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Представлены результаты спектральных наблюдений NGC 3516 в 2016–2019 гг., полученных с 2-м
телескопом Шамахинской астрофизической обсерватории. В первой половине 2016 г. наблюдался
интенсивный широкий компонент H , что говорит о смене типа, в сравнении с 2014 г., когда он был
почти не виден. Во второй половине 2016 г. широкий компонент H  снова ослабел и был практиче-
ски не наблюдаем до конца 2019 г. В конце 2019 г. широкий компонент  снова усилился, а в мае
2020 г. достиг типичного уровня для высокого состояния объекта. В течение 2016–2020 гг. мы на-
блюдали несколько смен спектрального типа NGC 3516.
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1. ВВЕДЕНИЕ
Галактика NGC 3516 была открыта в 1785 г.

Уильямом Гершелем и входит в классический
список Сейферта [1]. Она является первой сей-
фертовской галактикой, у которой была обнару-
жена (в 1968 г.) спектральная переменность, и од-
новременно первым открытым активным галак-
тическим ядром (АГЯ), которое меняет свой
спектральный тип [2, 3]. Однако в 1968 г. было
сделано ошибочное предположение, что перемен-
ными были запрещенные линии, а континуум и
бальмеровские линии не менялись. Открытие пе-
ременности линии H  в NGC 3516 и одновремен-
но первое измерение величины запаздывания пе-
ременности этой линии относительно континуу-
ма (для АГЯ в целом) были сделаны в 1973 г. [4].

Классификация АГЯ по типам основана на
свойствах эмиссионных линий. К первому типу
(Sy1) относятся объекты, имеющие в спектре широ-
кие разрешенные линии (с полушириной на поло-
вине интенсивности (HWHM) более 1000 км/c) и
относительно более узкие запрещенные линии c
HWHM менее 1000 км/c. Ко второму типу (Sy2)
относятся объекты, в которых разрешенные и за-
прещенные линии имеют примерно одинаковую
HWHM, менее 1000 км/c (cм. детали и ссылки,
например, в [5]). С точки зрения унификацион-
ной модели (УМ) эти спектральные различия [6]
объясняются наличием пылевого тора и его раз-
личной ориентацией по отношению к наблюдате-

лю. Существование АГЯ, меняющих свой тип за
сравнительно короткое время (месяцы или ме-
нее), представляет серьезную проблему для УМ.
В настоящее время известно несколько десятков
меняющих свой тип АГЯ и они получили назва-
ние Сhanging Look AGN (CL AGN, термин, не
имеющий аналога в русском языке). Ядро NGC
3516 имеет значительную амплитуду переменно-
сти и интенсивно наблюдалось последние полве-
ка (см. обзор в [3, 7]). После максимума в 2006 г.
светимость объекта снижалась, и в 2012–2015 гг.
объект находился в глубоком минимуме. В 2014 г.
в NGC 3516 былo зафиксировано изменение ти-
па, когда широкая линия H  была практически не
видна [3]. В конце 2015 г. – первой половине 2016 г.
по фотометрическим наблюдениям было отмече-
но поярчание [3, 7]. К сожалению, не имеется
опубликованных спектров объекта в 2016 г. Во
второй половине 2016 г. объект ослабел и нахо-
дился в состоянии низкой активности до конца
2018 г. (см., например, [3, 7]), а потом было за-
фиксировано пробуждение активности объекта в
2019 г. и значительная вспышка в континууме (в
рентгене, УФ и оптическом диапазоне) в начале
2020 г., сопровождавшаяся новым изменением
типа [8]. Ядро NGC 3516 было включено нами в
список объектов в проекте мониторинга CL AGN
[9]. Наши спектральные наблюдения приходятся
на интервал 2016–2020 гг., когда в NGC 3516 про-
исходили значительные изменения, а другие
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спектральные наблюдения (по публикациям) от-
сутствовали или были малочисленными. Описа-
ние этих наблюдений и результаты приведены в
следующих разделах.

2. СПЕКТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ
Спектральные наблюдения галактики NGC

3516 в оптическом диапазоне проводились в
2016–2019 гг. на 2-м телескопе Шамахинской аст-
рофизической обсерватории в течение 11 ночей.
Для получения спектров были использованы три
различных спектрографа: (1)  призменный
спектрограф с ПЗС камерами FLI ( ,
1 пиксель = 9 мкм [10]); (2) UAGS + объектив
“Уран” (f = 250 мм, f/2.5) + ПЗС камера FLI (3056 ×
× 2048, 1 пиксель = 9 мкм); (3) UAGS + объектив
Canon EF (f = 200 мм, f/2) + ПЗС камера Andor
(ikonL-936-BEX2-DD 2048 × 2048, 1 пиксель =
= 13.5 мкм). Диапазон длин волн составлял от
3800 Å до 8000 Å, а спектральное разрешение со-
ответственно менялось между  Å и

 Å. Отношение сигнал/шум ( ) в кон-
тинууме вблизи линии H  составляло .
Спектрофотометрические стандартные звезды
наблюдались каждую ночь. Первый спектрограф
долгое время эксплуатировался в классическом
варианте с регистрацией спектров фотографиче-
ским способом (см., например, [11]), а затем был
модернизирован для регистрации спектров с по-
мощью ПЗС матрицы [10]. Этот спектрограф
использовался, в основном, для получения
низкодисперсионных спектров слабых нестацио-
нарных звезд. Сделанные оценки точности изме-
рения эквивалентных ширин линий поглощения
(менее 10%), конечно, мало применимы для
оценки точности измерения широких эмиссион-
ных линий в спектрах АГЯ, но могут служить

×2 2
×4096 4096

. − .∼3 8 5 3
. − .8 3 10 6 /S N

β −∼25 130

нижней оценкой величины ошибок. Исследова-
ния АГЯ, проведенные с этим спектрографом,
опубликованы только в [12, 13]. Спектрографы (2)
и (3) начали использоваться только в последние
несколько лет, и поэтому публикаций по ним ма-
ло (см., например, [14, 15]).

Обработка спектров осуществлялась с помо-
щью новой версии пакета программ DECH. Вы-
деление всех спектров проводилось с использова-
нием маски IRAF. Процесс включал вычитание
темнового тока, поправки на плоские поля, уда-
ление космических лучей, 2D линеаризацию
длин волн, вычитание спектра неба, вычитание
спектра галактики (звездной составляющей) и
т.д. В табл. 1 представлена краткая информация
об оборудовании и журнал наблюдений. Спек-
тральное разрешение и дисперсия указаны для
области возле H . Мы измеряли интенсивность
линии H  по отношению к линии [OIII] 5007,
которая считалась постоянной в течение наших
наблюдений. На рис. 1 представлены примеры
калиброванных спектров ядра галактики в отно-
сительных интенсивностях, полученных в 2016–
2020 гг. На рис. 2 приведен пример калиброван-
ного спектра в абсолютном потоке, полученный
22 мая 2020 г. На рис. 3 показаны примеры про-
филей H  в три даты. Как видно из табл. 1, наши
спектральные данные неоднородны по способу
получения и по качеству. Условно можно разбить
данные на 2 группы: данные, полученные в 2016–
2018 гг., где качество было ниже, и данные, полу-
ченные с декабря 2019 г. по май 2020 г., когда дан-
ные получены с новым спектрографом и более
однородны.

О точности измерения интенсивности H  (по
отношению к линии [OIII] 5007) можно судить
по ее вариациям в близкие даты. Последние три
спектра были получены в течение 8 дней, и размах

β
β λ
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λ

Таблица 1. Информация о полученных спектрах (см. описание спектрографов 1–3 в тексте)

Дата MJD Апертура (″) Разр. (Å) Дисп. (Å/пик) S/N Эксп. (сек) Спектрограф

04.03.16 57452 2.4 × 12 10.6 5.3 70 450 1

07.04.16 57486 1.2 × 12 5.3 2.7 46 600 1

10.05.16 57519 1.2 × 30 5.3 2.7 53 600 1

03.08.16 57604 1.2 × 30 5.3 2.7 36 600 1

22.07.17 57957 1.1 × 40 4.2 2.1 30 900 2

23.07.17 57604 2.2 × 40 8.3 4.2 28 600 2

16.05.18 58255 2.2 × 80 8.3 4.2 45 2400 2

11.12.19 58586 2.2 × 80 8.0 4.0 66 1000 3

22.05.20 58992 2.2 × 80 8.0 4.0 150 1200 3

28.05.20 58998 2.2 × 80 8.0 4.0 150 1500 3

30.05.20 58998 2.2 × 80 8.0 4.0 150 1500 3
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изменений интенсивности H  составил около
10%, причем не исключено, что частично это свя-
зано реальной переменностью линии. Мы, одна-
ко, приняли консервативную оценку 10% в каче-

β стве среднеквадратичной ошибки измерения ли-
нии в последних четырех спектрах.

В первых спектрах, полученных в 2016–2018 гг.,
ошибки измерений значительно больше, что свя-

Рис. 1. Калиброванные спектры NGC 3516 в относительных интенсивностях (сдвинутые произвольно по оси ординат
для оптимальной наглядности) за 2016–2020 гг.
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Рис. 2. Спектр ядра NGC 3516 (с убранным спектром звездной составляющей), полученный 22 мая 2020 г.
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зано с особенностями спектрографов, различны-

ми ширинами спектральной щели и качеством

погодных условий. Влияние ширины спектраль-

ной щели на измерение интенсивности H  может

быть оценено по данным, полученным в близкие

даты. По нашим оценкам изменение ширины ще-

ли от 1  до 2  может дать ошибку, не превышаю-

щую по величине ошибку измерения, которая в

2016–2018 гг. составляла по нашей оценке около

20%.Спектры, полученные в соседние ночи в ок-

тябре 2017 г., были объедены в один для уменьше-

ния шумов. Отметим, что в случае слабой линии

H , когда широкий компонент почти не виден,

ошибки могут быть значительно больше. В [3] де-

лались оценки влияния ширины щели на изме-

ренную интенсивность H , и размах разброса не

превышал 30% при изменениях щели в 2 раза,

причем данные были получены на разных теле-

скопах. Мы выбирали размер щели в зависимости

от качества изображения, что частично уменьша-

ет роль изменения условий и размеров щели на

измерения интенсивности H . Необходимо отме-

тить, что ошибки в измерении эквивалентных

ширин линий могут быть значительно больше,

чем в измерении относительной интенсивности

линий ввиду значительных коррелированных

ошибок, связанных с процедурой проведения

континуума. Изменения интенсивности H  в

2016–2020 гг. показаны на верхней панели рис. 4.

β

″ ″
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3. РЕЗУЛЬТАТЫ

Как это хорошо видно из рис. 1, интенсив-

ность широкого компонента H  испытывала зна-

чительные изменения: весной 2016 г. эта линия
была типичной для Сейфертовских ядер типа 1,
затем она ослабела к августу 2016 г. В 2017–2018 гг.

широкий компонент H  был очень слабым, прак-

тически невидимым, что характерно для Сейфер-

товских ядер типа 1.9, а в конце 2019 г. линия H

снова начала расти, и в мае 2020 г. спектр снова
стал типичным для Сейфертовских ядер типа 1.
Эти выводы подтверждают опубликованные ра-
нее результаты [7, 16]. Однако в 2016 г. не было
опубликовано других результатов спектральных
наблюдений NGC 3516. Наш результат о том, что
весной 2016 г. объект фактически изменил свой
спектральный тип по сравнению со спектром
2014 г. (см. [3]) и стал Cейфертовским ядром
типа 1, является новым. По фотометрическим
рядам и данным Swift [7] в конце 2015 г.–начале
2016 г. в объекте происходила вспышка, поэтому
значительное усиление широких эмиссионных
линий весной 2016 г. объясняется увеличением
потока ионизующего излучения от центрального
источника. Таким же образом объясняется ослаб-
ление эмиссионных линий в 2017–2018 гг. и их
усиление с конца 2019 г. по настоящее время, ко-
гда в объекте наблюдалась новая яркая вспышка в
континууме [16].

На рис. 2 показан один из последних спектров,
полученный 22 мая 2020 г. Хорошо видно усиле-

ние не только Бальмеровских линий H , H  и

H , но также линии HeII 4681 и корональной ли-

нии [FeX] 6374 (см. также [7]). Переменность

профиля H  для трех дат 10 мая 2016 г., 16 мая 2018 г.

и 22 мая 2020 г. показана на рис. 3. Переменность

интенсивности H  относительно [OIII] 5007 по-

казана на рис. 4. Для сравнения на этом рисунке
приведены опубликованные ранее фотометриче-
ские данные (см. детали в [7]). Яркая вспышка в
феврале-мае 2020 г. была обнаружена в [16], и это
подтверждается нашими результатами о значи-
тельном усилении эмиссионных линий в мае 2020 г.

Особенностью профиля H  в мае 2020 г. является

появление очень яркого пика в голубом крыле,
который доминирует в широком компоненте ли-
нии. Наблюдается также смещенный в красную
сторону компонент, но значительно более слабый
по интенсивности. Однако красный компонент,
по-видимому, присутствовал и в 2016–2018 гг., а
голубой пик появился и усилился только в по-
следнее время. Таким образом, в течение 2016–
2020 гг. объект находился в нестабильном состоя-
нии и несколько раз менял свой спектральный
тип. Состояния высокой активности и спектр ти-
па 1 наблюдались в начале 2016 г. и в мае 2020 г.

β
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α β
γ λ

λ
β

β λ

β

Рис. 3. Спектры NGC 3516 в области H , нормиро-
ванные к континууму в три даты, – 10 мая 2016 г.,
16 мая 2018 г. и 22 мая 2020 г.
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4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В 2016–2020 гг. нами проведены спектральные
наблюдения ядра сейфертовской галактики NGC
3516. Полученные результаты показали значи-

тельную переменность H , которую можно иден-
тифицировать как изменения спектрального типа
в 2016 и 2020 г. Интервал около 4 лет между высо-
кими состояниями ядра NGC 3516 практически
совпадает с найденным периодом в переменно-
сти объекта [17]. Мы сопоставили наши спек-
тральные данные с опубликованными фотомет-
рическими данными и обнаружили согласие най-

β

денной нами спектральной переменности с

изменениями континуума. Таким образом, изме-

нения спектрального типа можно интерпретиро-

вать как следствие изменения светимости цен-

трального источника. В качестве возможных фи-

зических механизмов таких значительных

изменений светимости в литературе рассматрива-

ются переменное поглощение на луче зрения,

различные типы неустойчивостей в аккрецион-

ном диске, приливное разрушение звезд сверх-

массивной черной дырой, близкие к черной дыре

пролеты звезд с потерей части оболочки и др. Ре-

Рис. 4. Верхняя панель: переменность интенсивности H  относительно [OIII] 5007 в 2016–2020 гг. Нижняя панель:
кривая блеска NGC 3516 в фильтре  с апертурой  по опубликованным данным: точки – фотометрия в Крымской
астрономической станции ГАИШ МГУ, крестики – фотометрия, проведенная в CАО РАН, кружки – фотометрия,
проведенная в КГО ГАИШ МГУ (см. текст).

2014
3.0

2.5
H
β/

[O
II

I]
M

a
g
n

it
u

d
e
, 

B

0.5

2.0

1.5

1.0

13.3

13.4

13.5

13.6

13.7

13.8

13.9

14.0

14.1

14.2

14.3
6500 7000 7500

J.D.−2400000

8000 90008500

2015 2016 2017

Years

2018 2019 2020

β λ
B ″10



976

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 97  № 12  2020

ОКНЯНСКИЙ и др.

куррентный характер изменений типа АГЯ может
найти естественное объяснение как в моделях с
неустойчивостями в аккреционном диске, так и в
модели близких пролетов возле черной дыры
звезд, двигающихся по вытянутым замкнутым
орбитам. Необходимые ссылки и более подроб-
ное обсуждение возможных физических механиз-
мов изменения спектрального типа можно найти,
например, в [7, 12, 16, 18, 19].
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В работе исследовано происхождение нескольких колец в линзовидных галактиках, в которых от-
сутствуют признаки текущего или недавнего звездообразования (эмиссионные линии и сигнал в
ультрафиолетовом диапазоне спектра). Измерены параметры звездного населения – средний воз-
раст и отношение магния к железу, проанализированы структурные особенности. Сделан вывод,
что во всех галактиках кольца имеют разную историю формирования и разную природу: только для
двух из четырех колец резонансное происхождение, связанное с динамикой центральной триакси-
альной структуры (баром), представляется предпочтительным.

DOI: 10.31857/S0004629920120130

1. ВВЕДЕНИЕ
Внешние кольцевые структуры изначально

фигурировали в описании S0-галактик как при-
знаки морфологического типа. В своем знамени-
том обзоре 1959 г. [1] Жерар де Вокулер писал,
ссылаясь на Хаббла, что есть две группы S0-га-
лактик: галактики с гладкими линзами, и те, что
имеют в “оболочке” (т.е. в диске) темную зону и
кольцо. Современные фотометрические обзоры
подтверждают, что примерно половина всех лин-
зовидных галактик ближней Вселенной обладает
внешним звездным кольцом [2]. Среди дисковых
галактик поздних типов эта доля заметно меньше
[2]. Объяснив, как образуются кольцевые струк-
туры в линзовидных галактиках, мы могли бы
конкретизировать динамические механизмы, ко-
торые определяют формирование этого морфо-
логического типа галактик.

Между тем, идей о происхождении колец в га-
лактиках пока слишком много. Можно выделить
три типа предлагаемых механизмов, которые,
весьма вероятно, могут работать все и быть ответ-
ственными за происхождение колец в разных га-
лактиках [3]. Изначально больше всего повезло
идее о том, что кольца формируются на радиусах,
соответствующих резонансам вращения баров
(триаксиальных структур) в галактиках, из-за на-
копления газа на этих радиусах. Эта идея сразу
была обоснована целым рядом успешных моде-
лей, например [4], и в дальнейшем подкреплялась
наблюдательной статистикой размеров колец и
баров [5, 6]. Однако параллельно развивался и
сценарий формирования кольцевых структур в

дисках галактик за счет вертикального прохожде-
ния спутника через диск, так называемые им-
пактные сценарии [7, 8]. Хотя с самого начала бы-
ло ясно, что вероятность такого столкновения су-
щественно меньше, чем доля галактик с
внешними кольцами в ближней Вселенной [9].
Объединяет резонансные и импактные сценарии
тот факт, что изначально в кольцо собирается
собственный газ диска галактики, а уже потом в
процессе стимулированного звездообразования
из этого газа формируются звездные кольца.
Впрочем, построить количественную модель
формирования долгоживущего звездного кольца
в рамках как резонансного [10], так и импактного
[11] сценария как раз и не получалось. В ходе раз-
вития наблюдательных исследований линзовид-
ных галактик со временем стало ясно, что в зна-
чительной доле S0 газовый компонент вращается
не так, как звездный [12, 13]; особенно в разре-
женном окружении около половины газовых дис-
ков S0 имеют спины, развернутые относительно
спинов звездных дисков на более, чем 90 градусов
(контрвращающиеся газовые диски) [14]. Значит,
кольцевые газовые структуры в S0 галактиках в
половине случаев не могут иметь ни резонансное,
ни импактное происхождение, а могут быть обра-
зованы только аккрецией газа извне, либо из дру-
гой галактики, либо вообще из космологических
филаментов крупномасштабной структуры Все-
ленной.

Существование аккреционных внешних колец
в галактиках впервые предположили Бута и Комб
[15], и мы в последнее время нашли немало при-

УДК 524.7
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меров таких структур, которые однозначно связа-
ны чаще всего с поглощением вещества малого
спутника, богатого газом (см., напр., [16, 17]). В
этих случаях газовые кольца галактик наследуют
орбитальный момент спутника; они будут лежать
в плоскости звездного диска тогда и только тогда,
когда поглощен спутник, изначально вращав-
шийся по орбите, копланарной хозяйскому диску.

Если мы видим в линзовидной галактике внеш-
нее газовое кольцо и звездообразование в нем, мы
можем по кинематике и морфологии кольца оце-
нить вероятность того или иного сценария его
происхождения. Однако в немалом проценте слу-
чаев внешние кольца линзовидных галактик не
показывают присутствия теплого,  K, газа и
текущего звездообразования и состоят из старых
звезд [18]. В отличие от газовых колец, чисто звезд-
ные кольца в дисках галактик не имеют такой бо-
гатой истории их исследования. Как уже упомина-
лось выше, имеются трудности с построением
динамических сценариев формирования долгожи-
вущих звездных колец. В данной статье мы подой-
дем с другой стороны и рассмотрим наблюдатель-
ные свойства звездного населения внешних колец
четырех линзовидных галактик, с целью оценить
возраст их формирования и соответственно воз-
можность приложения одного из трех известных
сценариев к оформлению именно такой морфоло-
гии этих конкретных галактик.

2. ВЫБОРКА

В ходе спектрального исследования звездооб-
разования в кольцах линзовидных галактик мы
наткнулись на четыре случая, когда спектры не
показывают присутствия в кольцевых структурах
эмиссионных линий, т.е. там нет не только теку-
щего звездообразования, но и ионизованного га-
за вообще. Список этих галактик, вместе с неко-
торыми их глобальными свойствами, представ-

∼

410T

лен в табл. 1. Сразу можем заметить, что
отсутствие теплого,  K, газа во внешних
кольцах не означает, что в галактиках вовсе нет
газа: в NGC 108 и NGC 7548 зарегистрировано
огромное, для галактик ранних типов, количество
нейтрального водорода. В абсолютном выраже-
нии масса нейтрального водорода 109 или 
масс Солнца – это на верхнем пределе зависимо-
сти массы газа от абсолютной звездной величины
в ближнем инфракрасном диапазоне [19]; а в по-
пулярном выражении , равном –1.3 для
NGC 108 и –1.85 для NGC 7548, только одна га-
лактика в выборке сравнения [20] ярче  в по-
лосе  (диапазон голубых абсолютных звездных
величин для NGC 108 и NGC 7548) имеет боль-
ший показатель. В этих же двух галактиках на са-
мом деле есть, кроме внешних, еще и внутренние
кольца, и вот во внутренних кольцах газовая
эмиссия наблюдается. Изображения галактик,
взятые из публичных данных (архив изображений
Legacy Survey), приведены на рис. 1.

Вообще, даже по такой маленькой выборке, как
наша, видно, что свойства линзовидных галактик с
чисто звездными внешними кольцами весьма раз-
нообразны. Среди них есть как гигантские галак-
тики, вроде NGC 7548, так и почти карликовые,
NGC 4659; у некоторых очевидно присутствие ба-
ра, как у NGC 108, у большинства оно неочевидно,
а у NGC 5057 бара точно нет. На рис. 1 картинки
расположены попарно: у NGC 4659 и NGC 7548
кольца погружены в гладкие диски (как мы уви-
дим дальше, в гладкие экспоненциальные звездные
диски высокой поверхностной яркости); а у
NGC 108 и NGC 5057 кольца как бы отделены от
основного тела галактики теми самыми “темны-
ми зонами”, о которых говорил Хаббл. Един-
ственное свойство, которое является общим для
всех четырех галактик, то, что они все располага-
ются в окружении средней плотности: либо в раз-

∼

410T

. × 92 5 10

(HI)/ BM L

−21
B

Таблица 1. Глобальные параметры исследуемых галактик

Примечание. 1NASA/IPAC Extragalactic Database, http://ned.ipac.caltech.edu.
2Third Reference Catalogue of Bright Galaxies [21].
3 [22], введена поправка за другое принятое расстояние до галактики.
4 [23].
5 [24].

Галактика NGC 108 NGC 4659 NGC 5057 NGC 7548

Морфологический тип (NED)1 (R)SB(r)0+ S0/a S0 (R)SAB(r)00

 (RC3)2 61 52 40 32
, кпк (NED+RC3) 17.8 4.3 16.1 16.1

Абсолютная зв. вел. в полосе  (NED) –24.4 –21.7 –23.6 –24.9
, км/с (NED) 4737 480 5882 7989

Расстояние до галактики, Мпк (NED) 60 17(Virgo) 83 104
(HI), 9.43 <7.194 – 8.955

 (SDSS/DR9) 2.73 2.28 2.69 2.75

, ″25R
25R

H
rV

lg M �M
− 0( )u r
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реженных группах с преобладанием соседей
поздних морфологических типов, либо, в случае
NGC 4659, на далекой периферии скопления Virgo.

3. НАБЛЮДЕНИЯ И АНАЛИЗ ДАННЫХ

Спектральные наблюдения галактик были
проведены в прямом фокусе 6-метрового теле-
скопа БТА САО РАН с редуктором SCORPIO [25]
для NGC 108 и NGC 7548 и со SCORPIO-2 [26]
для NGC 4659 и NGC 5057. Все наблюдения про-
водились в моде длинной щели. Щель шириной
1  ориентировалась вдоль большой оси каждой из
галактик. Поле зрения редуктора (полная длина
щели) покрывало 6.1 минут дуги, что позволяло
использовать спектры с краев щели для вычита-
ния фона ночного неба. Масштаб вдоль щели со-
ставлял 0.36 /px. При наблюдениях со SCORPIO
мы использовали гризму VPHG2300G с разреше-
нием 2.2 Å для зеленой области спектра и гризму
VPHG1200R для красной области спектра (где мы
контролировали отсутствие эмиссионных ли-
ний). При наблюдениях со SCORPIO-2 формат

″

″

приемника, , и гризма VPHG1200@540
позволяли за одну экспозицию получать полный
спектральный диапазон в оптике, 3800–7200 Å, с
разрешением около 5 Å. Детали всех экспозиций
приведены в табл. 2.

Свойства звездных населений на разных рас-
стояниях от центра мы изучали с помощью Лик-
ских индексов [27]. В зеленом спектральном диа-
пазоне были измерены индексы H , Mgb, а также
два индекса железа, Fe5270 и Fe5335, из которых
мы сконструировали Fe = (Fe 5270 + Fe 5335)/2.
Возраст звездного населения определялся сопо-
ставлением индекса H  и индекса металлично-
сти, [MgFe] ≡ (MgbFe)1/2; на диаграммах “Hβ ↔
↔ [MgFe]” удается снять вырождение эффектов
возраста и металличности звездного населения и
определить оба параметра одновременно.

Для анализа структуры галактик и выделения
крупномасштабных компонентов мы использо-
вали публичные данные проекта SDSS/DR9 [28].
Мы проанализировали изображения в фильтре ,
где у наших галактик максимальное отношение

×2 4k k

β

β

r

Рис. 1. Изображения исследуемых галактик в комбинированных цветах; взяты из публичного архива данных
http://legacysurvey.org. Слева NGC 108 (вверху), NGC 5057 (внизу); справа NGC 4659 (вверху), NGC 7548 (внизу).



980

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 97  № 12  2020

СИЛЬЧЕНКО

сигнал/шум. При масштабе обзора SDSS 0.396
на пиксель, ширина инструментального контура
(FWHM изображений звезд) около 1.2 –1.5 . Да-
лее в ходе изофотного анализа мы одновременно
определяли позиционный угол большой оси и эл-
липтичность изофот, меняющиеся вдоль радиуса,
и строили профиль поверхностной яркости,
усредненной в эллиптических кольцах, соответ-
ствующих форме изофот на данном радиусе. На
каком-то внешнем радиусе, где изофотный ана-
лиз уже точно выходил в область доминирования
крупномасштабного звездного диска (эллиптич-
ность изофот выходила на плато), мы фиксирова-
ли параметры изофот, и далее по радиусу осред-
няли поверхностную яркость именно в таких,
фиксированных по форме, эллиптических апер-
турах, соответствующих проекции круглого тон-
кого диска галактики на картинную плоскость.
Таким образом, нам удавалось протянуть профи-
ли азимутально осредненной поверхностной яр-
кости довольно далеко, за пределы тех радиусов
звездных дисков , что указаны в табл. 1.

4. СТРУКТУРА ДИСКОВ. КОЛЬЦА
Будем исходить из нашего первого впечатления,

возникшего при разглядывании рис. 1, и рассмот-
рим отдельно структуру галактик с отделенными
кольцами (рис. 2) и с кольцами, погруженными в
(экспоненциальный) звездный диск (рис. 3).

Галактика NGC 108 (рис. 2, левая часть) обла-
дает ярко выраженным баром, конец которого
порождает максимум эллиптичности изофот на

. Внутреннее кольцо, с радиусом около
, или около 9 кпк, непосредственно окружает

бар. Это классическое резонансное кольцо, и по-
скольку оно сформировалось в галактике с боль-
шим количеством газа (см. табл. 1), в нем идет
звездообразование: оно прекрасно видно на изоб-
ражении в ультрафиолете, полученном космиче-
ским телескопом GALEX, а также выделяется го-
лубым цветом на карте  (рис. 4, слева ввер-
ху). А вот внешнее кольцо, на радиусе около 60
(  кпк), при тоже повышенной эллиптичности
изофот, вытянутое примерно перпендикулярно
бару, не видно в ультрафиолете, не выделяется го-
лубым цветом, и не показывает в спектре эмисси-

″

″ ″

25R

≈ ″25R
″30

−( )g r
″

≥ 17

онных линий. Очевидно, во внешнем кольце
NGC 108 текущего звездообразования нет.

Галактика NGC 5057 (рис. 2, справа), напротив,
совершенно точно не имеет бара: центральная
часть,  (  кпк), где профиль поверхност-
ной яркости имеет квазиэкспоненциальную фор-
му и вероятно соответствует диску, демонстрирует
почти круглые изофоты. Хотя присутствие внут-
реннего кольца, на  (4 кпк), и здесь угады-
вается, и оно даже голубое в западной своей части
(рис. 4, левое нижнее изображение). Про газ в
NGC 5057 ничего не известно, ультрафиолет слаб.
Что касается внешнего, отделенного кольца, на

 (  кпк), то оно широкое, красное,
, и не имеет в спектре эмиссионных

линий. По сравнению с внешним кольцом NGC
108, оно выглядит более широким и массивным.

Для двух галактик, где кольца погружены в
обычные экспоненциальные звездные диски, ре-
зультаты изофотного анализа представлены на
рис. 3. Карликовая линзовидная галактика NGC
4659 уже анализировалась в статье [2] в рамках
проекта S4G [29]. В [2] отмечены детали структу-
ры, которые видны и на нашем рис. 3: минибар
радиусом 8  (650 пк) и кольцо на радиусе 31
(2.5 кпк). Поскольку газа в галактике совсем нет,
не удивительно, что ни одна из структур не выде-
ляется по цвету (рис. 4). В NGC 7548 звездный
диск двухъярусный, III типа по Эрвину [30, 31], и
колец в галактике тоже два: внутреннее, радиусом
около 10  (5 кпк), разграничивает балдж и диск, и
в нем есть эмиссионные линии. Если балдж у га-
лактики хотя бы слабо триаксиальный, то это
кольцо может располагаться на резонансе и на-
капливать в себе газ, которого у NGC 7548 до-
вольно много. Зато внешнее кольцо, на радиусе
25  (12.5 кпк), погруженное во внутренний сег-
мент крупномасштабного звездного диска, крас-
ного цвета, , и не имеет эмиссион-
ных линий. Для обеих галактик мы вписали экс-
поненциальный закон в участки профиля
поверхностной яркости диска до и после кольца
(на рис. 3 эти законы показаны штриховой лини-
ей). У NGC 4659 экспоненциальный масштаб
диска 14.5  (1.2 кпк), а у NGC 7548 экспоненци-

< ″18R <7

≈ ″10R

> ″25R >10
− = .0( ) 0 83g r

″ ″

″

″

− = .0( ) 0 98g r

″

Таблица 2. Спектральные наблюдения галактик с длинной щелью

NGC Дата , мин Диапазон, Å PA (щели)

NGC 108 06.10.2015 5700–7400 2.6
NGC 108 05.10.2016 4800–5570 2.0
NGC 4659 25.03.2015 3800–7200 1.3
NGC 5057 03.04.2014 3800–7200 3.0
NGC 7548 04.10.2015 5700–7400 2.4
NGC 7548 06.10.2015 4800–5570 2.4

expT , ″∗FWHM

×15 4 °160
×20 5 °160
×15 4 °173
×15 7 °2
×20 3 °15
×20 7 °15
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альные масштабы внутреннего и внешнего диска
равны 11.15  и 13.9  (соответственно 6 и 7 кпк).

5. СВОЙСТВА ЗВЕЗДНОГО НАСЕЛЕНИЯ
На рис. 5 представлены диаграммы “индекс 
индекс”, которые позволяют определить инте-

гральные (осредненные со светимостью звезд) ха-
рактеристики звездного населения. Слева пред-
ставлены диаграммы для крупномасштабных
звездных дисков галактик, а справа – для колец,
выделенных по профилям поверхностной ярко-
сти на рис. 2 и 3; для NGC 4659 и NGC 7548 Лик-
ские индексы колец исправлены за вклад подсти-
лающих экспоненциальных дисков. В верхнем
ряду – диаграммы “Mgb ↔ Fe”, позволяющие
оценить отношение обилий магния и железа в
звездах, а в нижнем ряду – “Hβ ↔ [MgFe]”, поз-
воляющие определить средние возраст и метал-
личность звезд. Модели, рассчитанные методом
эволюционного синтеза интегрального спектра
звездного населения в предположении одной ко-
роткой вспышки звездообразования (так называ-
емые SSP-модели, Simple Stellar Population), взя-
ты из работы [32]. На тех же диаграммах нанесены
и несколько шаровых скоплений из центральной

″ ″

↔
↔

области нашей Галактики, взятые из [33], для эм-
пирической обрисовки последовательности ста-
рого возраста,  млрд. лет, в сторону низ-
ких металличностей. Мы использовали это эмпи-
рическое дополнение к моделям, потому что
сравнение моделей [32] с наблюдательными дан-
ными для шаровых скоплений показывает, что
модели плохо описывают звездные населения с
металличностью от  до  dex.

Отношение магния к железу в звездном насе-
лении характеризует длительность основной эпо-
хи звездообразования [34]. Из-за того, что маг-
ний, как все альфа-элементы, синтезируется в
короткоживущих массивных звездах и выбрасы-
вается в межзвездную среду во вспышках сверх-
новых II типа, а железо в больших количествах
синтезируется при взрывах сверхновых типа Ia,
предшественниками которых являются долгожи-
вущие белые карлики в двойных системах, все
вспышки звездообразования, закончившиеся до
массового появления сверхновых типа Ia, по-
рождают звездные населения с повышенным, в
2‒3 раза относительно солнечного, отношением
содержания магния к железу. Что же мы видим на
верхних графиках рис. 5? Крупномасштабные

≈ −10 14T

− .0 8 − .0 4

Рис. 2. Результаты фотометрического анализа для галактик с отделенными кольцами; слева – результаты для NGC 108,
справа – для NGC 5057. В каждой паре рисунков на верхней панели показана радиальная зависимость эллиптичности
изофот, на нижней – азимутально осредненный профиль поверхностной яркости. Большими черными стрелками на
профилях яркости указано положение колец, визуально выделяемых на рис. 1.
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звездные диски наших галактик в основном име-
ют строго солнечное отношение магния к железу,
только в самой массивной из наших галактик,
NGC 7548, оно где-то на 0.1 dex выше. Это озна-
чает, что хотя сейчас в дисках этих линзовидных
галактик звездообразование не идет, когда-то оно
шло, и было продолжительным, не менее 2–
3 млрд. лет. А вот кольца демонстрируют весьма
пеструю картину. Во внешнем отделенном коль-
це NGC 5057 эпоха формирования его звездного
компонента была очень короткой, заведомо ко-
роче 1 млрд. лет. В другом отделенном кольце,
принадлежащем NGC 108, выделяющейся в на-
шей выборке огромным количеством нейтраль-
ного водорода, наоборот, звездообразование бы-
ло продолжительным и закончилось совсем не-
давно: средний возраст звезд кольца NGC 108,
как демонстрирует нижний правый график
рис. 5, всего около 1 млрд. лет. А вот два кольца,
погруженных в диски высокой поверхностной
яркости, дружно демонстрируют пониженное от-
ношение магния к железу. Это довольно редкий

феномен для гигантских дисковых галактик; зато
он встречается в маломассивных неправильных
галактиках и интерпретируется как свидетельство
того, что звездообразование шло редкими дис-
кретными вспышками, с интервалами между ни-
ми около 2–3 млрд. лет [35].

Нижний ряд графиков рис. 5 позволяет опре-
делить средние возраст и металличность звездно-
го населения. Мы видим, что все четыре диска
наших линзовидных галактик старые, старше
12 млрд. лет. А вот металличности у них разные, и
можно заметить, что металличность связана с по-
верхностной яркостью: самый слабый диск, в
NGC 108, имеет среднюю металличность звезд,
на порядок ниже солнечной, а вот диски высокой
поверхностной яркости в NGC 4659 и NGC 7548
демонстрируют металличность, лишь немного
уступающую солнечной, от  до  dex. Это
так называемый “локальный” или “разрешен-
ный” аналог известной зависимости для галактик
“масса  металличность”. Характеристики ко-

− .0 1 − .0 2

↔

Рис. 3. Результаты фотометрического анализа для галактик с погруженными в диск кольцами; слева – результаты для
NGC 4659, справа – для NGC 7548. В каждой паре рисунков на верхней панели показана радиальная зависимость эл-
липтичности изофот, на нижней – азимутально осредненный профиль поверхностной яркости. В радиальном интер-
вале, где доминирующий вклад в поверхностную яркость дает диск, в профили вписан экспоненциальный закон; у
NGC 7548 диск принадлежит III типу (“antitruncated”), поэтому в его профиль поверхностной яркости вписаны две
экспоненты. Однако исследуемое красное кольцо в обеих галактиках погружено во внутренний сегмент диска. Пара-
метры вписанных экспоненциальных законов: для NGC 4659 , для NGC 7548 внутренний
диск  и внешний диск . Большими черными стрелками на профилях
яркости указано положение колец, визуально выделяемых на рис. 1.
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лец, так же, как и их истории звездообразования,
показывают хаотический разброс. Молодое, с ме-
талличностью, превышающей солнечную, коль-
цо в NGC 108, в котором совсем недавно еще шло
звездообразование, контрастирует с таким же
внешним, отделенным, масштабным кольцом в
NGC 5057, где очень старый возраст звездного на-
селения и очень низкая металличность, [Z/H] <
< ‒0.4, что, впрочем, не противоречит приведен-
ному выше выводу о формировании этого кольца
в одной короткой вспышке звездообразования.
Погруженные в диски кольца NGC 4659 и NGC
7548 примерно одинаково бедны металлами,
[Z/H] ≈ –0.4, но вот возраст у них разный: 5 млрд.
лет у первой и >12 млрд. лет у второй. Тут мы мо-

жем спекулировать на разном окружении этих га-
лактик: вероятно, как раз 5 млрд. лет назад NGC
4659 начала входить в скопление Virgo, что могло
спровоцировать последнюю вспышку звездообра-
зования в кольце; а потом галактика просто лиши-
лась газа и больше уже не могла образовывать но-
вые звезды. NGC 7548 – массивная центральная
галактика в группе, и в ее жизни таких драматиче-
ских событий последние 10 млрд. лет очевидно не
случалось. Газа в ней до сих пор довольно много.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Хотя внешние кольцевые структуры являются

частым атрибутом и как бы визитной карточкой
линзовидных галактик, природа их, по всей веро-

Рис. 4. Карты цвета  для исследуемых галактик по данным SDSS.
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ятности, может быть весьма разнообразна. В на-
шей крайне маленькой выборке из 4 объектов все
четыре кольца, выбранные по признаку отсут-
ствия текущего звездообразования, оказались на
самом деле с разными историями формирования.

У NGC 108 очень много газа, и, вероятно, до са-
мого последнего миллиарда лет во внешнем коль-
це шло звездообразование. Поскольку галактика
обладает явно выраженным баром, внешнее коль-
цо может просто обозначать радиус внешнего
Линдбладовского резонанса этого бара, на кото-
ром газ скапливается и питает формирование но-
вых звезд. Отношение радиуса внешнего кольца и
радиуса бара почти точно двойка, что согласно [36]

как раз и характерно для внешнего Линдбладов-
ского резонанса. Загадкой остается только причи-
на остановки звездообразования 1 млрд. лет назад.

В NGC 5057, напротив, бара нет, и кольцо, ве-
роятно, не является резонансным. В нем была
только одна, очень давняя вспышка звездообра-
зования. Возможно, она была связана с взаимо-
действием: в 150 кпк (в проекции) от NGC 5057
находится гигантская спиральная галактика NGC
5056, которая при орбитальном сближении могла
снабдить NGC 5057 газом для короткой вспышки
звездообразования во внешней области.

В низкоконтрастных кольцах NGC 4659 и
NGC 7548, погруженных в экспоненциальные

Рис. 5. Диаграммы “индекс  индекс”, позволяющие определить средние параметры звездных населений: отношение
обилий магния и железа в звездах [Mg/Fe], полные металличности [Z/H] и возраст  для дисков рядом с кольцами (сле-
ва) и отдельно для колец (справа). Ликские индексы для колец NGC 4659 и NGC 7548 исправлены за вклад подстила-
ющих экспоненциальных дисков, в предположении, что диски под кольцами имеют индексы, как на левых графиках.
Наблюдаемые Ликские индексы для структурных компонентов исследуемых галактик сравниваются с моделями про-
стых звездных населений из [32] (сплошные линии). Кроме моделей, для сравнения на диаграммы “H  [MgFe]” так-
же нанесены ромбами измерения для шаровых скоплений нашей Галактики, имеющих возраст больше 11 млрд. лет и
металличности в интервале от  до  по данным [33].
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звездные диски, было несколько вспышек звез-
дообразования. Но если в NGC 4659 эти события
закончились всего несколько млрд. лет назад, ве-
роятно, из-за лишения галактики газа, то в NGC
7548 весь комплекс вспышек, скорее всего, толь-
ко две вспышки, уложился в первые 3–4 млрд. лет
жизни галактики. В NGC 7548 система колец мо-
жет быть резонансной, поскольку отношение ра-
диусов внутреннего и внешнего кольца около 2.5;
согласно статистике [5], это значение попадает в
типичный интервал отношений радиусов внут-
реннего и внешнего кольца, связанных с резо-
нансами крупномасштабных баров. А вот в NGC
4659 отношение радиуса кольца к радиусу бара –
четверка, и это уже не резонансный случай.

Таким образом, наши результаты о разнооб-
разных историях звездообразования во внешних
кольцах линзовидных галактик с разнообразной
структурой – с баром и без бара – похоже под-
тверждают гипотезу о том, что линзовидные га-
лактики как тип имеют несколько каналов (сце-
нариев) формирования своей на первый взгляд
довольно простой крупномасштабной структуры.
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Как известно, воздействие ионизующего излучения и гравитации звезды на “горячий Юпитер”
приводит к истечению его атмосферы. В результате гравитационного воздействия со стороны пла-
неты истекающее вещество приобретает угловой момент, после чего оно накапливается на более
высокой круговой орбите вокруг звезды, формируя диск или тор. Обмен угловым моментом между
тором и планетой вызывает миграцию планеты к звезде. В данной работе мы рассматриваем эффек-
тивность такого механизма миграции на примере системы HD 209458. Оказалось, что за 4.5 ×
× 109 лет, прошедших после испарения протопланетного диска, планета может мигрировать с орби-
ты  а.е. до ее текущей орбиты  а.е.

DOI: 10.31857/S0004629920120063

1. ВВЕДЕНИЕ
Принято считать, что основной причиной су-

ществования газовых гигантов на орбитах, близ-
ких к звезде (  а.е. и меньше), является миграция
планет в результате гравитационного взаимодей-
ствия с протопланетным диском. В зависимости от
массы планеты, плотности диска и от физических
условий в газе выделяют различные механизмы
миграции [1, 2]. Планеты с массой порядка не-
скольких масс Земли подвержены миграции типа
I [3, 4]: гравитационное воздействие планеты воз-
буждает в диске приливные волны, темп обмена
орбитальным угловым моментом определяется
интенсивностью гравитационного взаимодей-
ствия планеты и приливных волн. Для планеты с
массой порядка массы Юпитера в газовом диске с
большой плотностью, как правило, предполагают
миграцию типа II [5]: угловой момент сил, дей-
ствующий со стороны планеты, приводит к выме-
танию газа из окрестности ее орбиты, образуя
щель (gap, “гэп”), темп обмена угловым момен-
том определяется временем заполнения щели,
которое зависит от вязкости газа. Возможны так-
же и другие механизмы миграции (см., напр., [6].
Планеты промежуточных масс могут участвовать
в смешанном сценарии I + II или в миграции
типа III (см. работу [7] и ссылки в ней). Если
брать в расчет одновременное присутствие в газо-

вом диске нескольких планет, число возможных
сценариев миграции сильно возрастает. В случае
отсутствия газового диска обмен орбитальным
угловым моментом может происходить с диском
планетезималей, через механизм Козаи и др. [2].

Наблюдения показывают, что время жизни га-
зового протопланетного диска составляет 
107 лет [8], и это находится в согласии с теорией
[9]. Характерное время миграции планетной ор-
биты зависит от плотности протопланетного дис-
ка и для типичных дисков происходит в более ко-
роткой шкале времени, от  до  лет, в за-
висимости от механизма миграции [1]. Это
приведет к тому, что большинство планет должно
падать на звезду, либо должно иметь очень низ-
кие орбиты. Для того, чтобы разрешить противо-
речие с существующими взглядами на процесс
образования массивных планет, а также с наблю-
дениями, предлагаются различные сценарии,
призванные замедлить миграцию или даже обра-
тить ее вспять [2, 7, 10]. Эта проблема, однако,
еще далека от решения.

Для планеты с массой  обычно пола-
гают, что миграция орбиты происходит по типу II,
т.е. время миграции в конечном итоге контроли-
руется вязкостью диска. Если диск имеет поверх-
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ностную плотность  и вязкость , это время
можно оценить как  [2]. Однако,
если планета изначально находилась во внешней
части диска, где плотность мала, характерное вре-
мя изменения ее орбиты может превышать время
жизни газового диска. В настоящей работе мы
предлагаем механизм миграции массивной пла-
неты в случае, когда газового протопланетного
диска уже нет, а другие способы изменения орби-
тального углового момента неэффективны. Идея
заключается в следующем.

Звезда и массивная планета образуют двойную
систему. Если за время жизни газового протопла-
нетного диска орбита планеты успевает прибли-
зиться к звезде достаточно близко, то включается
процесс газодинамического истечения верхней
атмосферы под воздействием ионизующего излу-
чения и гравитации звезды. Более того, в первые
сотни миллионов лет светимость звезды в корот-
коволновом спектре может быть на два порядка
больше, чем в последующие эпохи [11]. Характер-
ная скорость истечения составляет  км/с, что
на порядок меньше типичной орбитальной ско-
рости, в результате планетарное вещество накап-
ливается на орбите. В отсутствие звездного ветра
это вещество должно формировать кольцо (тор)
на планетной орбите. Как показали газодинами-
ческие и МГД расчеты [12–16], вещество, поки-
нувшее атмосферу, получает дополнительный
импульс от ветра и, следовательно, кольцо долж-
но формироваться на орбите выше планетной.
Общие потери вещества планетой типа горячий
юпитер достаточно велики [17] и образующийся
под действием диссипативных процессов диск
может быть массивным. Приливное взаимодей-
ствие планеты с этим диском должно приводить к
уменьшению орбитального углового момента
планеты и, как следствие, к миграции ее в на-
правлении звезды.

Численное моделирование процесса форми-
рования планетарного тора находится пока на на-
чальном этапе. В работе [18] в 3D МГД-расчетах
обнаружено формирование двух характерных ре-
жимов взаимодействия планетарного течения со
звездным ветром. В случае сильного ветра плане-
тарное вещество полностью уносится с орбиты
планеты, при этом формируется истечение, похо-
жее на хвост кометы. В случае относительно сла-
бого звездного ветра часть планетарного веще-
ства быстро теряет угловой момент и аккрецирует
на звезду, в то время как другая часть вытягивает-
ся вдоль орбиты планеты. В работе [19] был про-
веден 3D гидродинамический расчет истечения
планетарного вещества с учетом радиационного
давления и при условии слабого звездного ветра.
Расчет показал формирование тора из планетар-
ного вещества, сосредоточенного в основном за
пределами орбиты планеты, при этом радиацион-

Σ ν
Σν∼

2
mig p/( )t M

∼ 10

ное давление частично остановило аккрецию ве-
щества на звезду. В работе [20] расчет для горячего
Юпитера HD 209458b, в условиях относительно
слабого звездного ветра, показал формирование
тора планетарного вещества с толщиной порядка

 радиусов планеты  и радиальной шириной
порядка . В работе [21] в рамках 3D МГД-мо-
делирования была рассчитана относительно дол-
говременная динамика накопления планетарного
вещества в торе на протяжении сотен орбиталь-
ных периодов. Однако эффекты, которые мы изу-
чаем в настоящей работе, проявляются на време-
нах порядка десятков и сотен миллионов лет, и
приведенные выше примеры численного модели-
рования, хотя и подтверждают предположение о
формировании тора (диска), не могут быть ис-
пользованы непосредственно для оценок мигра-
ции планеты.

Статья организована следующим образом: в
разделе 2 приведены оценки различных величин,
входящих в модель, и сформулирована постанов-
ка задачи, в разделе 3 рассмотрена модель перено-
са массы и турбулентности, в разделе 4 описан
численный метод и представлены результаты рас-
четов, обсуждение результатов приведено в по-
следнем разделе.

2. ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ
Рассмотрим систему, содержащую звезду сол-

нечного типа массой  г и пла-
нету массой  г и ра-

диусом  см. Планета находится
на круговой орбите с большой полуосью  и обра-
зует со звездой двойную систему.

Атмосфера планеты разогревается УФ-излуче-
нием звезды. Если температура в экзосфере ста-
новится порядка или больше  К, начинается
истечение вещества [22, 23]. Для звезды солнеч-
ного типа с возрастом 4.5 млрд. лет это будет про-
исходить на радиусе орбиты  а.е., для звезды
возрастом 200 млн. лет – на радиусе 2 а.е. [22]. Ка-
чественно эта зависимость выглядит как 

, где  – радиус орбиты планеты [24], а
 – светимость звезды в экстремальном уль-

трафиолетовом диапазоне. Эта светимость убы-
вает с возрастом звезды примерно как 
[25]. В общем случае темп истечения имеет вид

(1)

где  и  – некоторые референсные значе-
ния. Мы будем нормировать величину  на со-
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временный темп истечения атмосферы планеты
HD 209458b. По анализу затменной кривой блес-
ка в системе HD 209458 авторы работы [26] уста-
новили, что атмосфера теряет вещество со скоро-
стью  г/с. Некоторые теоретиче-
ские оценки приводили к более высоким
значениям, порядка  г/с [24] или  г/с [22].
Для HD 209458b имеем  а.е, 

 г/с. Этой зависимости хорошо
соответствует также планета в системе OGLE-
TR-113 [24].

Основной поток вещества из атмосферы пла-
неты будет выходить из окрестностей точек
Лагранжа L1 и L2. При этом динамическое давле-
ние звездного ветра может запирать точку L1, либо
фокусировать в направлении L2 поток, выходя-
щий из L1 [27]. Газ, истекающий из атмосферы,
спустя один оборот планеты попадет в поле дей-
ствия ее гравитационной силы. В результате грави-
тационного рассеяния угловой момент вещества
струи будет меняться. Угловой момент сил можно
оценить в баллистическом приближении [2]:

(2)

где  – радиальное расстояние от планеты до
струи,  – плотность струи газа,  –
орбитальная угловая скорость планеты. Расстоя-
ние , очевидно, порядка радиуса Хилла – мас-
штаба полости Роша планеты,

(3)

В результате приливного взаимодействия за один
орбитальный период вещество струи отбирает у
планеты угловой момент

(4)

где  – угловой момент газа в струе [2].

Само по себе истечение вещества из планеты
не способно существенно изменить ее угловой
момент. Действительно, для того, чтобы планета
потеряла весь свой угловой момент, необходимо
порядка  орбитальных периодов.
Характерное время выметания вещества струи из
окрестности орбиты планеты много меньше ор-
битального времени: .
Следовательно, масса струи может накапливаться
только в течение одного орбитального периода,
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ее можно оценить также как . За вре-

мя  планета должна потерять массу

(5)

Подставляя сюда , получим , т.е.
для того, чтобы планета потеряла свой угловой
момент, она должна потерять всю свою массу.

Совсем другая картина возникает, если допу-
стить, что вещество струи, испытав гравитацион-
ное рассеяние планетой, накапливается на неко-
торой равновесной орбите вокруг звезды с радиу-
сом . Величину радиального смещения

 оценим в баллистическом приближении, с по-
мощью (4) и формулы для кеплеровского момен-
та: . Полагая ,
получим . В действительности самопе-
ресечение струи должно приводить к диссипации
части углового момента и циркуляризации ее на
гораздо меньшем радиусе.

Самопересечение струи, вероятно, приведет
также к возбуждению в газе турбулентности и,
следовательно, турбулентной вязкости. Под дей-
ствием вязкости вещество начнет “расплывать-
ся” по радиусу до тех пор, пока не установится ба-
ланс гравитационной и вязкой силы. В газовом
протопланетном диске этот механизм описывает
формирование щели. Угловой момент вязких сил
можно оценить как [2]

(6)

Полагая распределение газа равновесным или
медленно меняющимся и приравнивая выраже-
ния (2) и (6), получим оценку коэффициента ки-
нематической турбулентной вязкости:

(7)

где  – полуширина щели, так мы переобозна-
чили параметр  в уравнении (2). Если парамет-
ризовать вязкость  параметром Шакуры–Сюня-
ева [28] как , то

(8)

где  – вертикальная шкала распределения газа,
ее можно оценить в изотермическом приближе-
нии как  или

(9)
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или

(10)

где  – температура газа.
Трудно дать надежную оценку для полушири-

ны щели . С одной стороны,  не может
быть меньше радиуса гравитационного захвата
планеты – радиуса Хилла (3). С другой стороны,
она определяется величиной вязкости и структу-
рой распределения вещества. Часто для грубых
оценок полагают, что ширина щели равна верти-
кальной шкале распределения газа [1, 2]. Числен-
ные расчеты, проведенные в работе [29], показа-
ли, что для планеты с массой Юпитера полуши-
рина щели на половине ее глубины составляет

, что почти на порядок превышает вер-
тикальную шкалу диска1.

Накопление и расплывание вещества должно
привести к формированию тора или диска. Хими-
ческий состав диска будет идентичен составу газа,
истекающего из экзосферы планеты. Кроме того,
вещество диска будет подвергаться воздействию
такого же по величине потока экстремального
УФ-излучения от звезды. Если принять, для при-
мера, что плотность диска по порядку величины
равна плотности газа на уровне экзобазы в атмо-
сфере планеты,  см–3, то температура будет

порядка  К; для плотности  см–3 температу-
ра окажется примерно  К [24].

В поле экстремального УФ излучения звезды
диск, как и атмосфера планеты, будет оптически
толстым [30]. Однако для более длинноволнового
излучения, при температуре  К и концентра-

ции  см–3, основной вклад в поглощение
будет вносить рассеяние на свободных электро-
нах с коэффициентом непрозрачности  =
= 0.4 см2/г. На вертикальной шкале распределе-
ния газа оптическая толщина будет порядка

 (при условии полной ионизации,
которое заведомо не выполняется при такой
большой плотности), а на радиальной шкале –
лишь на порядок больше.

Плотность вещества в диске будет определять-
ся скоростью расплывания газа в радиальном на-
правлении, т.е. величиной вязкости. Заметим,
что выражение (7) дает лишь верхнюю допусти-
мую границу значений коэффициента вязкости,
при условии открытия щели, и если структура га-
за полагается двумерной. Последнее условие

1 Авторы работы [29] приняли  и коэффициент

турбулентной вязкости, соответствующий .
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можно записать как  [1] (см. также ре-
зультаты численных расчетов [29]). Для темпера-
туры  К это не выполняется. Это означает,
что при достигнутом балансе сил (2) и (6) газ мо-
жет проникать в щель, приводя к эффективному
уменьшению ее ширины.

Как видно, и полуширина щели, и коэффици-
ент вязкости определены довольно плохо. Так,
полагая  К и , из выражения (8)
будем иметь , а принимая ,
как в работе [29], получим . Недавние
наблюдения протопланетных дисков дают верх-
ние значения  [31, 32], при том,

что температура газа там существенно ниже  К.
Исходя из приведенных выше соображений

относительно ширины щели и прочего, можем
оценить характерное время миграции планеты с
угловым моментом :

(11)

Если моделирование турбулентности до сих пор
является непосильной задачей, то согласованный
расчет формирования щели вполне может быть
выполнен. Сформулируем задачу. Нас интересует
распределение плотности, которое образуется в
результате истечения атмосферы планеты. Исте-
кающее вещество подвержено, с одной стороны,
приливному отталкиванию под действием грави-
тации планеты, а с другой стороны – вязкой диф-
фузии. Аккреция вещества извне отсутствует.
Требуется рассчитать эволюцию распределения
плотности, угловой момент силы, действующий
на вещество и эволюцию орбиты планеты в ре-
зультате потери углового момента.

3. МОДЕЛЬ ДИСКА
3.1. Перенос массы

Мы будем считать распределение вещества во-
круг звезды осесимметричным и геометрически
тонким. Предположим также, что перенос массы
полностью контролируется переносом углового
момента. Течение с такими свойствами описыва-
ется моделью Прингла [33]:

(12)

(13)

Здесь  – радиальный поток массы;  – распре-
деление угловой скорости вещества, предполага-
ется заданным;  – компонент “ ” тензора тур-
булентных напряжений, или тензора Рейнольдса.
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В правую часть уравнения (13) добавлен угловой
момент поверхностной силы , который учиты-
вает гравитационное взаимодействие вещества и
планеты.

Тензор турбулентных напряжений составлен
из вторых моментов флуктуаций скорости. Урав-
нения для них, однако, содержат моменты третье-
го порядка и т.д. Возникающую проблему замы-
кания цепочки моментов принято решать посту-
лированием некоторой априорной связи между
моментами различных порядков. В основе боль-
шинства таких приемов2 лежит приближение
Буссинеску, суть которого в том, что источником
турбулентности предполагается сдвиговое тече-
ние. В случае аккреционного диска это кеплеров-
ское движение газа:

(14)

где  – турбулентная кинематическая вязкость.
Если распределение угловой скорости стацио-
нарно, можно выразить поток массы из уравне-
ния (13),

(15)

Приливное воздействие планеты выметает газ из
ближайшей окрестности ее орбиты, образуя
щель. Массовая плотность момента приливной
силы может быть записана в виде [3, 36]:

(16)

где . В выра-
жении для потока (15) учет приливной силы при-
водит к появлению неотрицательной добавки к
потоку, которая, впрочем, убывает с радиусом до-
вольно быстро, как , для  и кеплеров-
ского распределения угловой скорости.

Истечение атмосферы начинается на расстоя-
нии порядка радиуса сферы Хилла от планеты (3):

(17)

На радиусе  будет располагаться внутренняя
граница расчетной области и там будет задан по-
ток вещества

(18)

Поскольку темп истечения атмосферы  зависит
от времени как явным образом, так и через радиус

2 Обзор некоторых из них приведен, например, в книгах [34, 35].
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орбиты планеты (см. (1)), поток массы будет не-
стационарным.

Будем полагать также, что угловой момент по-
ступающего вещества равен угловому моменту газа
в диске на радиусе . Распределение углового мо-

мента положим всюду кеплеровским, .
Поток массы в этом случае примет вид

(19)

Приливное взаимодействие планеты и вещества
тора приводит к уменьшению углового момента
планеты. Если планета обращается по кеплеров-
ской орбите, взаимодействие приведет к тому,
что ее орбита будет мигрировать со скоростью

(20)

где .
Совместная эволюция планетной орбиты и то-

ра описывается совокупностью уравнений (12) и
(17)–(20). В качестве начальных условий примем
нулевое распределение плотности. При числен-
ном решении этой системы могут возникнуть
сложности, вызванные тем, что расчетная об-
ласть ( ) имеет подвижную внутреннюю гра-
ницу. Для того, чтобы этого избежать, приведем
уравнения к безразмерному виду с помощью пре-
образований , , , ,

, . Если принять определения

(21)

то эти уравнения примут полностью безразмер-
ный вид:
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Как видно, в уравнении непрерывности (22) по-
явился дополнительный член, вызванный тем,
что масштабный множитель  зависит от време-
ни посредством . Физическое решение за-
писывается как . Заметим,
что изменение массы планеты предполагается
малым. По этой причине величины  и 
принимаются константами.

Можно показать, что модель, описываемая
уравнениями (22)–(26), не имеет физически кор-
ректного стационарного решения. Действитель-
но, проинтегрируем выражение для плотности
потока массы (23), учитывая то, что в стационар-
ном пределе поток не будет зависеть от радиаль-
ной координаты, или :

(27)

где

(28)

 и  – значения на внутренней границе,
; через  обозначено второе слагаемое в

правой части (23). Подынтегральная функция в
правой части последнего выражения убывает до-
вольно быстро с расстоянием, и величина  стре-
мится к некоторому постоянному значению .
На радиусе  комбинация  обращается в
нуль и далее становится отрицательной. Таким
образом, задачу о переносе массы необходимо
рассматривать в нестационарной постановке.

3.2. Турбулентность
В модели Прингла перенос массы определяет-

ся механизмом переноса углового момента, кото-
рый зависит от тензора турбулентных вязких на-
пряжений. Если рассматривать неустойчивости в
качестве причин турбулентности, то можно отме-
тить, что диск должен быть оптически тонким в
континууме, как мы отметили в п. 2. Тогда основ-
ным источником тепловой энергии будет высту-
пать УФ излучение звезды, которое поглощается
нейтральными атомами водорода. Непрозрач-
ность газа при этом падает с ростом температуры.
Как видно, в диске отсутствуют условия для вер-
тикальной и радиальной конвективной неустой-
чивости (последняя необходима для реализации
бароклинной неустойчивости [37]). Конечная
толщина диска оставляет потенциальную воз-
можность для развития вертикальной сдвиговой
неустойчивости [38] или магниторотационной
неустойчивости при наличии магнитного поля.
Возбуждение в диске приливных волн достаточно
большой амплитуды может привести к развитию
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чисто гидродинамической неустойчивости [39].
Кроме того, даже нелинейные звуковые волны во
вращающемся течении приводят к развитию тур-
булентности [40].

Может оказаться, что ни один из перечислен-
ных механизмов не приводит к неустойчивости,
способной породить турбулентность в объеме га-
за. Заметим, однако, что на внутренней границе
диска происходит столкновение струйного тече-
ния из атмосферы планеты и вещества диска.
Возникающее сдвиговое течение вполне может
привести к неустойчивости Кельвина–Гельм-
гольца и вихревой турбулентности, которая мо-
жет распространяться далее по диску.

В принятой нами постановке задачи радиаль-
ные движения газа пренебрежимо малы, поэтому
основным механизмом переноса турбулентности
является турбулентная диффузия. Она осуществ-
ляется в вязкой шкале времени, короткой по
сравнению с предполагаемым временем мигра-
ции (11):

(29)

Поскольку уравнение переноса массы не может
дать стационарного решения (см. раздел 3.1), из-
менение профиля плотности происходит на го-
раздо большем масштабе времени. Кроме того,
мы ожидаем, что турбулентность будет суще-
ственно дозвуковой. Все это позволяет нам рас-
сматривать перенос турбулентности как быстрый
процесс, независимый от переноса массы. Далее
будем полагать распределение турбулентности
стационарным.

Коэффициент кинематической турбулентной
вязкости можно записать следующим образом:

(30)

где  – пространственный масштаб корреляции
турбулентности (он связан с размером наиболее
крупного вихря);  – время корреляции. Если
принять классическую параметризацию вязкости
по модели Шакуры и Сюняева [28], , то
безразмерный коэффициент  можно записать
в виде

(31)

В астрофизических дисках азимутальное тече-
ние является сверхзвуковым, с характерным време-
нем переноса в азимутальном направлении порядка
кеплеровского времени , оно же вертикальное
звуковое время. Распространение турбулентности в
азимутальном направлении должно происходить в
этой шкале времени. Следовательно, именно ло-
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кальное кеплеровское время нужно принять в каче-
стве характерного времени корреляции турбу-
лентности [41]. Другими словами, в выражении
(31) необходимо положить .

Если предполагать, что единственным источ-
ником турбулентности в диске может быть только
неустойчивость Кельвина–Гельмгольца на его
внутренней границе (см. выше), то течение будет
эквивалентно так называемому свободному тур-
булентному течению в плоской струе, за тем ис-
ключением, что в нашем случае имеется радиаль-
ный градиент азимутальной скорости. Лабора-
торные эксперименты по течениям такого типа
обнаруживают, что пространственный масштаб
корреляции пропорционален толщине турбу-
лентной области [42], которая в нашем случае,
очевидно, будет порядка толщины диска. На ос-
новании этого положим , следовательно,

. При этом радиальное распределение
коэффициента вязкости будет определяться зави-
симостью от радиуса величины , где 
– температура газа.

Воспользуемся простым модельным представ-
лением для безразмерного коэффициента вязко-
сти, который будем применять при решении
уравнений (22)–(26). Положим, что полутолщина
зависит от радиуса степенным образом, тогда без-
размерный коэффициент вязкости для модели
(22)–(26) примет вид

(32)

где обозначено . В рамках этого пред-
ставления можно описать и те случаи, когда тур-
булентность порождается и в объеме газа (см. выше).

4. ЭВОЛЮЦИЯ ТОРА И ОРБИТЫ ПЛАНЕТЫ

Модель переноса массы (22)–(26) с законом
вязкости (32) зависит от нескольких параметров:
массы звезды и планеты, темпа потери массы пла-
нетой , температуры газа на внутреннем радиусе
(от нее зависит относительная полутолщина диска

), параметра турбулентности  на внутреннем ра-
диусе диска и показателя степени  в распределе-
нии коэффициента вязкости по радиусу.

Для расчета модели была введена простран-
ственная сетка и использована стандартная
дискретизация дифференциального оператора.
Плотность и коэффициент вязкости задавались в
центрах ячеек с координатами , потоки – в
узлах ячеек с координатами . В итоге была полу-
чена система ОДУ, для решения которой приме-
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нялся неявный метод3. Численная схема выгля-
дит следующим образом4:

(33)

(34)

(35)

(36)

(37)
Начальные и граничные условия:

(38)

(39)

(40)
Во всех расчетах использовалась сетка на

 узлов с логарифмическим шагом. Для
того, чтобы уменьшить влияние граничных усло-
вий на внешней границе расчетной области, ко-
ордината последнего узла сетки была установлена
равной . Начальный шаг по
времени, для численного интегрирования, соот-
ветствовал кеплеровскому орбитальному периоду
планеты.

Профиль полутолщины диска, , задается
балансом нагрева газа со стороны звезды и турбу-
лентной вязкости, и радиативного охлаждения. В
стандартном оптически толстом -диске, если
непрозрачность в континууме определяется элек-
тронным рассеянием, температура от радиуса за-
висит как  [45], чему будет соответствовать
показатель наклона  в коэффициенте вяз-
кости. Этот случай вряд ли реализуется в нашей
задаче, поскольку при температуре порядка  К
и концентрации  см–3 газ не будет ионизован
полностью, а значит, как было отмечено в п. 2,
диск будет оптически тонким. С другой стороны,
если источником турбулентности в торе является
только область его внутренней границы, то коэф-
фициент вязкости будет пропорционален отно-
шению , что в случае изотермического рас-
пределения даст . В действительности тем-
пература газа, вероятнее всего, падает с радиусом,
поэтому профиль распределения вязкости будет

3 Был использован метод BDF [43], реализованный в биб-
лиотеке Python scipy.integrate [44].

4 Код доступен по адресу: https://github.com/evgenykurba-
tov/kbs20-hotjup-migration
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более пологим. Для полноты мы рассмотрим три
случая: ,  (постоянный по радиусу ко-
эффициент вязкости) и промежуточный случай,

. Также возьмем два значения параметра тур-
булентности :  (условно – слабая турбулент-
ность) и  (сильная турбулентность), которые
соответствуют наблюдательным оценкам.

Начальный момент времени в модели, , со-
ответствовал возрасту звезды  лет, т.е. расчет
начинался после того, как исчез газовый про-
топланетный диск. Начальный радиус орбиты
планеты подбирался в каждом расчете так, чтобы
к настоящему моменту (возраст звезды 
× 109 лет) планета мигрировала на орбиту
0.045 а.е. Во всех расчетах температура газа пред-
полагалась равной 104 К. Параметры всех моде-
лей приведены в табл. 1.

На рис. 1 показан процесс формирования ще-
ли между планетой и газовым тором. В соответ-
ствии с вязкой шкалой времени (29) щель форми-
руется за несколько сотен лет. Ее ширина и значе-
ние плотности в пике главным образом
определяют интенсивность обмена угловым мо-
ментом между планетой и газом (см. оценку (2)).

Результаты расчетов на финальный момент
времени, для всех комбинаций параметров, при-
ведены на рис. 2. Как видно, в окрестности пла-
неты образуется щель, за которой поверхностная
плотность возрастает до максимального значения
и далее монотонно убывает. Таким образом, рас-
пределение вещества имеет вид тора. Ширина то-
ра уменьшается с ростом  (с усилением турбу-
лентности) и с увеличением показателя наклона

. В случае  ширина тора, если оценивать ее
на половине высоты распределения плотности,
составляет 1 а.е для слабой турбулентности и

а.е. для сильной турбулентности. С ростом по-
казателя наклона ширина тора уменьшается. Так,
при  и  тор имеет ширину примерно

 а.е. Максимальное значение поверхностной
плотности для сильной турбулентности пример-
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но в пять раз ниже, чем в случае слабой турбу-
лентности. Ширина щели также уменьшается с
ростом турбулентной вязкости. Это связано, по-
видимому, с тем, что больший коэффициент вяз-
кости приводит к более сильной зависимости по-
тока массы от градиента плотности. По этой при-
чине внешняя область тора подвержена более
сильному оттоку вещества, а щель закрывается
быстрее.

Таблица 1. Параметры моделей

Примечание.  – интенсивность турбулентности,  – пока-
затель наклона профиля турбулентной вязкости,  – на-
чальный радиус орбиты планеты.

, а.е.

0.001 0 0.4106
0.001 1 0.6690
0.001 1.5 0.6739
0.01 0 0.5338
0.01 1 0.6734
0.01 1.5 0.6739

α β inia

α β
inia

Рис. 1. Эволюция профиля поверхностной плотности
на моменты времени , , ,  и  лет. Про-
фили показаны в логарифмической шкале (верхний
рисунок) и в линейной шкале (нижний рисунок).
Планета расположена на орбите  а.е. (нижний
левый угол рисунка).
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Любопытно, что начальные радиусы орбиты
планеты практически совпадают в тех расчетах,
где , как для слабой, так и для сильной турбу-
лентности. Это значит, что во всех этих случаях,
несмотря на различие в распределении поверх-
ностной плотности, темп обмена угловым момен-
том был одинаковым.

5. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

Ключевой элемент модели, представленной в
данной работе, это предположение о том, что ве-
щество, истекающее из атмосферы горячего юпи-
тера, способно накапливаться на орбите вокруг
звезды, вблизи орбиты планеты. В разделе 2 было
показано, что одного лишь истечения атмосферы
не достаточно для отвода углового момента – вы-
званная истечением “реактивная сила” оказыва-
ется слишком мала. Если же допустить, что газ
может взаимодействовать с планетой долгое вре-
мя, обмен угловым моментом будет заметным.

Накоплению вещества в торе способствуют
два фактора. Во-первых, темп истечения растет
по мере того, как планета приближается к звезде
(см. (1) и [24]), а скорость миграции (24) пропор-
циональна темпу истечения. Во-вторых, избыточ-
ный угловой момент газа, который был приобре-

β ≥ 1

тен путем гравитационного воздействия планеты,
диссипирует под действием турбулентной вязко-
сти, и газ стремится заполнить щель. С другой сто-
роны, турбулентность приводит к расплыванию
диска и уменьшению его плотности. Сильнее всего
на профиль плотности оказывает влияние интен-
сивность турбулентности  и показатель наклона
закона вязкости . Для реалистичных значений
этих параметров ( , ) оказалось,
что за время с момента исчезновения протопла-
нетного диска планета успевает мигрировать с ор-
биты примерно  а.е. до орбиты  а.е.

В нашей модели мы учли далеко не все факто-
ры, которые могут повлиять на скорость мигра-
ции планеты. Например, на расстоянии от Солн-
ца  а.е. находится зона ускоре-
ния солнечного ветра излучением звезды [46].
Когда орбита горячего юпитера станет много
меньше этого радиуса, звездный ветер может
остановить движение внутренней границы тора,
тем самым эффективно увеличивая щель и сни-
жая темп обмена угловым моментом.

На низких орбитах вокруг звезды, где орби-
тальный период планеты становится меньше пе-
риода обращения звезды, их приливное взаимо-
действие приводит к диссипации орбитального
углового момента [47], а следовательно, к более

α
β
α = . − .0 01 0 001 β ≥ 1

.0 67 .0 045
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Рис. 2. Профили поверхностной плотности в торе на момент, когда орбита планеты мигрировала к радиусу  а.е.

Все расчеты начинались с возраста звезды  лет. Начальные орбиты планеты, в зависимости от параметров рас-
пределения вязкости,  и , приведены в табл. 1.
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быстрой миграции. Для звезд типа T Tau период
вращения составляет несколько дней [48], т.е. ра-
диус орбиты должен быть меньше  а.е. Пе-
риод вращения современного Солнца составляет

 дня, это радиус коротации примерно  а.е.
Однако лишь на расстоянии около  а.е. харак-
терное время приливной миграции становится
меньше миллиарда лет для планеты с массой
Юпитера. Кроме того, приливные эффекты могут
напрямую влиять на скорость истечения атмо-
сферы планеты. В работе [24] было показано, что
на расстоянии  а.е. от звезды темп истечения
может возрастать на порядок величины по срав-
нению с трендом (1).

Согласно общепринятым представлениям, по
прошествии не более  лет в газовом прото-
планетном диске формируются планетезимали
[1]. Хотя газ, покидающий внешние слои атмо-
сферы планеты, несколько обеднен тяжелыми
элементами, по сравнению с солнечным соста-
вом [24], характерные времена, возникающие в
нашей модели, достаточно велики для того, что-
бы проявилась роль пыли как стока для газа, а
также роль планетезималей как источника дина-
мических возмущений.

Фотоиспарение считается одной из причин
исчезновения газовых протопланетных дисков
[49]. В этом случае вещество испытывает на себе
действие экстремального ультрафиолета от звез-
ды, находящейся на стадии классической Т Тель-
ца. Поток ионизующего излучения при этом ча-
сто оценивают как . Для со-
временного Солнца соответствующий поток на
три-четыре порядка меньше, но при этом мы в
нашей постановке задачи располагаем гораздо
большим временем для этого эффекта. Заметим,
что согласно гидродинамическим расчетам фото-
испарение следует учитывать на расстояниях от
звезды не ближе  а.е. [1]. В наших расчетах для

 основная масса вещества в торе находится
внутри этого радиуса, примерно на  а.е., по-
этому для реалистичных параметров модели эф-
фекта фотоиспарения может не быть.
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Выполнено моделирование водородного спектра звезды типа UX Ori в ярком состоянии и во время
затмения непрозрачным пылевым фрагментом собственного протопланетного диска. В качестве
основного источника эмиссионного спектра рассматривается дисковый ветер. Учитывается также
излучение, образующееся в магнитосфере звезды. Показано, что вариации профиля линии Hα при
затмениях чувствительным образом зависят от угла раствора ветра. В моделях с большим углом рас-
твора эмиссионная линия в минимуме блеска становится одиночной, асимметричной и смещается
в красную сторону, что противоречит наблюдениям, проведенным в 1992 г. во время глубокого ми-
нимума блеска UX Ori, когда асимметричная двухпиковая эмиссия превратилась в асимметричную
одиночную и практически несмещенную. Это указывает на то, что вклад в эмиссионный спектр да-
ет еще один источник, который не закрывается непрозрачным экраном в моменты затмений. В ка-
честве возможных вариантов рассмотрены: а) рассеянное излучение гипотетического пылевого гало
в полярной области диска и б) периферийные слои газовой атмосферы диска, являющиеся источ-
ником фотоиспаряющегося ветра. Для прояснения ситуации необходимы новые высококачествен-
ные наблюдения спектров звезд этого типа в глубоких минимумах блеска.

DOI: 10.31857/S0004629920120142

1. ВВЕДЕНИЕ

Молодые звезды типа UX Ori (UXOR) изуча-
ются уже длительное время с помощью фотомет-
рических, спектроскопических и поляриметри-
ческих наблюдений (см., напр., [1, 2] и ссылки в
них). В последнее время к ним добавились также
интерферометрические исследования [3–5]. По-
вышенный интерес к этому подклассу молодых
звезд вызван тем, что они видны почти “с ребра”:
из-за небольшого угла между плоскостью диска и
лучом зрения эти звезды можно наблюдать через
пылевую атмосферу их дисков. Таким образом,
исследование этих звезд позволяет получать важ-
ную информацию как о самых внутренних газо-
вых областях (  а.е.), включающих области ак-
крецирующего на звезду вещества и области исте-
чения в виде ветров различного типа, так и о
более внешних областях дисков, содержащих об-
ласти образования планетозималей и протопланет.

К этому подклассу звезд относятся молодые
звезды промежуточной массы Ае Хербига и малой
массы типа Т Тельца. Недавно было найдено, что
проэволюционировавшие молодые звезды, еще
не достигшие Главной последовательности (ГП),
тоже демонстрируют свойства, характерные для
звезд типа UX Ori, в частности, звезда RZ Psc [6].
Таким образом, найдена эволюционная цепочка
между молодыми звездами до ГП и звездами ГП,
которая позволяет изучать детально геометриче-
скую и физическую структуру излучающих обла-
стей звезд на пути к Главной последовательности.

Несмотря на большой прогресс в изучении
звезд типа UX Ori, мы еще далеки от понимания,
какие физические процессы определяют состоя-
ние самых внутренних газовых областей вблизи
звезды, пока еще не разрешенных с помощью те-
лескопов. Эти области можно изучать, моделируя
их эмиссионные спектры. Линии водорода отве-
чают этой задаче, так как они являются наиболее

≤ .0 1

УДК 524.338.5
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информативными, формируясь в довольно об-
ширной области вокруг звезды, начиная от ее по-
верхности до области за радиусом сублимации
пыли. Однако тот факт, что мы видим звезду и ее
окружение через газо-пылевой диск, значительно
усложняет моделирование эмиссионных линий.
Профили линий являются переменными как по
форме, так и по интенсивности из-за переменно-
сти темпа аккреции вещества в диске, эффектов
экранирования проходящими газо-пылевыми
облаками или сгустками пыли через луч зрения,
неоднородной пылевой структурой дискового
ветра на луче зрения и неоднородностью самого
диска.

Часто для оценки темпа аккреции на звезду ис-
пользуются такие линии водорода, как H  и Brγ
(см., напр., [7, 8]). Обычно при этом предполага-
ется, что излучение в линии образуется преиму-
щественно в области магнитосферной аккреции.
Так, обычно определяется темп аккреции веще-
ства на звезды типа Т Тельца (ТТС), это же пред-
положение делается и для звезд Ае Хербига. Од-
нако быстро вращающиеся звезды Ae Хербига
имеют очень компактную магнитосферу (радиус
коротации достигает ). Мы сделали та-
кое заключение по результатам моделирования
профилей Бальмеровских линий у звезд АеBe
Хербига (HAEBE) [9, 10]. Вывод о компактности
магнитосфер звезд Хербига был также сделан Ка-
ули и Джонс-Круллом [11] при изучении морфо-
логии профилей линий He I Å. Известно
также, что звезды AeBe Хербига имеют слабые
магнитные поля [12–14]. Предполагая, что все из-
лучение в линии водорода у звезд Хербига образу-
ется в такой малой по объему области, можно
сильно переоценить темп аккреции вещества на
звезду.

Поскольку предыдущее моделирование линий
водорода в спектрах звезд типа UX Ori было сде-
лано либо с учетом только дисковой [9] или маг-
нитосферной [8, 15] аккреции, или с учетом дис-
ковой аккреции и упрощенной модели дискового
ветра [10], мы поставили целью определить вклад
излучения от аккреции и дискового ветра в лини-
ях водорода серии Бальмера, используя получен-
ные ранее и новые данные наблюдений, а также
усовершенствованный алгоритм расчетов профи-
лей линий и современные данные об углах, под
которыми видны звезды типа UX Ori. Для деталь-
ного исследования выбрана звезда UX Ori, дав-
шая название всему подклассу. Это единственная
звезда, у которой получен спектр высокого разре-
шения в глубоком минимуме блеска [16]. Постав-
лена также задача рассчитать профили этих же
линий во время затмения звезд пылевым экра-
ном, роль которого может играть как газо-пыле-
вое облако, так и внутреннее утолщение стенки
диска на уровне радиуса сублимации и запылен-

α

. −(1 5 2) *R
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ный дисковый ветер. Моделирование эмиссион-
ного спектра во время затмений позволит изучить
в деталях не только структуру излучающих обла-
стей вокруг молодой звезды, но также и свойства
самого затмевающего объекта.

Статья организована следующим образом.
В разделе 2 дано описание моделей излучающих
областей, использованных в работе, и их пара-
метры, в разделе 3 приведены результаты вычис-
лений профилей линий для моделей магнито-
сферной аккреции и дискового ветра как в ярком
состоянии, так и во время затмений. В разделе 4
обсуждены полученные результаты и сделаны вы-
воды. В Приложении мы представили дополни-
тельный материал.

2. МОДЕЛИРОВАНИЕ
В настоящей работе мы выполнили не-ЛТР

моделирование эмиссионных линий водорода
Hα, Hβ и Hγ для звезды Ае Хербига UX Ori. При-
няты следующие параметры звезды: ,

,  K, . В нашем моде-
лировании мы используем модели Куруча с

 K и  [17]. Расчеты сделаны для
углов наклона  и 80° (  означает вид с
полюса).

Наиболее детальное исследование выполнено
для самой интенсивной линии водорода Hα. При
расчете профилей линий рассматривались следу-
ющие излучающие области:

(1) область аккреции вещества на звезду в двух
приближениях – классической магнитосферной
аккреции (CMA), как у ТТС [18, 19], и в виде дис-
ковой аккреции (MA) [9, 10, 20];

(2) область магнито-центробежного дискового
ветра [21–24].

Профили линий рассчитывались как отдельно
для каждой области, так и вместе в гибридных мо-
делях “аккреция плюс дисковый ветер”. Такой
подход позволяет определить вклад каждой обла-
сти в излучение линии и совместный эффект. По-
скольку и аккреционные модели, и модели дис-
кового ветра содержат много параметров, есть ве-
роятность, что воспроизвести наблюдаемые
профили линий можно в рамках разных моделей.
Для того, чтобы быть уверенными в достоверно-
сти результатов, мы руководствовались много-
численными наблюдениями рассматриваемых
эмиссионных линий, которые давали нам огра-
ничения на параметры, либо требованиями тео-
рии. Лишь некоторые из параметров являются
свободными. Эти случаи специально оговорены в
описании моделей, а также обсуждены их физи-
ческий смысл и влияние на профили линий.

Одной из главных задач данной работы явля-
ется моделирование профилей линий во время

= �3*M M
= . �2 7*R R =eff 9500T =lg 4g

=eff 9500T =lg 4g
= ,60 70i = 0i
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затмений системы либо газо-пылевыми фрагмен-
тами, либо газо-пылевой вспученной стенкой ак-
креционного диска и запыленным дисковым вет-
ром. Ниже мы даем более подробное описание
условий в каждой из излучающих областей и ме-
тод расчета профилей линий.

2.1. Дисковый ветер

Модель дискового ветра основана на теории
магнитно-центробежных дисковых ветров, раз-
работанной для аккреционных дисков вокруг
черных дыр Блэндфордом и Пейном [21]. Автора-
ми был рассмотрен аккреционный диск, прони-
занный крупномасштабным магнитным полем.
Магнитное поле инициирует истечение газа
вдоль магнитных силовых линий с помощью цен-
тробежной силы; для этого линии поля должны
быть наклонены к плоскости диска на определен-
ный угол, который определяется из решения маг-
нитогидродинамических (МГД) уравнений. Вме-
сте с ионизованным газом вдоль силовых линий
поднимается и нейтральный газ. Таким образом,
поднимающийся с поверхности диска дисковый
ветер нагревается в результате амбиполярной
диффузии. Поднимающийся газ ускоряется до
Алфвеновских скоростей, а его самая быстрая со-
ставляющая коллимирует в джет. Магнитно-цен-
тробежный дисковый ветер уносит избыток угло-
вого момента аккрецирующего вещества. Эта схе-
ма работает и в аккреционных дисках вокруг
молодых звезд. Многочисленные исследования
дискового ветра у звезд малой массы типа Т Тель-
ца выполнены в работах [22–27] (см. также ссыл-
ки в них). Наблюдения джетов у TTS говорят в
пользу моделей протяженных ветров, образую-
щихся с помощью центробежной силы [28].

Куросава и др. [29] предложили использовать
так называемый метод параметризации, который
позволяет получить распределение плотности ве-
щества в ветре, близкое к тому, которое получает-
ся из решений МГД уравнений. Мы применили
этот же подход для звезд HAEBE. Принципиаль-

ная схема дискового ветра показана на рис. 1. Вся
зона ветра разбивается на линии тока, для кото-
рых задаются полоидальный  и тангенциаль-
ный  компоненты скорости газа и решается
уравнение неразрывности. Главные параметры
модели следующие: область запуска дискового
ветра с поверхности диска с цилиндрическими
радиусами  и ,  – половинный угол раскры-
тия ветра, а именно, угол между первой линий то-
ка и вертикальной осью. Принято, что газ ускоря-
ется от начальной скорости , равной скорости
звука, до терминальной скорости , где

 – кеплеровская скорость в
точке  в основании -й линии тока,  – мас-
штабный множитель,  – гравитационная посто-
янная, и  – масса звезды. В зоне, прилегающей
к поверхности диска, температура газа (4000–
5000 K) недостаточна для реализации рассматри-
ваемых переходов. Эта зона имеет переменную
толщину  ( , где , а  – радиус звез-
ды). Выше этой зоны температура газа выходит на
плато (  K) и далее не меняется в ветре [30,
31]. В алгоритм включена зона твердотельного
вращения ветра, благодаря которой дисковый ве-
тер выносит избыток углового момента [32]. Па-
раметрами модели также являются: темп потери
массы , параметр , характеризующий эффек-
тивность распределения вещества среди линий
тока, и параметр ускорения , в зависимости от
которого терминальная скорость достигается
быстрее или медленнее с расстоянием от звезды.
Принято, что диск непрозрачен для излучения за
радиусом сублимации пыли. Подробно алгоритм
вычислений описан и проиллюстрирован в на-
шей работе [33].

2.2. Магнитосферная аккреция

Винк и др. [34, 35], Моттрам и др. [36] и Аба-
бакр и др. [37] показали, что звезды Ае Хербига и
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Рис. 1. Геометрия излучающих областей: магнитосферной аккреции и дискового ветра. Дано не в масштабе.
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поздних Ве спектральных классов могут аккреци-
ровать вещество таким же образом, как и звезды
типа Т Тельца. Поэтому мы допускаем, что у звез-
ды UX Ori может иметь место магнитосферная
аккреция. Однако мы должны учитывать наличие
слабого магнитного поля и быстрого вращения у
звезд HAEBE (в частности, около 150 км/с на эк-
ваторе у UX Ori [38]), приводящих к другой кон-
фигурации магнитосферы, компактной и диско-
образной [9–11]. К сожалению, вопрос о соб-
ственном магнитном поле звезд Хербига открыт
и, судя по результатам исследований, его величи-
на много меньше, чем у ТТС [12–14]. Поэтому
можно предположить, что аккрецирующее веще-
ство будет доставляться не в полярные области,
как это имеет место при достаточно сильном ди-
польном магнитном поле у звезд типа Т Тельца, а
к умеренным широтам, ближе к экватору. Мы на-
зываем эту область зоной дисковой аккреции. На
рис. 2 показана ее геометрическая схема. Пара-
метрами модели являются толщина слоя, радиус
коротации и темп аккреции. В зоне дисковой ак-
креции газ падает на звезду под действием силы
тяжести, скорость вращения газа определяется
степенным законом и меняется от скорости вра-
щения диска в зоне радиуса коротации до задан-
ной скорости на поверхности звезды (см. ниже).
Температура газа уменьшается по степенному за-
кону от максимального значения у поверхности
звезды (параметр задачи) до внешней границы
зоны (радиуса коротации). Кинематика и пере-
нос излучения для данного типа модели аккреции
описаны в работах [9, 10], а влияние температур-
ного режима и параметров модели на профили
водородных линий серий Бальмера, Пашена и
Бреккета для звезд HAEBE детально исследовано
в работе [20].

Для сравнения мы рассчитали также профили
линий водорода, следуя классическому варианту
магнитосферной аккреции. Мы использовали

наш собственный численный код, основанный
на работах [18, 19], и адаптировали его к быстро
вращающейся звезде UX Ori. Так же, как и для
ТТС, зона аккреции находится между внутрен-
ним и внешним радиусами магнитосферы, тем-
пература газа с расстоянием от звезды вычисляет-
ся из решения теплового баланса. Детально алго-
ритм расчетов кинематики и теплового баланса
описан в работе [39]. В Приложении дана схема
модели и графики, демонстрирующие поведение
температуры газа в зависимости от расстояния до
звезды и результирующие профили линий H .

2.3. Роль пыли в формировании эмиссионного 
спектра. Затмения

Околозвездная пыль играет определяющую
роль во всех явлениях, наблюдаемых у звезд типа
UX Ori: в фотометрической активности, поведе-
нии линейной поляризации, показателей цвета, а
также в формировании эмиссионных спектров
(см. обзор [40] и ссылки в нем). Поскольку глав-
ные признаки UXOR вызываются переменной
околозвездной экстинкцией, важно исследовать
более детально причину ее переменности. Моде-
лирование эмиссионных спектров во время за-
тмений звезды типа UX Ori позволяет получить
двойной результат: одновременно исследуются
структура и физическая природа самого затмева-
ющего тела по его влиянию на интенсивность и
форму профилей линий и физические свойства и
структура областей, подвергнутых затмению.

Как известно, для звезд HAEBE была предло-
жена модель диска с утолщением в зоне испаре-
ния пыли, так называемый puffed up inner rim (см.
[41], а также обзор [42] и ссылки в нем). Свойства
и геометрия пылевого экрана у дисков молодых
звезд и влияние на линейную поляризацию и
блеск во время затмений таким экраном у звезд
UXOR были недавно рассмотрены в работах
Шульмана и Гринина [43, 44]. Они показали, что
влияние крупномасштабных возмущений на фо-
тометрическую и поляриметрическую перемен-
ность звезд может быть существенным и согласу-
ется с результатами наблюдений продолжитель-
ных затмений звезд типа UX Ori. Тот факт, что
для объяснения наблюдавшихся затмений необ-
ходимы большие по высоте возмущения в диске,
позволяет предположить, что образование таких
возмущений может быть связано либо с форми-
рованием циклонических вихрей, способных
поднять пыль над плоскостью диска (см., напр.,
[45, 46]), либо с азимутально структурированным
запыленным дисковым ветром [47]. Также возмо-
жен еще один механизм образования возмуще-
ний. Тернер и др. [48] показали, что заряженные
мелкие пылинки, взаимодействуя с магнитным
полем диска, могут высоко подниматься над его
поверхностью. Магнитное поле диска может быть

α

Рис. 2. Геометрия дисковой магнитосферной аккре-
ции. Дано не в масштабе.
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неоднородно из-за магнитно-ротационной не-
стабильности и ряда других возможных причин.

В недавней работе [49] изучалась проблема по-
явления 0.1–1 μm кристаллической силикатной
пыли в поверхностных слоях протопланетных
дисков всех объектов от коричневых карликов до
звезд AeBe Хербига. Их расчеты показывают, что
эта пыль может выноситься гидромагнитными
дисковыми ветрами (например, X-ветром [50,
51]) или магнито-центробежным ветром [21])
вверх над поверхностью диска, и затем эта пыль
возвращается в диск на больших расстояниях от
звезды.

Таким образом, образование пылевых струк-
тур, экранирующих звезды во время затмения,
может быть вызвано различными механизмами.
Это может быть дисковый ветер, поднимающий
пыль над диском; запыленный ветер неодноро-
ден и имеет значительные флуктуации плотно-
сти, которые условно называют газо-пылевыми
облаками. Кроме того, поднятая с поверхности
дисков пыль может возвращаться обратно к по-
верхности диска.

В данной работе мы промоделировали затме-
ния двух типов: затмение непрозрачным транзи-
ентным газо-пылевым облаком и непрозрачным
газо-пылевым экраном. В обоих случаях экраны
находились на расстоянии 0.5 а.е. (около 40
для UX Ori). Облако пересекает луч зрения, за-
крывая попеременно определенные участки дис-
кового ветра, зоны аккреции и звезды, находясь
на определенной высоте над поверхностью диска.
Во втором случае мы постепенно поднимаем над
поверхностью диска непрозрачный экран до вы-
соты, при которой профиль линии перестает ме-
няться (глубокий минимум яркости). Схема за-
тмений дана на рис. 3. При моделировании затме-
ний мы рассматривали звезду как точечный
источник излучения, так как расстояние, на кото-
рое мы помещаем экран, много больше радиуса
звезды.

Для анализа результатов мы использовали
имеющиеся у нас наблюдения звезд UXOR, как
выполненные в КрАО [52], так и на Nordic Optical
Telescope (NOT) [53]. Кроме того, мы использова-
ли данные наблюдений, опубликованные в рабо-
те [54], и новые данные наблюдения, продемон-
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стрированные на недавней конференции1, по-
священной исследованию звезд типа UX Ori [55].
Надо заметить, что мы не стремились точно вос-
производить профили водородных линий, по-
скольку они нестабильны. Нас больше интересо-
вали закономерности в переменности профилей
при различных условиях затмения.

3. РЕЗУЛЬТАТЫ

3.1. Параметры моделей

Параметры моделей излучаемых областей
приведены в табл. 1 (для дискового ветра) и
табл. 2 (для дисковой аккреции). Таблица 3 со-
держит гибридные модели, представляющие ком-
бинации моделей из табл. 1 и 2. В моделях диско-
вого ветра приведены области запуска дискового
ветра , половинный угол раскрытия дис-
кового ветра , отсчитываемый от вертикальной
оси, и темп потери массы. Остальные параметры
одинаковы для всех моделей. (1) Параметр, опре-
деляющий ускорение дискового ветра . Вы-
бор такого значения объясняется следующими
причинами: наблюдаемые профили самой силь-
ной линии водорода Hα постоянно показывают в
нормальном состоянии двухпиковый профиль с
глубокой абсорбцией на малых радиальных ско-
ростях. Чтобы получить такой профиль, следует
задать невысокий темп истечения вещества по-
рядка /год, иначе эмиссия “зальет” цен-
тральный провал на профиле линии. Однако при
таком темпе истечения вещества трудно получить
наблюдаемую над континуумом интенсивность
линии. Параметр ускорения  позволяет регули-
ровать скорость ускоряющегося газа: при значе-
нии  плотность газа достаточна, чтобы, во-
первых, образовать профиль линии H  нужной
интенсивности и, во-вторых, получить у теорети-
ческого профиля наблюдаемые крылья, т.е., что-
бы наблюдаемая терминальная скорость  тоже
была достигнута. (2) Масштабный фактор  в со-
отношение  меняется от 3 для первых
линий тока до 1 для самых удаленных [33]. (3) Па-

1 The second international Workshop “UX Ori type stars and re-
lated topics”, http://www.uxor.ru
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Рис. 3. Схема затмения непрозрачным газо-пылевым фрагментом, пересекающим луч зрения (слева) и непрозрачным
газо-пылевым экраном (справа).
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раметр эффективности загрузки вещества на ли-
нии тока  для всех моделей “распределяет”
вещество примерно в одинаковых пропорциях
между линиями тока. Следуя [30], температура га-
за в ветре (кроме узкой зоны вблизи поверхности
диска) принята равной 10000 K.

Модели дисковой аккреции в табл. 2 различа-
ются радиусами коротации и начальной темпера-
турой газа у поверхности звезды. Во всех моделях
температура газа уменьшается с ростом цилин-
дрического радиуса по степенному закону с пока-
зателем –1/3. Полутолщина магнитосферы со-
ставляет 0.75 . Чтобы избежать твердотельного
вращения магнитосферы, мы принимаем, что
скорость вращения газа подчиняется закону

(1)

где  – расстояние от звезды,  – параметр,  –
скорость вращения звезды в той точке, где газ до-
стигает ее поверхности. Мы принимаем ее значе-
ние равным 70 км/с, т.е., другими словами, газ
попадает на звезду между полюсом и экватором.

γ = 3

*R

= ,( ) ( / )* *
pu r U r R

r p ∗U

Как уже говорилось, радиальный (полоидаль-
ный) компонент скорости газа определяется из
решения уравнения движения под действием си-
лы тяжести. В моделях MA1 и MA2 расчет насе-
ленностей атомных уровней контролируется как
излучением звезды, так и электронными ударами;
в модели MA3 – только электронными ударами
(см. детали в [20]).

Для обеих излучающих областей выполнены
не-ЛТР расчеты водородного газа. Была учтена
различная геометрия области магнитосферы и
дискового ветра и, следовательно, использованы
соответствующие уравнения неразрывности. Ра-
диационные члены в уравнениях стационарно-
сти, учитывающие дискретные переходы между
атомными уровнями, вычислялись в приближе-
нии Соболева [56], а интенсивность излучения в
частотах линии вычислялась путем точного инте-
грирования по всем пространственным коорди-
натам в предположении полного перераспределе-
ния по частоте в сопутствующей системе коорди-
нат. Рассмотрено 15 атомных уровней и
континуум. Алгоритм вычислений детально опи-
сан в работе [33].

3.2. Профили линий в ярком состоянии звезды
В этом разделе представлены результаты рас-

четов профилей первых трех линий серии Баль-
мера для звезды UX Ori в ярком состоянии. Для
большей наглядности показаны профили линии,
рассчитанные отдельно для зоны аккреции и дис-
кового ветра и для гибридных моделей. На рис. 4
представлены профили линий Hα (a), Hβ (б) и
Hγ (в) в моделях магнитосферной аккреции MA1
(верхняя панель) и MA2 (нижняя панель). По-
скольку угол, под которым наблюдатель смотрит
на звезду и диск, точно не определен, мы сделали
расчеты для трех углов наклона: i = 60° (штри-
ховая линия), 70° (сплошная линия) и 80°
(пунктир).

На рис. 5 показаны профили линий Hα, Hβ и
Hγ для гибридной модели 2. Отдельно показан
вклад в общее излучение дисковой аккреции
(пунктир) и дискового ветра (штриховая линия).
Результирующий профиль представлен сплош-
ной линией. Из рисунка видно, что главной обла-
стью формирования линий является область дис-
кового ветра, несмотря на то, что темп истечения
почти на порядок меньше темпа аккреции. Это
происходит потому, что зона магнитосферной ак-
креции слишком мала, чтобы играть важную роль
в формировании эмиссионной линии водорода,
по крайней мере для линии Hα. Тем не менее
вкладом магнитосферной аккреции пренебрегать
нельзя: поглощение на положительных радиаль-
ных скоростях уменьшает интенсивность “крас-
ного” пика и приближает профиль линии Hα к
наблюдаемому.

Таблица 1. Параметры моделей дискового ветра

Модель  yr

DW1 2–3.5 30
DW2 2–11 45
DW3 2–15 60
DW4 3–20 60
DW5 2–8 70
DW6 2–6 30

ω − ω , ∗1 N R θ , °1 , �
�

wM M −1

−× 92 10
−× 92 10
−× 92 10
−× 95 10
−× 92 10
−× 91 10

Таблица 2. Параметры моделей дисковой аккреции

Модель , K  yr–1

MA1 8000 1.5
MA2 8000 2
MA3 10000 2

T , ∗cr R , �
�

accM M

−× 81 10
−× 81 10
−× 81 10

Таблица 3. Гибридные модели

Модель DW + MA

1 DW1 + MA1
2 DW2 + MA1
3 DW3 + MA1
4 DW4 + MA1
5 DW5 + MA1
6 DW2 + MA2
7 DW6 + MA3
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Еще один пример профилей бальмеровских
линий в рамках гибридной модели 7 представлен
на рис. 6. Здесь показаны только результирующие
профили линий. Несмотря на другие параметры
модели и магнитосферной аккреции, соотно-
шение декрементов линий (интенсивностей
Hα/Hβ/Hγ) примерно одинаковы с моделью 2,
хотя форма линий отличается в правом крыле за
счет того, что темп потери массы меньше, чем в
модели 2 и поэтому “прослеживается” влияние
аккреции.

3.3. Профили линий во время затмения
В этом разделе мы представляем результаты

моделирования профилей линии Hα во время за-
тмений звезды и ее ближайшего окружения не-
прозрачным пылевым экраном и проходящим га-
зо-пылевым облаком (рис. 3).

3.3.1. Затмение непрозрачным пылевым экра-
ном. Понятно, что в протопланетном диске по-
стоянно идет преобразование пылевой структу-
ры, так как планетная система еще не сформи-
ровалась, сам диск крайне неоднородный, и
моделирование в приближении дисковой сим-
метрии является упрощением задачи. Но, не зная
точно структуру и состав пыли, распределение по

размерам и ее динамику, надо начинать исследо-
вание с упрощенной схемы. Поэтому мы рассмат-
риваем ситуацию, когда на радиусе сублимации
от поверхности диска поднимается непрозрач-
ный экран. Поскольку наблюдатель видит систе-
му в верхней полуплоскости (угол зрения меньше
90°), мы помещаем экран на плоскость диска и
постепенно увеличиваем его высоту, каждый раз
считая профиль линии H , самой сильной эмис-
сионной линии в спектре UX Ori. Высота экрана
увеличивается до тех пор, пока профиль линии не
перестает меняться. Это означает, что достигнута
такая область дискового ветра, в которой плот-
ность вещества становится слишком малой, что-
бы влиять на профиль. Поскольку радиус субли-
мации находится примерно на расстоянии 0.5 а.е.
от звезды ( ), то можно пренебречь краевы-
ми эффектами и принять экран плоским. Надо
отметить, что когда экран, поднимаясь, экрани-
рует звезду, он экранирует и нижнюю полусферу
системы. В результате наблюдатель видит только
содержимое верхней полусферы.

Мы выбрали модели дискового ветра (DW1–
DW5), у которых половинный угол раскрытия
увеличивается от модели DW1 к модели DW5 от
30° до 70°, и рассчитали профили линий H  сов-

α

∼40 *R

α

Рис. 4. Профили линий Hα (a), Hβ (б), Hγ (в) в моделях дисковой аккреции MA1 (верхняя панель) и MA2 (нижняя па-
нель):  (штриховая линия),  (сплошная линия) и  (пунктир).
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Рис. 5. Профили линий Hα, Hβ и Hγ в модели 2, состоящей из дискового ветра DW2 и дисковой аккреции MA1: вклад
магнитосферной аккреции в общее излучение линий представлен пунктиром, дискового ветра – штриховой линией,
результирующий профиль – сплошной линией.
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Рис. 6. Профили линий H  (сплошная линия), H  (штриховая линия) и H  (пунктир) в модели 7, состоящей из дис-
ковой аккреции MA3 и дискового ветра DW6. Отмечены углы наклона ,  и .

In
te

ns
ity

60 70 80Hα,β,γ Hα,β,γ Hα,β,γ
2

1

0
−800−400 4000

Velocity, km/s
800

2

1

0
−800−400 4000

Velocity, km/s
800

2

1

0
−800−400 4000

Velocity, km/s
800

α β γ
= °60i °70 °80



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 97  № 12  2020

МОДЕЛИРОВАНИЕ ЭМИССИОННЫХ ЛИНИЙ ВОДОРОДА 1005

местно с моделью аккреции MA1 (гибридные мо-
дели 1–5 из табл. 3). На рис. 7 профили линий в
рамках этих моделей вне затмений приведены на
самой верхней панели с пометкой “0”. Рисунок 7
демонстрирует, как по мере увеличения высоты
экрана меняется профиль линии H  во всех мо-
делях. При высоте от 15 до 25  наступает глубо-
кий минимум, континуум звезды падает, так как
экран закрывает полностью звезду, но все еще не
закрывает обширную область дискового ветра,
самые плотные слои которой вместе с областью
аккреции закрыты, а внешние слои ветра форми-
руют слабый эмиссионный профиль. Если пере-
нормировать его на новый континуум, линия по-
кажется более интенсивной, чем она наблюда-
лась в ярком состоянии звезды [16, 57, 58], однако
это следствие нормировки. Из рисунка видно, что
профиль линии H  в минимуме блеска для мно-
гих моделей становится одиночным, несиммет-
ричным и смещается в красную сторону. Это вы-
звано тем, что в первую очередь закрывается
часть ветра, движущаяся к наблюдателю. Степень

α

*R

α

асимметрии зависит от параметров модели и,
прежде всего, от угла раскрытия ветра. Если этот
угол мал, как, например, в моделях 1 и 2 (
и  соответственно), то и в минимуме блеска
профиль останется двухпиковым. Такое событие
тоже наблюдалось недавно для звезды RR Tau,
принадлежащей семейству типа UV Ori: интен-
сивность линии H  изменилась во время затме-
ния, но ее профиль остался двухпиковым [55].

Таким образом, проведенное выше моделиро-
вание показало, что ни одна из рассмотренных
моделей не объясняет трансформацию двухпико-
вого профиля линии Hα в ярком состоянии звез-
ды в одиночный несмещенный профиль в мини-
муме блеска. Это означает, что существует еще
один источник излучения в линии Hα, который
дает одиночный профиль и который не закрыва-
ется экраном в момент затмения.

Источником излучения, обладающим такими
свойствами, может быть пылевое гало в полярной
области диска [3, 48, 59]. При рассеянии излуче-
ния на пыли в полярных областях и при больших

θ = °1 30
°45

α

Рис. 7. Изменение профилей линии H  во время затмения непрозрачным пылевым экраном в моделях 1–5. Цифры
на графиках означают высоту экрана, выраженную в радиусах звезды. “0” соответствует внезатменному профилю.
Угол наклона равен 70°.
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значениях угла  формируются узкие одиночные
профили линий, как если бы наблюдатель нахо-
дился в этой зоне и видел объект под углами от 0°
до примерно 20–30° [59, 60]. Рассеянный свет по
нашим оценкам может составлять до 10% от пря-
мого света под этим же углом наклона. Он слаб и
не заметен на профилях линий при нормальном
(ярком) состоянии звезды, но играет все большую
роль при падении блеска звезды и уменьшении
континуума. В минимуме блеска профиль линии
от рассеянного света становится сопоставимым
по величине в минимуме блеска с профилем ли-
нии, полученным без учета рассеяния.

На рис. 8 показаны профили линии H , ана-
логичные представленным на рис. 7, но уже с уче-
том рассеянного света. Профили линии представ-
ляют собой суперпозицию профилей от дисковой
аккреции, дискового ветра и рассеянного излуче-
ния от этих областей пылью, сконцентрирован-
ной на угловом расстоянии в 20° от полярной оси.
На каждом графике штриховой линией показан
профиль линии Hα от рассеянного пылью излу-
чения. В ярком состоянии звезды (верхняя па-

i

α

нель рис. 8) рассеянный свет слегка изменяет
профиль линии, но его влияние на профиль не-
значительно. По мере усиления затмения про-
филь линии от рассеянного света по интенсивно-
сти и ширине становится сравнимым с профилем
от прямого света, полученного при 70°. Кроме то-
го, рассеянный свет добавляет излучение со сто-
роны отрицательных лучевых скоростей. Профи-
ли линий, представленные на рис. 8, вычислены в
предположении неподвижной пыли. Влияние
движения пыли на профили линии Hα продемон-
стрировано в Приложении.

3.3.2. Затмение газо-пылевым облаком. На
рис. 9 представлена модификация профилей ли-
нии H  во время затмений системы, вызванных
проходящим газо-пылевым облаком. Рассмотре-
на модель 2 без учета рассеянного света около-
звездной пылью. Облако находится на расстоя-
нии 0.5 а.е. от звезды, на высоте, достаточной для
затмения звезды, имеет постоянную оптическую
толщину много больше единицы и движется в ту
же сторону, что и дисковый ветер. Наблюдатель
смотрит на звезду под углом 70° (левый столбец) и

α

Рис. 8. То же самое, что на рис. 7, но с учетом излучения от дискового ветра и магнитсферы, рассеянного пылью
(сплошная линия). Штриховой линией обозначен вклад от рассеянного излучения. Детали см. в тексте.
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80° (правый столбец). Облако помещается на
линии, перпендикулярной плоскости чертежа
(рис. 3), в точку с определенным прицельным па-
раметром ( ), отмеченным на каждом графике и
выраженным в единицах радиуса звезды (см.
рис. 10). Отрицательные значения прицельного
параметра означают, что облако находится слева
от оси симметрии системы, положительные зна-
чения параметра – справа от оси. Прицельный
параметр, равный нулю, означает, что облако на-
ходится точно на центральной оси системы, про-
ходящей через центр звезды.

Когда прицельный параметр , профиль
линии мало отличается от профиля вне затмения,
так как экран закрывает не самую плотную излу-
чающую часть оболочки, далекую от звезды. Ко-
гда облако находится на “положительном” при-
цельном параметре, то при его приближении к
оси симметрии ( ) закрывается приближа-
ющаяся к наблюдателю часть дискового ветра,
синий пик профиля слабеет. Когда облако нахо-
дится на центральной оси, оно закрывает в рав-
ной степени удаляющуюся и приближающуюся
области дискового ветра, и профиль линии Hα
остается двухпиковым. По мере прохождения об-
лака по “отрицательным” прицельным парамет-
рам оно закрывает удаляющуюся часть ветра, от-
крывая приближающийся к наблюдателю ветер,
и слабеет красный пик профиля, а синий восста-
навливается.

4. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ
И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Значение исследований свойств молодых
звезд типа UX Ori для понимания физических
процессов, происходящих в протопланетных дис-
ках, трудно переоценить, потому что эти звезды
наблюдаются сквозь газопылевые атмосферы
дисков и дисковых ветров. Это обстоятельство
сильно затрудняет интерпретацию наблюдений
UX Ori и понимание реальной картины из-за
многообразия и сложности процессов, происхо-
дящих в областях, ближайших к звезде. Но это же
обстоятельство позволяет получать уникальную
информацию не только о звезде и ее ближайшем
окружении (например, о компактной зоне магни-
тосферной аккреции), но и о протяженных обла-
стях таких, как дисковый ветер и сам аккрецион-
ный диск. Благодаря наличию сложной пылевой
структуры в поверхностных областях диска и в ос-
новании дискового ветра можно изучать физиче-
ские процессы в газо-пылевой среде на расстоя-
ниях порядка или меньше радиуса сублимации
пыли.

В данной работе мы рассчитали профили ли-
ний Hα, Hβ и Hγ в рамках гибридных моделей,
включающих две излучающих области: магнито-

pp

@| | 1pp

→ 0pp

Рис. 9. Схема затмения газо-пылевым фрагментом,
пересекающим луч зрения в направлении вращения
диска и дискового ветра. Цифрами указано значение
прицельного параметра в единицах радиуса звезды.
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сферную аккрецию в модификации, соответству-
ющей быстро вращающимся звездам Хербига
(дисковую аккрецию), и магнито-центробежный
дисковый ветер. Не-ЛТР расчеты эмиссионных
линий серии Бальмера выполнены для звезды UX
Ori, типичного представителя подкласса звезд
AeBe Хербига, которые наблюдаются при боль-
ших углах наклона через пылевую атмосферу ак-
креционного диска и запыленный дисковый ве-
тер. Теоретические профили этих линий были
рассчитаны как для нормального (яркого) состо-
яния звезды, так и во время затмений. Рассмотре-
ны два типа экранов: газо-пылевое облако, пере-
секающее луч зрения, и газо-пылевой экран над
поверхностью диска, расположенные на радиусе
сублимации пыли (около 0.5 а.е.).

Мы можем сделать следующие выводы:
• Как и для обычных звезд AeBe Хербига, ори-

ентированных под меньшими углами к наблюда-
телю, в формировании самой интенсивной баль-
меровской линии водорода Hα у звезды UX Ori
доминирующую роль играет протяженный дис-
ковый ветер [33, 61–64]. Зона магнитосферной
аккреции очень мала, но играет заметную роль в
формировании асимметричного двухпикового
профиля линии. Линии Hβ и Hγ образуются в ме-
нее протяженной области вокруг звезды, и роль
магнитосферной аккреции для них возрастает.

• Чтобы профили рассматриваемых линий
имели форму и интенсивность, наблюдаемую в
ярком состоянии блеска у звезды UX Ori (т.е., с

глубоким центральным провалом на малых луче-
вых скоростях и “красным” пиком более слабым,
чем “синий” пик), темп потери массы с ветром
должен быть невысоким, порядка /год,
при бóльших темпах истечения вещества эмис-
сия, образующаяся в ветре, заполняет централь-
ную часть профиля. Соответственно темп аккре-
ции должен быть примерно на порядок больше
темпа истечения, чтобы образовать обратный P
Cyg профиль. Чтобы получить такой профиль в
рамках модели классической магнитосферной
аккреции, надо увеличить темп аккреции на два
порядка, что противоречит наблюдениям.

• Во время прохождения газо-пылевого обла-
ка через луч зрения профиль линии H  меняется
следующим образом: сначала “гаснет” один пик и
профиль при определенных положениях экрана
может стать близким к одиночному и смещенно-
му относительно центра линии; затем профиль
линии становится симметричным и двухпиковым
(момент центрального затмения), с дальнейшим
продвижением экрана начинает “гаснуть” другой
пик профиля и восстанавливаться первый.
В определенный момент затмения профиль опять
становится практически одиночным, но уже сме-
щенным в противоположную сторону от нулевой
лучевой скорости. Последовательность измене-
ния “синего” или “красного” пика зависит от то-
го, совпадает ли движение облака с направлением
вращения диска или противоположно ему.

−
�

910 M

α

Рис. 10. Вид системы “звезда  диск” сверху. Показаны положения облака при различных значениях прицельного па-
раметра . Стрелками указаны движения диска и дискового ветра и последовательность перемещения затмевающего
облака.
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• Во время затмения системы газо-пылевым
экраном, поднимающимся вверх от плоскости
диска, у профиля линии Hα в большинстве моде-
лей сначала синхронно понижается интенсив-
ность обоих пиков, но в минимуме блеска синий
пик практически исчезает, кроме моделей с ма-
лым углом раствора ветра: модель 1 ( ); в
ней профиль остается двухпиковым и практиче-
ски симметричным; модель 2 ( ); профиль
остается двухпиковым, но становится асиммет-
ричным. В моделях с бóльшими углами раствора
дискового ветра профили в минимуме блеска
смещены в разной степени в сторону положи-
тельных лучевых скоростей. Таким образом, изу-
чая переменность линии Hα в моменты затме-
ний, можно определить параметры ветра, кото-
рые трудно определить иным путем.

• Рассеяние излучения от дисковой аккреции
и дискового ветра удаленной околозвездной пы-
лью, сконцентрированной в полярных зонах (от
0° до 30° от полярной оси) малозаметно, когда
звезда находится в ярком состоянии, но может
повлиять на форму профиля во время минимумов
яркости. Рассеянный свет составляет небольшую
долю от прямого излучения, не более 10%. Ради-
альный компонент скорости пыли смещает про-
филь линии Hα относительно нулевой лучевой
скорости, вращательное движение пыли расши-
ряет профиль и сглаживает его, образуя одиноч-
ный профиль в моменты глубокого минимума
блеска.

θ = °1 30

θ = °1 45

• К аналогичному эффекту – превращению
двухпикового профиля линии в одиночный во
время затмения – может привести тепловое излу-
чение газовой атмосферы расходящегося диска,
нагретой и частично ионизованной излучением
звезды [65]. В этом случае профили линии Hα то-
же получаются узкими и одиночными. Эта воз-
можность заслуживает дальнейшего исследова-
ния.

• Чтобы более детально изучить структуру и
свойства как затмевающего тела (запыленного
дискового ветра и атмосферы диска), так и газо-
вых излучающих областей, требуются новые од-
новременные фотометрические и спектральные
наблюдения звезд типа UX Ori с высоким спек-
тральным разрешением.

Приложение

В Приложении мы предлагаем дополнитель-
ный материал, который может быть полезен для
исследования звезд типа UX Ori.

Магнитосферная аккреция

Как уже говорилось, мы предполагаем, что ис-
пользование классической схемы магнитосфер-
ной аккреции для быстро вращающихся звезд
HAEBE будет некорректным. Однако такой вари-
ант аккреции может быть в принципе реализован

Рис. 11. Схема классической магнитосферной аккре-
ции для звезды UX Ori.
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Рис. 12. Изменение температуры с расстоянием от
звезды в моделях классической магнитосферной ак-
креции CMA1 и CMA2 с максимальной температурой
газа 8000 K.
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при достаточно сильном собственном поле звез-
ды. В этом случае аккрецирующее вещество будет
доставляться к полюсам звезды. Для этого случая
мы рассчитали профили линии Hα для несколь-
ких моделей и часть из них представляем в дан-
ном Приложении.

Схема классической магнитосферной аккре-
ции, используемая обычно для звезд Т Тельца,
показана на рис. 11. Предполагается, что магни-
тосфера образована дипольным магнитным по-
лем, ось которого совпадает с осью вращения
звезды. Cуществуют внешняя  и внутренняя 
границы магнитосферы, и газ движется к звезде

mor mir

вдоль магнитных силовых линий только под дей-
ствием силы тяготения. Область старта на диске
находится между этими значениями. Магнито-
сфера вращается твердотельно со скоростью вра-
щения звезды на экваторе (150 км/с). Перенос из-
лучения в спектральных линиях рассматривается
в приближении Соболева с учетом нелокального
радиационного взаимодействия. Подробный ал-
горитм расчетов дан в статье [39].

Представлены две модели магнитосферной
аккреции с внутренним радиусом магнитосферы

 и внешним  (модель CMA1) и соответ-
ственно  и  (модель CMA2). Еще одним
.1 2 *R .1 7 *R

.1 5 *R .2 5 *R

Рис. 13. Профили линии H  в моделях классической магнитосферной аккреции CMA1 (a, b, c) и CMA2 (d, e, f). Сверху

вниз приведены профили линий для темпов аккреции: /год (верхняя панель), /год

(средняя панель) и /год (нижняя панель). Угол наклона равен 70°.
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параметром модели была температура газа у по-
верхности звезды, которая задавалась таким об-
разом, чтобы максимальная температура газа при
расчете теплового баланса была равна 8000 K. Из-
менение температуры газа с расстоянием вдоль
магнитных силовых линий показано на рис. 12.
Обе модели рассчитаны для трех значений темпа
аккреции: ,  и

/год. Угол наклона . Профили
линии H  в моделях классической магнитосфер-
ной аккреции с параметрами CMA1 и CMA2 по-

−= × �
�

81 10accM M −× �

83 10 M
−× �

71 10 M = °70i
α

казаны на рис. 13. При расчете профилей с тем-
пом аккреции /год был учтен эффект
Штарка. Надо заметить, что с увеличением темпа
аккреции до этой величины линия H  принимает
форму обратного P Cyg профиля.

Влияние движущейся пыли на профили линии Hα
Моделирование рассеяния излучения непо-

движными пылевыми частицами, находящимися
в непрерывно движущейся среде, является упро-
щением задачи. Пыль может находиться на стен-

−
�

710 M

α

Рис. 14. Влияние радиального компонента скорости пыли на профили линии H  во время минимума яркости в моде-
лях 1–5. “0” означает случай неподвижной пыли, –100 и 100 означают пыль, приближающуюся к звезде и удаляющу-
юся от звезды со скоростью 100 км/с соответственно.
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Рис. 15. Влияние тангенциального компонента скорости пыли на профили линии Hα во время минимума яркости в
моделях 1–5.
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ках полости, образованной за время эволюции
системы истечениями вещества в области полю-
сов, эта “стенка” становится границей зоны дис-
кового ветра, который поднимается над поверх-
ностью диска и вращается. Поэтому частицы пы-
ли тоже участвуют в сложном движении. Поэтому
мы проверили, как влияет радиальное и танген-
циальное движение пыли на рассчитанные про-
фили линии Hα. Алгоритм расчетов детально из-
ложен в [59]. На рис. 14 показаны профили линии
Hα из последнего (нижнего) ряда рис. 7 (т.е. по-
лученные в момент минимума яркости звезды)
для тех же гибридных моделей, и затем к ним до-
бавлен свет, рассеянный пылью, находящейся в
полярной области в 20° от полярной оси и движу-
щейся со скоростью –100 км/с, т.е. к звезде, и со
скоростью 100 км/с, т.е. от звезды. В первом слу-
чае, кроме того, что рассеянный свет изменяет
форму профиля линии, он еще и смещает его це-
ликом в сторону отрицательных лучевых скоро-
стей. Во втором случае профиль линии смещается
к положительным лучевым скоростям. Величина
смещения зависит от скорости пыли и угла на-
клона. Значение 100 км/с выбрано для лучшей
иллюстрации эффекта. На рис. 15 те же профили
всех рассмотренных моделей, полученные в ми-
нимуме яркости звезды, подвергаются влиянию
только вращения пыли со скоростью 100 км/с.
Свет, рассеянный вращающейся пылью, расши-
ряет профили линий и сглаживает их форму, де-
лая их одиночными. Совместный эффект от дви-
жения пыли приводит, таким образом, к смеще-
нию, расширению и сглаживанию профилей
линий.
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Изучены кинематические свойства молодых звезд, еще не достигших стадии главной последова-
тельности. Отбор этих звезд был осуществлен по данным каталога Gaia DR2 с привлечением ряда
фотометрических инфракрасных обзоров. C использованием 4564 звезд с ошибками параллаксов
менее 20% найдены следующие значения параметров угловой скорости вращения Галактики:

 км/с/кпк,  км/с/кпк2 и  км/с/кпк3, где зна-
чения постоянных Оорта составляют  км/c/кпк и  км/c/кпк. Кру-
говая скорость вращения околосолнечной окрестности вокруг центра Галактики равна

 км/с для принятого расстояния Солнца до галактического центра  кпк.
Показано, что дисперсия остаточных скоростей рассмотренных звезд мала, что говорит об их чрез-
вычайной молодости. Среднее по трем координатам значение дисперсии остаточных скоростей для
звезд Хербига Ae/Be составляет около 11 км/с, а для звезд типа Т Тельца – около 7 км/с.

DOI: 10.31857/S0004629920120038

1. ВВЕДЕНИЕ
Среди звезд, не достигших стадии главной по-

следовательности, есть как звезды промежуточной
массы ( ), т.е. звезды Хербига Ae/Be, так и
менее массивные звезды типа Т Тельца с массой

. Для изучения структуры и кинематики
диска Галактики такие звезды представляют боль-
шой интерес благодаря своей исключительной мо-
лодости. Однако еще недавно необходимые для
анализа астрометрические данные были известны
лишь для нескольких сотен таких звезд, располо-
женных в области пояса Гулда, т.е. вблизи Солнца.

В этом отношении ситуация резко изменилась с
появлением каталога Gaia DR2 [1, 2], который со-
держит тригонометрические параллаксы и соб-
ственные движения около 1.3 млрд. звезд. Для от-
носительно небольшой доли этих звезд измерены
их лучевые скорости. В каталоге Gaia [3] фотомет-
рические измерения представлены в двух широких
полосах, поэтому возможна только очень грубая
классификация звезд. Для надежной классифика-
ции необходимо привлекать более точные спек-
тральные и фотометрические данные из других ис-
точников. По данным каталога Gaia DR2 выполнен
ряд важных исследований, связанных с кинемати-
кой различных галактических подсистем.

В настоящее время известны несколько выбо-
рок из каталога Gaia DR2 молодых звезд, еще не

достигших стадии главной последовательности.
Например, в работе [4] были отобраны из катало-
га Gaia DR2 по кинематическим и фотометриче-
ским данным более 40 000 звезд типа Т Тельца.
Все эти звезды расположены не далее 500 пк от
Солнца, и тесно связаны с поясом Гулда. Их про-
странственные и кинематические свойства де-
тально изучены в работе [5].

Более миллиона кандидатов в молодые звезд-
ные объекты, расположенные в областях актив-
ного звездообразования, выделены в работе [6].
Для этого данные Gaia DR2 были скомбинирова-
ны с инфракрасной фотометрией 2MASS [7] и
WISE [8, 9] с привлечением результатов экспери-
мента Planck [10] о межзвездном поглощении.
Рассматривались четыре класса объектов: моло-
дые звездные объекты, внегалактические объек-
ты, звезды главной последовательности и проэво-
люционировавшие звезды. Более 25000 объектов
являются маломассивными звездами, не достиг-
шими стадии главной последовательности. Их
кинематические свойства проанализированы в
работе [11], где были получены оценки парамет-
ров вращения Галактики.

Отличная от [6] методика отбора из каталога
Gaia DR2 звезд, не достигших стадии главной по-
следовательности, предложена в работе [12].
Здесь фотометрические измерения из каталога
Gaia DR2 используются в комбинации с данными

Ω = . ± .0 28 84 0 10 Ω = − . ± .0 4 063 0 029' Ω = . ± .0 0 766 0 020''
= . ± .16 25 0 33A = − . ± .12 58 0 34B

= . ± .0 230 7 4 4V = . ± .0 8 0 0 15R

− �(2 8) M

< �2 M

УДК 524.6-34
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инфракрасных обзоров 2MASS, WISE, IPHAS [13,
14] и VPHAS+ [15]. При этом среди 8000 кандида-
тов только для половины астрометрические изме-
рения имеют высокую точность (в основном мала
ошибка параллаксов). Кроме того, эти авторы на-
шли, что доля общих звезд с выборкой из работы
[6] не превышает 50%.

Целью настоящей работы является уточнение
параметров вращения Галактики по выборке мо-
лодых звезд из работы [12], а также определение
параметров эллипсоида остаточных скоростей
этих звезд. Для отбора звезд в работе [12] исполь-
зовались только данные многополосной фото-
метрии, поэтому подтверждение молодости этих
звезд на основе кинематического анализа являет-
ся актуальной задачей.

2. ДАННЫЕ
Отбор молодых звезд в работе [12] был осу-

ществлен с использованием методов машинного
обучения по данным каталога Gaia DR2 с привле-
чением фотометрических измерений из инфра-
красных обзоров 2MASS, WISE, IPHAS и
VPHAS+. Всего ими выделено 4 150 983 объектов.
В настоящей работе используются звезды из вы-
борок PMS, CBe и EITHER, члены которых име-
ют высокую вероятность принадлежности к ним.

Отметим, что основой для классификацион-
ного отбора звезд в работе [12] является анализ 48
фотометрических разностей. Они вычислены по
данным каталога Gaia DR2, где фотометрические
полосы ,  и  имеют средние значения
длины волны 0.50, 0.59 и 0.77 мкм соответствен-
но, полосы  и  из каталогов IPHAS и VPHAS+
соответственно 0.62 и 0.66 мкм, полосы ,  и 
из каталога 2MASS – 1.24, 1.66 и 2.16 мкм соответ-
ственно, полосы , ,  и  из каталога
WISE – 3.4, 4.6, 12 и 22 мкм соответственно. По-
этому при отборе исходных данных большое зна-
чение этими авторами было уделено качеству фо-
тометрического материала. В итоге, для ряда звезд,
вошедших в рабочую выборку из 4150 983 звезд,
есть такие, для которых в каталоге Gaia DR2 от-
сутствуют измерения их параллаксов. Кроме то-
го, итоговая выборка имеет ограничение по га-
лактической широте |b| < 5.5°, обусловленное та-
ким ограничением в каталогах IPHAS и VPHAS+.

Говоря о полноте, эти авторы имеют в виду
полноту отбора звезд определенного вида (Herbig
Ae/Be, классические Be или PMS звезды) из рабо-
чего массива данных (из 4 150 983 звезд). На осно-
ве анализа фотометрических разностей каждой
звезде была присвоена вероятность  принадлеж-
ности к каждому из рассматриваемых видов (Her-
big Ae/Be, классические Be или PMS звезды).

Выборка PMS состоит из 8470 кандидатов в
молодые звезды, не достигнувших главной после-

BPG G RPG

r αH
J H sK

1W 2W 3W 4W

p

довательности. По оценке [12], значение полноты
этой выборки составляет 78.8%, и ее членами яв-
ляются как звезды Хербига Ae/Be, так и звезды
типа Т Тельца. Из трех указанных выборок это са-
мая богатая звездами, поэтому в настоящей рабо-
те она является основной для кинематического
анализа.

Выборка CBe содержит 693 кандидата в клас-
сические Be звезды. Значение ее полноты состав-
ляет 85.5%. CBe представляют собой звезды спек-
трального класса B, находящиеся на главной по-
следовательности, имеющие быстрое осевое
вращение и окруженные газовыми дисками. Это
наиболее массивные звезды среди рассматривае-
мых нами.

Выборка EITHER включает 1309 звезд. В нее во-
шли звезды, которые имеют следующие значения
вероятности :  но 
и .

Все перечисленные выборки содержат очень
молодые звезды. Между выборками нет пересече-
ний. С целью привлечения максимального коли-
чества молодых звезд в задаче определения пара-
метров вращения Галактики мы также сформиро-
вали объединенную выборку ALL, в которую
вошли звезды трех выборок CBe, EITHER и PMS.
Распределение звезд этой выборки с относитель-
ными ошибками тригонометрических параллак-
сов менее 20% на галактической плоскости  по-
казано на рис. 1. На рисунке можно видеть связь со
спиральной структурой. Во-первых, отчетливо ви-
ден отрезок Местного рукава (рукава Ориона),
проходящий вблизи Солнца под углом около –15°
к оси , во-вторых, видна концентрация звезд
вблизи рукава Персея (обозначен III) во втором га-
лактическом квадранте, в-третьих, имеются два
сгущения звезд в области отрезка рукава Киля-
Стрельца (II). Интересно отметить, что в распре-
делении кандидатов в звезды типа Т Тельца [11],
отобранных в работе [6], из спиральной структуры
хорошо виден только отрезок Местного рукава.

3. МЕТОДЫ
3.1. Параметры вращения Галактики

Из наблюдений нам известны три составляю-
щие скорости звезды: лучевая скорость  и две про-
екции тангенциальной скорости  и

 направленные вдоль галактической
долготы  и широты  соответственно, выражен-
ные в км/с. Здесь коэффициент 4.74 является от-
ношением числа километров в астрономической
единице к числу секунд в тропическом году, а

 – гелиоцентрическое расстояние звезды в
кпк, которое мы вычисляем через параллакс звез-
ды . Компоненты собственного движения

 и  выражены в угловых мс/год.

p + > ,PMS CBe( ) 50%p p <PMS 50%p
<CBe 50%p

XY

Y

rV
= . μ4 74 cosl lV r b

= . μ ,4 74b bV r
l b

= π1/r

π
μ cosl b μb
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Для определения параметров кривой галакти-
ческого вращения используем уравнения, полу-
ченные из формул Боттлингера, в которых произ-
ведено разложение угловой скорости  в ряд до
членов второго порядка малости  Звезд с из-
меренными лучевыми скоростями в наших вы-
борках очень мало, поэтому мы для анализа ис-
пользуем только следующие два уравнения с соб-
ственными движениями в левых частях:

(1)

(2)

где  – расстояние от звезды до оси вращения Га-
лактики (цилиндрический радиус):

(3)

Величина  является угловой скоростью враще-
ния Галактики на солнечном расстоянии , пара-
метры  и  – соответствующие производные
угловой скорости, . В уравнениях (1)–
(2) определяемыми являются шесть неизвестных:

, , , ,  и . Интерес представляют

Ω
.0/r R

= − − Ω +

+ − − Ω +

+ . − − Ω ,

� � 0

0 0 0

2
0 0 0

sin cos cos

'( )( cos cos )

''0 5( ) ( cos cos )

lV U l V l r b

R R R l r b

R R R l r b

= + −

− − − Ω −

− . − Ω ,

� �

� 0 0 0

2
0 0 0

cos sin sin sin

'cos ( )sin sin

''0 5 ( ) sin sin

bV U l b V l b

W b R R R l b

R R R l b

R

= − + .2 2 2 2
0 0cos 2 cos cosR r b R r b l R

Ω0

0R
Ω0' Ω0''

= Ω0 0 0| |V R

�U �V �W Ω0 Ω0' Ω0''

также постоянные Оорта  и  значения которых
можно найти из следующих выражений:

(4)

Кинематические параметры определяются в ре-
зультате решения условных уравнений вида (1)–
(2) методом наименьших квадратов. Используют-

ся веса вида  и 
где  – “космическая” дисперсия,  и  – дис-
персии ошибок соответствующих наблюдаемых
скоростей. Значение  сопоставимо со средне-
квадратической невязкой  (ошибка единицы
веса), которая вычисляется при решении услов-
ных уравнений вида (1), (2). В настоящей работе
принимаемые значения  лежат в интервале 7–
12 км/с. Система уравнений вида (1), (2) решается
в несколько итераций с применением критерия

 для исключения звезд с большими невязками.

3.2. Выбор значения 

В настоящее время выполнен ряд работ, посвя-
щенных определению среднего значения расстоя-
ния от Солнца до центра Галактики с использова-
нием индивидуальных определений этой величины,
полученных в последнее десятилетие независимы-
ми методами. Например,  кпк [17],

 кпк [18] или  кпк [19].

A ,B

= . Ω , = −Ω + .0 0 0'0 5A R B A

= + σ2 2
0 0/

ll Vw S S = + σ ,2 2
0 0/

bb Vw S S
0S σ

lV σ
bV

0S
σ0

0S

σ3

0R

= . ± .0 8 0 0 2R
= . ± .0 8 4 0 4R = . ± .0 8 0 0 15R

Рис. 1. Распределение звезд выборки ALL с относительными ошибками тригонометрических параллаксов менее 20%
на галактической плоскости , спиральный узор с углом закрутки  дан согласно работе [16].
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Отметим также некоторые первоклассные ин-
дивидуальные определения этой величины, сде-
ланные в последнее время. По мазерам японской
программы VERA получена оценка 
± 0.3 кпк [20]. В работе [21] из анализа 16-летнего
ряда наблюдений движения звезды S2 вокруг
сверхмассивной черной дыры в центре Галактики
найдено  кпк. В работе [22] на ос-
нове независимого анализа орбиты звезды S2 най-
дено  кпк. На основе перечис-
ленных результатов в настоящей работе мы при-
нимаем значение  кпк.

3.3. Вычисление расстояний
С момента публикации каталога Gaia DR2 из-

вестна проблема с тригонометрическими парал-
лаксами Gaia DR2, а именно, необходимость по-
правки  с величиной от  до  угловых мс
[2, 23]. Принимая во внимание результаты опреде-
ления значения этой поправки, полученные в рабо-
тах [24–26], мы должны прибавить ко всем ориги-
нальным параллаксам звезд из каталога Gaia DR2
поправку  угловых мс, т.е.  мс.

В настоящей работе обычно расстояния вы-
числяем через тригонометрический параллакс.
Однако в работе [12], помимо параллаксов из ка-
талога Gaia DR2, даны также расстояния, вычис-
ленные в работе [27] с учетом особенностей в рас-
пределении звезд в Галактике. Этот метод близок
к учету эффекта Лутца–Келкера [28], который
можно учитывать при больших относительных
ошибках параллаксов. В настоящей работе ис-
пользуются звезды с ошибками параллаксов ме-
нее 20%, поэтому такие поправки пренебрежимо
малы. По выборке PMS для сравнения были по-
лучены кинематические параметры с использова-
нием обеих систем расстояний.

3.4. Эллипсоид остаточных скоростей
Оценка дисперсий остаточных скоростей

звезд производится с использованием следующе-
го метода [29]. Рассматриваются шесть моментов
второго порядка a, b, c, f, e, d:

(5)

которые являются коэффициентами уравнения
поверхности

(6)

= . ±0 7 9R

= . ± .0 8 178 0 022R

= . ± .0 7 946 0 032R

= . ± .0 8 0 0 15R

Δπ .0 03 .0 05

.0 05 π = π + .new 0 05

=   −  ,
=   −  ,

�

�

2 2

2 2

a U U

b V V

=   −  ,
=   −  ,

�

� �

2 2c W W
f VW V W

=   −  ,
=   −  ,

� �

� �

e WU W U
d UV U V

+ + + + + = ,2 2 2 2 2 2 1ax by cz fyz ezx dxy

а также компонентами симметричного тензора
моментов остаточных скоростей

(7)

Для определения значений этого тензора при от-
сутствии данных о лучевых скоростях использу-
ются три следующих уравнения:

(8)

(9)

(10)

которые решаются методом наименьших квадра-
тов относительно шести неизвестных , , , , ,

. Затем находятся собственные значения тензо-
ра (7)  из решения векового уравнения

(11)

Собственные значения данного уравнения равны
обратным значениям квадратов полуосей эллип-
соида моментов скоростей и в то же время квадра-
там полуосей эллипсоида остаточных скоростей:

(12)

Направления главных осей тензоров (11)  и
 находятся из соотношений

(13)

(14)

4. РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЕ
В верхней части табл. 1 даны результаты опре-

деления параметров галактического вращения по
звездам выборки PMS. Для этого были взяты
звезды с относительными ошибками тригоно-
метрических параллаксов менее 20% и гелио-
центрическими расстояниями менее 4 кпк.
Здесь расстояния до звезд были вычислены че-
рез значение параллакса из каталога Gaia DR2 с
прибавлением поправки  угловых мс,
тогда  кпк. В первом столбце табли-
цы дано решение, полученное по всем звездам вы-

 
  .
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борки PMS, во втором – по звездам из верхней ча-
сти диаграммы Герцшпрунга–Рассела ( ),
в третьем столбце – по звездам из нижней части
диаграммы Герцшпрунга–Рассела ( ).
Во втором и третьем столбцах таблицы даны ре-
зультаты, полученные с исключением самых
близких звезд (  кпк). Наконец, в послед-
нем столбце таблицы даны результаты, получен-
ные по самым близким звездам (  кпк). Раз-
деление на части с границей  мы сдела-
ли так, чтобы иметь примерно равное количество
звезд в выборках. Отметим, что оценки значений
таких параметров, как линейная скорость враще-
ния околосолнечной окрестности  а также по-
стоянных Оорта  и  получены с учетом ошибки

, равной  кпк.
В нижней части табл. 1 даны параметры эллип-

соида остаточных скоростей звезд. При формиро-
вании остаточных скорости звезд были введены
поправки за их групповое движение  и
за вращение Галактики.

Диаграмма Герцшпрунга–Рассела (ГР), постро-
енная по звездам выборки PMS, приведена на рис. 2.
Поправки за поглощение по данным каталога Gaia
DR2 были введены уже в работе [12]. Для построе-
ния начальной Главной последовательности мы ис-
пользовали эволюционные треки из электронной
библиотеки PARSEC1 [30] версии 1.2S [31, 32] с

 и солнечной металличностью (Z = 0.0152).
Результаты, представленные в последнем

столбце табл. 1 и на рис. 2б, показывают, что

1 http://stev.oapd.inaf.it/

≤0( ) 2m
GM

>0( ) 2m
GM

> .0 5r

≤ .0 5r
=0( ) 2m

GM

,0V
A B

0R ± .0 15

, , �( )U V W

= 0m
VA

свойства ближайших звезд резко отличаются от
более далеких. Они обладают очень большой дис-
персией остаточных скоростей, т.е. могут при-
надлежать звездным потокам. Значительная
часть из них лежит на Главной последовательно-
сти, т.е. они, возможно, старые. В итоге мы за-
ключили, что лучше исключить ближайшие звез-
ды из рассмотрения.

По звездам выборки PMS мы также нашли ки-
нематические параметры с использованием рассто-
яний, вычисленных в работе [27]. При таком подхо-
де получены ( , , ) = 

 км/с и следующие значения уг-
ловой скорости вращения Галактики:

(15)

Ошибка единицы веса здесь составила  =
= 7.3 км/с, а линейная круговая скорость враще-
ния околосолнечной окрестности 
± 4.4 км/с, было использовано 3612 звезд. Срав-
нение значений (15) со значениями аналогичных
параметров из первого столбца табл. 1 показывает
отсутствие значимых различий между двумя под-
ходами. Далее мы используем расстояния, вычис-
ленные через оригинальные тригонометрические
параллаксы из каталога Gaia DSR2, как это опи-
сано в разделе 3.3.

Результаты определения кинематических па-
раметров по звездам выборки ALL даны табл. 2.
Были взяты звезды с относительными ошибками
тригонометрических параллаксов менее 20% и ге-

�U �V �W . , . , . ±(7 18 10 02 7 73)
± . , . , .(0 16 0 25 0 12)

Ω = . ± . ,

Ω = − . ± . ,

Ω = . ± . .

0

2
0

3
0

28 59 0 13 км/с/кпк

' 4 047 0 035 км/с/кпк

'' 0 782 0 026 км/с/кпк

σ0

= . ±0 228 7V

Таблица 1. Кинематические параметры, найденные по звездам выборки PMS, с относительными ошибками
тригонометрических параллаксов менее 20%

Параметры Все звезды
 кпк  кпк

 кпк

 км/с
 км/с
 км/с
 км/с/кпк
 км/с/кпк2

 км/с/кпк3 –
 км/с 7.3 8.6 5.9 10.1
 км/с

3981 1106 2426 449
 км/с
 км/с
 км/с

    
    
    

> .0 5r > .0 5r
≤ .0 5r

≤0( ) 2m
GM >0( ) 2m

GM

,�U . ± .6 95 0 15 . ± .5 83 0 35 . ± .7 08 0 15 . ± .9 03 0 74
,�V . ± .9 56 0 24 . ± .9 05 0 56 . ± .9 74 0 29 . ± .11 02 1 33
,�W . ± .7 47 0 12 . ± .7 21 0 26 . ± .7 92 0 12 . ± .5 60 0 48

Ω ,0 . ± .28 52 0 12 . ± .28 41 0 20 . ± .28 65 0 15 . ± .29 2 2 4
Ω ,0' − . ± .4 021 0 032 − . ± .3 994 0 053 − . ± .4 106 0 038 − . ± .3 41 0 56
Ω ,0'' . ± .0 783 0 025 . ± .0 721 0 038 . ± .0 956 0 045
σ ,0

,0V . ± .228 1 4 4 . ± .227 3 4 6 . ± .229 2 4 5 ±234 19
�

N
σ ,1 . ± .9 93 0 62 . ± .13 37 0 90 . ± .8 18 0 87 . ± .16 9 1 4
σ ,2 . ± .8 75 0 59 . ± .10 91 1 41 . ± .6 68 0 38 . ± .11 0 0 8
σ ,3 . ± .6 80 0 22 . ± .8 47 0 37 . ± .6 18 0 28 . ± .6 7 2 6

,1 1L B °,47 °4 °,32 − °2 °,57 °13 °,33 °6
,2 2L B °,137 °6 °,122 − °2 °,149 °8 °,129 °46
,3 3L B °,283 °83 °,73 °87 °,268 °75 °,298 °44
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лиоцентрическими расстояниями в интервале
расстояний  от 0.5 до 4 кпк. В первом столбце
таблицы дано решение, полученное по всем звез-
дам выборки, во втором – по звездам c ,
в третьем столбце – по звездам c . В
нижней части табл. 2 даны параметры эллипсоида
остаточных скоростей звезд.

С известными параллаксами, собственными
движениями и лучевыми скоростями прямо-
угольные пространственные скорости звезд

 вычисляются следующим образом:

(16)

Тогда круговая линейная скорость , направлен-
ная вдоль вращения Галактики, выражается как:

угол  удовлетворяет соотношению 
где  и  – галактоцентрические прямоугольные
координаты звезды. На рис. 3 даны круговые ско-
рости  в зависимости от расстояния  для
96 звезд с измеренными лучевыми скоростями.
Кривая вращения Галактики построена с пара-
метрами, указанными в первом столбце табл. 2.

В работе [11] изучена выборка молодых звезд,
не достигших стадии Главной последовательно-
сти, отбор которых был осуществлен в работе [6].
С использованием собственных движений более
25000 звезд были найдены составляющие вектора
групповой скорости 

 км/с, и следующие компо-
ненты угловой скорости галактического враще-
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, ,U V W

= − − ,
= + − ,

= + .

cos cos sin cos sin
sin cos cos sin sin

sin cos

r l b

r l b

r b

U V l b V l V l b
V V l b V l V l b

W V b V b

circV

= θ + + θ,0sin ( )coscircV U V V
θ θ = − ,tg /Y X

X Y

circV R

, , = . , . ,� � �( ) (9 99 14 04U V W
. ± . , . , .7 25) (0 13 0 22 0 10)

ния:  км/с/кпк, 
 км/с/кпк2 и  км/с/кпк3,

где значение ошибки единицы веса составило
 км/с, а круговая скорость вращения

околосолнечной окрестности вокруг центра Га-
лактики равна  км/с (для принятого
значения  кпк). Причем были взя-
ты звезды из окрестности Солнца радиусом 3 кпк
с относительными ошибками тригонометриче-
ских параллаксов Gaia DR2 менее 10%.

Видим, что имея в пять раз меньшее количе-
ство звезд, получаем (первый столбец табл. 2)
очень близкие значения кинематических пара-
метров даже с меньшими ошибками их определе-
ния. Найденные в настоящей работе значения па-
раметров вращения Галактики находятся в отлич-
ном согласии с результатами анализа самых
молодых звезд.

Например, по ОВ-звездам с относительными
ошибками параллаксов менее 30% в работе [33]
определены следующие параметры кривой вра-
щения Галактики: 

 км/с,  км/с/кпк,
 км/с/кпк2 и 

 км/с/кпк3, где значение круговой скоро-
сти местного стандарта покоя составило 

 км/с (для принятого  кпк).
В работе [34] по выборке из 147 мазеров были

найдены следующие значения двух важнейших
кинематических параметров:  кпк
и  км/с/кпк, где 
а значение скорости  км/с было взято
из работы [35]. Эти авторы использовали разло-

Ω = . ± .0 28 40 0 11 Ω = − . ±0' 3 933
± .0 033 Ω = . ± .0'' 0 804 0 040

σ = .0 16 0

= ±0 227 4V
= . ± .0 8 0 0 15R

, , = . , . , . ±�( ) (8 16 11 19 8 55)U V W
± . , . , .(0 48 0 56 0 48) Ω = . ± .0 28 92 0 39
Ω = − . ± .0' 4 087 0 083 Ω = . ±0'' 0 703
± .0 067

=0V
= ±231 5 = . ± .0 8 0 0 15R

= . ± .0 8 15 0 15R
Ω = . ± .� 0 32 0 27 Ω = Ω + ,� �0 /V R

= .� 12 24V

Рис. 2. Диаграмма “показатель цвета – абсолютная звездная величина”, построенная по звездам выборки PMS из ин-
тервала расстояний  кпк (а) и ближайших звезд этой выборки с  кпк (б), сплошной линией показана
главная последовательность.
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жение в ряд линейной скорости вращения Галак-
тики. На основе аналогичного подхода из анализа
99 мазеров, которые наблюдались по программе
VERA, в работе [20] были получены следующие
оценки: (стат.) ± (сист.) кпк и

(стат.) ± (сист.) км/с/кпк, где
 а значение скорости  км/с

также было взято из работы [35].

В работе [5] выполнен кинематический анализ
звезд типа Т Тельца из списка [4]. Например, при
решении кинематических уравнений с использо-
ванием только собственных движений звезд вы-
борки PMS3 значение ошибки единицы веса со-
ставило  км/с. Там же были определены
следующие параметры эллипсоида остаточных
скоростей звезд выборки PMS3: 

= . ± .0 7 92 0 16R .0 3
Ω = . ± .� 0 17 0 27 .0 3
Ω = Ω + ,� �0 /V R = .� 12 24V

σ = .0 6 9

, ,σ = . , . ,1 2 3 (8 87 5 58

 км/с. Результаты, получен-
ные при определении аналогичных характери-
стик по существенно более далеким звездам вы-
борки ALL (из нижней части диаграммы ГР,

), находятся в очень хорошем согласии
с процитированными.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Для определения параметров вращения Галак-

тики в настоящей работе использованы молодые
звезды различных масс. Отбор этих звезд был осу-
ществлен Vioque и др. (2020) по данным каталога
Gaia DR2 с привлечением фотометрических ха-
рактеристик из таких инфракрасных обзоров, как
2MASS, WISE, IPHAS и VPHAS+. Рассматривае-
мые звезды являются членами нескольких выбо-
рок. Во-первых, это 693 кандидата в классические

. ± . , . , .3 03) (0 10 0 20 0 04)

>0( ) 2m
GM

Таблица 2. Кинематические параметры, найденные по звездам выборки ALL, с относительными ошибками три-
гонометрических параллаксов менее 20%

Параметры Все звезды

 км/с
 км/с
 км/с
 км/с/кпк
 км/с/кпк2

 км/с/кпк3

 км/с 7.8 9.3 6.5
 км/с

4564 1995 2569
 км/с
 км/с
 км/с

   
   
   

≤0( ) 2m
GM >0( ) 2m

GM

,�U . ± .6 91 0 15 . ± .6 23 0 29 . ± .7 21 0 16
,�V . ± .9 19 0 24 . ± .8 96 0 48 . ± .9 72 0 30
,�W . ± .7 49 0 12 . ± .7 01 0 21 . ± .7 81 0 13

Ω ,0 . ± .28 84 0 10 . ± .28 64 0 15 . ± .28 88 0 15
Ω ,0' − . ± .4 063 0 029 − . ± .4 035 0 044 − . ± .4 114 0 040
Ω ,0'' . ± .0 766 0 025 . ± .0 749 0 038 . ± .0 919 0 048
σ ,0

,0V . ± .230 7 4 4 . ± .229 1 4 5 . ± .231 0 4 5
�

N
σ ,1 . ± .11 22 0 75 . ± .14 09 1 20 . ± .8 77 0 83
σ ,2 . ± .10 33 0 83 . ± .11 31 1 71 . ± .7 14 0 36
σ ,3 . ± .7 42 0 24 . ± .8 01 0 42 . ± .6 38 0 28

,1 1L B °,66 °0 °,50 °0 °,66 °2
,2 2L B °,156 °1 °,140 °1 °,156 − °2
,3 3L B °,343 °89 °,121 °89 °,194 °88

Рис. 3. Кривая вращения Галактики, построенная по звездам выборки ALL с измеренными лучевыми скоростями.
Вертикальной пунктирной линией отмечено положение Солнца, пунктирные кривые указывают границы довери-
тельной области, соответствующей уровню ошибок 1 .
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Be звезды (выборка CBe). Во-вторых, это 1309 звезд
промежуточной массы, не достигнувших главной
последовательности (выборка EITHER). В-тре-
тьих, это выборка (PMS) из 8470 кандидатов в мо-
лодые звезды различной массы, не достигнувшие
главной последовательности.

По собственным движениям около 4500 звезд с
относительными ошибками тригонометрических
параллаксов менее 20% и гелиоцентрическими
расстояниями от 0.5 до 4 кпк найдены следующие
значения параметров угловой скорости вращения
Галактики:  км/с/кпк, 

 км/с/кпк2 и  0.020 км/с/кпк3,
где значения постоянных Оорта составляют 
= 16.25 ± 0.33 км/c/кпк и B = –12.58 ± 0.34 км/c/кпк,
а линейная скорость кругового вращения около-
солнечной окрестности вокруг центра Галактики
равна  4.4 км/с (для принятого значе-
ния  0.15 кпк).

Показано, что дисперсия остаточных скоро-
стей рассмотренных звезд мала, это показывает их
молодость. Мы нашли, что дисперсия остаточных
скоростей слегка зависит от положения звезд на
диаграмме ГР. Так, по звездам из нижней части
диаграммы, с абсолютной величиной 
найдены следующие параметры эллипсоида оста-
точных их скоростей: 

 км/с. А по звездам из верхней
части диаграммы с абсолютной величиной

 получено 
 км/с. Таким образом, среднее по

трем координатам значение дисперсии остаточ-
ных скоростей для звезд Хербига Ae/Be составля-
ет около 11 км/с, а для звезд типа Т Тельца – око-
ло 7 км/с. Третья ось найденных по выборке ALL
эллипсоидов не имеет значительного отклонения
от вертикали.
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Представлен алгоритм численного решения уравнения Кеплера с машинной точностью. Доказана
сходимость итерационной последовательности метода Ньютона при указанном начальном прибли-
жении. Сформулирована задача нахождения численного решения уравнения Кеплера как числа с
плавающей запятой. Учтены аспекты, связанные с вычислениями вблизи машинного нуля. Про-
анализирована точность возможного результата. Выявлена проблема, возникающая при стремле-
нии к максимально возможной точности, и предложено ее решение. Дана оценка машинного вре-
мени, необходимого для решения уравнения Кеплера данным методом.

DOI: 10.31857/S0004629920120014

1. ВВЕДЕНИЕ

Как правило, в задачах, связанных с движени-
ем звезд (а также других космических тел) по эл-
липтическим орбитам, в том числе в задаче ин-
терпретации кривых блеска двойных систем (см.,
напр., [1–4]), возникает необходимость решения
уравнения Кеплера:

(1)

относительно  при заданных величинах  (экс-
центриситете) и  (средней аномалии).

Данное уравнение является трансцендентным
уравнением, которое при  имеет един-
ственное решение. На данный момент известны
различные методы решения данного уравнения.
Например, часто используется решение методом
разложения по степеням  [5]. Этот метод пре-
имущественно полезен при аналитическом ис-
следовании движения по эксцентрической орби-
те, в предположении малых значений , не пре-
вышающих предела Лапласа 0.6627…. Однако
точность численных результатов, получаемых ме-
тодом степенных рядов, ухудшается при увеличе-
нии значений . В то же время во многих задачах
желательно получать решение уравнения Кепле-
ра с максимальной точностью, которая возмож-
на, исходя из используемого компьютерного
формата представления действительных чисел.
Хотя современные компьютеры могут опериро-
вать с числами, точность которых намного пре-
восходит точность современных наблюдений (на-

пример, точность 80-битных чисел расширенной
точности с 64-битной мантиссой соответствует 19
десятичным знакам), мы полагаем, что получение
результата с максимально возможной точностью
по-прежнему актуально по следующим причинам.

Во-первых, иногда для увеличения скорости
вычислений целесообразно использовать ма-
шинное представление меньшей разрядности,
чем максимально возможное, поскольку те же са-
мые операции с числами меньшей разрядности
выполняются быстрее. Например, для ускорения
вычислений иногда имеет смысл использовать не
80-битные числа расширенной точности, а
64-битные числа двойной точности (с 52-битной
мантиссой, соответствующей 15–16 десятичным
знакам). Или может даже 32-битные числа оди-
нарной точности с 24-битной мантиссой, соответ-
ствующей семи десятичным знакам. И чем ниже
точность, обусловленная используемым компью-
терным форматом представления действительного
числа, тем важнее не допускать ее потерь, связан-
ных с особенностями решения данной задачи.

Во-вторых, решение уравнения Кеплера
обычно является промежуточным результатом,
используемым для дальнейших вычислений, по-
рой весьма сложных. И в ходе этих вычислений
также возможна некоторая потеря точности (см.
напр., [6]). При этом не всегда можно надежно
оценить и правильно учесть эти потери точности.
Таким образом, полезно иметь максимально воз-
можный запас точности вычисления решения
уравнения Кеплера.

− = }sinx e x

x e
}

< <0 1e

e
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e
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В-третьих, даже если ошибка, связанная с вы-
числением теоретического значения физической
величины, значительно меньше ошибки наблю-
дения, в некоторых случаях такая вычислитель-
ная ошибка может заметно искажать результаты,
связанные со статистическим анализом наблюде-
ний. Так, в [7] на примере интерпретации тран-
зитной кривой блеска системы HD 209458 пока-
зано, как ошибка при вычислении модельных
значений кривой блеска влечет статистически
значимое изменение невязки .

Также необходимость высокой точности мо-
жет проявиться независимо от точности наблю-
дений при решении задачи минимизации невязки

 в ходе интерпретации транзитной кривой блеска.
Во многих методах нелинейной оптимизации
(напр., методе Левенберга-Марквардта) исполь-
зуются производные минимизируемого выраже-
ния (или входящих в него функций) и на сходи-
мость последовательности метода может суще-
ственно влиять точность вычисления этих
производных, в выражение для которых входит
решение уравнения Кеплера для различных зна-
чений  и  и при фиксированных значениях
наблюдательных данных (точность измерения
которых не имеет значения для процесса мини-
мизации).

На данный момент существуют различные ал-
горитмы решения уравнения Кеплера, основан-
ные на быстро сходящихся итерационных после-
довательностях действительных чисел. Однако
числа с плавающей запятой отличаются от дей-
ствительных чисел, а разница между расчетами с
числами с плавающей запятой и соответствую-
щими расчетами с действительными числами мо-
жет становиться значительной, если в эти расче-
ты входит вычисление выражений, близких к ма-
шинному нулю. И в некоторых случаях ошибки
округления промежуточных результатов вызыва-
ют заметную потерю точности в конечном ре-
зультате.

Мы рассмотрим данную проблему на примере
из работ [8, 9], где описан алгоритм решения
уравнения Кеплера, основанный на итерацион-
ной последовательности действительных чисел,
которая быстро сходится к требуемому результа-
ту. Тут следует заметить, что данное утверждение
о сходимости верно для . Элементарной
численной проверкой можно убедиться в том, что
последовательность расходится при  и

. Возможно, эта расходимость
устраняется выбором правильных начальных
приближений для соответствующих диапазонов
значений параметров. Однако и при ,
если реализовать этот алгоритм c 64-битными
числами двойной точности, можно обнаружить,
что при некоторых значениях исходных данных

χ2

χ2

} e

< < π}0

= .0 93e
− . ≤ ≤ − .}0 41 0 39

< < π}0

соответствующая последовательность чисел с пла-
вающей запятой не приближается к требуемому
результату ближе некоторого значения, заметно
большего ошибки в последнем разряде. Можно
указать такие  и , что построенная по упомяну-
тому алгоритму последовательность компьютер-
ных чисел не приближается к решению уравнения
Кеплера ближе чем на , где  – ошибка в
последнем разряде чисел двойной точности. Сле-
довательно, решение уравнения Кеплера при та-
ких значениях параметров по данному алгоритму
возможно с ошибкой, не меньшей, чем . Если
же в качестве условия прерывания итерационного
цикла в программе установить достижение боль-
шей точности, то цикл станет бесконечным.

Следует отметить, что подобный “сбой” в схо-
димости компьютерной последовательности не
является результатом особенности и/или не-
устойчивости задачи решения уравнения Кепле-
ра, сформулированной на множестве действи-
тельных чисел. Он обусловлен именно данным
компьютерным представлением чисел. При пере-
ходе к другому представлению, например, к
80-битным числам расширенной точности, при
данных параметрах значения итерационной по-
следовательности приблизятся к значению реше-
ния уравнения Кеплера с точностью порядка со-
ответствующего машинного . Также подобных
“сбоев” сходимости уже не будет при незначи-
тельном отклонении от вышеприведенных значе-
ний  и , например, при изменении лишь их по-
следних цифр. Более того, наличие такого сбоя
может зависеть и от выбора компилятора, ис-
пользуемого для того, чтобы запрограммировать
алгоритм. Поэтому подобные “сбои” сходимости
трудно выявить простым тестированием про-
граммы, т.е. с испытанием при небольшом коли-
честве вариантов исходных данных. Однако дан-
ный сбой может проявиться при обработке боль-
ших массивов данных.

В настоящей работе построен алгоритм реше-
ния уравнения Кеплера, обеспечивающий дости-
жение машинной точности результата путем уче-
та особенностей вычислений вблизи машинного
нуля. Для этого используется метод касательных
(метод Ньютона), погрешность которого умень-
шается до машинного нуля в среднем примерно
за 5 итераций при использовании чисел расши-
ренной точности (точное количество зависит от
значений  и ). Построение алгоритма на осно-
ве именно метода Ньютона представляется наи-
более подходящим для наших целей, поскольку
именно так удобнее контролировать влияние
особенностей вычислений вблизи машинного
нуля.

Существенным моментом в использовании
метода Ньютона является выбор начального при-
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ближения, при котором итерационная последо-
вательность заведомо сходится к решению урав-
нения Кеплера. Отметим, что произвольно вы-
бранное начальное приближение может не
обеспечить оптимальную сходимость соответ-
ствующей итерационной последовательности.
Итерационная последовательность может даже
оказаться расходящейся при некоторых значени-
ях начального приближения. Поэтому для реше-
ния уравнения Кеплера важен выбор начального
приближения. При этом сформулирована задача
численного решения уравнения Кеплера именно
как задача нахождения соответствующего числа с
плавающей запятой. Также описано тестирова-
ние точности и скорости алгоритма.

2. ПОСТРОЕНИЕ ИТЕРАЦИОННОЙ 
ПОСЛЕДОВАТЕЛЬНОСТИ

При  и любом действительном  за-
пишем уравнение Кеплера как

(2)

где

(3)

Нетрудно видеть, что 
, , т.е.

функция  меняет знак на отрезке .
Поскольку функция  непрерывная и возрас-
тающая при любых , уравнение (2) всегда имеет
единственное решение.

В тривиальном случае , где  – целое
число, его решением является , т.е.,

.
Для решения данного уравнения методом ка-

сательных необходимо существование интервала
, содержащего искомое решение, причем тако-

го, что на нем вторая производная  не меня-
ет знак, и один из концов этого интервала  удо-
влетворяет условию

(4)

В таком случае, согласно известному утвержде-
нию [10], последовательность метода касатель-
ных, определяемая итерационным выражением

(5)

сойдется к искомому решению, если взять  в ка-
честве начального приближения.

Возьмем в качестве  ближайшее к  число ви-
да , где  – целое число. Если , то
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таким образом условие (4) выполняется, если за
 взять интервал . Если , то

таким образом условие (4) выполняется, если за
 взять интервал .

Таким образом, если в качестве начального
приближения выбрать , последова-
тельность метода касательных сходится к иско-
мому решению уравнения (1). Отметим, что это
начальное условие можно улучшить, отметив, что
если  является нетривиальным решением урав-
нения (1), то

т.е. решение уравнения принадлежит и интервалу
[ ]. Поэтому если , можно в ка-
честве улучшенного начального приближения 
взять , а если , то взять

. Условие (4) будет выполняться и
при замене в нем  на .

Подставив (3) в (5), получим

(6)

Таким образом, последовательность (6) схо-
дится к искомому решению уравнения Кеплера,
если взять в качестве начального приближения

где m – такое целое число, при котором величина
 принимает минимальное значе-

ние. Построенная выше итерационная последо-
вательность  является монотонной, и каждый
ее член ближе к искомому решению, чем преды-
дущие.

Следует отметить, что задача решения уравне-
ния Кеплера при произвольном значении сред-
ней аномалии может быть сведена к задаче реше-
ния уравнения Кеплера в пределах первого обо-
рота. Мы рассматриваем общий случай для
удобства при практической реализации метода, в
том числе для того, чтобы исключить применение
к значению средней аномалии операции получе-
ния остатка от деления на , учитывая, что архи-
тектура современных ЭВМ позволяет вычислять
значения тригонометрических функций для лю-
бых значений аргумента на аппаратном уровне.

Подчеркнем, что существенную роль играет
именно выбор начального приближения . Ука-
занного поведения итерационной последователь-
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ности не может гарантировать произвольный вы-
бор. Например, если выбрать в качестве началь-
ного приближения , это во многих случаях
также даст сходящуюся последовательность, и
некоторые авторы предлагают такой выбор (см.,
напр., [11]). Однако могут быть значения  и ,
при которых члены последовательности с 
значительно удаляются от искомого решения, на-
пример, если ,  (см. рис. 1).
В работе [11] также указывалось на существова-
ние значений  и , при которых итерационная
последовательность расходится.

3. ТОЧНОСТЬ ВЫЧИСЛЕНИЙ
ВБЛИЗИ МАШИННОГО НУЛЯ

Приведенное в предыдущем разделе построе-
ние итерационной последовательности, сходя-
щейся к решению уравнения Кеплера, получено
применительно к абстрактным действительным
числам. В реальных компьютерных вычислениях
мы оперируем числами с плавающей запятой, ко-
торые рассматриваются как приближенные зна-
чения действительных чисел. И в случае замены в
вычислениях действительных чисел на числа с
плавающей запятой соответствующие результаты
также верны лишь приближенно. При этом вели-
чина ошибки при непосредственной замене дей-
ствительного числа числом с плавающей запятой
соответствует размеру мантиссы. Если действи-
тельное число аппроксимируется числом расши-
ренной точности, мантисса которого содержит 64
бит (что гарантирует 19 десятичных значащих

= }0x

} e
= }0x

= .} 0 2 = .0 9747e

} e

цифр), то величина относительной ошибки ап-
проксимации будет , или .

Однако относительная ошибка результата вы-
числений с числами с плавающей запятой может
быть значительно больше. Прежде всего это от-
носится к случаю сложения (вычитания) двух чи-
сел, когда результат по модулю значительно
меньше, чем слагаемые. Если два действительных
числа настолько близки, что соответствующие им
числа с плавающей запятой не различаются, то
результатом компьютерного вычисления их раз-
ности будет ноль. В то время как конечный ре-
зультат решения задачи для действительных чи-
сел зависит от этой разности как от промежуточ-
ного результата и обращение этой разности в
ноль существенно искажает конечный результат.

Если два числа с плавающей запятой отлича-
ются в нескольких последних знаках, относитель-
ная точность их разности будет соответствовать
именно этому количеству знаков (скажем, при
отличии чисел в двух последних десятичных зна-
ках относительная погрешность вычисления их
разности будет 1%). Поэтому замена абстрактных
действительных чисел компьютерными числами
с плавающей запятой может существенно ухуд-
шить точность вычисления итогового результата,
несмотря на то, что формальная задача поставле-
на корректно и устойчива к малым изменениям
входных данных в виде абстрактных действитель-
ных чисел (изменения в  в исходных данных в
виде действительных чисел влечет изменения то-
го же порядка в итоговом результате). Для полу-
чения результата с заданной точностью  путем

−642 −
∼

1910

−642

ε

Рис. 1. Пример использования начального приближения , приводящего к расходящейся последовательности
решений уравнения (3), при значениях средней аномалии  и эксцентриситета .
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формальной реализации алгоритма, гарантирую-
щего такую точность применительно к абстракт-
ным действительным числам, необходимо ис-
пользовать числа с плавающей запятой, точность
которых значительно выше .

Разумеется, можно получить результат с зара-
нее заданной точностью  путем формальной ре-
ализации алгоритма с числами произвольной
точности. Однако использование этого способа
нежелательно по причине значительного возрас-
тания времени вычислений, поскольку эмуляция
элементарных операций с числами произвольной
точности требует затрат машинного времени,
значительно больших, чем выполнение реали-
зованных на машинном уровне элементарных
операций с 80-битными числами, не говоря уже о
64-битных.

Ввиду сказанного выше, для получения реше-
ния уравнения Кеплера с максимально возмож-
ной точностью, в рамках использования операций
с числами с плавающей запятой, представляется
целесообразным ставить задачу не как задачу на-
хождения числа, отличающегося от истинного ре-
шения уравнения не более чем на некоторое за-
данное , а как нахождение машинного числа с
плавающей запятой, подстановка которого в урав-
нение (1) дает минимальное по модулю значение
левой части, т.е. функции  .

Отметим, что одним из результатов вычисле-
ния (1) с использованием чисел с плавающей за-
пятой может быть машинный ноль. Хотя возмож-
на и ситуация, когда при некоторых машинных
значениях  и  машинный ноль не будет дости-
гаться ни при каком машинном значении .

Для решения такой задачи сначала вычисляет-
ся последовательность, заданная выражением (5)
или (6). Применительно к абстрактным числам
разность между  и истинным решением уравне-
ния Кеплера, равно как и величина , при лю-
бом  не меняют свой знак. В случае если  не
меняет знак при любом  применительно к ма-
шинному , его абсолютная величина будет
уменьшаться по мере увеличения , и на некото-
ром шаге  (исходя из вида (5)) станет равным
нулю. В таком случае  можно считать искомым
решением.

Однако ввиду неточности, связанной с конеч-
ным представлением действительных чисел как
чисел с плавающей запятой, машинное значение

 может изменить знак на некотором шаге.
В таком случае про дальнейшие элементы после-
довательности  нельзя утверждать, что они яв-
ляются наилучшим приближением уравнения
Кеплера. Однако они достаточно близки к истин-
ному уравнению Кеплера, поэтому имеет смысл
зафиксировать некоторые два из них, при кото-
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рых функция  имеет разные знаки, и, начи-
ная с образуемого ими отрезка, решать уравнение
(1) методом половинного деления. Данный метод
сходится значительно медленнее, чем метод каса-
тельных, и поэтому нецелесообразно использо-
вать его на больших интервалах. В то же время
этот метод основан исключительно на вычисле-
нии значения функции  и сравнении его с
нулем, поэтому не чувствителен к ошибкам, ко-
торые возникают при операциях со значением

. Поэтому имеет смысл использовать его для
уточнения результата, полученного с помощью
быстро сходящегося метода касательных.

Подчеркнем, что данный подход к нахожде-
нию численного значения решения уравнения
Кеплера устраняет ошибку, связанную с проме-
жуточными вычислениями (с конечным пред-
ставлением используемых в нем чисел), но в лю-
бом случае конечный результат может содержать
ошибку, вызванную ошибкой в исходных дан-
ных, которая, в свою очередь, связана с конеч-
ным представлением этих исходных данных
(значений  и ) и соответствует значению по-
следнего машинного разряда (  для чисел рас-
ширенной точности с 64-битной мантиссой). Та-
кая ошибка (превосходящая ошибку округления)
появится, если производная . Можно
сказать, что эта ошибка обусловлена чувствитель-
ностью результата к исходным данным.

Для сравнения мы реализовали алгоритм, опи-
санный в [8, 9] с 64-битными числами двойной
точности, относительная ошибка округления ко-
торых составляет . Данный алгоритм ос-
нован на использовании сходящейся к решению
уравнения Кеплера итерационной последова-
тельности

при . Такую последовательность
предлагается вычислять, пока , где

– требуемая точность вычислений. Еще раз на-
помним, что при указанном начальном приближе-
нии эта последовательность не сходится для неко-
торых диапазонов значений  вне . Од-
нако и при  могут возникать сложности
с построением соответствующей последователь-
ности компьютерных чисел для максимально
точного вычисления. Аналогичные сложности
могут возникнуть и с другими алгоритмами реше-
ния уравнения Кеплера, мы рассмотрим их на
примере алгоритма [8, 9].

Для реализации с 64-битными числами двой-
ной точности, как уже указывалось выше, при не-
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которых значениях  и , значения данной ите-
рационной последовательности не приближают-
ся к решению уравнения Кеплера ближе, чем на
величину, существенно большую ошибки округ-
ления до последнего разряда 64-битного машин-
ного числа . Напомним, что такие числа зависят
от конкретной компьютерной реализации алго-
ритма. Например, при реализации на одном из
компиляторов языка C при  и

 значения относительной раз-
ности  не становятся меньше, чем

, где  – ошибка округления до последнего
разряда 64-битного машинного числа. Для реали-
зации на другом компиляторе такими значениями
оказываются, например, ,

. В конце работы мы даем
ссылку на программу, которая выявляет такие
значения  и . Если в качестве условия преры-
вания итерационного цикла устанавливается
уменьшение модуля относительной разности
( ) между элементами итерацион-
ной последовательности менее чем на , такой
цикл становится бесконечным (программа за-
цикливается). Чтобы гарантированно избежать
такого рода ситуации для любых значений исход-
ных параметров, в приведенном алгоритме при-
дется выбирать достаточно большое . При этом
возникает еще и довольно нетривиальный вопрос
о том, каким именно должно быть такое . Но уже
из приведенного примера понятно, что это значе-
ние  должно как минимум в  раз превышать
ошибку округления до последнего разряда ма-
шинного представления числа.

Реализация нашего алгоритма с числами двой-
ной точности позволяет вычислить решение
уравнения Кеплера при вышеупомянутых значе-
ниях  и  с точностью до 15-десятичного знака,
т.е. на уровне машинной точности, соответствую-
щей такому представлению числа.

Далее мы провели численное тестирование
точности значений решения уравнения Кеплера,
полученных с помощью описанного алгоритма.
Для этого мы реализовали алгоритм с числами
расширенной точности (80-битными числами с
64-битной мантиссой, что в десятичной форме
дает 19 значащих цифр) и с числами более высо-
кой (эмулированной) точности. Как уже упоми-
налось выше, для практических вычислений ис-
пользование таких чисел во многих случаях неэф-
фективно, поскольку сильно увеличивает время
вычислений. Однако с их помощью удобно про-
верить вычисления, сделанные с обычными ма-
шинными числами.

Мы осуществили вычисления с помощью опи-
санного алгоритма как c эмулированными числа-
ми, содержащими значительно больше знаков,
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чем машинное 80-битное число, так и с 80-бит-
ными числами (с которыми элементарные опера-
ции выполняются на машинном уровне). Резуль-
тат с эмулированными числами при этом имел га-
рантированно большую точность, чем результат с
80-битными числами. Далее мы вычисляли раз-
ность результата , полученного с использовани-
ем 80-битных чисел и с помощью эмулированных
чисел повышенной точности при одинаковых
входных значениях  и . Всего мы осуществили
вычисления такой разности при  значениях па-
ры  и , в качестве значения  бралось псевдо-
случайное число с равномерным распределением
на интервале , а в качестве значения  бра-
лось псевдослучайное число с равномерным рас-
пределением на интервале . Такие же вычис-
ления были произведены со значениями  и ,
расположенными в виде равномерной сетки из

 значений на соответствующем интервале.
В случае  мы умножали полученную раз-
ность на , чтобы учесть неизбежную ошибку,
вызванную чувствительностью результата к
ошибке округления входных значений. В каждом
случае результат оказывался менее , что поз-
воляет сделать вывод о том, что 80-битное значе-
ние решения уравнения Кеплера получено с точ-
ностью, максимально возможной для 80-битного
представления числа, и практически не искажено
в результате промежуточных вычислений.

Для таких же  пар входных значений  и 
(случайных и расположенных на равномерной
сетке) мы протестировали количество итераций,
необходимое для достижения максимальной точ-
ности. Среднее количество таких итераций, с уче-
том итераций методом половинного деления,
оказалось равным примерно 5.51 (оно может воз-
растать при значениях , близких к единице). От-
метим, что если считать только итерации методом
касательных, среднее их количество оказывается
незначительно меньше, примерно 5.28. Таким
образом, можно сделать вывод, что необходи-
мость в уточнении результата методом половин-
ного деления возникает, хотя общий объем таких
вычислений сравнительно небольшой, около 4%
от общего числа итераций. Однако при массовой
обработке наблюдений мы практически неизбеж-
но сталкиваемся с такими ситуациями.

4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Часто решение уравнения Кеплера является
промежуточным результатом, используемым для
дальнейших, нередко весьма сложных вычисле-
ний, в которых неизбежно происходит суще-
ственная потеря точности. Примером таких вы-
числений может являться интерпретация кривой
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блеска. При этом для статистического анализа
наблюдательных данных иногда может требо-
ваться точность, существенно превышающая
точность наблюдений [7]. Равным образом высо-
кая точность вычисления выражений, содержа-
щих решение уравнения Кеплера, независимо от
точности наблюдательных данных, желательна
при решении задачи минимизации невязки χ2

(см., напр., [1–4]). В сложных вычислениях пред-
ставляется полезным использовать любую воз-
можность для увеличения точности вычислений,
в том числе потому, что иногда весьма сложно
оценить необходимую точность, особенно, если
речь идет о вычислительных задачах, которые мо-
гут возникнуть в будущем. Поэтому и при реше-
нии уравнения Кеплера важно стремиться к мак-
симально точному результату.

Авторами в работе предложен алгоритм для
быстрого вычисления решения уравнения Кепле-
ра с точностью, наилучшей при данном машин-
ном представлении действительных чисел. Пред-
ложенный алгоритм состоит из двух этапов.

Первым этапом является использование быст-
ро сходящегося метода касательных для получе-
ния результата с точностью, которую данный ме-
тод может обеспечить с учетом конечности
машинного представления чисел. При этом су-
щественное значение имеет эффективный выбор
начального приближения такой, что последова-
тельные приближения представляют собой схо-
дящуюся монотонную последовательность, каж-
дый член которой ближе к искомому значению,
чем предыдущие.

Вторым этапом является использование мето-
да половинного деления для окончательного
уточнения полученного значения, которое в не-
которых случаях может содержать неточность в
последних разрядах. При этом метод Ньютона
обеспечивает простой критерий, по которому
можно эффективно определить необходимость
специального уточнения решения (изменение
знака , невозможное в итерационной после-
довательности применительно к абстрактным
действительным числам).

При этом задача решения уравнения Кеплера
формулируется применительно к машинному
представлению чисел как задача нахождения ма-
шинного числа, представляющего наилучшее
возможное приближение решения уравнения
Кеплера при заданных значениях средней анома-
лии и эксцентриситета.

Проведено сравнение эффективности предло-
женного авторами алгоритма решения уравнения
Кеплера и другого, во многом сходного с методом
Ньютона, алгоритма. Отмечено, что для некото-
рых значений  и  итерационная последова-
тельность, построенная в машинном представле-
нии действительных чисел, может перестать схо-

( )nf x

} e

диться, отличаясь от минимально возможной для
данного представления ошибки не менее чем в
103 раз. При этом такая ситуация возникает в
сравнительно небольшом проценте возможных
значений  и , она не связана с какими-либо
особенностями решения уравнения Кеплера
применительно к абстрактным действительным
числам. Поэтому возможность такой ситуации
вполне может быть не выявлена простым тести-
рованием формальной реализации алгоритма
(которая не учитывает специфики машинного
представления чисел), но может проявиться в
дальнейшем при использовании такой реализа-
ции при обработке большого массива данных.
При этом учесть возможность подобной ситуа-
ции, не выходя за рамки описанного в [8, 9] алго-
ритма, можно лишь существенным завышением
ошибки для конечного результата .

Предложенный авторами алгоритм позволяет
получить решение уравнения Кеплера с точно-
стью на уровне ошибки округления для использу-
емого компьютерного представления действи-
тельного числа (машинной точности) абсолютно
для любых входных значений  и . Эффектив-
ность использования такого алгоритма проявля-
ется прежде всего при сложной обработке боль-
ших массивов данных, например, в задаче интер-
претации современных наблюдаемых транзитных
кривых блеска, которые могут содержать до не-
скольких десятков тысяч точек наблюдений. Та-
ким образом, предложенный авторами алгоритм
имеет определенное преимущество перед опи-
санным в [8, 9] алгоритмом, даже если для боль-
шинства входных значений  и  для этих алго-
ритмов нет существенной разницы в скорости
сходимости и достигаемой точности.

Путем численного эксперимента на большом
массиве синтетических исходных данных прове-
рена точность, обеспечиваемая алгоритмом, по-
казано, что она является максимально дости-
жимой для используемого представления дей-
ствительного числа. Также оценено среднее
количество итераций, от которого напрямую
зависит время вычислений применительно к
80-битным числам с плавающей запятой (кото-
рые во многих современных ЭВМ обеспечивают
максимальную машинную точность).

Разработанный авторами алгоритм общедо-
ступен. Его программная реализация на языке C
расположена на сайте Государственного астроно-
мического института им. П.К. Штернберга1.
Здесь расположен файл с реализацией алгоритма
для 64- и 80-битного представления. Отдельно
находится реализация для 128-битного представ-
ления, используемого в некоторых компиляторах
C/C++. Хотя для большинства современных за-

1 http://lnfm1.sai.msu.su/ngostev/Files/Kepler.zip
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дач такая точность скорее всего будет избыточной
и не оправдывающей увеличения временных за-
трат на операции со столь длинным числами, дан-
ная реализация полезна для тестирования точно-
сти. Также по приведенной ссылке расположена
программа с реализацией метода Danby [8, 9] для
64-битных чисел, с контролем достижения задан-
ной относительной точности путем подсчета чис-
ла итераций. Она демонстрирует упомянутое в
статье отсутствие сходимости последовательно-
сти  при некоторых значениях  и , которые
находятся случайным перебором. При этом за
критерий того, что последовательность не схо-
дится, берется условие, что при , т.е. после
500 шагов, , где  – задан-
ное число (оно изначально задано как 1000).

Примеры использования разработанного ав-
торами алгоритма решения уравнения Кеплера из
работы [7] также расположены на сайте Государ-
ственного астрономического института им.
П.К. Штернберга2, в программных комплексах
OccultationPack3 и DemoPack1.
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TianQin – проект гравитационно-волнового детектора космического базирования для регистрации
ГВ событий в миллигерцовом диапазоне частот. Космический детектор должен быть реализован на
трех идентичных свободных от сноса космических аппаратах, вращающихся на орбите вокруг Зем-
ли. Ключевыми технологиями, формирующими принципы функционирования космического ГВ
детектора, являются, во-первых, ультрастабильный лазерный интерферометр транспондерного ти-
па и, во-вторых, система компенсации негравитационных возмущений. В работе обсуждаются ба-
зовые принципы работы и современное состояние ключевых технологий, создаваемых в КНР. Учи-
тывая нынешний уровень технологической готовности, следует ожидать, что TianQin будет запущен
во второй половине следующего десятилетия и будет служить космической обсерваторией для ши-
рокого класса астрофизических источников гравитационных волн.

DOI: 10.31857/S0004629920120075

1. ВВЕДЕНИЕ
Задачей гравитационно-волновой физики

ближайших десятилетий станет создание гигант-
ских гравитационных антенн, расположенных в
космическом пространстве. Основной аргумент в
пользу выбора космических систем детектирова-
ния гравитационных волн связан с диапазоном
частот в будущих детекторах. Для получения наи-
более интересной информации о Вселенной не-
обходимо “сдвигаться” в область низких частот.
Если LIGO имеет максимальную чувствитель-
ность в области 20 Гц, то в будущих эксперимен-
тах необходимо иметь максимальную чувстви-
тельность в миллигерцовом диапазоне. Поэтому
основная цель космических ГВ детекторов – на-
блюдение и регистрация гравитационных волн в
частотной области 0.1 мГц–1 Гц, где гравитаци-
онные детекторы, расположенные на Земле,
ограничены земными шумами. Источниками
гравитационных волн в этом частотном диапазо-
не являются сверхмассивные черные дыры [1, 2],
галактические двойные звезды [3, 4], а также сто-
хастический ГВ фон [5–7]. С помощью космиче-
ских ГВ детекторов можно исследовать позднюю
стадию эволюции двойных объектов, а также
структуру галактики в целом. Космические ГВ де-

текторы должны значительно углубить наши зна-
ния о массивных черных дырах, включая исто-
рию их развития, а также физические свойства.

В настоящее время в мире реализуется не-
сколько проектов космических гравитационно-
волновых детекторов. Основным инструментом,
позволяющим достичь высочайшей точности в
измерении относительного смещения пробных
масс, является лазерный интерферометр. Поэто-
му проекты ГВ детекторов космического базиро-
вания основаны на принципах лазерной интер-
ферометрии. ГВ детектор реализуется на трех
спутниках, образующих два плеча интерферомет-
ра и находящихся на орбите вокруг некоторого
небесного объекта (Солнца или Земли) (рис. 1).
Для возможности регистрации чрезвычайно сла-
бого гравитационного сигнала спутники должны
двигаться по “геодезической” траектории, т.е. все
воздействия негравитационной природы должны
быть полностью исключены. Таким образом,
ключевыми технологиями, формирующими
принципы функционирования космического ГВ
детектора, являются (1) ультрастабильный лазер-
ный интерферометр транспондерного типа и (2)
система компенсации негравитационных ускоре-
ний (технология “безсносового” спутника).

УДК 52-337:629.785
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Наиболее известный космический ГВ проект –
миссия LISA (Laser Interferometer Space Antenna) –
предложена и разрабатывается уже более 20 лет
[8]. Миссия выбрана в качестве 3-го этапа про-
граммы Cosmic Vision Европейского космическо-
го агентства (ЕКА) и планируется к запуску в 2034 г.
Три спутника LISA образуют равносторонний
треугольник, который вращается вокруг Солнца,
следуя за Землей на расстоянии 50 млн. км.
Расстояние между спутниками, которые форми-
руют гигантский лазерный интерферометр, –
2.5 млн. км. Имея в виду чрезвычайно малую ам-
плитуду гравитационных волн, чувствительность
лазерного интерферометра LISA должна быть по-
рядка 10 пм/Гц  в диапазоне частот от 0.1 мГц
до 1 Гц.

Идея нового космического гравитационно-
волнового эксперимента была предложена сов-
местно учеными МГУ им. М.В. Ломоносова и
Университета имени Сунь Ят-Сена (SYSU, Ки-
тай) и обсуждалась на ряде рабочих совещаний в
2014–2015 гг. Проект получил название TianQin (в
переводе с китайского это “цитра” – струнный
музыкальный инструмент). Целью проекта явля-
ется создание ГВ обсерватории на геоцентриче-
ской орбите. Практическая реализация проекта
началась в SYSU при участии ряда научных и про-
мышленных организаций Китая. Планируется,
что космический ГВ детектор должен быть создан
в течение 15–18 лет.

/1 2

2. КОНЦЕПЦИЯ ГРАВИТАЦИОННО-
ВОЛНОВОГО ДЕТЕКТОРА TIANQIN

Существующие проекты космических детек-
торов гравитационных волн (например, LISA)
ставят целью создание ГВ-обсерватории, которая
предназначена для регистрации и изучения гра-
витационных волн от большого многообразия
еще неизвестных источников. Уникальной осо-
бенностью проекта TianQin является то, что его
целью является реализация эксперимента, кото-
рый в первую очередь будет оптимизирован для
обнаружения ГВ от одного наиболее перспектив-
ного источника гравитационного излучения
(“калибровочного” источника). Поэтому первич-
ная цель TianQin – прямое детектирование грави-
тационных волн с ожидаемыми свойствами и
уточнение параметров калибровочного источни-
ка. Конечно, в дальнейшем детектор TianQin бу-
дет “работать” как обычная ГВ обсерватория. Де-
тальная разработка орбитальной схемы экспери-
мента показала, что такой детектор может быть
реализован на трех идентичных космических ап-
паратах (КА), размещенных на почти идентичных
геоцентрических орбитах с большой полуосью

 км и формирующих равносторонний тре-
угольник, плоскость которого ориентирована на
калибровочный источник. В качестве источника
была выбрана двойная система RX J0806.3+1527
(также известная как HM Cancri или HM Cnc [9]),
т.е. нормаль к плоскости детектора совмещена с

∼

510

Рис. 1. Схема космического ГВ детектора. Три спутника на круговых геоцентрических орбитах. Лазерный интерферо-
метр измеряет разность длин (разность фаз) между двумя плечами интерферометра, которая содержит информацию о
гравитационных волнах [TianQin Research Center].

L1 L2
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линией видимости калибровочного источника.
Схема орбитального эксперимента TianQin [10] с
калибровочным источником RX J0806.3 показана
на рис. 2. Легко реализуемые геоцентрические
орбиты были приняты в ряде других проектов
космических гравитационно-волновых обсерва-
торий: OMEGA [11], DEGLI [12], gLISA [13]. Ос-
новным преимуществом геоцентрической орби-
ты является уменьшение финансовых расходов
на реализацию и эксплуатацию детектора.

Аналогично другим проектам космических ГВ
экспериментов в проекте TianQin для монито-
ринга изменений расстояния между пробными
массами, расположенными внутри космических
аппаратов, будет использована лазерная интер-
ферометрия. Пробные массы подвержены воз-
действию различных источников негравитацион-
ного шума, возникающего как на борту КА, так и
снаружи. Поэтому необходима высокоэффектив-

ная система компенсации действия негравитаци-
онных сил на пробные массы, которая позволит
им двигаться по траектории “свободного паде-
ния” и таким образом испытывать возмущения
только от проходящих гравитационных волн [10].

Чувствительность космического детектора
TianQin определяется в первую очередь требова-
нием обнаружения ГВ излучения от выбранного
калибровочного источника. Расчеты показыва-
ют, что ГВ излучение от двойной звезды RX
J0806.3 (двойная частота обращения  мГц, рас-
стояние  кпк) может быть зарегистрировано с
отношением сигнал/шум  в течение трех меся-
цев наблюдения.

Чтобы достичь научных целей проекта, шумы
смещений пробных масс, измеренные лазерным
интерферометром, не должны превышать

 м/Гц1/2 (  пм/Гц1/2), а негравита-

∼6
∼5

∼10

−≈ 1210xS ≈ 1xS

Рис. 2. Схема космического кластера эксперимента TianQin с двойной звездой J0806 в качестве калибровочного ис-
точника ГВ. КА обозначены как SC1, SC2 и SC3. Показаны также плоскость небесного экватора и направление на ис-
точник [10].
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Таблица 1. Базовые параметры проекта TianQin

Параметр Величина

Число КА 3
Форма кластера Равнобедренный треугольник
Орбита Геоцентрическая
Калибровочный источник RX J0806.3+1527
Длина плеча интерферометра  км
Точность измерения смещений ПМ  м/Гц1/2 (0.1 мГц–1 Гц)
Компенсация негравитационных возмущений  м/c2/Гц1/2 (0.1 мГц–1 Гц)
Интервалы наблюдений (3 мес) × 2 раза в год
Активное время жизни 5 лет

≈ × 53 10L
−= × 121 10xS
−= × 151 10aS
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ционные возмущения пробной массы должны быть

скомпенсированы до уровня  м/c2/Гц1/2

в полосе частот предполагаемого ГВ сигнала
0.1 мГц–1 Гц. Это два основных технологических
требования для TianQin [10]. Основные парамет-
ры миссии TianQin приведены в табл. 1. На рис. 3
приведено сравнение чувствительности детекто-
ров LISA и TianQin.

Для реализации проекта TianQin в 2015 г. была
разработана технологическая дорожная карта,
так называемый “План 0123”:

Этап 0: Экспериментальная отработка техно-
логии лазерной локации тестового КА на высоких
орбитах масштаба миссии TianQin. На этом этапе
планируется строительство новой наземной стан-
ций лазерной локации далеких спутников и со-
здание одиночного уголкового отражателя нового
поколения с большой апертурой, который дол-
жен быть установлен на тестовом КА.

Этап 1: Одиночная спутниковая миссия, глав-
ной целью которой является проверка и демон-
страция технологии компенсации негравитаци-
онных возмущений.

Этап 2: Миссия с парой спутников, главная
цель которой состоит в проверке и демонстрации
работоспособности технологии межспутниковой
лазерной интерферометрии.

Этап 3: Вывод на орбиту трех спутников, кото-
рые должны сформировать космическую ГВ об-
серваторию TianQin.

−≈ 1510aS

3. ЛАЗЕРНАЯ ИНТЕРФЕРОМЕТРИЯ 
ТРАНСПОНДЕРНОГО ТИПА

В КОСМИЧЕСКИХ ГВ ДЕТЕКТОРАХ

Лазерная интерферометрия для космического
детектирования гравитационных волн базируется
на совершенно иных принципах, чем детектиро-
вание на Земле. Наземный гравитационно-вол-
новой детектор представляет собой интерферо-
метр с резонаторами Фабри-Перо, которые могут
усиливать ГВ сигналы. Космический гравитаци-
онно-волновой детектор реализует интерферо-
метрию транспондерного типа, так как световая
мощность, принимаемая удаленным космиче-
ским аппаратом, становится очень слабой из-за
гигантского расстояния между КА и неизбежной
дивергенцией лазерного луча. Таким образом, на-
земный ГВ детектор – это один интерферометр
майкельсоновского типа, в котором решается
проблема отражения сильной световой мощно-
сти. Космический детектор состоит как минимум
из двух интерферометров транспондерного типа,
в которых должна решаться проблема приема
слабой световой мощности [14].

На рис. 4 показана принципиальная схема
межспутникового транспондерного интерферо-
метра. Частотно-стабилизированный и стабили-
зированный по мощности ND:YAG лазер (актив-
ная среда – алюмо-иттриевый гранат, легирован-
ный ионами неодима), обозначенный как
“мастер лазер”, производит мощный когерент-
ный пучок света, который должен обеспечить ин-
терференцию между локальным лазерным лучом
данного КА и принятым лучом от удаленного КА.
Система управления наведением лазерного луча
между КА отвечает за точность наведения и при-
ем межспутниковых лазерных лучей. После того,
как лазерный луч ведущего КА проходит меж-
спутниковое пространство и достигает ведомый
КА, оптическая система автоподстройки фазы
синхронизует фазу излучения ведомого лазера с
фазой принятого слабого светового сигнала. За-
тем луч ведомого лазера направляется обратно на
ведущий КА. Информация о длине двойного пути
светового луча содержится в фазе слабого сигна-
ла, принятого ведущим КА, и прецизионный фа-
зометр получает эту информацию с помощью из-
мерения разности фаз между лазерным излучени-
ем “мастер лазера” и принятым световым
сигналом. Это базовый принцип работы лазерной
интерферометрии транспондерного типа.

Согласно приведенному выше описанию,
ключевыми подсистемами межспутникового ла-
зерного интерферометра для космического де-
тектирования гравитационных волн являются:
бортовой частотно-стабилизированный лазер,
контур фазовой автоподстройки частоты слабого
светового сигнала и система управления наведе-
нием межспутникового луча.

Рис. 3. Кривые чувствительности (в единицах спек-
тральной амплитуды) проектов TianQin и LISA [Tian-
Qin Research Center].
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3.1. Частотно-стабилизированный лазер

Длина волны лазерного излучения задает шка-
лу измерения межспутникового расстояния. Дли-
на плеч космического интерферометра колеблет-
ся в пределах от нескольких сотен тысяч до мил-
лионов километров. Поэтому нестабильность
лазерного излучения (частотный шум) критиче-
ски влияет на точность проведения межспутни-
ковых измерений в космическом пространстве.

Расстояние между КА в проекте TianQin по-
рядка  км. Для удовлетворения требова-
ний к точности измерения этого расстояния на
уровне 0.5 пм/Гц1/2 с рассогласованием плеч ин-
терферометра порядка 1% (  км) требуется,
чтобы после предварительной стабилизации ча-
стоты лазера частотный шум был меньше
10 Гц/Гц1/2 на частоте 10 мГц, а затем дополни-
тельно подавлен до уровня 0.1 мГц/Гц1/2 техноло-
гией TDI (“интерферометрия с временной за-
держкой”) [15].

Для космической лазерной интерферометрии
предпочтителен лазер с длиной волны 1064 нм из-
за низкого поглощения луча в космической среде.
Высокая выходная мощность также имеет важное

. × 51 7 10

≈2000

значение для надежного приема светового сигна-
ла на удаленном космическом аппарате, соответ-
ственно мощность лазерного излучения должна
быть не менее нескольких ватт (4 Вт в TianQin).
Твердотельный Nd:YAG лазер с объемным кольце-
вым резонатором [16] и длиной волны 1064 нм –
наиболее надежный кандидат для космического
ГВ детектора с точки зрения внутренней стабиль-
ности частоты и интенсивности, механической
прочности, энергоэффективности и большого
перестраиваемого частотного диапазона.

3.2. Фазовая автоподстройка частоты
слабого светового сигнала

Фазовая автоподстройка частоты слабого све-
тового сигнала – это ключевая технология для ре-
ализации межспутникового транспондерного ла-
зерного интерферометра. Вследствие расходимости
лазерных пучков при прохождении гигантского
межспутникового расстояния  км [17] диа-
метр луча становится много больше размеров при-
нимающего КА. В результате КА принимает
очень слабый световой сигнал. Потеря мощности
сигнала настолько серьезна, что типичная схема

−∼

5 610 10

Рис. 4. Принципиальная схема межспутникового транспондерного лазерного интерферометра для детектирования
гравитационных волн в космосе. Левая и правая оптические системы монтируются внутри ведущего и ведомого спут-
ников соответственно. В ведущем КА сигнал от квадрантного фотоприемника (КФД) передается на фазометр, кото-
рый может генерировать два вида выходного сигнала. Первый – это углы рассогласования локального лазерного луча

, используется для управления наведением межспутникового лазерного луча. Второй – межспутниковые относи-
тельные скорость и смещение,  и , которые являются выходными научными данными. Для ведомого КА рабочий
процесс аналогичен предыдущему, за исключением того, что выходные сигналы фазометра направляются в оптиче-
ский контур фазовой автоподстройки частоты для синхронизации фазы принятого слабого светового сигнала. Две
пробные массы защищены от внешнего воздействия и расположены в центре акселерометров, которые используются
в системе компенсации негравитационных возмущений (технология “безсносового” спутника) [14].
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интерферометра Майкельсона с единственным
отражающим зеркалом не годится для межспут-
никовой лазерной интерферометрии. Для реше-
ния этой проблемы вместо простого отражения
используется технология оптической фазовой ав-
топодстройки. Контур оптической фазовой авто-
подстройки способен синхронизовать фазу ло-
кального (ведомого) лазера с фазой принимаемо-
го света. Таким образом, пучок света, излучаемый
ведомым лазером, имеет ту же фазу, что и приня-
тый световой сигнал, но гораздо большую мощ-
ность.

Хотя орбиты КА, образующих космический
треугольник, оптимизированы и стабилизирова-
ны, тем не менее, существуют взаимные движе-
ния КА с относительной скоростью до 10 м/с, что
приводит к доплеровскому сдвигу частоты поряд-
ка 10 МГц [18]. Следовательно, необходимо ис-
пользовать контур гетеродинной фазовой авто-
подстройки частоты с диапазоном смещения ча-
стоты до  МГц.

Остаточный фазовый шум контура фазовой
автоподстройки определяется точностью работы
фазометра и совершенством контура управления
обратной связью. Согласно требованиям косми-
ческого ГВ детектора уровень шумов фазовых изме-
рений должен быть порядка  мкм рад/Гц1/2,
что соответствует точности измерения расстоя-
ний  пм/Гц1/2 для длины волны 1064 нм.

Таким образом, долговременная стабильность
лазерного излучения и низкий уровень остаточ-
ных шумов фазовой автоподстройки слабого све-
тового сигнала имеют решающее значение для
обнаружения низкочастотных гравитационно-
волновых сигналов.

3.3. Система управления наведением 
межспутникового луча

Режим работы космической ГВ группировки
требует точного наведения “спутник-спутник”.
В активной фазе проведения измерений спутни-
ки должны непрерывно передавать и принимать
оптический сигнал, т.е. они должны находиться
на линии видимости друг друга. В общем случае
ось лазерного луча может не совпадать точно с ли-
нией видимости двух связанных лазерной интер-
ферометрией спутников. Даже если несоосность
небольшая, принятая световая мощность станет
очень слабой, так что интерференционный сиг-
нал не может быть получен из-за низкого отно-
шения сигнал–шум. Система управления наведе-
нием межспутникового лазерного луча должна
выполнять и контролировать три процесса: по-
иск, наведение и удержание межспутниковых ла-
зерных лучей [19, 20]. Существует несколько но-
вых схем управления наведением и контроля,
разработанных для космических научных миссий

−∼15 20

−∼1 10

. −∼0 1 1

(LISA [21], GRACE FO [22], SAGM [23]). Работа
лазерного интерферометра космического ГВ де-
тектора требует точности наведения и управления
межспутниковым лазерным лучом на уровне

нрад/Гц1/2.
Как правило, начальное смещение несоосно-

сти между линией видимости и осью луча состав-
ляет около  рад. Общая стратегия обнаруже-
ния заключается в сканировании конуса про-
странственной неопределенности целевого
спутника с помощью двухосевого зеркала быст-
рого управления для регулировки направления
лазерного излучения. После того, как детектор на
приемном терминале (спутнике) обнаруживает
оптический сигнал, лазерный луч приемного тер-
минала направляется назад на передающий тер-
минал. Сегодня большинство лазерных систем
связи используют маячковый свет для выполне-
ния обнаружения приемного КА и грубого наве-
дения лазерной линии связи. Благодаря высокой
мощности и большой расходимости луча маячка
передающего КА, число сканирований для пол-
ного покрытия конуса неопределенности значи-
тельно уменьшается, таким образом, соответ-
ственно сокращается время обнаружения.

На приемном терминале в качестве прибора,
измеряющего положение принятого луча, как
правило, используется прибор с зарядовой свя-
зью (ПЗС-матрица), поскольку широкое поле
зрения ПЗС также помогает сократить время об-
наружения. Как только межспутниковый луч об-
наружен, для управления наведением и удержа-
нием со сверхвысокой точностью используется
квадрантный фотодиод (КФД). На выходе этого
устройства имеется четыре интерференционных
сигнала, фаза каждого сигнала определена соот-
ветствующим квадрантом КФД. Если локальный
лазерный луч идеально совпадает с принятым лу-
чом, тогда все четыре фазы интерференционного
сигнала, измеренные КФД, идентичны. Однако
если локальный луч не совпадает с принятым лу-
чом, то фазы выходных сигналов КФД различны;
и разность фаз между двумя соседними квадран-
тами пропорциональна углу рассогласования
между локальным и принятым лучами. Соответ-
ственно, угол рассогласования может быть полу-
чен путем вычисления разности фаз между двумя
соседними квадрантами QPD, умноженной на
коэффициент

где  – длина волны, а  – радиус пучка. Типич-
ное значение коэффициента пересчета составля-
ет  рад/рад. Благодаря этому большому
коэффициенту преобразования, далее можно ис-
пользовать методику дифференциального зонди-
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рования волнового фронта (Differential wavefront
sensing, DWS) [24] для того, чтобы измерять и
контролировать угол рассогласования со сверх-
высокой точностью.

4. СИСТЕМА КОМПЕНСАЦИИ 
НЕГРАВИТАЦИОННЫХ ВОЗМУЩЕНИЙ

И КОНТРОЛЯ ОРБИТЫ В КОСМИЧЕСКИХ 
ГВ ДЕТЕКТОРАХ

Автоматическая компенсация негравитаци-
онных возмущений (компенсация “сноса”) кос-
мического аппарата во время его движения по
орбите приводит к значительным улучшениям
траектории движения КА, приближая ее к так на-
зываемой “геодезической траектории”, т.е. тра-
ектории, по которой движется КА, если на него
действуют только силы гравитации. Технология,
которая используется в космических миссиях с
целью автоматической компенсации сноса, на-
зывается “контролем сноса” (drag-free control), а
космический аппарат, на котором установлена
такая технология, называется “свободным от
сноса”, или “безсносовым” (drag-free satellite).

Идея технологии “контроля сноса” заключа-
ется в следующем. В космическом аппарате поме-
щена свободно плавающая пробная масса (проб-
ное тело), изолированная от контакта с внешни-
ми силами, такими как снос атмосферы, давление
солнечной радиации и другими негравитацион-
ными силами. При идеальных условиях возмуща-
ющие силы могут быть пренебрежимо малы и ор-
бита пробной массы будет зависеть только от
гравитационных сил. С помощью маломощных
микродвигателей можно заставить КА следовать
по орбите пробной массы, компенсируя основ-
ные негравитационные возмущения. В этом слу-
чае движение КА будет определяться только воз-
действием гравитационных сил, т.е. он будет дви-
гаться по “геодезической” траектории. Таким
образом, реализуется виртуальная система “без-
сновосого” спутника: КА физически не защищен
от воздействия негравитационных сил, но его
траектория, тем не менее, будет геодезической.

Поскольку измеряются возмущающие силы
(ускорения), действующие на пробную массу, то
измерительным инструментом должен быть аксе-
лерометр, чувствительный элемент которого и
выполняет функцию пробной массы (ПМ). Та-
ким образом, система компенсации возмущений
и контроля орбиты состоит из двух принципиаль-
ных частей: (1) прецизионного трехосного аксе-
лерометра, измеряющего инерциальные помехи,
действующие на КА, и (2) двигательной установ-
ки (ДУ) малой тяги, которая в автоматическом
режиме через систему обратной связи отрабаты-
вает эти инерциальные ускорения, возвращая КА
на “геодезическую траекторию”.

4.1. Прецизионные акселерометры

Практически на всех современных космиче-
ских миссиях, в которых требуется измерять
инерциальные помехи, действующие на КА, ис-
пользуются трехосные прецизионные акселеро-
метры электростатического типа, и практически
все бортовые акселерометры этого типа изготов-
лены Национальным аэрокосмическим исследо-
вательским центром Франции (ONERA) [25].
В настоящее время ONERA – ключевой партнер
мировых космических агентств NASA, ESA и
CNES в области создания сверхчувствительных
акселерометров для космических гравитацион-
ных миссий по геодезии и фундаментальной фи-
зике. Электростатический акселерометр состоит
из (1) пробной массы (ПМ), (2) датчика положе-
ния (емкостного, оптического и др.) и (3) элек-
тростатического привода.

Принцип действия электростатического аксе-
лерометра с обратной связью основан на измере-
нии электростатической силы, необходимой для
удержания пробной массы акселерометра в непо-
движном состоянии относительно полости (кор-
пуса) датчика [26]. Пробная масса, имеющая про-
стую геометрическую форму параллелепипеда,
электростатически подвешена внутри полости,
также имеющей форму параллелепипеда. Стенки
полости изготовлены из керамики с чрезвычайно
низким коэффициентом расширения, что позво-
ляет удерживать температурное влияние окружа-
ющей среды на очень низком уровне. Стенки по-
лости являются электродами, которые контроли-
руют движение (поступательное и вращательное)
ПМ относительно полости. Шесть серво-каналов
(3 для линейных и 3 для угловых ускорений) рабо-
тают независимо, каждый по своей оси. Для до-
стижения требуемой разрешающей способности
пробная масса должна быть электростатически
подвешена по всем трем направлениям, и не
иметь каких-либо механических контактов.

Положение пробной массы контролируется
цепью обратной связи так, чтобы разность

 практически была равна нулю в ча-
стотной области электростатического подвеса,
где очень важен коэффициент усиления петли
обратной связи. Пара электродов в каждом серво-
канале используется как в качестве емкостного
датчика положения, так и для подачи электроста-
тической возвращающей силы. По измерениям
емкостного датчика корректор вырабатывает
управляющее напряжение противоположного
знака, которое подается на противоположные
электроды для генерации возвращающего элек-
тростатического поля. Таким образом, ПМ по-
стоянно неподвижна относительно полости, а
сигнал цепи обратной связи содержит информа-
цию об инерциальных силах, действующих на
КА. На рис. 5 показаны схема серво-канала и ме-

−полость ПМX X
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ханическая часть прецизионного электростати-
ческого акселерометра. Принципиально различа-
ют два режима работы акселерометра на борту
КА: это режим измерения возмущений и режим гео-
дезического репера. В первом случае ПМ следует за
КА и происходит измерение инерциальных воз-
мущений, действующих на КА. Во втором случае
КА следует за ПМ и происходит компенсация
возмущений, действующих на КА, т.е. реализует-
ся “безсносовый” спутник, и обеспечивается не-
возмущенное движение КА по геодезической
траектории. Рисунок 6 поясняет эти два режима.

В режиме измерения возмущений электростати-
ческий акселерометр успешно использовался и
используется в настоящее время в миссиях, пред-
назначенных для измерения параметров глобаль-
ного гравитационного поля Земли (CHAMP,
GRACE, GRACE FO). Положение КА на орбите и
вариации во времени его траектории измеряются
системой ГНСС, звездными датчиками, меж-
спутниковой микроволновой и лазерной систе-
мами. Положение КА на орбите определяется
суммой всех сил, действующих на КА. Одновре-

менно акселерометр измеряет негравитационные
силы, действующие на КА. Разница между сум-
мой всех сил и негравитационными силами равна
гравитационной силе, которая содержит инфор-
мацию о глобальном гравитационном поле.

В космических ГВ детекторах акселерометр
работает в режиме геодезического репера и играет
роль гравитационного зонда [27]. В этом режиме
пробная масса акселерометра действует не только
как объект, реагирующий на вариации простран-
ства-времени, вызванные прохождением грави-
тационной волны, но также, как свободно падаю-
щий репер, управляющий движением КА с помо-
щью микродвигателей, т.е. обеспечивающий
движение по геодезической.

4.2. Двигательные установки (ДУ) малой тяги

Максимальные силы , обеспечиваемые
двигателями малой тяги (трастерами), должны
быть в состоянии уравновесить (скомпенсиро-
вать) действие негравитационных сил на косми-
ческие аппараты. В космических ГВ детекторах

maxF

Рис. 5. Прецизионный электростатический акселерометр: схема одного канала серво-контроля акселерометра STAR
[26] (слева); механическая часть прототипа акселерометра для миссии TianQin (справа) [TianQin Research Center].
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Рис. 6. Два режима работы акселерометра (желтый (внутренний) прямоугольник – пробная масса, горчичный (сред-
ний) – полость акселерометра, черный (внешний) – спутник): режим измерения возмущений (слева) и режим геоде-
зического репера (справа).
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двигательные установки должны создавать чрез-
вычайно малые тяговые нагрузки в диапазоне
0‒500 микроньютон (мкН) для компенсации воз-
мущений, поэтому можно говорить о двигателях
микротяги (микродвигателях). Микродвигатели
должны плавно и непрерывно менять тягу с воз-
можностью контроля по всем шести степеням
свободы движения КА. Для компенсации негра-
витационных помех уровня  м/с2/Гц1/2

(целевой параметр проекта TianQin) микродви-
гатель должен обладать разрешением не хуже
0.1 мкН. Уровень шума  микродвигателя опре-
деляет шумовой предел системы компенсации
сноса и контроля орбиты.

Одним из наиболее распространенных
устройств, применяемых в системах компенса-
ции сноса, являются микродвигатели на холод-
ном газе [28]. Для контроля сноса по 6 степеням
свободы на КА аппарате должно быть установле-
но как минимум шесть микродвигателей. Каж-
дый двигатель состоит из четырех основных ча-
стей (см. рис. 7): (1) датчик расхода топлива (рас-
ход пропорционален уровню тягового усилия);
(2) пьезоклапан, который управляет потоком
топлива в соответствии с запрошенной величи-
ной тяги; (3) блок электроники (БЭ), общий для
всех 6 микродвигателей; (4) резервуар с топливом
(азот ), также общий для 6 микродвигателей.

БЭ вырабатывает сигнал обратной связи, ко-
торый управляет апертурой клапана. Этот сигнал
обратной связи пропорционален разности между
требуемыми тяговыми усилиями, полученными

−≈ 1510aS

nF

2N

от бортового компьютера, и тяговыми усилиями,
вычисленными по данным датчика расхода топ-
лива. Клапан позволяет варьировать тяговые уси-
лия в диапазоне от 0 до 500 мкН, как для научных
целей, так и для маневренных операций.

Система подачи топлива подразделяется на
часть высокого давления (резервуар), где газ 
находится под давлением 300 бар в начале полета,
и часть низкого давления в 1 бар, от которой газ
подается на микродвигатель. В течение полета
высокое давление в резервуаре снижается вслед-
ствие расхода топлива, а часть низкого давления
поддерживается при постоянном давлении с по-
мощью двух регуляторов давления. Стабильность
низкого давления необходима для стабильной ра-
боты двигательных установок.

Для примера укажем, что полный запас топли-
ва на космическом аппарате LISA Pathfinder был
около 10 кг, что составляет  от общей массы
спутника. За 9 мес работы было израсходовано

кг, что означает что космический аппарат те-
рял в среднем 10 г топлива в сутки.

Другой тип микродвигателей, применяемый в
системах компенсации сноса и контроля орбиты, –
это коллоидные двигательные установки [29].
Коллоидные микродвигатели имеют достаточно
хорошие потенциальные возможности вслед-
ствие чрезвычайно высокой точности тягового
усилия, чрезвычайно низкого уровня собствен-
ного шума, и большей длительности единичного
импульса по сравнению с системами холодного
газа (240 с против 70 с). Коллоидные микродвига-

2N

≈2%

∼3

Рис. 7. Функциональная схема цепи микродвигателя на холодном газе. Показана только одна двигательная установка
и только одна линия подачи топлива. Контроллер управляет силами и крутящими моментами, приложенными к КА.
Распределитель преобразует силы и крутящие моменты, действующие на КА, в требуемые тяговые усилия соответству-
ющих микродвигателей. Электронный блок (БЭ) контролирует датчик расхода топлива и пьезоклапан конкретной дви-
гательной установки запрашиваемого направления [28].
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[V]
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тели представляют собой разновидность электро-
спрейной системы, которая работает следующим
образом. На конце полой иглы, на которую пода-
ется коллоидная жидкость системой наддува, со-
здается высокая разность электрических потен-
циалов. Это приводит к образованию капель и их
эмиссии с кончика иглы. Капельки самопроиз-
вольно ионизируются и ускоряются высоким на-
пряжением, таким образом, создавая перемен-
ную тягу в нужном диапазоне. Точное изменение
тяги достигается изменением ускоряющего на-
пряжения. Конструкция коллоидных двигателей
предполагает работу в различных диапазонах тяги
в зависимости от количества игл, которые ис-
пользуются в каждой головке двигателя.

Преимущество такой системы состоит в том,
что жидкое коллоидное топливо представляет со-
бой компактный объем малой массы и не требует
резервуаров с высоким давлением, или высоких
температур. Недостатком является необходи-
мость высоковольтных источников питания.

Система компенсации сноса и контроля высо-
ты, с использованием коллоидных микродвигате-
лей, также была установлена на космическом аппа-
рате LISA Pathfinder (совместно с микродвигателя-
ми на холодном газе). Измеренный уровень шумов
коллоидных двигателей порядка 0.1 мкН/Гц1/2.

5. СОВРЕМЕННОЕ СОСТОЯНИЕ 
РЕАЛИЗАЦИИ ПРОЕКТА TIANQIN

Для развития и реализации космической мис-
сии TianQin в Университете имени Сунь Ят-Сена
создан TianQin Research Center, основной задачей
которого является проведение комплекса работ,
связанных с миссией TianQin. Эти работы прово-
дятся на двух новых территориях университета в
городах Чжухай и Шенжень.

В Чжухае ведутся работы по созданию лазер-
ного интерферометра транспондерного типа с
проектной точностью измерения смещений
1 пм/Гц1/2. Разрабатываются технологические ре-
шения основных частей лазерной системы: пре-
цизионной стабилизации частоты лазера [30, 31];
ультрастабильной оптической скамьи; фазометра
и фазовой автоподстройки частоты [32, 33]; опти-
ческой системы регистрации движений ПМ [34];
межспутниковой интерферометрии [35].

Для отработки основных технологических ре-
шений проекта в Шенжене создается наземная
модель космического ГВ детектора. Цель назем-
ной модели – изучение и разработка эффектив-
ных методов сейсмической изоляции на низких
частотах для обеспечения стабильной работы
космического лазерного интерферометра в усло-
виях наземных испытаний.

Работы по созданию инерциального датчика
для системы компенсации негравитационных

ускорений – трехосного электростатического ак-
селерометра – ведутся в другом университете Ки-
тая – Хуаджуньском университете науки и техно-
логии (г. Ухань). В Центре гравитационных экс-
периментов этого университета на основе
разработанной технологии были созданы летные
образцы акселерометров с шестью степенями
свободы, с разрешающей способностью порядка
нескольких единиц  м/с2/Гц1/2 и динамиче-
ским диапазоном  м/с2, которые в 2013 и
2017 г. прошли успешные испытания на КА на ор-
бите вокруг Земли [36]. Конечной целью этих ра-
бот является создание бортового инерциального
датчика с чувствительностью  м/с2/Гц1/2.

В практической реализации проекта Tianqin
участвуют также и ряд других научных и промыш-
ленных организаций Китая, в частности, разраба-
тывается второй компонент системы компенса-
ции негравитационных ускорений – микродвига-
тели, ведутся работы по созданию научной
платформы и космических аппаратов для реали-
зации плановых этапов проекта TianQin.

К настоящему времени реализованы два пер-
вых этапа проекта.

В рамках 0-го этапа проекта “Эксперимен-
тальная отработка технологии лазерной локации
тестового КА на высоких орбитах масштаба мис-
сии TianQin” был разработан и изготовлен широ-
коугольный уголковый отражатель (апертура
17 см), который установлен на КА QueQiao [37].
В январе 2019 г. китайская автоматическая меж-
планетная станция Chang’E-4 совершила мягкую
посадку на обратной стороне Луны. Для связи
станции Chang’E-4 с Землей в качестве ретранс-
лятора 20 мая 2018 г. был запущен КА Queqiao, ко-
торый достиг гало-орбиты в точке Лагранжа L2 в
середине 2018 и в конце 2018 г. начал работу по пе-
редаче данных после запуска КА Chang’E-4.
В Чжухае была построена новая станция лазер-
ной локации, оснащенная 1.2 м телескопом. Эта
станция стала первой в Китае, которая успешно
получила сигналы, отраженные от всех 5 ретроре-
флекторов, находящихся на Луне.

Реализация этапа 1 предполагает запуск КА
TianQin-1. Научные задачи миссии TianQin-1 со-
стоят в тестировании на орбите основных узлов
системы компенсации негравитационных возму-
щений (инерциального датчика, микродвигате-
лей), проверке работы контроля сноса КА, тести-
ровании отдельных узлов лазерного интерферо-
метра. Подготовка к миссии TianQin-1 началась в
2016 г., и проект был официально одобрен Китай-
ской национальной космической администраци-
ей (CNSA) в 2018 г. КА TianQin-1 был успешно за-
пущен 20 декабря 2019 г. и с тех пор функциони-
рует бесперебойно на орбите.

−1010
−210

−1510
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Все основные задачи миссии TQ-1 выполне-
ны. Получены следующие результаты:

1) инерциальный датчик, откалиброванный в
земных условиях к измерению инерциального
шума с потенциальной чувствительностью

 м/c2/Гц1/2, измерил остаточные ускорения
спутника на орбите  м/c2/Гц1/2 на частоте

0.1 Гц, и  м/c2/Гц1/2 на частоте 0.05 Гц;
2) микродвигатели показали разрешение тяго-

вого усилия порядка 0.1 мкН и чувствительность
 мкН/Гц1/2 на 0.1 Гц;

3) остаточный инерциальный шум системы
контроля сноса спутника  м/c2/Гц1/2 на
0.1 Гц;

4) чувствительность оптической системы реги-
страции  пм/Гц1/2 на 0.1 Гц;

5) контроль температуры в ключевых точках
осуществлялся на уровне ±3 мК за орбиту;

6) рассогласованность центра масс (ЦМ) спут-
ника и ЦМ пробной массы не превышала 0.1 мм.

Целевые требования и текущий прогресс со-
здания основных технологий проекта TianQin
приведены в табл. 2.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Высокая себестоимость и наукоемкость про-

грамм исследований в области фундаментальной
гравитации с применением космических техно-
логий приводят к тому, что реализация этих но-
вых проектов не может не опираться на широкую

−× 125 10
−×∼

101 10
−×∼

115 10

.∼0 3

−×∼

93 10

∼30

международную коалицию. Все известные мас-
штабные космические миссии, как уже реализо-
ванные, так и находящиеся в стадии подготовки,
являются, как правило, проектами, в которых
участвуют космические агентства нескольких
стран. В частности, проект LISA разрабатывается
в сотрудничестве NASA и Европейского космиче-
ского агентства (ESA). Заметим, что в ESA входят
22 европейских государства в качестве постоян-
ных членов. Другой пример сотрудничества кос-
мических агентств – миссия BepiColombo, сов-
местная космическая автоматическая миссия
ESA и Японского агентства аэрокосмических ис-
следований (JAXA) по исследованию Меркурия.
Госкорпорация “Роскосмос” также имеет доста-
точно богатый опыт международного сотрудни-
чества.

В настоящее время международное взаимо-
действие по проекту TianQin происходит в рамках
Договора о научном и культурном сотрудниче-
стве между МГУ им. М.В. Ломоносова и Универ-
ситетом имени Сунь Ят-Сена, заключенным в
2017 г. Китайская сторона заинтересована в со-
здании более глубокой международной коопера-
ции по реализации этого амбициозного проекта.
В этой связи целесообразно рассмотреть возмож-
ность организации международного сотрудниче-
ства по проекту создания космической гравита-
ционно-волновой обсерватории в рамках сов-
местных программ Роскосмоса и Китайской
национальной космической администрации. Ре-
ализация такого сотрудничества позволит нашей
стране стать одним из мировых лидеров в фунда-
ментальных космических экспериментах.

Таблица 2. Целевые требования и текущее состояние ключевых технологий проекта TianQin

Ключевые технологии Целевые требования Текущее состояние

Система компенсации
негравитационных
ускорений

инерциальный датчик
(акселерометр)

уровень остаточных
ускорений:

 м/c2/Гц1/2

 м/c2/Гц1/2

0.1 Гц (на орбите)

микродвигатель разрешение: 0.1 мкН;
динамический диапазон:
0–100 мкН;

разрешение: 0.1 мкН;
чувствительность:
0.3 мкН/Гц1/2

0.1 Гц (на орбите)

Лазерная
интерферометрия

измерение смещений ПМ чувствительность:
1 пм/Гц1/2;
база измерений:  м
частотный диапазон:
0.1 мГц–1 Гц

чувствительность:
1 пм/Гц1/2 (в лаборатории);
база измерений: 1 м
частотный диапазон:
0.1 мГц–1 Гц

термоконтроль температурные
флуктуации:  мК

температурные флуктуации:
 мК (на орбите)

Научная платформа контроль сноса КА остаточный шум:
 м/c2/Гц1/2

остаточный шум:
 м/c2/Гц1/2

0.1 Гц (на орбите)

−1510

−× 101 10

∼
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Учитывая нынешний уровень технологиче-
ской готовности, следует ожидать, что TianQin
будет запущен во второй половине следующего
десятилетия и будет служить космической обсер-
ваторией для широкого класса астрофизических
источников гравитационных волн.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Налунные измерения физической либрации
предполагают размещение измерительной аппа-
ратуры на лунной поверхности. Наблюдения с
лунной поверхности освобождены от атмосфер-
ных флуктуаций, а также нет необходимости
учитывать орбитально-вращательное движение
Земли.

Преимущество нового типа наблюдений и в
том, что они независимы от лазерной локации
Луны (ЛЛЛ) и могут иметь даже более высокую
точность. Здесь важно рассмотреть эти два прин-
ципиальных момента. Во-первых, налунные на-
блюдения не зависят от ЛЛЛ, это позволит выяс-
нить, существуют ли систематические ошибки в
данных ЛЛЛ, которые могут возникать из-за того,
что:

1. ЛЛЛ не чувствительна к направлению, пер-
пендикулярному к линии Земля–Луна, и, следо-
вательно, наблюдения менее чувствительны к
либрациям вокруг линии Земля–Луна.

2. ЛЛЛ-наблюдения трудно проводить в пери-
оды новолуния и полнолуния, поэтому наблю-
дения синхронизированы с либрационным пе-
риодом.

3. Амплитуды ФЛЛ зависят от неопределенно-
стей в положении налунных рефлекторов.

Во-вторых, налунные наблюдения позволят
отделить разные параметры и разные частоты, что
совместно с повышением качества ЛЛЛ может су-
щественно улучшить качество наблюдений за
лунным вращением.

Космические агентства и научные организа-
ции многих стран рассматривают различные ти-
пы подобных измерений.

Так, в 2018 г. NASA объявило о проекте LSITP
(Lunar Surface Instrument and Technology Pay-
loads), в рамках которого планируется доставка на
лунную поверхность посадочных модулей с обо-
рудованием, позволяющим обеспечивать не толь-
ко научные, но и коммерческие задачи. Реализа-
ция проекта намечена на начало 20-х годов.

Японские исследователи после успешной реали-
зации миссии SELENE (Kaguya) в 2008–2010 гг.
рассматривали возможность применить низкоор-
битальный спутник и установленные на лунной
поверхности радиомаяки для реализации метода
“обратной РСДБ”. Однако компьютерное моде-
лирование этого эксперимента [1] показало его
низкую эффективность для определения пара-
метров вращения Луны.

А вот другой планируемый Японским косми-
ческим агентством JAXA проект ILOM (In-situ
Lunar Orientation Measurement) как раз показал
хорошие перспективы в этом плане. В проекте
ILOM рассматривается возможность установки

УДК 521.1
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зенит-телескопа на одном из лунных полюсов [2].
В ходе реализации проекта планировалось изме-
рять селенографические координаты звезд с вы-
сокой степенью точности, а по ним определять
параметры вращения Луны. Есть много плюсов
при установке АЗТ на полюсе:

1. Здесь хорошие условия для размещения из-
мерительного оборудования, т.к. есть зоны по-
стоянной тени и зоны постоянного освещения.

2. Здесь звезды движутся медленно, их количе-
ство ограничивается кольцом прецессионного
движения полюса, из которого суточное враще-
ние Луны их не выводит, все это способствует эф-
фективной регистрации звезды и ее точному
отождествлению.

3. Погрешность при получении ПВЛ при обра-
ботке одного измерения хорошо нивелируется
статистикой по большому количеству звезд, сни-
жая итоговую погрешность практически до нуля
[3].

В работах [3–6] методом компьютерного моде-
лирования были исследованы возможности про-
екта ILOM и было показано, что он, помимо
удобных условий технологического размещения
аппаратуры на полюсах, дает хорошие шансы на
определение параметров вращения Луны в широ-
те и наклоне. Тем не менее описанный экспери-
мент имеет один, но существенный недостаток:
из полярных наблюдений, как показали расчеты,
невозможно определить третий параметр враще-
ния Луны – либрацию по долготе, которая сама
по себе несет много полезной информации об
особенностях лунного строения.

В связи с этим представляется интересным
изучение возможностей эксперимента по уста-
новке одного или нескольких автоматизирован-
ных зенитных телескопов (АЗТ) на других широ-
тах Луны. Исследованию вопросов качества
определения параметров вращения Луны в случае
неполярного размещения телескопа, поиску оп-
тимальной локализации телескопа на Луне по-
священа представленная статья.

2. ПОСТРОЕНИЕ МАТЕМАТИЧЕСКОЙ 
МОДЕЛИ ЭКСПЕРИМЕНТА

Применение АЗТ для определения параметров
вращения Луны никогда еще не осуществлялось в
истории исследования Луны, поэтому методы
компьютерного моделирования являются одним
из результативных способов исследования воз-
можности и эффективности использования АЗТ
для этих целей. Моделирование планируемых на-
блюдений позволяет реализовать:

1) определение необходимого количества АЗТ
и оптимального их расположения;

2) разработку программы наблюдений, опре-
деление их продолжительности;

3) обоснование требований к точности наблю-
дений с учетом требований к точности определе-
ния параметров лунного вращения.

Решение поставленных задач связано с кор-
ректным построением матрицы перехода между
лунной и инерциальной системами координат, а
также с корректным определением координат те-
лескопа в лунной системе.

Технические характеристики телескопа, учи-
тываемые в процессе моделирования, мы рас-
сматриваем такими же, как в эксперименте ILOM
[7]: поле зрения – 1 градус, точность определения
одного измерения в поле зрения ПЗС-матрицы –
не хуже 10 мс дуги, телескоп имеет азимутальную
установку, его труба направлена в зенит места
наблюдения. Продолжительность наблюдений
будет определяться качеством аппаратуры,
обеспечивающей работоспособность измери-
тельного оборудования. Желательная продолжи-
тельность – год-полтора, чтобы иметь возмож-
ность уточнить из наблюдений долгопериодиче-
ские компоненты параметров вращения Луны
(ПВЛ).

Чтобы обеспечить возможность анализировать
эффекты, обусловленные особенностями внут-
реннего строения лунного тела, в определении
ПВЛ необходима точность не менее 1 мс дуги.

Определим некоторые принципиальные поло-
жения для параметров локализации налунного
телескопа. Положение телескопа в динамической
системе координат (ДСК), определяемой главны-
ми осями инерции Луны, задается долготой  и
широтой  (рис. 1).

Положение ДСК относительно инерциаль-
ной, в нашем случае эклиптической, системы ко-
ординат определяется углами Эйлера , , ,

(1)

включающими в себя углы физической либрации
Луны (ФЛЛ), , , , в долготе, наклоне и
узле соответственно. Углы либрации и есть пара-
метры вращения Луны.  – средний наклон по-
люса Луны  к полюсу эклиптики . В фор-

муле (1) принято, что . Параметр  – ар-

гумент широты: угловое расстояние средней
долготы Луны от восходящего узла лунной орби-
ты . Значения углов , ,  на заданный
интервал времени рассчитываются на основе ана-
литической теории физической либрации [8, 9].

Величину поля зрения телескопа ( ) в граду-
сах (field of view (FVТ)) при необходимости мож-
но варьировать по ходу моделирования.

Tl
Tb

Ψ Θ ϕ

Ψ = Ω + ⋅ σ
Θ = + ρ

ϕ = + + ° + τ + ⋅ σ,180T

H
I

l F H

τ( )t ρ( )t σ( )I t

I
лунP Πэкл

= − 1H
I

F

Ω τ( )t ρ( )t σ( )I t

T
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Поскольку в ходе моделирования местополо-
жение телескопа будет меняться, не имеет смысла
решать задачу о выборке для наблюдений кон-
кретных звезд из звездных каталогов со всеми не-
обходимыми редукциями. Поэтому вместо выбо-
ра координат звезд из каталогов мы моделируем
значения эклиптических координат любого за-
данного количества звезд, используя генератор
случайных чисел, который симулирует эклипти-
ческие долготы  и широты  “звезд” в полосе
шириной, равной FVТ, вдоль линии прецессион-
ного движения телескопа (рис. 2).

λ β

Система селенографических координат звезд
( , , ) в FVT определяется следующим обра-
зом: ось  направлена в зенит места установки  и
является его осью; ось  направлена вдоль мери-
диана, на котором стоит , ось  образует право-
стороннюю систему координат (рис. 1б).

Положение телескопа задается относительно
ДСК долготой  и широтой . Мы рассматрива-
ем идеальную ситуацию: координаты  и  из-
вестны с абсолютной точностью. Эта идеализа-
ция достаточно далека от реальности: координа-

1x 1y 1z
z T

x
T y

Tl Tb
Tl Tb

Рис. 1. a – Положение телескопа Т относительно эклиптической и динамической систем координат. Показаны линии
обратной прецессии полюса Луны и соответствующего движения T; б – Отображение FVT и селенографические ко-
ординаты звезды в системе координат телескопа.
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Рис. 2. Движение телескопа в эклиптической системе координат и звезды, координаты которых сгенерированы так,
что они попадут в FVT за обозначенный период наблюдений 2018–2019 гг.
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Рис. 3. Треки четырех полярных звезд (а), наблюдаемых полярным телескопом ( , ) в течение 33 дней.
Звезда с номером 7 появляется в его поле лишь периодически. В FVT телескопа с координатами ,  фор-
мы треков изменяются, некоторые звезды за указанный период появляются дважды (б).
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ты объектов в ДСК определяются c большими
погрешностями [10], поэтому такую модель мож-
но рассматривать лишь как первое приближение.

На основе принятых положений получить се-
ленографические координаты звезды в системе
координат телескопа (СКТ) можно из системы
уравнений,

(2)

которая получена с применением матриц поворо-
та при переходе от эклиптической системы коор-
динат к ДСК [4] через углы Эйлера (1), и затем от
ДСК к СКТ, через углы  и . Здесь введены сле-
дующие обозначения:

(3)

, ,  – эклиптические координаты
звезды.

= λ ⋅ ϕ + Θ ⋅ λ ⋅ ϕ −
− Θ ⋅ ϕ − Θ ⋅ λ − Θ,
1 1

1 1 1

(cos cos cos sin sin )
sin sin sin sin cos
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3. АНАЛИЗ ТРЕКОВ ЗВЕЗД 
В ЗАВИСИМОСТИ ОТ ШИРОТЫ 
РАСПОЛОЖЕНИЯ ТЕЛЕСКОПА

Используя полученные уравнения (2) и (3),
можно воспроизвести построение звездных тре-
ков, это прямая задача проводимого моделиро-
вания.

В случае, если телескоп стоит близко к полю-
су, полярные звезды в нем будут смещены на ве-
личину полярного расстояния телескопа. В СКТ
видимость полярных звезд в его FVT = 1° показа-
на на рис. 3.

Треки уже не представляют собой спирали, за
1 мес звезда может пройти часть пути, уйти из
FVT и потом вновь появиться. При переходе в
южные широты картина звездных треков не ме-
няется существенно, линии становятся более
прямыми. Из-за увеличения радиальной скоро-
сти вращения телескопа на низких широтах за
2 мес удается зафиксировать лишь 1–4 появления
звезды, даже если регистрацию делать достаточно
часто, через 15 мин (см. рис. 4).

4. РЕШЕНИЕ ОБРАТНОЙ ЗАДАЧИ ФЛЛ
ДЛЯ НЕПОЛЮСНЫХ ТЕЛЕСКОПОВ

На этапе обратной задачи прямоугольные ко-
ординаты звезды, рассчитанные в прямой задаче,
рассматриваются в качестве “наблюдаемых” ко-
ординат звезд и по ним рассчитываются “неиз-
вестные” ПВЛ. В уравнении (2) эти “неизвест-
ные” – , ,  – входят в выражения дляτ( )t ρ( )t σ( )I t
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углов Эйлера (1) и могут быть найдены из этих
уравнений приближенным методом [5, 6]. В ходе
моделирования было показано, что система не-
линейных уравнений (2), несмотря на близкий к
нулю якобиан, допускает сходящееся итерацион-
ное решение градиентным методом [10].

Разработанная авторами технология и соот-
ветствующее программное обеспечение, реализу-
ющее градиентный метод, позволили получить
устойчивое решение с высокой степенью точно-
сти как для полярного, так и неполярного разме-
щения телескопа. Это означает, что, если мы на
этапе прямой задачи для телескопа, установлен-
ного в любой точке Луны, получаем селенографи-
ческие координаты , , используя ПВЛ

, вычисленные по аналитической теории
[6], то на этапе обратной задачи, вводя в уравне-
ние (2) координаты , , как наблюдаемые, полу-
чаем значения ПВЛ  с погрешностью ме-

нее 0.1 мс дуги:  мс,  мс,
 мс и  мс. Следователь-

но, градиентный метод, сам по себе, не вносит

1x 1y
τ , ρ , σc c c

1x 1y
τ , ρ , σo o o

τ − τ < .| | 0 1o c ρ − ρ < .| | 0 1o c

ρ − ρ < .| | 0 1o c σ − σ < .| | 0 1o cI

погрешности в решение уравнения (2) в пределах
требуемой для эксперимента точности для всех
моделируемых местоположений телескопа.

Задача текущего моделирования – исследо-
вать, как будет зависеть точность определения
ПВЛ от широты места наблюдения в случаях, ко-
гда на этапе решения обратной задачи будут пода-
ваться значения , , полученные из наблюде-
ний. Величины ,  могут нести в себе и по-
грешности измерения, и, что главное, отличия в
параметрах реальной Луны от используемой мо-
дели, заложенной в теории ФЛЛ. Другими слова-
ми, насколько будут чувствительны значения
ПВЛ к изменениям в измеряемых селенографи-
ческих координатах? По крайней мере, при моде-
лировании полярных наблюдений мы показали
[5, 6], что либрация по долготе абсолютно не чув-
ствительна к наблюдениям, а погрешности в из-
мерениях координат будут увеличивать погреш-
ность в широте и узле в  раз. А что на других
широтах? Нам необходимо определить такое ме-
сторасположение АЗТ, где все три ПВЛ будут в
равной степени заметно реагировать на любые
изменения в измеряемых координатах. Если точ-

o
sx o

sy
o
sx o

sy

2

Рис. 4. Полученные в ходе решения прямой задачи треки звезд, попавших в поле зрения АЗТ, для которых рассчитаны
их селенографические координаты с шагом 15 мин в первые три часа двух лунных суток. Точки – моменты фиксации
звезды. Линии – звездные треки. а) Наблюдение звезд на экваторе (широта 0°). В данном случае на экваторе всего
10 звезд и максимум 6 фиксаций за три часа. б) На широте 30°. В данном случае фиксируется 11 звезд и количество но-
вых появлений 8. в) На широте 60°. В данном случае наблюдается 14 звезд с максимальной фиксацией каждой 10 раз.
Из них одна звезда зафиксирована лишь один раз. г) На полюсе (широта 90°). В данном случае вследствие медленного
движения звезд все точки трех часов наблюдений слились фактически в одну большую. Здесь все звезды, которые по-
пали в поле зрения телескопа, не уходят из его поля видимости.
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ность измерения хорошая, то расхождения на-
блюдаемых координат  и  с рассчитанными
теоретически  и  по приближенной модели
будут отражать их чувствительность только к не-
учтенным факторам в используемой модели, и
тем самым давать информацию и для уточнения
ее параметров, и для усовершенствования самой
модели.

Для проведения анализа были выполнены рас-
четы прямой и обратной задач для АЗТ, располо-
женных на разных широтах. При азимутальной
установке телескопа возникает, как это уже было
показано в параграфе 3, естественная проблема:
по мере уменьшения широты места наблюдения
увеличивается скорость движения звезд в поле
зрения телескопа, ведь АЗТ участвует в двух дви-
жениях – медленном прецессионном и быстром
суточном. А это, в свою очередь, вызывает слож-
ности синхронизации наблюдений на разных ши-
ротах, чтобы измерять ПВЛ в один и тот же мо-
мент наблюдений.

Более того, чтобы за лунные сутки наблюдать
все звезды, которые на широте телескопа попадут
в его поле зрения, пришлось бы генерировать
огромное количество звезд и хранить в файлах их
сгенерированные координаты. Это потребовало
бы больших ресурсов внешней памяти, и, что не
менее важно, привело бы к существенным тратам
процессорного времени, что на этапе поискового
моделирования является существенным препят-
ствием для анализа результатов. Если, к примеру,
брать шаг регистрации координат, равный 1 ч, то
оказывалось, что на малых широтах за 1 ч наблю-
дения удавалось зафиксировать, в лучшем случае,
одно появление звезды (рис. 3), в то время как в
северных широтах регистрацию звезд можно про-
водить через 1–2 дня: многие звезды не покидают
поле зрения даже на протяжении нескольких ме-
сяцев.

Поэтому с целью получения большего количе-
ства измерений за один момент регистрации
звезд и сокращения процессорного времени на
расчет мы нашли простой, хотя и не очень уни-
версальный путь. Он опирается на тот факт, что,
согласно проведенному моделированию, боль-
шинство звезд на широтах ниже 75° видны в теле-
скоп не более трех часов. В течение этих трех ча-
сов координаты рассчитывались через 15 мин. По
истечении выделенного времени мы скачком ме-
няли текущее время на величину лунного дня, т.е.
на 27.3 дня, и вновь наблюдали те же самые звез-
ды, которые через такой искусственный быстрый
суточный поворот Луны снова приходили в поле
АЗТ. В результате, мы провели тройную серию
наблюдений по три часа, фиксируя через 15 мин
координаты одних и тех же звезд в каждой серии
(рис. 4).

o
sx o

sy
c
sx c

sy

По сути дела, используемый нами режим обу-
словлен описанной особенностью наблюдений
звезд на азимутальной установке телескопа. Для
получения необходимого результата мы должны
были смоделировать процесс, который в реально-
сти вряд ли может быть воспроизведен: 7 телеско-
пов, установленных на разных широтах, одновре-
менно фиксируют координаты разного количе-
ства звезд в течение длительного времени. Чтобы
соблюсти одновременность и “поймать” звезды
на южных широтах, нам необходимо производить
фиксацию хотя бы через 15 мин и каждое измере-
ние сохранять в оперативной памяти или в фай-
лах. За лунные сутки только для одного телескопа
при условии, что за месяц в его поле зрения пре-
бывает 20–40 звезд, таких измерений будет по-
рядка 80 тысяч. Но за месяц одна звезда (на юж-
ных широтах) даст 2–3 измерения, что для стати-
стики, естественно, недостаточно. Поэтому
процесс “наблюдений” мы должны были бы про-
водить хотя бы 3 лунных дня. Это привело к тому,
что для одного телескопа расчет продолжался в
течение 80–100 мин, в зависимости от количества
звезд, основное время уходило на работу с файла-
ми, а хранить огромные потоки данных в опера-
тивной памяти не представляется возможным.

Причем, естественно, что у нас не было гото-
вого алгоритма моделирования, его мы отрабаты-
вали в ходе изучения не всегда сразу понятного
поведения звезд, поэтому было нерационально
тратить часы на ожидание результата для анализа
полученного решения и корректировки алгорит-
ма. После полного осознания того, почему звезды
на разных широтах ведут себя так, как это показа-
но на рис. 4, мы смогли разработать описанный
режим наблюдения – три часа измерений в нача-
ле каждого месяца, позволивший нам решить по-
ставленную задачу: выявить чувствительность
ПВЛ к измеряемым селенографическим коорди-
натам звезд на разных широтах. Это режим, или
“расписание”, наблюдений не может быть реали-
зован на практике: только компьютер способен
мгновенно перескакивать через 27 дней, но имен-
но такой способ фиксации координат звезд и ре-
шение соответствующей обратной задачи позво-
лили нам в достаточно приемлемое время решить
поставленную задачу.

Используемая методика наблюдений позволи-
ла, во-первых, зафиксировать большое количе-
ство измерений звезд при их прохождении через
FVT, а во-вторых, существенно сократила время
расчета. Для всех широт мы получали необходи-
мые значения и координат, и ПВЛ, в одни и те же
моменты времени – это важное условие для адек-
ватного анализа результатов.

Таким образом, мы провели расчеты для семи
широт, на которых может быть установлен теле-
скоп: от 0° до 90° с интервалом в 15°. Мы показа-
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ли, что от долготы места наблюдения зависит
только время появления звезды в FVT, но не каче-
ство наблюдений. Поэтому мы ограничились рас-
смотрением размещения телескопов на первом
меридиане, где их селенографическая долгота
всегда равна нулю.

Из анализа представленных на рис. 4 треков
мы видим, что на южных широтах число точек ре-
гистрации меньше по сравнению со средними и
северными широтами. На широте  (северный
полюс) мы видим отрезки спиралей практически
всех выбранных звезд: они кружатся во время на-
блюдения вокруг центра телескопа, очень мед-
ленно уходя от него по мере прецессионного дви-
жения лунного полюса, за три часа наблюдений
точки измерений мало отличаются друг от друга,
сливаясь, создают ощущение “кляксы”.

Для проверки чувствительности ПВЛ к изме-
нениям в селенографических координатах звезд
мы случайным образом изменяли на  мс зна-
чения  и , полученные на этапе прямой зада-
чи, а затем измененные данные вводили в реше-
ние обратной задачи и проверяли, как три ПВЛ
реагируют на эти изменения в “наблюдаемых”
координатах. По каждой звезде, в итоге, мы полу-
чали ПВЛ на все моменты регистрации коорди-
нат.

Серия графиков (рис. 5), демонстрирующих
своего рода невязки (O–C), т.е. разности между
исходным значением ПВЛ, по которым были рас-
считаны  и , и его значением, полученным по
измененным селенографическим координатам,
стали основой для анализа результатов проведен-
ного моделирования. На рис. 5 мы имеем возмож-
ность сравнить, как меняются (O–C) в зависимо-
сти от широты наблюдения для всех трех ПВЛ.

Анализ поведения остаточных разностей на
разных широтах позволяет нам сделать следую-
щие выводы.

1. Максимальная чувствительность  в ПВЛ
из-за изменений  в селенографических коорди-
натах  и  для  и  получается при наблюдении
на полюсе: , и для  на экваторе . Либ-
рация в долготе из полярных наблюдений вообще
не определяется.

2. При наблюдениях на экваторе, наоборот,
хорошо определяется не только либрация в дол-
готе , но и два других параметра (углы либрации
в наклоне  и в узле ) тоже могут быть определе-
ны, хотя они уже менее чувствительны к измене-
ниям в селенографических координатах, чем в се-
верных широтах. Если цель наблюдения – иссле-
довать именно либрацию в долготе , то
размещение АЗТ желательно реализовать на ши-
роте  (чтобы избежать экранирования Землей,
если  ставить вблизи первого меридиана).
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sy
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3. На широте 30°–45° все три ПВЛ имеют
практически одинаковую погрешность , что,
по нашему мнению, делает эти широты опти-
мальными для размещения телескопа, пригодно-
го для определения всех трех ПВЛ, в равной сте-
пени реагирующих на вариации селенографиче-
ских координат.

4. Как и следовало ожидать, погрешности (O–
C), полученные усреднением по всем звездам на
один момент наблюдения, на всех широтах прак-
тически сводятся к нулю в силу случайного харак-
тера введенных нами изменений в каждый мо-
мент времени. Поэтому необходимо сформиро-
вать расписание будущих наблюдений так, чтобы
в одно и то же время было в поле зрения как мож-
но больше звезд. Если бы изменения в наблюдае-
мых координатах носили характер не случайных,
а каких-либо функциональных изменений, свя-
занных, например, с применением несовершен-
ной модели вращения Луны, то на усредненном
графике могут появиться и систематические
сдвиги, и периодические вариации, которые, в
свою очередь, могут стать наблюдательной осно-
вой для уточнения параметров модели.

5. Относительным “минусом” наблюдений на
неполярных АЗТ, помимо отсутствия подходя-
щих условий для измерительного оборудования и
частичного экранирования звезд Солнцем, явля-
ется сравнительно большая скорость движения
звезд в поле зрения телескопа, что может затруд-
нять и регистрацию, и отождествление звезд. Од-
нако, если учесть, что скорость вращения Луны в
27 раз медленнее земной, то можно оценить, что
скорость движения звезд при наблюдениях на
лунном экваторе соответствует скорости звезд на
широте ~88° на Земле. Технология наблюдений с
такими скоростями на Земле, скорее всего, уже
имеется, и при тщательном планировании распи-
сания предстоящих наблюдений проблем с реги-
страцией и отождествлением наблюдаемых объ-
ектов не должно возникать.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Современный уровень проводимых и плани-

руемых исследований Луны характеризуется вы-
сокой точностью наблюдений и разнообразием
наблюдательных методов, важное место среди ко-
торых, в силу специфики условий на Луне, зани-
мает изучение ФЛЛ. Поэтому требуются новые
способы анализа большого количества высоко-
точных данных по наблюдению ПВЛ и извлече-
нию из них максимального количества полезной
информации о Луне. В этом контексте опыт про-
ведения авторами компьютерной симуляции на-
блюдений телескопом, установленным на лунной
поверхности, показывает, что подобного рода
эксперимент открывает новые возможности для
обнаружения тонких эффектов во вращении Лу-

ξ ≅ ε
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Рис. 5. Графики (O–C) в определении ПВЛ по одному наблюдению на разных широтах установки АЗТ: в разные мо-
менты времени “наблюдаемые координаты звезды”  и  испытывали случайные вариации в пределах ±10 мс. На
оси абсцисс показаны порядковые номера каждого измерения звезды, происходящего через 15 мин после предыдуще-
го для всех трех серий измерений.
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ны, которые, в свою очередь, позволят проник-
нуть в сложную структуру ее внутреннего строе-
ния.

Компьютерное моделирование состояло из
двух этапов. Первый – прямая задача моделирова-
ния: расчет селенографических координат звезд
на основе выбранной динамической модели лун-
ного тела и параметров вращения Луны, рассчи-
тываемых по аналитической теории вращения
Луны, построенной для модели твердой Луны.
Второй этап – обратная задача моделирования: по
рассчитанным на первом этапе селенографиче-
ским координатам вычисляются параметры вра-
щения Луны и анализируются остаточные разно-
сти при сравнении с исходными данными. Гради-
ентный метод, применяемый для обратной
задачи, дает высокую степень точности. На этом
же этапе вносятся контролируемые погрешности
в “наблюдаемые” координаты и анализируется
чувствительность к ним получаемых ПВЛ. Ре-
зультаты обратной задачи – это основа для после-
дующих этапов исследования, в том числе и для
решения обратной задачи физической либрации
Луны: уточнения по остаточным разностям ха-
рактеристик внутреннего строения Луны.

В представленной статье описана методика
компьютерного моделирования наблюдений на
лунном АЗТ, который может быть расположен в
любой точке лунной поверхности. Обоснованы
критерии, по которым определяется эффектив-
ность наблюдения ПВЛ, представлен графиче-
ский материал, на основании которого проведен
анализ результатов исследования.

По анализу моделируемых остаточных разно-
стей сделаны выводы, что для определения углов
либрации в наклоне и узле эффективным будет
размещение АЗТ на лунном полюсе, а для опреде-
ления либрации по долготе потребуется второй
телескоп, который желательно разместить в
окрестности экватора на широте ±3°.

Можно ограничиться и одним телескопом, ес-
ли его разместить на широте 30°–45°, где все три
параметра вращения Луны будут доступны для
определения и иметь одинаковую чувствитель-
ность к любым вариациям измеряемых селено-

графических координат. Однако в случае непо-
лярного размещения телескопа потребуется
дополнительная техническая проработка обеспе-
чения работоспособности измерительного обору-
дования, тщательное продумывание методики
отождествления звезд и расписания наблюдений.
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Целью исследования является изучение связей метеорного потока -Цигнид с различными группа-
ми астероидов, пересекающих орбиту Земли (Near-Earth objects, NEO), на основе наблюдаемой
структуры метеорного потока и комплексного подхода оценки близости расстояний между орбита-
ми двух тел. Метеорный поток -Цигниды (код KCG) ежегодно наблюдается с 3 по 25 августа и от-
носится к потокам с невысокой активностью, размер его средней орбиты составляет около 3.2 а.е.,
геоцентрическая скорость 20.9 км/c. Родительское тело (РТ) потока среди комет не найдено. Актив-
но изучаются связи потока с астероидами как вероятными РТ потока, некоторые из них как гипо-
тезы приведены на сайте Центра метеорных данных IAU MDC. Статья основана на докладе, сделан-
ном на конференции “Астрометрия вчера, сегодня, завтра” (ГАИШ МГУ, 14–16 октября 2019 г.).

DOI: 10.31857/S0004629920120129

1. ВВЕДЕНИЕ

В настоящее время в околоземном простран-
стве наблюдается около 20 метеорных потоков с
часовым числом от 20 до 140 метеоров/час (Геми-
ниды, Дракониды, Квадрантиды, Ориониды,
Персеиды и др.). Эти потоки называют главными,
их структура хорошо изучена, для большинства
установлена генетическая связь с кометой.

Помимо главных потоков, наблюдаются по-
рядка сотни малых метеорных потоков, числен-
ность которых в среднем составляет около 10 ме-
теоров/час, для большей части которых не найде-
на наблюдаемая в прошлом или настоящем
родительская комета (условно назовем их пото-
ки-сироты). Низкая пространственная плотность
малых потоков может быть обусловлена рассеи-
ванием их орбит под действием гравитационных
и негравитационных сил из-за их большого воз-
раста. В этом случае можно предположить, что
родительская комета перешла в разряд угасших,
т.е. неактивных, комет или распалась на отдель-
ные фрагменты. Наиболее значительные гравита-
ционные возмущения орбит испытывают малые
тела, относящиеся к группе Юпитера. Поэтому
для малых метеорных потоков, средние орбиты
которых соразмерны с орбитами астероидов глав-
ного пояса, исследование их связей с астероидами
как возможными ядрами угасших комет или про-
дуктами их распада является актуальной задачей.

Опубликовано большое количество работ по
данной тематике, в том числе и по изучению
связей с астероидами малого метеорного потока

-Цигниды, родительская комета которого не
определена [1–6]. Для поиска астероидов с орби-
тами, близкими орбитам метеороидов, использу-
ются различные критерии и методики, поэтому
для -Цигнид как вероятные РТ приводятся
разные астероиды, некоторые из них как гипо-
тезы приведены на сайте Центра метеорных дан-
ных Международного астрономического союза
IAU MDC1.

Необходимо отметить, что многие метеороиды
имеют структурные особенности, которые можно
объяснить совместным действием возмущений
планет и негравитационных эффектов [7, 8]. В ра-
боте [9] исследуется роль эффекта Пойнтинга–
Робертсона в эволюции метеороидных потоков.
Данный эффект представляет собой процесс, в
результате которого солнечный ветер заставляет
метеорную пыль, вращающуюся вокруг Солнца,
терять угловой момент относительно своей орби-
ты и таким образом оказывает влияние на разде-
ление частиц по размерам и плотностям: мень-
шие частицы смещаются к Солнцу быстрее, чем
более крупные. Для метеорных потоков Леонид,
Драконид и Персеид было определено, что по
прошествии промежутка времени более  лет в

κ

κ

1 http://www.IAUC22DB/MDC2007

κ

κ
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старых потоках должны оставаться только круп-
ные и плотные частицы, а в молодых потоках та-
кого разделения не наблюдается. Таким образом,
время существования названных метеорных по-
токов, вероятно, не превышает  лет. Также
в работе [10] показано на основе моделирования
орбит NEO, что вклад тел пояса Койпера в на-
блюдаемую популяцию NEO является достаточно
небольшим, а общее количество таких объектов в
десятки раз меньше, чем кентавров. Причем не-
гравитационные эффекты практически не оказы-
вают влияния на переход метеорных частиц из
пояса Койпера во внутренние области солнечной
системы.

Целью данной работы является поиск астеро-
идов с орбитами, близкими метеороидам малого
метеорного потока -Цигниды, на основе ком-
плексного подхода с использованием структуры
метеорного потока и критериев для оценки бли-
зости орбит малых тел.

2. ОБЪЕКТ ИССЛЕДОВАНИЯ 
И НАБЛЮДАТЕЛЬНАЯ БАЗА

Метеорный поток -Цигниды (код KCG) еже-
годно наблюдается с 3 по 25 августа. По данным
[11] средняя геоцентрическая скорость метеорои-
дов равна 20.9 км/с, максимальная активность
потока наблюдается на эклиптической долготе
Солнца , прямое восхождение и склонение
радианта составляют соответственно 277.5° и
52.8° (все угловые величины даны на эпоху
J2000.0). Повышение активности потока также
отмечается на долготах Солнца 145.7° и 147.6° [12].

Изучение активности -Цигнид было выпол-
нено нами по многолетним визуальным наблюде-
ниям метеоров за 1996–2011 гг. Международной
метеорной организации2 и телевизионным на-
блюдениям метеоров потока за 2013–2016 гг. си-
стемы Мини-Мега ТОРТОРА (ММТ) Казанского
федерального университета (Россия) на основе
методики, опубликованной в [13]. Для метеоров
ярче  установлено, что повышение активно-
сти потока регистрируется с 13 по 19 августа (на
интервале эклиптических долгот Солнца 140°–
146°) и остается на уровне 11–14 метеоров/час.
Наибольшее соотношение по массе крупной со-
ставляющей метеороидов к мелкой составляю-
щей регистрируется на долготе Солнца 142.8°.
Это позволяет предположить, что потенциальное
родительское тело -Цигнид в период образова-
ния роя могло иметь орбиту с долготой узла, близ-
кой к 142.8°. Для наблюдаемого диапазона звезд-
ных величин метеоров от  до  имеет место
уменьшение больших полуосей и эксцентрисите-

2 http://www.imo.net/data/visual
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тов орбит -Цигнид в зависимости от яркости ме-
теоров, что указывает на влияние негравитацион-
ного эффекта Пойнтинга–Робертсона на струк-
туру потока вследствие значительного возраста
потока.

Для исследования связи -Цигнид с астерои-
дами были использованы телевизионные катало-
ги метеорных орбит: Японской метеорной сети
SonatoCo за 2007–2015 гг. (Японское метеорное
общество3, далее SonatoCo); Хорватской метеор-
ной сети CMN4 за 2016–2017 гг.; CAMS Meteoroid
Orbit Database v2.0 за 2010–2012 гг.5, далее CAMS;
объединенной Европейской метеорной сети ED-
MOND за 2001–2016 гг.6, далее EDMOND. В ра-
боте не использовались каталоги орбит, в кото-
рых наблюдаемые метеоры не отнесены к како-
му-либо метеорному потоку.

Поиск астероидов с близкими к -Цигнидам
орбитами выполнялся среди астероидов группы
Аполлона, пересекающих орбиту Земли в периге-
лии своей орбиты и имеющих значение периге-
лийного расстояния  а.е. Открыто свыше
11000 Аполлонов, из которых порядка 1700 явля-
ются потенциально опасными для Земли объек-
тами ярче  (размером около 150 м), которые
могут приблизиться на расстояние, меньшее чем
0.05 а.е. Актуальная база данных физико-динами-
ческих параметров астероидов представлена на
сайте NASA7.

3. ПОИСК АСТЕРОИДОВ СО СХОЖИМИ 
ОРБИТАМИ МЕТЕОРОИДОВ -ЦИГНИД
В работах [1–6, 11] для оценки близости рас-

стояния между орбитами астероидов и метеорои-
дов -Цигнид используются критерии схожести
орбит Саутворта–Хокинса [14], Йопека [15],
Ашера [16]. В данных критериях (  критериях)
степень близости двух орбит оценивается фор-
мальным безразмерным параметром  в 5-мер-
ном пространстве орбит или в одном из его фак-
тор-пространстве меньшей размерности. Гипоте-
за о близости орбит двух малых тел  и 
принимается, если имеет место неравенство:

(1)

где  – верхнее пороговое значение, которое мо-
жет быть принято равным 0.2 для всех метеорных
потоков [14] или определено для конкретного по-

3 http://sonotaco.jp/doc/SNM/index.html
4 http://cmn.rgn.hr/downloads/downloads.html#orbitcat
5 http://cams.seti.org/
6 https://www.meteornews.net/edmond/edmond/edmond-data-

base/
7 http://ssd.jpl.nasa.gov/sbdb_query.cgi, дата обращения

28.04.2019
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тока по некоторой оригинальной методике авто-
ров научных публикаций.

С целью сравнения результатов отождествле-
ния орбит -Цигнид с орбитами астероидов, по-
лученных с применением различных методик,
нами, в отличие от других исследований, был ис-
пользован  критерий Драммонда в виде [17]

(2)

где ;
; , при-

бавляется 180°, если ;  – вза-
имный наклон, эксцентриситеты и перигелий-
ные расстояния орбит двух тел. Исследования по-
казали, что критерий Драммонда является более
устойчивым к геометрии орбит метеоров и менее
чувствительным к инструментальным ошибкам
их определения разными методами наблюдений
[18].

Для повышения достоверности результатов
наряду с  критерием Драммонда также были ис-
пользованы параметры, значения которых в про-
цессе орбитальной эволюции малых тел мало из-
меняются: постоянная Тиссерана относительно
Юпитера [19]

(3)

два квазистационарных параметра [20, 21]

(4)

(5)

κ

D

    − −= + + +    + +     
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D
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μ = − ,2(1 )cosa e i

ν = − . − ω = ,2 2 2(1 )(0 4 sin sin ) conste i

где , , , ,  – большая полуось, эксцентриси-
тет, наклон, аргумент перигелия и долгота узла
орбиты малого тела соответственно.

Пороговые значения критерия Драммонда и
интервальные оценки изменений постоянной
Тиссерана, квазистационарных параметров пер-
воначально определялись для потока -Цигнид
отдельно по каждому каталогу путем сравнения
средней орбиты потока с орбитами метеороидов в
каталоге и вычисления их средних значений и
СКО. В табл. 1 приведены данные о статистике
индивидуальных орбит метеороидов в каталогах,
параметры средней орбиты  потока

-Цигнид, средние значения критерия Драммон-
да , постоянной Тиссерана  и квазистацио-
нарных параметров ,  и их средние квадратиче-
ские ошибки  (СКО) по каждому каталогу ор-
бит. Далее эти значения использовались для
проверки выполнения критериев (2)–(5) для
пары орбит: “орбита астероида – средняя орбита

-Цигнид”. В результате были отобраны те асте-
роиды, для которых параметры критериев не пре-
вышают значения  аналогичных средних зна-
чений критериев потока -Цигнид. Выделенные
нами астероиды с близкими для -Цигнид орби-
тами и некоторые их характеристики приведены в
табл. 2, где также представлены результаты срав-
нения с другими источниками.

Угасшая или “спящая” комета внешне выгля-
дит как обычный астероид, и различить их по
наземным наблюдениям невозможно [22]. Но на
основе динамических характеристик их можно
различить, например, с помощью параметра Тис-
серана. NEO, являющийся ядром угасшей коме-
ты, должен иметь кометоподобную орбиту, и для
него параметр Тиссерана должен иметь величину

 [23–26]. Согласно [26, 27], объекты со
значением постоянной Тиссерана относительно
Юпитера  движутся по кометоподобным

a e i ω Ω

κ

, , ,ω, Ω( )q e i
κ

DRD T
μ ν

σ

κ

σ2
κ

κ

< .3 12jT

< .3 1jT

Таблица 1. Средние орбиты -Цигнид

Примечание. Эпоха J2000.0,  – перигелийное расстояние (а.е.),  – эксцентриситет,  – наклонение орбиты,  – долгота уз-
ла,  – аргумент перигелия,  – долгота перигелия.

Каталог Число 
орбит  а.е.     

SonatoCO 544 0.978 0.673 33.265 141.229 203.123 344.353 0.071 2.660 1.067 0.192
±0.014 ±0.050 ±3.529 ±6.388 ±5.077 ±6.439 ±0.095 ±0.338 ±0.050 ±0.036

CAMS 14 0.995 0.665 31.976 139.957 197.008 336.965 0.045 3.014 1.184 0.210
±0.005 ±0.020 ±1.175 ±1.562 ±2.693 ±1.688 ±0.044 ±0.244 ±0.034 ±0.024

EDMOND 228 0.984 0.723 34.944 137.850 200.297 338.146 0.118 2.346 1.065 0.162
±0.016 ±0.129 ±3.603 ±8.869 ±6.161 ±8.671 ±0.118 ±0.765 ±0.043 ±0.083

CMN 140 0.982 0.678 33.508 141.492 200.885 342.376 0.084 2.677 1.066 0.198
±0.019 ±0.084 ±4.561 ±5.990 ±6.904 ±7.126 ±0.089 ±0.502 ±0.064 ±0.053

κ

± σq ± σe ° ± σ°i Ω° ± σ° ω° ± σ° π° ± σ° DRD ± σ T ± σ μ ± σ ν ± σ

q e i Ω
ω π
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орбитам, а с  – по астероидным орбитам.
Кроме того, предполагается, что астероиды с низ-
ким геометрическим альбедо, лежащим в интер-
вале от 0.02 до 0.12, могут быть угасшими комета-
ми [28, 29]. Согласно постоянной Тиссерана 
(табл. 1) метеороиды -Цигнид движутся по ко-
метным орбитам, в то время как большая часть
выделенных астероидов демонстрируют астеро-
идный тип орбит. Значения геометрического аль-
бедо крупных астероидов 385343 (2002 LV) и 2329
Orthos (1976 WA) также подтверждают их астеро-
идное происхождение.

Таким образом, анализируя полученные ре-
зультаты, можно отметить, что по трем каталогам
метеорных орбит (табл. 2) выделяются астероиды
153311 (2001 MG1), 385343 (2002 LV), 483468 (2002
JY8), (2002 MS3), из которых два, 153311 (2001
MG1) и 385343 (2002 LV), отмечены другими авто-
рами, но только для 153311 (2001 MG1) можно
предположить кометный тип орбиты. По двум ка-
талогам выделяются астероиды 469722 (2005
LP40), (2014 UH210), (2017 NW5), (2015 RA36), ко-
торые в работах других исследователей не упоми-
наются. Из них астероиды (2017 NW5), (2014
UH210) по значению постоянной Тиссерана дви-

> .3 1jT

T
κ

жутся по кометоподобной орбите, кроме того
(2014 UH210) имеет низкое геометрическое аль-
бедо, что также не исключает его кометной при-
роды.

По каталогу CAMS (табл. 2) выделяются четы-
ре астероида, которые не совпадают ни с астерои-
дами, выделенными по другим каталогам метеор-
ных орбит, ни с данными других авторов. Значе-
ния постоянной Тиссерана указывают на их
астероидные орбиты, что дает основание не свя-
зывать данные астероиды с -Цигнидами. Асте-
роиды 361861 (2008 ED69) и (2004 LA12), приве-
денные в [2, 3, 6], также нами выделены, но со
значением  квазистационарных параметров
(4), (5). Астероид (2016 NO16), отмеченный в ра-
боте [1], нами не выделяется.

В дополнение необходимо отметить, что в ра-
боте оценивается близость современных орбит
двух NEO. При этом возможно их случайное сов-
падение. Поэтому для большей достоверности и
подтверждения обнаруженных генетических свя-
зей необходимо исследовать эволюцию орбиты
для NEO-кандидата в угасшие ядра комет и опре-
делить количество пересечений его с орбитой
Земли. Согласно [6], метеорный поток -Цигнид

κ

σ3

κ

Таблица 2. Астероиды с орбитами, близкими -Цигнидам

Примечание.  – постоянная Тиссерана астероида,  – абсолютная звездная величина/диаметр астероида,  – геомет-
рическое альбедо, если известны. Прочерк “–” означает отсутствие данных.

Астероид Каталог H/D, /км Другие источники

153311 (2001 MG1) SonatoCo 3.0 17.2 0.334 [2–5]
385343 (2002 LV) EDMOND 3.2 17.2/1.359 0.334 —
483468 (2002 JY8) CMN 3.2 17.7 0.334 —
(2002 MS3) CMN 3.2 19.1 0.334 —
469722 (2005 LP40) SonatoCo 3.6 19.5 0.039 —
(2014 UH210) EDMOND 3.0 21.1/0.404 0.039 —
(2017 NW5) SonatoCo 2.7 20.9 0.039 —
(2015 RA36) CMN 2.9 20.0 0.039 —
2329 Orthos (1976 WA) EDMOND 3.1 14.5 0.316 —
510073 (2010 JF88) EDMOND 3.3 18.5/0.451 0.316 —
(1994 NE) EDMOND 3.4 19.8 0.316 —
(2002 JD 109) EDMOND 3.4 18.3 0.316 —
(2009 OZ4) CMN 2.8 19.3 0.316 —
(2016 WG10) CAMS 3.1 20.9 —
(2014 AE51) CAMS 3.2 25.5 —
(2017 AP13) CAMS 3.0 23.2 —
(2018 AM2) CAMS 3.2 25.9 —

Астероиды, выделенные другими авторами
361861 (2008 ED69) 2.6 16.9 [3]
(2004 LA12) 2.8 15.4 [2, 11, 7]
(2016 NO16) 3.1 19.5 [1]

κ

astT m α

astT /H D α
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восьмикратно пересекает орбиту Земли и генети-
чески связанный с ним NEO также должен, как
минимум, пересекать орбиту Земли 8 раз. Из пяти
NEO, для которых авторами предположена связь
с метеорным потоком, (2001 MG1) также пересе-
кает орбиту Земли 8 раз, (2008 ED69) и (2004
LA12) – 4 раза, и для двух оставшихся NEO дан-
ных на настоящий момент времени нет. Если пе-
речисленные NEO, согласно значениям -крите-
риев для их орбит и параметрам средних орбит
выявленных субпотоков, связаны с роем -Циг-
нид, то следует ожидать, что имеется генетиче-
ская связь и между этими NEO. Для проверки
этого предположения были вычислены взаимные
(между NEO) значения критерия Ашера [30], для
вычисления которых используются , , 
(табл. 1) и величины более строгого критерия 
[14], использующего пять элементов орбит – , ,
, ,  (табл. 2).

Как видно из табл. 3 и 4, согласно  крите-
рию, схожие орбиты не имеет ни одна пара из пя-
ти NEO, однако, как исключение, можно допу-
стить связь между (2008 ED69) и (2017 NW5) с

, (2017 NW5) и (2014 UH210) с
, (2017 NW5) и (2001 MG1) с ,

(2008 ED69) и (2014 UH210) с . Менее
строгий критерий Ашера [30] допускает близость
орбит четырех астероидов, кроме (2004 LA12),
орбита которого близка только к орбите NEO
(2008 ED69).

4. ВЫВОДЫ И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Несмотря на достаточно хорошую статистику
наблюдений и изученность метеорного потока

D

κ

q e i
SHD

q e
i ω Ω

SHD

= .0 25SHD
= .0 30SHD = .0 31SHD

= .0 32SHD

-Цигнид, в отличие от других малых потоков,
вопрос о его РТ остается открытым. Поиск астеро-
идов в группе Аполлона со схожими -Цигнидам
орбитами и имеющими промежуточные или коме-
топодобные орбиты позволяет отобрать следую-
щие астероиды: 153311 (2001 MG1), (2017 NW5),
(2014 UH210), 361861 (2008 ED69), (2004 LA12). Из
анализа табл. 3 и 4 можно сделать вывод, что NEO
(2004 LA12) должен быть исключен из этого се-
мейства. Для дальнейшего исследования их воз-
можной связи с метеорным потоком необходимо
привлекать дополнительные критерии, в том чис-
ле изучать структуру потока с привлечением всех
возможных наблюдений и ретро эволюцию орбит
астероидов в сравнении с орбитальной эволюци-
ей метеорного потока.
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Таблица 3. Взаимные (между NEO) значения критерия Ашера [30]

 [30] (2001 MG1) (2014 UH210) (2017 NW5) (2008 ED69) (2004 LA12)

(2001 MG1) 0 0.001 0.06 0.15 0.27
(2014 UH210) 0.001 0 0.06 0.16 0.27
(2017 NW5) 0.06 0.06 0 0.13 0.26
(2008 ED69) 0.15 0.16 0.13 0 0.13
(2004 LA12) 0.27 0.28 0.26 0.13 0

D

Таблица 4. Взаимные (между NEO) значения критерия  [14]

 [14] (2001 MG1) (2014 UH210) (2017 NW5) (2008 ED69) (2004 LA12)

(2001 MG1) 0 0.54 0.31 0.51 0.38
(2014 UH210) 0.54 0 0.30 0.32 0.68
(2017 NW5) 0.31 0.30 0 0.25 0.44
(2008 ED69) 0.51 0.32 0.25 0 0.50
(2004 LA12) 0.38 0.68 0.44 0.50 0

SHD

SHD
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не за большую помощь при написании настоящей ра-
боты.
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