ�Tμ−1. (3)

Здесь B — напряженность магнитного поля, P и
T — давление и температура газа соответствен-
но, μ — средняя молярная масса газа. Уравнение
(1) описывает баланс сил в равновесной системе,
(2)— соленоидальный характер магнитного поля,
а (3)— состояние идеального газа. Система (1)–
(3) неполна: в ней отсутствует уравнение перено-
са энергии, которое для солнечной неоднородной
плазмы решению не поддается, поэтому в маг-
нитогидростатике некоторые зависимости следует
задавать дополнительно. Эта проблема подробно
обсуждалась в работе Соловьева (2020), где было
показано, что в магнитной гидростатике основной
акцент делается именно на проблеме равновесия.
Если нам удается для долгоживущего активного
образования построить модель, в которой распре-
деления плазмы и поля близки к наблюдаемой
структуре объекта, мы можем сделать вывод о том,
что, видимо, перенос энергии в нем не нарушает
существенно полученное равновесие. В противном
случае время жизни моделируемого образования
было бы невелико. При наличии осевой симмет-
рии система (1)–(3) сводится к следующей тройке
уравнений (Лоу, 1975,1985):

∂2A(r, z)

∂r2
− 1

r

∂A

∂r
+

∂2A(r, z)

∂z2
= (4)

= −1

2

dΩ2(A)

dA
− 4πr2

∂P (A, z)

∂A
,

ρ(r, z)g(z) = −∂P (A, z)

∂z
, (5)

T (r, z) =
μ

�
P (r, z)

ρ(r, z)
. (6)

Здесь A(r, z) =
∫ r
0 Bz(r, z)rdr — поток верти-

кального магнитного поля через горизонтальный
круг радиуса r (без множителя 2π); Ω(r, z) =

=
4π

c

∫ r
0 jzrdr — продольный электрический ток

через тот же горизонтальный круг (Ландау,
Лифшиц, 1982). Поскольку, согласно уравнению
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Ампера rotB =
4π

с
j, вертикальный компонент

тока равен jz =
c

4π

1

r

∂

∂r
(rBϕ), то получается, что

интегральный вертикальный ток связан с азиму-
тальным магнитным полем простым соотношением

Ω(r, z) = rBϕ(r, z). (7)

По условиям осевой симметрии этот ток зависит
только от потоковой функции Ω(r, z) = Ω(А). Вы-
бор этой зависимости произволен, обычно пред-
полагается линейная связь. Мы также примем эту
линейную зависимость.
Полоидальные компоненты поля определяются

через функцию потока А соотношениями

Bz =
1

r

∂A

∂r
, Br = −1

r

∂A

∂z
, (8)

которые автоматически обеспечивают выполнение
условия соленоидальности поля (2) для любой
дифференцируемой функции потока А. Если запи-
сать уравнение магнитной силовой линии в проек-

ции на плоскость (r, z):
dz

Bz
=

dr

Br
, и подставить в

него выражения (8), то получим
∂А
∂z

dz +
∂A

∂r
dr =

= dA = 0. Отсюда следует, что потоковая функ-
ция сохраняется вдоль магнитной силовой линии,
следовательно, геометрическая форма магнитных
силовых линий в проекции на плоскость (r, z) опре-
деляется условием постоянства функции магнит-
ного потока A (r, z) = const. Каждому значению
указанной константы соответствует своя магнитная
поверхность (Ландау, Лифшиц, 1982). Уравнение
(5) описывает гидростатическое равновесие газа
вдоль магнитной силовой линии. Таким образом,
магнитная структура равновесной конфигурации
определяется видом функции потока A(r, z).
Благодаря наличию в данной задаче поля тя-

жести g давление газа в правой части уравнения
(4), в отличие от известного уравнения Грэда–
Шафранова (Шафранов, 1957; Грэд, 1960; Ландау,
Лифшиц, 1982), зависит не только от потоковой
функции A, но и от координаты z. Это обстоятель-
ство позволяет проинтегрировать уравнение (4) по
переменной А при фиксированной z и выразить
давление газа через функцию А и ее производные,
а затем из уравнения (5) найти плотность и из
уравнения (6)— температуру газа. Действуя таким
образом, мы по известной магнитной структуре
равновесной конфигурации можем полностью рас-
считать распределение плазмы в ней.
Будем интегрировать уравнение (4) относитель-

но функции А, рассматривая z как фиксированный
параметр. Начнем вести интегрирование от некото-
рой точки r∗, расположенной далеко от оси нашей

системы, до некоторой произвольно выбранной
точки внутри конфигурации, где A = A(r, z). Пусть
в удаленной точке r∗ магнитное поле является
потенциальным: однородным и вертикальным (см.
ниже формулу (11)), а P (r∗, z)≡ P ex(z) есть
гидростатическое распределение давления газа
во внешней среде, свободной от магнитного поля
(это может быть также вертикальный профиль
давления в потенциальном магнитном поле, ко-
торое не возмущает гидростатического равно-
весия). Параметры внешней среды— солнечной
атмосферы— мы станем брать из ее современной
модели (Авретт, Лоезер, 2008), в которой отсчет
высот начинается от основания фотосферы, от
начального уровня со следующими параметрами:
T0 = 6583 K, P0 = 1.228 × 105 дин/см2, n0 (H) =
= 1.188 × 1017 см−3, ρ0 = 2.78 × 10−7 г см−3.
Интегрируя (4), с учетом того, что dz = 0 и потому

dA =
∂A

∂r
dr +

∂A

∂z
dz =

∂A

∂r
dr, получим

4π (P (r, z)− Pex (z)) = − Ω2

2r2
−

r∫
r∗

Ω2

r3
dr −

−
r∫

r∗

1

r2

(
∂2A

∂z2
+

∂2A

∂r2

)
∂A

∂r
dr +

r∫
r∗

1

r3

(
∂A

∂r

)2

dr.

Взяв по частям интеграл, содержащий вторую про-
изводную от А по r, получим формулу для расчета
давления в системе:

P (r, z) = Pex (z) +
1

8π
× (9)

×
[ r∗∫
r

2Ω2

r3
dr − Ω2

r2
−

(
1

r

∂A

∂r
(r)

)2

+

+

(
1

r∗
∂A

∂r
(r∗)

)2

+

r∗∫
r

2

r2
∂2A

∂z2
∂A

∂r
dr

]
.

В аналогичной формуле для давления, выведенной
ранее в работе Соловьева, Киричека (2015), чет-
вертый член в квадратной скобке отсутствует, по-
скольку там предполагалось, что потоковая функ-
ция и ее производная по r во внешней среде обра-
щаются в нуль. В данной задаче это не так (см. ни-

же выражение (11)), поэтому член с
(

1

r∗
∂A

∂r
(r∗)

)2

здесь следует сохранить. Для того чтобы рассчи-
тать распределение плотности плазмы в силовой
трубке, мы должны в соответствии с уравнением
(5) найти соответствующую частную производную

вида
∂P (A, z)

∂z
, в то время как выражение (9) дает

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 48 № 3 2022



ТОРОИДАЛЬНАЯ МАГНИТНАЯ КАМЕРА “ТОКАМАК” 205

нам давление в виде зависимости P (r, z). Соответ-
ствующее преобразование производных описано в
(Соловье, Киричек, 2015), и, пользуясь им, мы
получаем, что распределение плотности массы в
осесимметричной магнитной системе имеет вид

ρ (r, z) = ρex (z) +
1

4πg
× (10)

×
{

∂

∂z

[[(
∂A

∂r

)2

−
(
∂A

∂z

)2
]

1

2r2
−

−
r∗∫
r

(
1

r2
∂A

∂r

∂2A

∂z2
+

Ω2

r3

)
dr

]
−1

r

∂A

∂z

∂

∂r

(
1

r

∂A

∂r

)}
.

МАГНИТНАЯ СТРУКТУРА
ТОРОИДАЛЬНОЙ КОНФИГУРАЦИИ

Зададим функцию магнитного потока в виде

A (r, z) = B0
r2

2

[
exp

(
− k2r2 − (11)

−m2k2(z − z0)2
)
(1 + b)− b

]
,

так что

Bz =
1

r

∂A

∂r
= B0

(
1− k2r2

)
(1 + b)× (12)

× exp
[
−k2r2 −m2k2(z − z0)2

]
−B0b,

Br = −1

r

∂A

∂z
= B0krm

2k (z − z0) (1 + b)×

× exp
[
−k2r2 −m2k2(z − z0)2

]
.

Потоковая функция (11) описывает тороидаль-
ную магнитную конфигурацию, состоящую из вло-
женных друг в друга тороидальных магнитных по-
верхностей и погруженную в однородное верти-
кальное магнитное поле (рис. 2–4). В выражениях
(11) и (12) k — масштабный множитель, вводи-
мый для сохранения размерности (коэффициент
m2 перед (z − z0)2 показывает, что вертикальный
обратный масштаб вm раз отличается от радиаль-
ного), B0 — параметр, определяющий напряжен-
ность магнитного поля, b� 1 — некоторая поло-
жительная безразмерная константа, z0— коорди-
ната, задающая высоту расположения магнитного
тороида в атмосфере. В точке начала координат
r = 0, z = z0, на вертикальной оси тороида маг-
нитное поле, как следует из (12), равно B0. Эта
величина— максимальное значение напряженно-
сти поля в данной конфигурации. Произведение
bB0 дает напряженность внешнего однородного
вертикального поля Bex, в которое погружен наш
солнечный “токамак” и которое способствует его
удержанию.

1

2
kz

R
a

3

4

1.51.00.50
kr

�0.5�1.0�1.5

Рис. 2. Вертикальный разрез магнитного тороида с
параметрами b = 0.1, kz0 = 1.5, m = 1.5; R — рас-
стояние от вертикальной оси тороида до его магнитной
оси, a — радиус тора, ограниченного внешним полем
Bex.
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Рис. 3. Трехмерное изображение магнитного тороида с
одной тороидальной поверхностью.
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Рис. 4. Вид магнитного тороида с двумя вложенными
поверхностями. Тонкая зеленая полоска в середине
тора примерно соответствует магнитной оси тороида и
положению области максимальной плотности торои-
дального электрического тока (см. далее рис. 7).
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Рис. 5. Зависимость добавки к давлению от координат.
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Рис. 6. Вид магнитной добавки к плотности Ro(r, z).
Минимальное значение плотности достигается на рас-
стоянии от оси kR = 0.75.

Фоновое магнитное поле всегда присутствует на
Солнце. В солнечной короне вдалеке от активных
областей его величина соответствует напряженно-
сти общего магнитного поля Солнца, около 1–2 Гс;
в спокойной фотосфере Bex составляет примерно
50 Гс, а в активных областях вблизи солнечных
пятен Bex доходит до 300 Гс. Если же обсужда-
емая конфигурация располагается в тени солнеч-
ного пятна, то для Bex следует принять оценку 2–
3 кГс. На рис. 2–4 представлены изображения то-
роидальных магнитных поверхностей, задаваемых
потоковой функцией (11).
Что касается вертикального электрического то-

ка Ω, который должен быть сосредоточен внутри
“токамака”, то, исходя из требования Ω = Ω(А) и
учитывая, что размерность интегрального тока Ω
определяется соотношением Ω = rBϕ, мы можем
принять

Ω = αB0kr
2 exp

(
−k2r2 −m2k2(z − z0)2

)
. (13)

Отсутствие в (13) константы b, которая имеется
в определении (11), не нарушает функциональной
зависимости Ω = Ω(А). В выражении (13) безраз-
мерная константа α задает степень скрученности

магнитного поля в “токамаке” относительно его
вертикальной оси, а быстрое экспоненциальное
убывание тока на больших расстояниях от оси
гарантирует его экранированность, т.е. равенство
нулю полного вертикального тока через попереч-
ное сечение локально скрученного (вблизи уров-
ня z = z0) магнитного жгута (Соловьев, Киричек,
2021).

Подставим распределение (11) в формулу (9)
для давления, получим

P (r, z) = Pex (z) +
B2

0

8π
D (r, z) , (14)

гдеD(r, z) описывает ту добавку к газовому давле-
нию среды, которую создает магнитное поле

D (r, z) = exp(−2X) × (15)

×

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎪⎩

α2

(
1

2
− k2r2

)
− (1 + b)2 (1− k2r2)2 +

+ exp(X)
[
2b (1 + b)

(
1− k2r2

)
+

+m2b (1 + b)Z
]
+m2(1 + b)2Z

(
k2r2

2
− 1

4

)

⎫⎪⎪⎪⎪⎪⎬
⎪⎪⎪⎪⎪⎭
,

гдеX = k2r2 +m2k2(z − z0)2, Z = 1− 2m2k2(z −
− z0)2. Изображение этой функции дано на рис. 5
при b = 0.1, m = 1.5. Аналогично выражение для
плотности удобно представить в виде

ρ(r, z) = ρex(z) +
B2

0k

8πg
Ro(r, z), (16)

где Rо(r, z) — магнитная поправка к плотности,
вычисляемая по формулам (10) и (11). Она пока-
зана на рис. 6. Как следует из рис. 5, 6, магнитные
добавки к давлению и плотности всюду положи-
тельны за исключением области на расстоянии
примерно (0.7–1.0)kr от вертикальной оси торои-
да. Здесь добавка к давлению принимает отрица-
тельное значение (до 0.07), а добавка к плотности в
3 раза большее по модулю значение (до 0.2). Если
воспользоваться моделью хромосферы Авретта,
Лоезера (2008), то получаем, что на высоте около
115 км и на расстоянии kR = 0.75 от вертикальной
оси тороида при напряженности поля B0 = 1000 Гс
отрицательные добавки к давлению газа и плот-
ности (на этом расстоянии от оси) сравниваются
с параметрами внешней среды (хромосферы), так
что поднимать наш “токамак” выше уже нель-
зя— появятся отрицательные значения давления
и плотности. Это означает, что на высотах более
115 км такую магнитную конфигурацию в солнеч-
ной атмосфере уравновесить уже невозможно:
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P (R, 115 км) = Pex (115 км) +
B2

0

8π
D (R, 115) =

= 3× 103 − 106

8π
0.07 =

= (3× 103 − 3× 103)
[дин
см2

]
= 0,

ρ (R, 115 км) = ρex (115 км) +
B2

0k

8πg
Ro (R, 115) =

= 2× 10−9 − 106

8πgх108
0.2 =

= (2× 10−92× 10−9)
[ г
см3

]
= 0.

Но по мере приближения к этой критической вы-
соте в месте “пробоя” плотность плазмы упадет
настолько, что дефицит носителей заряда приве-
дет к значительному повышению дрейфовой (то-
ковой) скорости электронов, так что она сравня-
ется и затем превзойдет скорость ионного звука.
На рис. 7 показано распределение тороидального
электрического тока (в условных единицах). Мак-
симальные значения этого тока очень близки к
местам минимальной плотности плазмы. Это и дает
нам основания полагать, что в круговом кольце
радиуса, примерно kR = (0.7−0.8), по мере при-
ближения горизонтальной оси тороида к высоте
около 100 км над фотосферой возникнет узкая
область с резко пониженной плотностью плазмы
в ней, дефицит носителей заряда в этой области
приведет к росту дрейфовой скорости и быстрому
джоулеву разогреву сильно разреженной плазмы,
приближающейся по своим свойствам к коро-
нальной. По-видимому, в хромосферной первона-
чально изотермической плазме вначале возникнет
неустойчивость Бунемана, которая быстро нагреет
электроны, и плазма станет неизотермической (т.е.
возникнет неравенство Te � Ti) и, как следствие,
этот режим сменится на ионно-звуковой, который
является самоподдерживающимся, поскольку при
дрейфовой скорости, превышающей скорость ион-
ного звука, электроны получают больше энергии,
чем ионы. Ионно-звуковая турбулентность очень
сильно, на несколько порядков уменьшает прово-
димость плазмы и это необратимо приведет к бур-
ному вспышечному энерговыделению (Арцимович,
Сагдеев, 1979, с. 278).

ОЦЕНКА ШИРИНЫ ОБЛАСТИ
ДИССИПАЦИИ ТОКА
И НАПРЯЖЕННОСТИ

ЭЛЕКТРИЧЕСКОГО ПОЛЯ

Согласно уравнению Ампера rotB =
4π

c
j, плот-

ность тороидального электрического тока равна
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Рис. 7. Распределение тороидального электрического

тока jϕ =
c

4π

(
∂Br

∂z
− ∂Bz

∂r

)
в условных единицах

ckB0

4π
приm = 1.0.

jϕ =
c

4π

(
∂Br

∂z
− ∂Bz

∂r

)
. Это распределение, вы-

численное по формулам (12), показано на рис. 7 на
координатной плоскости kr,mkz. Оно выражено в

единицах
cB0k

4π
и, естественно, имеет вид двух четко

выраженных экстремумов кольцевого тока вблизи
магнитной оси тороида при kR≈ 0.75. Как видно на
рис. 7, вблизи магнитной оси максимальная плот-

ность кольцевого тока равна jϕ(kR) = 2.0
cB0

4π
k.

Здесь удобнее ввести вместо обратного масштаба k
сам характерный поперечный масштаб δ = 1/k,
который и определяет ширину области диссипации
вблизи экстремального значения плотности тока,

поэтому jϕ(kR) = 2.0
c

4π

B0

δ
. Поскольку, с другой

стороны, плотность тока есть jϕ = neeVdr, а зна-
чение дрейфовой скорости носителей заряда, элек-
тронов Vdr, должно к началу вспышечного процес-
са вблизи тороидальной поверхности с kr = kR =
= 0.75 превысить скорость ионного звука, Vdr >

> Vis =

√
kBTe

M
, где M — средняя масса ионов,

мы получаем

δ � c
√
M

4πe
√
kB

2.0B0

ne

√
Te

= (17)

0.78× 1015
2.0B0

ne

√
Te

[
см−1/2 г1/2 с−1

]
.

В этой формуле численный коэффициент 0.78
несколько отличается от коэффициента 0.5 в
аналогичной формуле, полученной в работе Со-
ловьева, Киричека (2021). Это связано с тем, что
в указанной работе принималось, что M равно
массе протона, как в чисто водородной плазме. Но
если учесть реальный химический состав Солнца, в
котором четвертую часть составляют атомы гелия
и два процента— “металлы” со средним атомным
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весом 35, то получится, чтоM = mp(0.73 + 0.25×
× 4 + 0.02× 35) = 2.43mp и это даст вместо 0.5

коэффициент 0.5 ×
√
2.43 = 0.78. При типичных

корональных значениях плотности и температуры

(ne = 108
частиц
см3

, Te = 106 K) и при B0 = 1000 Гс

формула (17) дает для ширины области диссипации
оценку δ = 156 км. Это— очень большая величи-
на, на много порядков превосходящая обычную
ширину нейтральных токовых слоев. Для плазмы
в области вспышечной диссипации тока, которая
возникла вблизи магнитной оси тороида при
прогреве разрежений плотной и холодной хромо-
сферной плазмы до вспышечной температуры под
воздействием плазменной турбулентности, следует
применить другие, более высокие оценки: ne =

= 109
частиц
см3

, Te = 107 K (Хуанг и др., 2018).

Тогда масштаб слоя диссипации составит δ ≈
≈ 5 км. Пользуясь этой величиной и полученной
ниже формулой (22) для аномальной проводимости
плазмы в случае развитой ионно-звуковой тур-

булентности σeff = 3× 105
√
ne, можно вычислить

такую важнейшую характеристику диссипативного
процесса, как скорость убывания магнитного поля
в области диссипации, где, как будет показано
ниже, напряженность магнитного поля в 4 раза
меньше величины B0:

dB

dt
= −B

τs
= −c2 × 0.25B0

4πσeffδ2
= (18)

=
−9× 1020 × 0.25 × 103

12.56 × 1010 × 25× 1010
= −7.17

[
Гс с−1

]
.

До недавнего времени эта величина не была из-
вестна из наблюдений, но , благодаря пионерской
работе группы Г. Флейшмана (Флейшман и др.,
2020), такая оценка была получена по анализу на-
блюдаемого гиросинхротронного излучения коро-
нальной вспышки. Она оказалась равна, по данным

указанной работы, − (5−6)
[
Гс с−1

]
. Это практи-

чески совпадает с величиной, полученной выше, и
оправдывает те численные значения параметров,
которые мы использовали для вспышечной плазмы

в слое диссипации: ne = 109 см−3, Te = 107 K.

R

a

L4

L3

L2

L1

�

Рис. 8. Вид сверху на половину магнитного тороида в
проекции на плоскость z = z0. Для расчета циркуля-
ции вектора Е по замкнутому контуру в законе Фара-
дея (19) выберем контур обхода L1 → L2 → L3 → L4,
показанный на рисунке, у которого внутренний обход
длиныL1 идет по середине области диссипации толщи-
ны δ, а внешний L3 — по периферии системы, где ток
и электрическое поле исчезающе малы. Радиальные
участки контура L2, L4 вклада в циркуляцию поля E
не дают.

Оценим далее напряженность электрического
поля, возникающего в области диссипации тока,
согласно закону индукции Фарадея:∮

L

Edl = −1

c

∫∫
S

dB

dt
ds. (19)

По изображению на рис. 8 найдем

E (R)L1 − E (a)L3 = −L1
δ

2

1

c

dBz (R)

dt
.

Но на периферии тороида E(a)�E(R), поэтому в
области диссипации

E (R) = −δ

2

1

c

dBz (R)

dt
.

Для оценки скорости убывания поля примем уже
использованную выше формулу затухания при
джоулевом нагреве (18), так что

E =
δ

c

с2Bz (kR)

8πσeffδ2
=

сBz (kR)

8πσeffδ
.

Подставим в это выражение формулу (17) для
масштаба δ:

E (R) =
сBz (kR)

8πσeffδ
=

сne

√
Te

8π × 0.78× 1015σeff
×

×
(
Bz (kR)

2B0

) [
см−1/2 г1/2 с−1

]
.
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Стоящее в скобках отношение магнитных полей
в области диссипации найдем по формуле (12):
Bz(kR) = B0(1− (kR)2)(1+ b) exp(−(kR)2)− bB0.
Если положить kR = 0.75, b� 1, получимBz(kR) =
= 0.25B0. Далее для анализа удобно выразить
напряженность полученного электрического по-
ля в единицах дрейсеровского поля, при кото-
ром ускоряющая частицы электрическая сила
сравнивается с силой трения, обусловленной
кулоновскими столкновениями. Поле Дрейсера
равно (Дрейсер, 1959; Цытович, 1967): ED =

=
e

r2Deb
, но поскольку радиус Дебая равен rDeb =

= 7

√
Te

ne

[
см−1/2 г1/2 с−1

]
(Каплан, Цытович,

1972), то ED =
ene

49Te

[
см−1/2 г1/2 с−1

]
.

Тогда

E (R)

ED
=

49cT
3/2
e

5π × 1016eσeff

[
см−1/2 г1/2 с−1

]
. (20)

Отметим, что электрическое поле в области дисси-
пации, выраженное в долях дрейсеровского поля,

оказывается пропорционально T 3/2
e . Это означает,

что разогрев плазмы, однажды начавшись, не оста-
новится, а будет только нарастать, т.е. возникает
необратимый саморазогрев плазмы. В связи с по-

явлением в формуле (20) множителя T
3/2
e удобно

выразить эффективную проводимость плазмы в
единицах спитцеровской проводимости для полно-
стью ионизированной водородной плазмы (Арци-

мович, Сагдеев, 1979): σSp = 107T
3/2
e

[
с−1

]
. Окон-

чательно после подстановки численных коэффици-
ентов:

E

ED
= 1.95× 10−3 σSp

σeff
. (21)

Как видим, при проводимости плазмы, равной
спитцеровской, σeff = σSp, электрическое поле в
солнечном “токамаке” составило бы всего около
2 тысячных от дрейсеровского, и если бы диссипа-
ция определялась только кулоновскими столкно-
вениями заряженных частиц, то скорость убывания
поля в слое диссипации была бы ничтожно мала,
и никакого вспышечного процесса в магнитном
тороиде возникнуть бы не могло.
Но спитцеровская проводимость— это пре-

дельно высокое значение проводимости для чисто
водородной, полностью ионизованной плазмы,
обусловленное соударениями электронов с про-
тонами. В нашем случае эта величина, конечно,
неприменима, поскольку нелинейные плазменные
эффекты, обусловленные появлением “аномально-
го сопротивления” плазмы за счет рассеяния то-
ковых электронов на квазичастицах— плазмонах

сильно развитой плазменной турбулентности—
понижают, как показано ниже, эффективную
проводимость плазмы на 6–7 порядков величины.
Результаты, полученные группой Флейшман и др.
(2020) из анализа наблюдательных данных по
гиросинхротронному излучению плазмы корональ-
ных вспышек, также показывают, что отношение
напряженности электрического поля в области
диссипации к дрейсеровской может составить
более 5 порядков.

Эффективную проводимость плазмы при на-
личии ионно-звуковой плазменной турбулентно-

сти можно оценить по формуле σeff =
nee

2

mνeff
, где

νeff есть частота столкновений токовых электро-
нов с плазмонами. Она равна, согласно клас-
сическому учебнику (Арцимович, Сагдеев 1979),

νeff ≈ 10−2

√
4πnee

2

M

(
Vdr
cis

Te

Ti

)
. Отношение темпе-

ратур, стоящее в скобках, равно примерно 10,
и таково же примерно отношение скоростей для
случая развитой ионно-звуковой неустойчивости.

Тогда νeff ≈
√

4πnee
2

M
. После подстановки этой ча-

стоты и численных значений констант в формулу
для проводимости получим, что реальная проводи-
мость турбулизованной солнечной плазмы равна

σeff =
nee

2

mνeff
= 3× 105

√
ne. (22)

Спитцеровская проводимость при Te = 107K была
бы равна σSp = 3.16 × 1017 с−1. Значит, при кон-
центрации электронов ne = 109 см−3, когда σeff =

= 9.5× 109 с−1, спитцеровская проводимость ока-
залась бы выше реальной эффективной прово-
димости более, чем на 7 порядков величины. Из
этого, согласно формуле (21), следует, что элек-
трическое поле на магнитной оси тороида почти
на 5 порядков превышает дрейсеровское: E (R) =

= 6.5× 104ED. Это близко к оценкам Флейшман
и др. (2020). При обсуждении своих результатов
Г. Флейшман особо подчеркивает, что только бла-
годаря наличию супердрейсовских электрических
полей можно понять чрезвычайную эффективность
ускорителей, действующих в солнечных вспыш-
ках, т.е. объяснить, каким образом во вспышках
ускоряется значительная доля частиц (почти все!),
оказавшихся в области диссипации поля. Таким
образом,
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E (R) = 6.5 × 104EDr = (23)

= 6.5 × 104
(

ene

49Te

)
=

= 6.5
ne × 10−7

Te

[
см−1/2 г1/2 с−1

]
.

Если ne = 109 см−3, Te = 107 K, то

E = 6.5× 10−5
[
см−1/2 г1/2 с−1

]
. (24)

В единицах СИ эта напряженность соответствует
2 В/м.
Для того чтобы определить энергию частицы,

ускоренной в этом поле, необходимо найти работу,
совершенную полем над частицей, т.е. умножить
значение поля Е на ее заряд и на путь, пройденный
частицей в поле:

Σ = E (R) 2πRe = 6.5× 10−52π × 109 × (25)

× 4.8 × 10−10 ≈ 1.9 × 10−4эрг.

Для перехода от эргов к электрон-вольтам необхо-
димо ввести соответствующий коэффициент:

Σ = E2πRe = 1.9 × 10−4
(
6.242 × 1011

)
= (26)

= 117 × 106 эВ = 117МэВ.

Как видим, предположение о возбуждении ионно-
звуковой турбулентности при критической плотно-
сти тока приводит к такому понижению проводимо-
сти плазмы в узком диссипативном слое, при кото-
ром возникают супердрейсеровские электрические
поля, и частицы ускоряются до сотни МэВ, что
характерно для мощных солнечных вспышек.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Тороидальная магнитная конфигурация, напо-
минающая по своей геометрии известную установ-
ку “токамак”, в условиях солнечной атмосферы
оказывается вспышечно-продуктивной. Показано,
что при подъеме такой конфигурации в хромосферу
на магнитной оси тороида возникает столь сильный
дефицит носителей заряда, что дрейфовая ско-
рость электронов в области наибольшей плотно-
сти тороидального тока начинает превышать ско-
рость ионного звука, и это приводит к разогреву
плазмы (Te � Ti) и соответствующему возбужде-
нию ионно-звуковой плазменной неустойчивости.
Область быстрой диссипации тока оказывается
достаточно широкой (около 5 км); электрическое
поле, генерируемое в этой области, значительно,
на 5 порядков, превышает дрейсеровское поле и
способно ускорить частицы до сотни МэВ.
Необходимо отметить, что полученные резуль-

таты не связаны со специфической формой потоко-
вой функции (11). Мы проводили расчеты с тремя

различными потоковыми функциями, задающими
тороидальную форму магнитных поверхностей (ти-
па той, что изображена на рис. 2), и всякий раз
получали практически те же самые результаты.

Полученные в данной работе выводы примени-
мы не только к солнечной, но и к любой астрофи-
зической плазме. В частности, для звезд, обладаю-
щих экзопланетами, оценки напряженности элек-
трического поля и ускорения частиц во вспышках
очень важны для определения космической погоды
в окрестности этих экзопланет.

Работа выполнена при поддержке грантаМини-
стерства науки и высшего образования РФ075-15-
2020-780, посвященного исследованиям экзопла-
нет.

Автор признателен Г.Д.Флейшману иВ.Ф.Мель-
никову за плодотворное обсуждение проблемы
вспышечного энерговыделения на специализи-
рованном семинаре в ГАО РАН 24.11.2021 и в
личной беседе, а также анонимному рецензенту,
высказавшему ряд полезных замечаний, учет
которых позволил улучшить работу.
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Методом осреднения Хори–Депри изучается динамическая эволюция нерезонансных двухпланетных
систем, структура которых близка к круговой и компланарной. Используются астроцентрические
координаты Пуанкаре и комплексная форма второй системы канонических элементов Пуанкаре.
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проинтегрирована на примере одной модельной двухпланетной системы и на примере реальной двух-
планетной системы HD 12661. Выполнено сравнение построенного решения с решением осредненной
системы первого приближения, а также с решением точных уравнений движения в прямоугольных
координатах. В случае обеих планетных систем показано, что второе приближение лучше согласуется
с решением точных уравнений. Период колебаний эксцентриситетов в системе HD 12661, согласно
точным уравнениям, уравнениям второго приближения и уравнениям первого приближения, равен
соответственно 26 175, 26 309 лет и 26 391 год.
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ВВЕДЕНИЕ И ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ

В настоящей работе мы продолжаем изу-
чать долговременную динамическую эволюцию
планетных систем типа Солнечной с помощью
численно-аналитических методов, основанных на
методе осреднения. В нашей предыдущей статье
(Микрюков, 2020), посвященной этой теме, мы
рассматривали орбитальную эволюцию нере-
зонансных планетных систем в рамках теории
первого порядка по планетным массам. Здесь мы
перейдем к изучению эволюции нерезонансных
систем, определяемой теорией второго порядка.
В первой работе (Микрюков, 2020) подробно опи-
сана общая методика исследования, определены
координаты Пуанкаре и используемые оскулирую-
щие элементы, представлено разложение функции
Гамильтона в ряд Пуассона по всем элементам, на
примерах двухпланетных и трехпланетных систем
проинтегрирована осредненная система первого
приближения.

*Электронный адрес: d.mikryukov@spbu.ru

Осреднение уравнений в оскулирующих эле-
ментах мы выполняем методом Хори–Депри (Де-
при, 1969; Джакалья, 1979; Маркеев, 1978; Мор-
биделли, 2014; Найфе, 1976; Холшевников, 1985;
Хори, 1966). Основной аналитический аппарат, с
помощью которого строятся интегрируемые нами
осредненные уравнения, разработан и описан в
работах Д.В. Микрюкова в 2016, 2018, 2021 гг.
в настоящем журнале. Для кеплеровых элементов
используем прежние обозначения: a, e, i, M , g,
Ω — это соответственно большая полуось, экс-
центриситет, наклонение, средняя аномалия, аргу-
мент перицентра и долгота восходящего узла. Чер-
той сверху обозначается комплексное сопряже-
ние. Для любого комплексного ϕ положим Expϕ =
= exp iϕ, где i — мнимая единица. Основными еди-
ницами измерения в работе являются масса Солн-
ца, астрономическая единица и сидерический зем-
ной год; гравитационная постоянная G = 4π2.

В следующем разделе рассматриваются основ-
ные практические аспекты построения осреднен-
ных уравнений второго приближения. Далее мы
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выполняем интегрирование этих уравнений на при-
мерах двух двухпланетных систем и сравниваем по-
лученные результаты с решением системы первого
приближения, а также с решением точных уравне-
ний в прямоугольных координатах. В заключение
статьи обсуждаются результаты.
Перед записью и исследованием уравнений

второго приближения изложим коротко опорные
теоретические результаты предыдущей работы
(Микрюков, 2020). В абсолютной инерциальной
системе отсчета с началом в точке O рассматри-
вается движение N + 1 материальных точек Q0,
. . . , QN , имеющих массы соответственно M0, . . . ,
MN . Предполагается, что N � 2 и что расстояние
между двумя любыми точками всегда остается
больше некоторого положительного числа (бес-
столкновительное конфигурационное простран-
ство). Исключение центра инерции осуществляется
путем перехода в систему координат Пуанкаре по
формулам

r0 =
1

M̃

N∑
k=0

Mkρk, P0 =

N∑
k=0

Πk, (1)

rj = ρj − ρ0, Pj = Πj −
Mj

M̃

N∑
k=0

Πk,

1 � j � N.

Здесь M̃ =
∑N

k=0Mk, Πs = Msρ̇s, а векторы ρs

задают положение точек относительно начала O.
Определим малый параметр

μ = max
1�s�N

Ms

M0
,

представляющий собой отношение массы самой
массивной из “планет” Q1, . . . ,QN к массе “Солн-
ца” Q0. После замены переменных

ps = Ps/μ, 1 � s � N,

и введения обозначенийm0 = M0,

ms =
Ms

μ
, βs =

m0ms

m0 + μms
,

κ
2
s = G(m0 + μms) (κs > 0), 1 � s � N,

гамильтониан h записывается в виде суммы невоз-
мущенной и малой возмущающей частей:

h = h0 + μh1, (2)

где

h0 =
N∑
s=1

h0s, h0s =
p2
s

2βs
− κ

2
sβs
rs

, (3)

rs = |rs|, h1 =
∑

1�j<k�N

(
− Gmjmk

|rj − rk|
+

pjpk

m0

)
.

При h = h0 уравнения движения

ṙs =
∂h

∂ps
, ṗs = − ∂h

∂rs
, 1 � s � N, (4)

распадаются на N независимых задач одного при-
тягивающего центра:

r̈s + κ
2
s

rs
r3s

= 0, 1 � s � N, (5)

каждая из которых порождается гамильтонианом
h0s и определяет положение rs и скорость ps/βs
точки массы βs в ее движении относительно непо-
движной точки массыM0 +Ms.
Используемой системой оскулирующих элемен-

тов является комплексная форма канонических
элементов Пуанкаре (Ласкар, Робютель, 1995;
Микрюков, Холшевников, 2016)

P = X
√

Λ/2, p = −iP̄ , (6)

Q = Y
√
2Λ, q = −iQ̄,

Λ = βκ
√
a, λ = M + g +Ω.

Выражение X, Y через кеплеровы элементы при-
ведено в формуле (7) работы Микрюкова (2020).
В формулах (6) все переменные снабжаются одним
и тем же индексом s, равным номеру планеты (1 �
� s � N ); планеты нумеруются в порядке удаления
от звезды. Далее во всех случаях, в которых не
могут возникнуть недоразумения, мы будем так-
же опускать планетную индексацию. Поскольку
кеплерова часть

h0 = −
N∑
s=1

κ
4
sβ

3
s

2Λ2
s

гамильтониана (2) зависит лишь от аналогов боль-
ших полуосей Λs, 1 � s � N , уравнения движения
в канонических элементах (6) принимают вид

Ṗ = −μ
∂h1
∂p

, ṗ = μ
∂h1
∂P

, Q̇ = −μ
∂h1
∂q

,

q̇ = μ
∂h1
∂Q

, Λ̇ = −μ
∂h1
∂λ

, λ̇ = ω + μ
∂h1
∂Λ

.

Здесь ω = ∂h0/∂Λ = κ
4β3Λ−3 = κa−3/2. Если

h = h0, то медленные переменные P , Q, Λ, p,
q остаются, очевидно, постоянными с течением
времени.

УРАВНЕНИЯ ДВИЖЕНИЯ
В СРЕДНИХ ЭЛЕМЕНТАХ

Теория второго порядка по планетным массам
определяется осредненными уравнениями второго
приближения

Ẋ =
−2i

Λ

(
μ
∂H1

∂X̄
+ μ2∂H2

∂X̄

)
, (7)
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Ẏ =
−i

2Λ

(
μ
∂H1

∂Ȳ
+ μ2∂H2

∂Ȳ

)
.

Необходимые для составления этих уравнений ко-
эффициенты H1 и H2 разложения осредненного
гамильтониана

H = H0 + μH1 + μ2H2 + . . . (8)

находятся по формулам

H1 = 〈h1〉, H2 = 〈{T1, h1 +H1}〉/2, (9)

T1 = h̃1.

Здесь T1 — первый коэффициент разложения про-
изводящей функции метода Хори–Депри

T = μT1 + μ2T2 + . . . , (10)

фигурные скобки обозначают скобку Пуассона по
системе элементов (6), а волной сверху и угловыми
скобками обозначены соответственно интегрирую-
щий оператор и оператор взятия среднего значения
(см. раздел 4 в Микрюков, 2020). В формулах (8)–
(10) все функции зависят от средних элементов.
На практике оказывается эффективным следую-
щее простое свойство оператора взятия среднего
значения:

〈f1 + f2 + . . . + fk〉 = (11)

= 〈f1〉+ 〈f2〉+ . . . + 〈fk〉.
В (11) предполагается, что все fs зависят от ос-
новных элементов (6) и что существуют средние
значения 〈fs〉.
В работе Микрюкова (2020) мы рассматривали

теорию первого порядка по планетным массам.
В основу этой теории была положена система
уравнений первого приближения, которую мож-
но получить из уравнений (7), опустив в скобках
слагаемые, пропорциональные μ2. Система пер-
вого приближения легко составляется для любо-
го числа планет и поэтому в работе Микрюко-
ва (2020) были рассмотрены и проинтегрированы
примеры двухпланетных и трехпланетных систем.
Задача построения системы второго приближения
(7) является существенно более трудоемкой, так
как для получения H2 требуется вычислять скобку
Пуассона функций T1 и h1 +H1. Трудоемкость,
очевидно, быстро возрастает с ростом числа планет
N . В связи с этим в настоящей работе мы ограни-
чимся изучением и решением уравнений (7) лишь
на примерах двухпланетных систем. В многопла-
нетном случае (N � 3) все выкладки, связанные
с получением H2, становятся более громоздкими
и требующими значительно большего времени ма-
шинного счета, но принципиально новых деталей в
их построении не появляется (Микрюков, 2018).
Разложения величин H1 и H2 строятся на ос-

нове пуассоновского разложения возмущающей

функции h1. При произвольном N � 2 возмуща-
ющая функция h1 зависит сложным образом от
всех 6N фазовых переменных (6). В случае N = 2
функция h1 принимает вид

h1 = R+ V. (12)

ГлавнаяR и дополнительная V части определяются
равенствами

R = − Gm1m2

|r1 − r2|
, V =

p1p2

m0

и разлагаются в ряд Пуассона:

R =
σ

Λ2
2

∑
K

C�vn(XY )�vExp(nλ), (13)

V =
τ

Λ1Λ2

∑
K1

I�vn(XY )�vExp(nλ).

Здесь используются обозначения

σ = −Gm1m2κ
2
2β

2
2 , τ = (κ1κ2β1β2)

2/m0,

(XY )�v = X�1
1 X�2

2 Y �3
1 Y �4

2 X̄v1
1 X̄v2

2 Ȳ v3
1 Ȳ v4

2 ,

nλ = n1λ1 + n2λ2;

десятимерные множества суммирования K и K1

определены в разделе 3 работыМикрюкова (2020).
Вещественные и безразмерные коэффициенты

C�vn = C�1�2�3�4v1v2v3v4n1n2(α), α = a1/a2,

I�vn = I�1�2�3�4v1v2v3v4n1n2

рядов (13) можно свободно скачать из базы данных
Mendeley Data по ссылке
http://dx.doi.org/10.17632/3cb75grjz4.1.
При N = 2 степенные разложения

H1 =
∑
K0

Z
(1)
�v (XY )�v, (14)

H2 =
∑
K0

Z
(2)
�v (XY )�v

формально имеют один и тот же вид1 и отличаются

лишь коэффициентами Z
(1)
�v и Z

(2)
�v . Восьмимерное

множество суммирования K0 определено в разде-
ле 5 работы Микрюкова (2020). Основные теоре-
тические стороны получения разложений (14) были
описаны в работе Микрюкова (2018). Рассмотрим
сейчас наиболее важные практические аспекты по-
строения этих разложений.
Для изложения этих аспектов удобно пред-

варительно ввести некоторые обозначения. Для

1В общем случае N � 2 каждое слагаемое разложенияH1

по степеням X, X̄, Y, Ȳ зависит от элементов лишь двух
планет, но в разложении H2 уже появляются слагаемые,
зависящие от элементов трех и четырех (но не более)
планет (см. подробности в работе Микрюкова, 2018).
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всех двенадцати фазовых переменных (6) введем
сплошную нумерацию

(ε1, ε2, . . . , ε12) = (15)

= (P1, P2, Q1, Q2,Λ1,Λ2, p1, p2, q1, q2, λ1, λ2).

Согласно (15), имеем, например, ε3 = Q1, ε7 =
= p1, ε11 = λ1. Положим далееΨ1 = h1 +H1,Φ2 =
= {T1Ψ1}/2, откуда, согласно (9), получаем

H2 = 〈{T1Ψ1}〉/2 = 〈Φ2〉.
Для любого натурального s, 1 � s � 6, введем обо-
значения

γs,s+6 =
∂T1

∂εs

∂Ψ1

∂εs+6
, γs+6,s =

∂T1

∂εs+6

∂Ψ1

∂εs
, (16)

позволяющие дляH2 записать представление

H2 =
1

2

〈
6∑

s=1

(γs,s+6 − γs+6,s)

〉
. (17)

Итак, сначала рассмотрим основные особенно-
сти и отличия, которые возникают при нахождении

коэффициентов Z
(1)
�v и Z

(2)
�v рядов (14). Коэффи-

циенты Z
(1)
�v разложения H1 = 〈h1〉 = 〈R+ V〉 вы-

числяются просто, так как они могут храниться
в машинной памяти в символьном виде. В самом
деле, 〈V〉 = 0, так что в силу (13) имеем

Z
(1)
�v =

σ

Λ2
2

C�v00. (18)

Формула (18) показывает, что коэффициенты раз-
ложения H1 простым аналитическим образом вы-
ражаются через массы и большие полуоси пла-

нет. Коэффициенты же Z
(2)
�v зависят от больших

полуосей и масс планет очень сложным образом,
и поэтому хранить их в символьном виде уже не
представляется возможным. В случае каждой кон-

кретной планетной системы величины Z
(2)
�v нужно

вычислять и хранить в машинной памяти уже в

числовом виде. Сложность вычисления Z
(2)
�v обу-

словлена в первую очередь тем, что рядыПуассона,
в которые разлагаются частные производные

∂T1

∂εs
,

∂Ψ1

∂εs
, 1 � s � 12, (19)

являются (двойными) рядами Фурье по средним
долготам λ1 и λ2. Перемножение этих рядов в
(16) приводит к тому, что в образовании каждого

коэффициента Z(2)
�v рядаH2 участвует бесконечное

число коэффициентов разложения функций (19)
(см. подробности в Микрюков, 2018). На практике
пуассоновские разложения величин (19) усекаются
до конечных многочленов, однако в образовании

каждого коэффициента Z
(2)
�v участвует все равно

очень большое количество коэффициентов разло-
жения производных (19), и компактного аналити-

ческого представления для величин Z
(2)
�v получить

невозможно.

Далее, каждый член разложения H2 (как и раз-
ложения H1) имеет четную степень по совокуп-
ности переменных X, X̄, Y , Ȳ (Микрюков, 2018,
2020). Если требуется построить разложениеH2 до
степени d включительно по этим элементам (здесь
d — четное натуральное), то возникает следующий
(не совсем очевидный) вопрос. До какой степени
по X, X̄ , Y , Ȳ необходимо разлагать функции T1

и Ψ1, участвующие в получении H2 = 〈{T1Ψ1}〉/2?
С помощью (16) легко заключить, что T1 и Ψ1

нужно разлагать до степени d+ 1 включительно.
В самом деле, при вычислении производных (19)
функции T1 и Ψ1 представляются многочленами
по X, X̄ , Y , Ȳ , а дифференцирование по экс-
центрическим и облическим элементам, очевидно,
понижает степень этих многочленов на единицу.
Например, если разложение H2 строится до чет-
вертой степени включительно по X, X̄ , Y , Ȳ ,
то разложение исходной определяемой формулами
(12) и (13) возмущающей функции h1 необходимо
построить до пятой степени включительно (с тем,
чтобы получить разложения T1 = h̃1 и Ψ1 = h1 +
+ 〈h1〉 до пятой степени включительно).
Правые части системы первого приближения

строятся на основе разложения величины H1.
Удобная для применения машинных алгоритмов
интегрирования схема этого построения рассмот-
рена в разделе 5 работы Микрюкова (2020).
Приведем теперь близкую к оптимальной схему
машинного получения величины H2. На практике
эффективность этой схемы заключается в эконом-
ном использовании имеющейся в распоряжении
оперативной памяти. Эта схема опирается на свой-
ство (11) осредняющего оператора и заключается в
том, чтоH2 = 〈Φ2〉 можно вычислять по формуле

H2 =
1

2

6∑
s=1

(〈γs,s+6〉 − 〈γs+6,s〉) . (20)

На практике получение H2 с помощью (20) имеет
преимущество перед вычислением H2 по формуле
(17). Дело в том, что в разложениях величин

γs,s+6, γs+6,s, 1 � s � 6, (21)

содержится гораздо больше слагаемых, чем в раз-
ложениях соответствующих средних значений

〈γs,s+6〉, 〈γs+6,s〉, 1 � s � 6. (22)

Формула (20) показывает, что для получения 〈Φ2〉
функции (22) можно вычислять последовательно.
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Таблица 1. Значения массовых параметров в двухпла-
нетных системах HD 12661 (Родригес, Галлардо, 2005)
и СВЗ (Кочетова и др., 2019)

Система μ m0 m1 m2

HD 12661 2.079× 10−3 1.07 1.07 0.8404

СВЗ 3.0404× 10−6 1 0.8051 1

Именно, сначала вычисляется γ17, после чего из γ17
сразу же извлекается среднее значение

〈γ17〉 =
〈
∂T1

∂P1

∂Ψ1

∂p1

〉
.

После получения 〈γ17〉 оперативную память мож-
но очистить от многочлена, представляющего γ17,
так как он больше не нужен для получения 〈Φ2〉.
Далее таким же образом последовательно вы-
числяются остальные одиннадцать величин 〈γ71〉,
〈γs,s+6〉, 〈γs+6,s〉, 2 � s � 6. Подстановка получен-
ных средних значений (22), в каждом из которых
содержится относительно небольшое количество
слагаемых, в представление (20) дает требуемое
〈Φ2〉. Применение же формулы (17) для получения
H2 требует от оперативной памяти одновременной
работы с целыми многочленами (21), а не с их
гораздо более мелкими частями (22).

ИНТЕГРИРОВАНИЕ ОСРЕДНЕННЫХ
УРАВНЕНИЙ

В работе Микрюкова (2020) были рассмотре-
ны три двухпланетные системы: HD 12661, двух-
планетное приближение системы v Andromedae
(планеты c и d), а также модельная двупланетная
система, состоящая из звезды солнечной массы и
двух обращающихся около нее планет с массами и
орбитальными элементами Венеры и Земли. В пер-
вых двух планетных системах малый параметр μ
имеет порядок 10−3, а в третьейμ∼ 10−6. В настоя-
щей работе будет продолжено исследование только
системы HD 12661 и модельной двухпланетной
системы, которую мы далее будем для краткости
называть системой СВЗ. В табл. 1 приведены мас-
совые параметры для обеих систем.
Для интегрирования уравнений второго прибли-

жения (7) нужно задать начальные значения сред-
них элементов X и Y . Эти значения определяются
начальными значениями оскулирующих элементов
и вычисляются по формулам замены переменных
(Микрюков, 2018). Рассмотрим вопрос о получе-
нии начальных значений оскулирующих элементов.
Координаты Пуанкаре

rs, 1 � s � N, (23)

которые мы задали каноническим преобразовани-
ем (1), часто называют астроцентрическими ко-
ординатами. Хотя такая терминология, очевид-
но, имеет право на существование (векторы (23)
представляют собой астроцентрические положе-
ния планет), в контексте планетной задачи она
может приводить к путанице, связанной с опреде-
лением оскулирующих элементов. В самом деле,
когда говорят об оскулирующих элементах пла-
неты Qs (1 � s � N ) в астроцентрической систе-
ме координат, обычно имеются в виду элементы,
определяемые по ее астроцентрическому положе-
нию rs и астроцентрической скорости ṙs. В случае
же наших уравнений (5) оскулирующие элементы
определяются вектором положения rs и вектором
скорости ps/βs, коллинеарным с вектором бари-
центрической скорости планетыQs. Ясно, что эле-
менты, соответствующие векторам rs, ṙs, отлича-
ются от элементов, отвечающих векторам rs,ps/βs.
Чтобы указанные наборы элементов можно было
различать, элементы, соответствующие векторам
rs и ṙs, будем называть элементами планеты в
системе астроцентрических координат, а элементы,
определяемые векторами rs иps/βs,— элементами
в системе координат Пуанкаре2.

За начальные значения оскулирующих элемен-
тов в системе HD 12661 примем элементы из ра-
боты (Родригес, Галлардо, 2005), данные на эпоху
JD 2450314.22. Родригес и Галлардо (2005) ввиду
отсутствия надежной информации об элементах i и
Ω рассматривают компланарный вариант системы
HD 12661 и дают лишь элементы a, e, M , g для
обеих планет. Чтобы получить пространственную
конфигурацию, мы придали планетным орбитам в
этой системе произвольным образом малые накло-
нения и задали произвольным образом линии уз-
лов. Ли и Пил (2003) показывают, что если накло-
нения малы, то при любом положении линий узлов
качественное поведение орбитальных характери-
стик планетной системы сохраняется и совпадает
с поведением ее компланарного варианта. Данные
Родригесом и Галлардо (2005) элементы a, e, M ,
g в совокупности с нашими i и Ω отнесены к аст-
роцентрической системе координат, мы приводим
их во втором столбце табл. 2. Начальные значения
оскулирующих элементов для системы СВЗ мы
взяли из ежегодника (Кочетова и др., 2019). Эти
значения даны на эпоху JD 2459000.5 и также
отнесены к астроцентрической системе координат
(см. табл. 3, второй столбец).

Для того чтобы от оскулирующих элементов
в системе астроцентрических координат перейти
к оскулирующим элементам в системе координат

2Пытаясь, таким образом, сохранить симметрию с терми-
ном “элементы в системе координат Якоби”.
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Таблица 2. Начальные значения оскулирующих эле-
ментов в двухпланетной системе HD 12661

Элементы Астроцентрические
координаты

Координаты
Пуанкаре

a1 (а.е.) 0.821 0.8199359295

e1 0.34 0.3415768806

i1 0.5◦ 0.5000040708◦

M1 136.7◦ 136.7880869907◦

g1 290.6◦ 290.4720779851◦

Ω1 6.0◦ 6.0098334270◦

a2 (а.е.) 2.855 2.8386768580

e2 0.066 0.0606236383

i2 1.5◦ 1.4999334376◦

M2 0.7◦ 359.9218569780◦

g2 94.1◦ 94.9593261811◦

Ω2 8.0◦ 8.0297475760◦

Таблица 3. Начальные значения оскулирующих эле-
ментов в двухпланетной системе СВЗ

Элементы Астроцентрические
координаты

Координаты
Пуанкаре

a1 (а.е.) 0.7233420 0.7233383308

e1 0.0067521 0.0067543698

i1 3.39459◦ 3.3945984941◦

M1 115.03086◦ 115.0694946641◦

g1 55.01074◦ 54.9721184741◦

Ω1 76.62393◦ 76.6239066120◦

a2 (а.е.) 1.0000015 0.9999958536

e2 0.0167255 0.0167301985

i2 0.00266◦ 0.0026629847◦

M2 145.72710◦ 145.7383169383◦

g2 285.46174◦ 285.2510110147◦

Ω2 177.48660◦ 177.6861263815◦

Пуанкаре, нужно найти связь между векторами
rs и ps. Эту связь можно получить, выполняя
дифференцирование в первой группе уравнений (4).
Согласно (2) и (3), получаем

ṙs =
∂h

∂ps
=

ps

ms
+

μ

m0

N∑
k=1

pk, 1 � s � N.

Отсюда для N = 2 находим

p1 =
m1m2

m0 + μm1 + μm2

(
m0 + μm2

m2
ṙ1 − μṙ2

)
,

(24)

p2 =
m1m2

m0 + μm1 + μm2

(
−μṙ1 +

m0 + μm1

m1
ṙ2

)
.

Итак, сначала по элементам планеты Qs в астро-
центрических координатах находятся векторы rs,
ṙs. Затем по этим векторам с помощью (24) полу-
чаются векторы rs, ps (вектор rs не изменяется).
Элементы в системе координат Пуанкаре восста-
навливаются в итоге по вектору положения rs и
вектору ps/βs, выступающему в роли скорости.
Вычисленные начальные значения оскулирующих
элементов в системе координат Пуанкаре приве-
дены в последних столбцах табл. 2 и 3. По этим
значениям с помощью формул перехода от оскули-
рующих элементов к средним находятся, наконец,
начальные значения переменных уравнений (7).
Как и в работе Микрюкова (2020) разложение

H1 мы ограничили десятой степенью по совокуп-
ности элементов X, X̄ , Y , Ȳ . Разложение H2 мы
построили лишь до второй степени. Таким образом,
полученные нами производные ∂H2/∂X̄ и ∂H2/∂Ȳ
представляют собой поправки к линейным членам,
дающимися производными ∂H1/∂X̄ и ∂H1/∂Ȳ .
На основании табл. 7 работы Микрюкова (2020)
заключаем, что разложения H1 и H2 содержат
соответственно 2446 и 9 слагаемых. Для получения
H2 мы использовали разложение h1, ограниченное
условиями

4∑
k=1

(k + vk) � 3 и |n1|, |n2| � 9

(см. формулы (12) и (13)). Согласно анализу, вы-
полненному в предыдущем разделе, разложение h1
нужно было ограничить третьей степенью (включи-
тельно) по совокупности параметровX, X̄, Y , Ȳ .
Интегрирование осредненных уравнений (7)

проводилось, как и в работе Микрюкова (2020),
с помощью реализованного на языке C++ явного
одношагового семистадийного метода Рунге–
Кутты шестого порядка точности. Пуассоновские
разложения величин H1 и H2 строились в системе
компьютерной алгебры Maxima.
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Интегратор REX

Сравнение решений уравнений первого и вто-
рого приближения важно выполнить, так как оно
показывает, насколько существенным оказывается
вклад производных ∂H2/∂X̄ и ∂H2/∂Ȳ в осред-
ненное решение. Это относится и к случаю резо-
нансных, и к случаю нерезонансных систем (име-
ются в виду резонансы средних движений).
Также значительный интерес представляет

сравнение осредненного решения с решением точ-
ных уравнений движения в обычных прямоуголь-
ных координатах. Анализ этого сравнения должен
показать, насколько точно построенная осред-
ненная теория воспроизводит истинное поведение
системы. В настоящей работе для выполнения
данного сравнения мы использовали интегратор
REX (Research + EXoplanet), реализованный нами
на языке общего назначения C и предназначенный
для численного решения систем обыкновенных
дифференциальных уравнений. Интегратор REX
разработан на основе используемого в работе
Баляева (2020) варианта интегратора Эверхарта
и применяется в основном для интегрирования
ньютоновской задачи многих тел в декартовых
координатах. Особенностью интегратора REX
является произвольная точность, что достигается
с помощью инструментов библиотеки gmp (GNU
Multi-Precision Library). Хотя такой подход зна-
чительно увеличивает время вычислений, он поз-
воляет преодолеть ограничения, связанные с по-
грешностями машинного округления и численного
интегрирования. Программный комплекс REX
также включает в себя программы преобразования
координат, в том числе из элементов орбит в
декартовы координаты. Таким образом, начальные
данные могут без потери точности задаваться
набором элементов орбит. Интегрирование прово-
дится с постоянным шагом. На шаге используется
разбиение Гаусса–Лобатто. Контроль точности
осуществляется параллельным интегрированием с
вдвое большим шагом. В случае интегрирования
экзопланетной системы для первичной оценки
времени вычислений достаточно знать наименьший
период обращения: интегрирование на 106 оборо-
тов с наименьшим периодом обычно проводится за
несколько дней.
Интегратор REX строит решение обычных

уравнений в прямоугольных координатах, так
что его применение служит хорошим контролем
достоверности полученных в настоящей работе
результатов.

Система HD 12661

Интегрирование для системы HD 12661 мы
выполнили на 3× 105 лет вперед. На рис. 1 и 2

изображена полученная эволюция элементов e и i.
Красная и синяя линии обозначают выраженное в
кеплеровых элементах решение системы первого и
второго приближения соответственно. Таким обра-
зом, этими линиями обозначена эволюция средних
e и i, отнесенных к системе координат Пуанкаре.
Зеленая линия— построенная с помощью REX
эволюция оскулирующих e и i в астроцентрических
координатах. Линии наносились в следующем по-
рядке: зеленая, красная, синяя3.

Уравнения первого и второго приближения дают
период колебаний эксцентриситетов, равный при-
мерно 26 391 и 26 309 лет соответственно. Пери-
од колебаний e, который дает REX, мы оценили
приблизительно в 26 175 лет (рис. 1). Родригес
и Галлардо (2005), аналогично построив с помо-
щью интегратора MERCURY точное решение и
применив спектральный анализ, получили период
колебаний e в этой системе, равный 26 150 лет.
Как видим, период изменения e, который дают
уравнения второго приближения (7), гораздо лучше
соответствует истинному значению периода экс-
центриситетов, чем период e, определяемый систе-
мой первого приближения.

Согласно графикам, изображенным на рис. 2,
поведение наклонений в этой системе имеет более
сложный характер. Наклонения также совершают
колебания в противофазе, но вопрос об их гра-
ничных значениях остается неясным. Тем не менее
в случае наклонений также очевидно, что второе
приближение лучше согласуется с решением точ-
ных уравнений.

В табл. 4 мы приводим для ориентировки и
сравнения коэффициенты (с одинаковыми нижни-
ми индексами) разложений H1 и H2, построенных
для системы HD 12661.

Модельная двухпланетная система СВЗ

На рис. 3 и 4 показана эволюция элементов e
и i в модельной системе СВЗ. Смысл цветовых
обозначений соответствует рассмотренному слу-
чаю системыHD12661 (линии рисовались в томже
порядке). Интегрирование выполнялось на 2× 106

лет вперед.

В случае системы СВЗ при переходе от урав-
нений первого к уравнениям второго приближения
период колебаний e также уменьшается (рис. 3).
Однако в отличие от HD 12661 теперь переход
ко второму приближению приводит к практически
полному согласованию точного и осредненного ре-
шений (на рассматриваемых 2× 106 лет).

3Цветные версии всех представленных в работе рисунков
доступны в онлайн-версии журнала.
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Рис. 1. Эволюция эксцентриситетов в системе HD 12661 на интервале времени 3× 105 лет. Изображены первая (а) и
последняя (б) трети этого интервала.
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Рис. 2. Эволюция наклонов в системе HD 12661 на интервале времени 3× 105 лет. Изображены первая (а) и последняя
(б) трети этого интервала.
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Рис. 3. Эволюция эксцентриситетов в модельной системе СВЗ на интервале времени 2× 106 лет. Изображены первая
(а) и последняя (б) четверти этого интервала. Второе приближение хорошо согласуется с решением точных уравнений.
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Рис. 4. Эволюция наклонов в модельной системе СВЗ на интервале времени 2× 106 лет. Изображены начальные (а) и
конечные 4× 105 лет (б) этого интервала. Все три метода дают для наклонений практически один и тот же результат.
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Таблица 4. Cистема HD 12661. Разложение H1 и H2 до второй степени включительно (см. формулу (14)).
Коэффициенты Z

(1)
�v и Z

(2)
�v имеют размерность энергии

1 2 3 4 v1 v2 v3 v4 Z
(1)
�v Z

(2)
�v

0 0 0 0 0 0 0 0 −1.280429255392898× 10+1 −1.170437994297547× 10+1

1 0 0 0 1 0 0 0 −4.647478519548778× 10−1 −1.836085626527677× 10+0

0 1 0 0 0 1 0 0 −4.647478519548778× 10−1 −4.885059809599514× 10−1

1 0 0 0 0 1 0 0 1.664653330731684× 10−1 1.834070370869245× 10−1

0 1 0 0 1 0 0 0 1.664653330731684× 10−1 1.834070370869192× 10−1

0 0 1 0 0 0 1 0 1.858991407819511× 10+0 3.653641895367278× 10+0

0 0 0 1 0 0 0 1 1.858991407819511× 10+0 3.653641895367280× 10+0

0 0 1 0 0 0 0 1 −1.858991407819511× 10+0 −3.653641895367251× 10+0

0 0 0 1 0 0 1 0 −1.858991407819511× 10+0 −3.653641895367251× 10+0

Таблица 5.Cистема СВЗ. РазложениеH1 иH2 до второй степени включительно, см. формулу (14). Коэффициенты
Z

(1)
�v и Z

(2)
�v имеют размерность энергии

1 2 3 4 v1 v2 v3 v4 Z
(1)
�v Z

(2)
�v

0 0 0 0 0 0 0 0 −3.792418772564527× 101 1.565541269173967× 101

1 0 0 0 1 0 0 0 −2.549475352840062× 101 −4.645023695772291× 104

0 1 0 0 0 1 0 0 −2.549475352840062× 101 −7.468783347688307× 104

1 0 0 0 0 1 0 0 2.122747589102033× 101 5.823784070278836× 104

0 1 0 0 1 0 0 0 2.122747589102033× 101 5.823784070278838× 104

0 0 1 0 0 0 1 0 1.019790141136024× 102 −2.384419776970157× 103

0 0 0 1 0 0 0 1 1.019790141136024× 102 −2.384419776970157× 103

0 0 1 0 0 0 0 1 −1.019790141136024× 102 2.384419776970508× 103

0 0 0 1 0 0 1 0 −1.019790141136024× 102 2.384419776970508× 103

Относительно наклонений наблюдается хоро-
шее согласование всех трех способов получения
долговременной эволюции (рис. 4). Период коле-
баний i равен приблизительно 106 100 годам.
Коэффициенты разложенийH1 иH2 приведены

в табл. 5.

ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

1. Анализ табл. 4 и 5 показывает, что в слу-
чае системы СВЗ коэффициенты разложения H2

больше значений коэффициентов H1 на два-три
порядка, хотя коэффициенты разложений H1 и

H2, соответствующие системе HD 12661, имеют
приблизительно один и тот же порядок. Эта раз-
ница связана с тем, что в системе HD 12661 от-
ношение больших полуосей значительно меньше,
чем в системе СВЗ. В табл. 6 мы приводим для
ориентировки величины коэффициентов Лапласа,
которые использовались для составления осред-
ненных уравнений (7). Напомним, что среди всех
пар соседних орбит в Солнечной системе (речь идет
об основных восьми планетах) пара Венера–Земля
имеет наибольшее отношение больших полуосей.

2. На основании рис. 1 и 3, а также табл. 7, в
которой приведены основные полученные периоды
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колебаний, можно сделать вывод, что период коле-
баний эксцентриситетов уменьшается при переходе
от первого ко второму приближению. Можно ли
привести пример двухпланетной системы, в кото-
рой второе приближение дает большее значение
периода колебаний e1 и e2, нежели первое? По-
ка этот вопрос остается открытым. Интересным
также является то, что по сравнению с СВЗ в
системе HD 12661 второе приближение заметно
хуже согласуется с решением точных уравнений.
Скорее всего, это связано с тем, что в системе
HD 12661 орбиты более вытянуты, и что в ней
значение параметра μ существенно больше (на три
порядка), чем в системе СВЗ. Учет большего числа
членов в разложении H2, а также расчет третьего
приближения должны дать большее соответствие
точного и осредненного решений.
3. Для составления и решения уравнений второ-

го приближения (7) мы использовали только пер-
вые девять слагаемых из разложения H2 (табл. 4
и 5, последние столбцы). Более детальное и точ-
ное сравнение систем первого и второго прибли-
жения, а также сравнение решения осредненных
уравнений с решением точных уравнений в пря-
моугольных координатах требуют разложения H2

до более высокой степени. Например, Либер и
Сансоттера (2013) при исследовании эволюции си-
стемы v Andromedae (двухпланетное приближение,
состоящее из планет c и d) приводят разложение
осредненного гамильтониана до шестой степени
включительно по совокупности эксцентрических
элементов. (Либер и Сансоттера (2013) рассмат-
ривали компланарный вариант орбит в системе v
Andromedae, так что облических элементов в их ис-
следовании не возникало.) С помощью табл. 7 ра-
боты Микрюкова (2020) заключаем, что разложе-
ниеH2 до шестой степени содержит 261 слагаемое.
Отметим, что хотя в разложении H2 мы учли лишь
первые девять слагаемых, учет этих (наиболее важ-
ных) слагаемых, как показывают изображенные в
предыдущем разделе графики, значительным обра-
зом улучшил соответствие точного и осредненного
решений4. Вопрос о выборе количества учитыва-
емых членов в разложении H2 рассматривается
также в работе Холшевникова и др. (2002).
4. С помощью формул замены переменных

(Микрюков, 2018) можно изучить поведение оску-
лирующих элементов, определяемое построенным
численно-аналитическим методом. В частности,
можно получить оценки короткопериодических
возмущений оскулирующих эксцентриситетов и
наклонений. Полученное таким способом решение

4Строго говоря, из полученных нами девяти членов раз-
ложения H2 на эволюцию переменных X и Y влияют
лишь восемь, так как свободный член Z

(2)
0000 0000 участия,

очевидно, не принимает в образовании правых частей (7).

в оскулирующих элементах можно затем сравнить
с решением точных уравнений планетного дви-
жения (например, снова с помощью интегратора
REX). При этом сравнении важно понимать, что
если оскулирующее решение, дающееся точными
уравнениями, отнесено к системе астроцентри-
ческих координат (что наиболее естественно), то
оскулирующее решение, вычисленное по осред-
ненному с помощью формул замены переменных,
должно быть также переведено в систему аст-
роцентрических координат. Указанное сравнение
послужит хорошим контролем достоверности и
точности формул замены переменных, а также
всего построенного численно-аналитического ме-
тода. Задача получения оскулирующего решения
по осредненному имеет большое практическое
значение и в наших следующих работах мы этой
задаче безусловно уделим внимание.
5. В настоящем исследовании нами рассмат-

ривались такие планетные системы, в долговре-
менной орбитальной динамике которых резонансы
средних движений не играют существенной роли.
В самом деле, при переходе от первого ко второму
приближению соответствие точного и осредненного
решений становилось во всех случаях очевидно
лучше, хотя построенные нами коэффициенты H0,
H1, H2 разложения осредненного гамильтониана
(8) зависели только от медленных переменных.
Для удовлетворительного описания орбитальной
динамики резонансных систем необходимо допол-
нительно включить в разложение осредненного га-
мильтониана H резонансные комбинации средних
движений. Изучение долговременной эволюции та-
ких планетных конфигураций входит в ближайшие
планы авторов настоящей работы.
6. Безусловно, рассмотренная нами двухпла-

нетная система СВЗ является примером сугубо
модельным и имеющим весьма далекое отношение
к поведению Венеры и Земли в реальной Сол-
нечной системе. Однако, как уже было отмечено
в работе Микрюкова (2020), этот пример указы-
вает на теоретически возможное существование
таких устойчивых планетарных систем, которые
образованы только планетами земного типа. Этот
факт представляет значительный интерес с точ-
ки зрения вопросов астробиологии и террафор-
мирования. Но он также важен и с точки зрения
небесной механики, поскольку было бы ошибоч-
ным предполагать, что при столь малом значении
μ∼ 10−6 планетная система не может показывать
сколько-нибудь интересной динамики (характер-
ное для землеподобных планет значение μ∼ 10−6

существенно меньше хорошо изученного случая
планет-гигантов μ � 10−3). Ярким примером здесь
может служить недавно открытая (Картер и др.,
2012) двухпланетная система Kepler-36, в которой
около звезды солнечной массы по околокруговым
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Таблица 6. Численные значения коэффициентов Лапласа, использованные для получения разложения правых
частей осредненной системы (7)

Коэффициенты
Лапласа

Система HD 12661,
α = 0.28966796765545

Модельная двупланетная
система, α = 0.72332928635925

b
(0)
1/2 2.04405723394687 2.38636938287722

b
(1)
1/2 0.29929176928246 0.94240697216200

b
(0)
3/2 2.43340886384816 9.99233279018946

b
(1)
3/2 1.02450568760861 8.87148128101114

b
(0)
5/2 3.37863281812190 85.7700193425058

b
(1)
5/2 2.12090536586398 83.4011658301125

b
(0)
7/2 5.24216201870723 893.125714736053

b
(1)
7/2 3.97590747410957 881.095089125255

b
(0)
9/2 8.73102097060679 9989.18477781155

b
(1)
9/2 7.28671762200818 9900.36855767005

b
(0)
11/2 15.1889765894544 115932.302389711

b
(1)
11/2 13.3470490590445 115161.594285413

Примечание. Здесь α = a1/a2, где a1 и a2 — средние большие полуоси, которые вычисляются с помощью формул замены
переменных по начальным значениям оскулирующих больших полуосей, отнесенных к системе координат Пуанкаре (табл. 2
и 3, последние столбцы). Каждый коэффициент Лапласа b(k)s — функция от α. Подробности см. в (Микрюков, 2018, 2020).

Таблица 7. Периоды (в годах), рассчитанные с помощью решения точных уравнений (TREX), уравнений второго
приближения (TII) и уравнений первого приближения (TI)

Параметры TREX TII TI
|TI − TREX|

TREX
× 100%

|TII − TREX|
TREX

× 100%

HD 12661, эксцентриситеты (рис. 1) 26 175 26 309 26 391 0.825% 0.512%

СВЗ, эксцентриситеты (рис. 3) 130 150 130 140 131 220 0.822% 0.008%

СВЗ, наклоны (рис. 4) 106 105 106 094 106 088 0.016% 0.010%

и почти компланарным орбитам обращаются су-
перземля Kepler-36b и мининептун Kepler-36c. Для
данной системы μ∼ 10−5, так как планеты Kepler-
36b и Kepler-36c массивнее Земли примерно в
четыре и семь раз соответственно. Данная система
выделяется тем, что в ней отношение больших
полуосей α≈ 0.9, и что при столь близких орбитах
средние плотности планет отличаются в восемь раз
(внутренняя планета b плотнее). Предварительные
оценки показывают (Дэк и др., 2012), что дина-
мика этой системы должна иметь хаотический ха-
рактер, приводящий к возможным столкновениям
или выбросам планет уже на временах порядка 10
(земных) лет. Этот вывод относительно эволюции

данной планетной системы очевидно требует даль-
нейшего изучения, поскольку, согласно принципу
устойчивости Четаева (1955), в природе могут на-
блюдаться, как правило, только устойчивые систе-
мы.

7. В число задач миссии недавно приступив-
шего к работе космического телескопа “Джеймс
Уэбб” входит поиск экзопланет с характеристика-
ми, близкими к Земле. Ожидается, что мощность
телескопа окажется достаточной даже для откры-
тий экзоспутников, обращающихся около экзопла-
нет. В ближайшие десятилетия, как в космосе, так
и на Земле, будут постепенно вводиться в строй
новые и более мощные инструменты, на которых
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станет возможным открывать все более мелкие
экзопланеты. Сделанные всеми этими инструмен-
тами открытия будут необратимо расширять наше
представление о природе экзопланетных миров.
Таким образом, в заключение нашего исследования
можно сделать вывод, что в будущем актуальность
изучения экзопланетных систем, состоящих или
содержащих землеподобные планеты, будет только
возрастать.
Авторы выражают благодарность К.В. Холшев-

никову (1939–2021) за постановку задачи, а также
Л.Л. Соколову за помощь в проведении численных
расчетов. Все вычисления в работе проводились
с помощью оборудования вычислительного центра
научного парка СПбГУ. Работа выполнена при
финансовой поддержке РНФ (грант 19-72-10023).
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