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Обсуждаются результаты многоволновых наблюдений очень массивного скопления галактик SRGe
CL2305.2–2248, которое было обнаружено в рентгеновских лучах в ходе первого обзора всего
неба телескопа eРОЗИТА на борту космической обсерватории СРГ. Ранее это скопление галактик
было обнаружено также в мм-диапазоне в обзорах Южнополярного телескопа (SPT-CL J2305–
2248) и Атакамского космологического телескопа (ACT-CL J2305.1–2248) по наблюдению эффекта
Сюняева–Зельдовича. По результатам наблюдений на 6-м телескопе БТА было получено спектро-
скопическое измерение красного смещения скопления, z = 0.7573, в хорошем согласии с фотометри-
ческими оценками, включая очень точную оценку, полученную на основе методов машинного обучения.
Кроме того, на Российско-Турецком 1.5-м телескопе выполнены глубокие фотометрические изме-
рения галактик, которые позволили исследовать красную последовательность галактик скопления
и их распределение в картинной плоскости. Совместное использование данных в рентгеновском и
микроволновом диапазонах показывает, что это скопление может быть классифицировано как далекий
и массивный объект только на основе этих данных. Оценка массы скопления по данным eРОЗИТА
составляет M500 = (9.0± 2.6)× 1014 M�. Показано, что это скопление входит в число нескольких
десятков наиболее массивных скоплений в наблюдаемой Вселенной и в число всего нескольких
наиболее массивных скоплений галактик на z > 0.6.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Предполагается, что в рентгеновском обзоре
всего неба телескопа еРОЗИТА на борту обсер-
ватории Спектр Рентген Гамма (СРГ) будут об-
наружены порядка 100 тысяч скоплений галактик,
включая все скопления с массами выше M500 ≈
≈ 3× 1014 M� в наблюдаемой части Вселенной

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

(Сюняев и др., 2021; Предель и др., 2021). Ясно,
что эта выборка будет представлять огромный ин-
терес для различных космологических исследова-
ний. Так, например, эти данные позволят получить
новые ограничения на параметры космологиче-
ской модели и зависимость σ8(z) по измерениям
функции масс скоплений галактик (см., например,
Вихлинин и др., 2009b; Сообщество Планка, 2014,
2016b), что, в свою очередь, дает независимый
метод определения зависимости параметра Хаб-
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бла H(z) от красного смещения (см., например,
Л’Уиллие и др., 2020).

Обзор всего неба был начат в декабре 2019 г.,
после успешного запуска космической обсервато-
рии СРГ в июле того же года. В настоящее время
телескопами обсерватории выполнены два полных
обзора всего неба. Имеющиеся данные телескопа
еРОЗИТА позволяют получить обзор всего неба,
глубина которого почти на порядок превосходит
глубину рентгеновского обзора спутника РОСАТ.
Это дает возможность уже сейчас обнаружить все
наиболее массивные скопления галактик в наблю-
даемой Вселенной, с массами выше M500 ≈ 6×
× 1014 M�, расположенные на красных смещениях
до z ≈ 1.

Такие скопления наблюдаются также в обзоре
всего неба обсерватории им. Планка (Сообщество
Планка, 2016а, PSZ2), однако оказывается, что
не все очень массивные скопления на высоких
красных смещениях вошли в каталог источников
сигнала Сюняева–Зельдовича этого обзора. Неко-
торые из этих скоплений были позже отождеств-
лены в оптическом диапазоне среди объектов ка-
талога PSZ2 (см., например, Буренин и др., 2018;
Зазнобин и др., 2019). Кроме того, оказывается, что
некоторые такие скопления галактик не вошли в
каталог PSZ2.

В этой статье обсуждается наблюдение очень
массивного скопления галактик SRGe CL2305.2–
2248, которое было обнаружено в обзоре всего
неба телескопа еРОЗИТА на борту космической
обсерватории СРГ. С помощью наблюдений в оп-
тическом диапазоне на Российско-Турецком 1.5-м
телескопе (РТТ-150) и на 6-м телескопе САОРАН
(БТА) были получены глубокие фотометрические
данные для поля этого скопления, а также спектро-
скопическое измерение красного смещения скоп-
ления. Это скопление ранее наблюдалось в об-
зорах в мм-диапазоне Южнополярного телескопа
(Блим и др., 2020) и Атакамского космологическо-
го телескопа (Хилтон и др., 2021). Оценки массы
скопления, полученные разными способами, хоро-
шо согласуются между собой. Показано, что это
скопление является одним из немногих наиболее
массивных скоплений в наблюдаемой Вселенной
на красном смещении выше z > 0.6.

2. НАБЛЮДЕНИЯ В ОБЗОРЕ СРГ/еРОЗИТА

По состоянию на начало июня 2021 г. поле
скопления галактик SRGe CL2305.2–2248 наблю-
далось в обзоре всего неба СРГ/еРОЗИТА три
раза — в июне и в декабре 2020 г., а также в
мае 2021 г. Полная экспозиция, исправленная за
виньетирование, составила около 250 с. Данные
телескопа еРОЗИТА были обработаны с помощью

ПО eSASS1 с использованием предполетных ка-
либровочных данных. Рентгеновское изображение
поля скопления SRGe CL2305.2–2248 в диапазоне
0.5–2 кэВ показано на рис. 2 вверху слева. Всего
в течение первого года обзора СРГ/еРОЗИТА
от этого источника было зарегистрировано около
140 фотонов. Поиск источников в обзоре всего
неба проводился при помощи вейвлет-разложения
рентгеновских изображений (Вихлинин и др.,
1998) и далее расчет различных характеристик
источников проводился методом максимального
правдоподобия при помощи ПО ermldet из пакета
eSASS. В этом поле в обзоре всего неба был
обнаружен неизвестный ранее протяженный рент-
геновский источник с координатами центра α =

= 23h05m11s.6, δ = −22d48m54s. В предположении
о том, что радиальный профиль поверхностной
яркости протяженного источника описывается
β-моделью: I = I0(1 + r2/r2c )

−3β+0.5 (Кавалиере,
Фуско-Фемиано, 1976), с β = 2/3, значимость
протяженности источника соответствует δχ2 =
= 30.66, т.е. является высокой, радиус β-модели
составляет rc = 20′′.1. Рентгеновский поток ис-
точника в диапазоне 0.5–2 кэВ, рассчитанный
с помощью ermldet, исправленный за меж-
звездное поглощение в Галактике с колонкой
NH = 2.2× 1020 см−2, составляет 6.62 ± 0.61×
× 10−13 эрг с−1 см−2.

Отметим, что центральная часть протяженного
рентгеновского источника выглядит возмущенной,
что может быть результатом истечения горячего
газа из активного ядра одной из центральных га-
лактик скопления. С другой стороны, это может
быть также следствием крупномасштабных движе-
ний газа.

На рис. 1 показан спектр протяженного
рентгеновского источника по данным обзора
СРГ/еРОЗИТА. Спектр был извлечен из кружка
радиусом 5′, центрированного на скопление. Фон
детектора, наведенный заряженными частицами,
был удален, используя калибровочные наблюде-
ния, в которых детектор был закрыт фильтром,
непрозрачным для рентгеновских фотонов. Рентге-
новский фон неба в направлении на скопление был
оценен в кольце 5–50′ вокруг скопления и вычтен.
Статистическая значимость данных не позволяет
поставить верхний предел на температуру газа,
но исключает температуру ниже 3 кэВ, на уровне
2 σ. На рис. 1 показана модель спектра излу-
чения оптически тонкой плазмы с температурой
11 кэВ, что примерно соответствует соотношению
светимость–температура для данного красного
смещения (см. ниже).

1 https://erosita.mpe.mpg.de/edr/DataAnalysis/
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Рис. 1. Cпектр протяженного рентгеновского источника SRGe CL2305.2–2248 по данным обзора СРГ/еРОЗИТА.
Сплошная кривая показывает модельный спектр — излучение оптически тонкой плазмы с температурой kT = 11 кэВ.
Статистическая значимость данных позволяет исключить температуру ниже 3 кэВ, на уровне 2 σ. Поток нормирован на
квадратную минуту и на один из семи модулей телескопа еРОЗИТА.

3. НАБЛЮДЕНИЯ В ОПТИЧЕСКОМ И ИК
ДИАПАЗОНАХ

3.1. Прямые изображения и фотометрия

С помощью автоматической процедуры отож-
дествления скоплений галактик в оптическом и
ИК-диапазонах по данным обзоров Pan-STARSS
(Чамберс и др., 2016) и WISE (Райт и др., 2010),
основанной на поиске красной последовательно-
сти галатик, в поле протяженного рентгеновского
источника было обнаружено массивное скопление
галактик. Для этого использовались сборки обзо-
ра всего неба, полученные по данным за полное
время работы спутника WISE (Мейснер и др.,
2017), версии NeoWISE-R6, доступные в сети2 .
Использовалась принудительная фотометрия по
этим данным обзора WISE для всех объектов из
обзора Pan-STARSS, которая была получена с
помощью полной модели функции рассеяния точки,
которая правильно учитывает не только ее крылья
на больших угловых масштабах, но и асиммет-
рию относительно центра (Буренин и др., 2021).

2 http://unwise.me/

Поиск красной последовательности проводился с
помощью автоматической процедуры, аналогичной
использованной в работе Буренина (2017). Фото-
метрическая оценка красного смещения по цве-
там красной последовательности составила zфот. =
= 0.70 ± 0.04.

Глубокие прямые изображения поля скопле-
ния SRGe CL2305.2–2248 были получены на
Российско-Турецком 1.5-м телескопе (РТТ-150)
в квоте времени КФУ в период с 23 по 26 августа
2020 г. в фильтрах g, r, i, z Слоановского обзора.
Суммарные экспозиции составили 13 200, 13 800,
8400 и 8400 с соответственно. Качество изобра-
жений составило около 1′′.5. Полная экспозиция
в каждом фильтре разбивалась на экспозиции по
600 с, между которыми ось наведения телескопа
смещалась на 10–20′′ в произвольном направле-
нии. Обработка прямых изображений проводилась
стандартным образом, при помощи ПО IRAF, а
также с помощью собственного ПО, с примененем
стандартного набора калибровок. Псевдоцветное
изображение этого поля в фильтрах i, r, g (RGB)
показано на рис. 2 вверху справа. Красные

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 7 2021
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Рис. 2. Рентгеновское изображение поля скопления галактик SRGe CL2305.2–2248 по данным обзора СРГ/еРОЗИТА
(вверху cлева), псевдоцветное изображение в фильтрах i, r, g (RGB) по данным наблюдений на телескопе РТТ-
150, качество изображения составило около 1′′.5 (вверху, справа), изображение обзора спутника WISE в полосе
3.4 мкм, очищенное от звезд и галактик, не входящих в красную последовательность скопления (внизу, слева), это же
изображение, сглаженное двумерной гауссианой, σ = 8′′ (внизу, справа). На изображении внизу справа показан круг
радиусом R500 = 3′.3. Все изображения представлены в одном масштабе, размер поля составляет 9′.4× 9′.4, центр поля
совпадает с рентгеновским центром скопления.

галактики в центре изображения являются членами
скопления.

Фотометрическая калибровка изображений бы-
ла получена при помощи наблюдений фотометри-
ческих стандартов (Смит и др. 2002), а также путем
сравнения с фотометрическими измерениями в об-
зоре Pan-STARSS (Чамберс и др., 2016). На рис. 3
показана диаграмма цвет–величина для галактик

в поле скопления, расположенных на расстоянии
меньше 3′.3 от рентгеновского центра скопления.
Для того чтобы построить эту диаграмму, при по-
мощи ПО SExtractror (Бертин, Арну, 2016) был
получен каталог объектов на оптических изоб-
ражениях, из которого были исключены звезды
(CLASS_STAR > 0.8). Величины галактик определя-
лись внутри адаптивной апертуры по методу Крона

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 47 № 7 2021
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Рис. 3. Диаграмма цвет–величина для галактик расположенных на угловом расстоянии менее 3′.3 от центра скопления
SRGe CL2305.2–2248. Положение красной последовательности галактик скопления отмечена горизонтальной прямой,
вертикальным отрезком показан характерный размер ошибки измерения цвета для каждой отдельной галактики. Крас-
ными треугольниками обозначены центральные галактики скопления, для которых были получены спектроскопические
измерения красных смещений.

(Крон, 1980, MAG_AUTO), цвета галактик опре-
делялись путем сравнения величин в одинаковых
апертурах с размером, равным полной ширине на
полувысоте ФРТ. На рис. 3 видна красная после-
довательность галактик — членов скопления. Она
представляет собой сгущение точек около красной
горизонтальной линии. Разброс точек около этой
линии примерно соответствует фотометрическим
ошибкам измерения цветов галактик. Из-за боль-
ших ошибок фотометрических измерений получить
надежное измерение наклона красной последова-
тельности, а также внутреннего разброса цвета,
оказывается невозможно.

На рис. 2 внизу показаны изображения ИК-
обзора всего неба спутника WISE, из которых
вычтены модели всех объектов, которые не входят
в красную последовательность скопления. Изоб-
ражение внизу справа дополнительно сглажено
двумерной гауссианой, σ = 8′′. Эти изображения
показывают распределение галактик скопления в
картинной плоскости. Видно, что в центральной
области скопления размером около угловой мину-

ты распределение галактик вытянуто в направле-

нии NNE–SSW. На красном смещении скопления

(см. ниже) такой размер соответствует размеру

около 500 кпк. На бо́льших расстояниях от центра

распределение галактик скопления в картинной

плоскости также остается неоднородным. В на-
правлениях на восток и на запад галактики скоп-

ления не наблюдаются уже на расстоянии меньше

угловой минуты от центра скопления, тогда как в
направлении на север и юг поверхностная плот-

ность галактик скопления остается значительной
вплоть до расстояний порядка и больше радиуса

R500 ≈ 3′ (см. ниже). Форма распределения галак-

тик в картинной плоскости напоминает песочные

часы. Такая сильная центральная асимметрия рас-

пределения галактик в картинной плоскости может
говорить о том, что динамическое состояние скоп-
ления является неустановившимся.
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Рис. 4. Распределение галактик в поле скопления SRGe CL2305.2–2248, расположенных на расстоянии меньше 2′

от рентгеновского центра скопления, по фотометрической оценке красного смещения, полученной по данным обзоров
Pan-STARRS и WISE методом машинного обучения. Вертикальной пунктирной линией отмечено cпектроскопическое
измерение красного смещения, z = 0.7573.

3.2. Фотометрическая оценка красного смещения
скопления с помощью машинного обучения

Как было показано (см., например, Мещеряков
и др., 2015), методы машинного обучения позво-
ляют измерять фотометрические красные смеще-
ния (photo-z) скоплений с высокой точностью по
отдельным галактикам (в частности, точность σ ∼
∼ 1% была получена для скоплений c z <0.45 по
данным обзораSDSS,Мещеряков и др., 2015).Мы
обучили модель photo-z галактик на основе кван-
тильного случайного леса, описанную в работеМе-
щерякова и др. (2018), на тренировочной выборке
объемом 1 млн галактик из спектрального обзора
SDSS DR16. Фотометрическими признаками для
модели случайного леса выступали величины из ка-
талога Pan-STARRS1DR2, полученные подгонкой
функции размытия точки (ФРТ) и по методу Крона
(1980), величины W1 и W2, полученные из прину-
дительной фотометрии WISE в соответствующих
фильтрах (Буренин и др., 2021), а также всевоз-
можные цвета на основе этих оптических и ИК-
величин. С помощью полученной таким образом

модели фотометрических оценок z были сделаны
прогнозы красного смещения для всех оптических
галактик в поле скопления SRGe CL2305.2–2248.
Далее были отфильтрованы только объекты с на-
дежными прогнозами по параметру уверенности
zConf > 0.6, при этом параметр zConf определялся
стандартным образом как вероянтность прогноза
фотометрической оценки z в окрестности zфот. ±
± 0.06(1 + zфот.).

На рис. 4 показано распределение галактик,
расположенных на расстоянии меньше 2′ от рент-
геновского центра скопления по фотометрической
оценке красного смещения. Распределение имеет
хорошо различимый пик, по которому можно полу-
чить фотометрическую оценку красного смещения
скопления: zфот. = 0.766 ± 0.012.

3.3. Спектроскопия

Спектры ярчайших галактик далеких скоплений
были получены на 6-м телескопе САО РАН с
помощью прибора SCORPIO-2 (Афанасьев и др.,
2011). Наблюдения проводились в течение ночи
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Рис. 5.Спектры двух центральных галактик скопления 2305.2–2248, полученные на 6-м телескопеСАОРАН с помощью
прибора SCORPIO-2 (слева). Зависимостьχ2 от красного смещения при сравнении спектра с шаблоном эллиптической
галактики (справа).

17 августа 2020 г. Позиционный угол длинной щели
был выбран таким образом, чтобы в щель попали
две центральные галактики с координатами α =

= 23h05m10s.6, δ = −22d49m11s и с величинами i =
= 19.39 и i = 19.80. Ширина щели составила 1′′.97
при качестве изображений 1′′.8. Спектр был полу-
чен при помощи решетки VPHG940@600 в спек-
тральном диапазоне 3500–8500 Å, спектральное
разрешение составило около 14 Å. Полная экс-
позиция составила 4800 с, она была разбита на
четыре экспозиции по 1200 с, между которыми
объекты сдвигались вдоль щели на 14′′.

Обработка спектральных данных проводилась
стандартным образом, при помощи пакета IRAF3 ,
а также при помощи собственного ПО. Изобра-
жения двумерных спектров были исправлены за
смещение и плоское поле, преобразованы в шкалу
длин волн по спектрам калибровочных ламп. Далее
двумерные спектры совмещались и складывались,
одномерные спектры галактик и спектры фона
извлекались из двумерного спектра стандартным
образом. Калибровки плотности потока в спектрах
проводились с помощью наблюдений спектрофо-
тометрических стандартов из списка Европейской
южной обсерватории4 .

Спектры двух ярчайших галактик скопления по-
казаны на рис. 5, слева. Здесь хорошо видны линии

3 http://iraf.noao.edu/
4 https://www.eso.org/sci/observing/tools/standards/

поглощения дуплета кальция H , K и скачок около
длины волны 4000 Å. Справа, на этом же рисунке
показана зависимость χ2 от красного смещения
при сравнении спектра с шаблоном эллиптической
галактики. Измеренные значения красных смеще-
ний двух галактик в щели оказываются близки-
ми, z1 = 0.7579 ± 0.0007 и z2 = 0.7568 ± 0.0009, а
красное смещение, определенное по сумме спек-
тров, составляет z = 0.7573 ± 0.0006. Поскольку
эти галактики входят в красную последователь-
ность галактик скопления, и находятся близко к
его центру, можно с высокой степенью надежности
считать это измерением красного смещения всего
скопления галактик. Спектроскопическое измере-
ние красного смещения скопления, полученное по
результатам наблюдений на 6-м телескопе БТА,
хорошо согласуется с фотометрическими оценка-
ми, полученными выше.

4. ОЦЕНКИ МАССЫ СКОПЛЕНИЯ
SRGe J2305.2–2248

На красном смещении z = 0.7573 ренгтенов-
ский поток скопления, измеренный выше, соответ-
ствует рентгеновской светимости (1.20 ± 0.11) ×
× 1045 эрг с−1. Используя калибровку соотноше-
ния рентгеновская светимость — масса из работы
Вихлинина и др. (2009а), можно получить оценку
массы скопления. Сравнение масс богатых скоп-
лений на красных смещениях z > 0.3, полученных с
помощью этого соотношения по измерениям рент-
геновских светимостей в обзоре СРГ/еРОЗИТА
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с массами, измеренными по наблюдению эффекта
Сюняева–Зельдовича в обзоре Планка, взятыми
из каталога PSZ2, показывает, что оценки масс по
рентгеновским данным оказываются в среднем на
12.8% выше. Масса скопления SRGe CL2305.2–
2248, оцененная по его рентгеновской светимо-
сти и приведенная к массам измеренным в об-
зоре Планка с учетом этого смещения, оказыва-
ется равной M500 = (9.03 ± 2.56) × 1014 M�, где
основной вклад в ошибку оценки массы скопле-
ния дает разброс соотношения масса–светимость.
Согласно масштабным соотношениям из работы
Вихлинина и др. (2009а), скопление такой мас-
сы должно иметь температуру T = 11.6 ± 2.1 кэВ.
Скопление галактик такой массы входит в число
всего нескольких наиболее массивных скоплений
на красных смещениях z > 0.6 (см. обсуждение
ниже).

Используя измерения параметров скоплений
галактик для набора установившихся скоплений по
данным телескопа Чандра (Вихлинин и др., 2006),
можно получить для скопления SRGe CL2305.2–
2248 оценку радиуса R500 = 1430 ± 120 кпк, что
соответствует угловому размеру около 3′.3.

Скопление SRGe CL2305.2–2248 не было
обнаружено в обзоре всего неба обсерватории
им. Планка по наблюдению эффекта Сюняева–
Зельдовича (Сюняев, Зельдович, 1972) на уровне
значимости, достаточно высоком для того, что-
бы войти в каталог PSZ2. Однако источник
в сигнала Сюняева–Зельдовича более низкой
значимости был обнаружен нами в этом поле на
картах параметра комптонизации обзора всего
неба обсерватории им. Планка, которые были
подготовлены так, как это было сделано в работе
Буренина (2017). Это скопление было обнаружено
ранее в обзоре Атакамского космологического
телескопа (Хилтон и др., 2021), а также в обзоре
Южнополярного телескопа (Блим и др., 2020). По
данным Атакамского космологического телескопа,
масса скопления, приведенная к массам каталога
PSZ2, составила M500 = (9.18 ± 1.48) × 1014 M�,
тогда как такая же масса этого скопления по
данным Южнополярного телескопа оказывается
равной M500 = (7.40 ± 0.83) × 1014 M�. В обоих
случаях в каталогах этих обзоров приводятся толь-
ко фотометрические оценки красных смещений
этого скопления.

4.1. Совместное использование данных в
рентгеновском и микроволновом диапазонах

Важность совместного анализа данных рент-
геновских и микроволновых наблюдений горячего
газа в скоплениях обсуждалась задолго до уве-
ренного детектирования СЗ-эффекта. Так, напри-
мер, измерения потока рентгеновского излучения

от горячего межгалактического газа в скоплении
галактик (интенсивность излучения определяется
мерой эмиссии, пропорциональной плотности га-
за в квадрате) и понижения яркости реликтового
фона в направлении на скопление вследствие СЗ-
эффекта (пропорциональной плотности газа) от-
крывают возможность определения расстояния до
скопления, т.е. его красного смещения (см. обсуж-
дение в работе Сюняева и Зельдовича, 1980).

В свете появления масштабных и чувствитель-
ных обзоров в рентгеновском (СРГ/еРОЗИТА) и
микроволновом (обзоры обсерватории им. Планка,
Южнополярного телескопа, Атакамского космо-
логического телескопа) диапазонах особый инте-
рес представляют оценки параметров скоплений
галактик, основанные лишь на измерениях FX и Y
(см., например, Чуразов и др., 2015). Такой подход
не заменяет фотометрические или спектроскопи-
ческие измерения z, но позволяет сразу сделать
грубые оценки массы скоплений (или “кандида-
тов” в скопления) и оптимизировать программы
оптических наблюдений, концентрируясь на наибо-
лее массивных скоплених. Конкретная процедура
оптимизации будет опубликована отдельно. Для
данного скопления мы знаем FX , Y и z. Поэтому
интересно проверить совместимость всех подхо-
дов.

Зная рентгеновский поток FX и красное смеще-
ние z, можно использовать корреляционные соот-
ношения светимость–температура и светимость–
масса для определения параметров скопления5 .
Аналогичным образом можно использовать инте-
гральный параметр комптонизации Y в сочетании
с z.

Прежде всего для скоплений на красных смеще-
ниях z ∼ 0.6−2, масса может быть грубо оценена
(с точностью до фактора ∼2) непосредственно из
значения рентгеновского потока FX (формула 13
из работы Чуразова и др., 2015): M500 ≈ 1.2×
× 1014

(
FX

10−14

)0.57
≈ 1.3× 1015 M�. Это соотноше-

ние прямо не использует значение красного сме-
щения, кроме предположения, что z � 0.6. Полу-
ченная оценка массы действительно согласуется
в пределах фактора 2 с оценкой по соотношению
светимость–масса для известного z (см. выше).

Другая интересная возможность — это оценка
z по измеренным FX и Y . В простейшем варианте
величина RXSZ = FX/Y неплохо коррелирует с z

5 В случае если рентгеновские данные позволяют надежно
измерить температуру TX и массу газа Mg, можно ис-
пользовать и такие величины, как, например, YX ∝ TX ×
×Mg или непосредственноMg для оценок полной массы
скоплений (см., например, Кравцов и др., 2006).
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Рис. 6. Распределение скоплений галактик в плоскости красное смещение — масса M500. Красными символами
показаны оценки массы скопления SRGe CL2305.2–2248 по данным обзоров СРГ/еРОЗИТА (круг), Атакамского
космологического телескопа (треугольник) и Южнополярного телескопа (квадрат). Для сравнения, красным кружком
также показано измерение массы для очень массивного скопления галактик Ель Гордо (Менанто и др., 2012), взятое
из второго каталога обзора Планка. Синими кружками показаны скопления галактик из каталога PSZ2, синими
треугольниками— скопления из каталога PSZ2, отождествленные в работе нашей группы (Буренин и др., 2018).

для не очень близких (z > 0.6) скоплений (Сооб-
щество Планка, 2012; Чуразов и др., 2015). Осо-
бенно привлекательным представляется сочетание
данных обзора СРГ/еРОЗИТА с каталогами те-
лескопа ACT (Хилтон и др., 2021) из-за большого
перекрытия осмотренных областей неба.

Параметры корреляционного соотношения,
связывающего красное смещение с рентгенов-
скими и микроволновыми данными, зависят от
конкретного способа измерения интенсивности
излучения скоплений. В частности, в каталогах те-
лескопа ACT приведено значение yc,fixed, задающее
нормировку сигнала tSZ от скопления для фик-
сированной геометрии пространственного филь-
тра. Выбор фиксированного фильтра фактически
означает, что можно непосредственно сравнивать
карты, полученные разными телескопами, после их
свертки с заданными фильтрами. Оказывается, что
в этом случае связь между z и отношением сигна-
лов в рентгеновском и микроволновом диапазонах

можно, например, записать в виде

FX,fixed

yc,fixed
≈ 2.9× 10−9z−0.85 эрг с−1 см−2, (1)

где FX,fixed — это поток в диапазоне 0.4–2 кэВ
для фиксированного пространственного фильтра,
использованного для поиска скоплений в рентге-
новском диапазоне. Параметры этого соотношения
были откалиброваны по набору скоплений, обна-
руженных и в рентгеновском, и в микроволновом
диапазонах с учетом конкретного алгоритма из-
мерения потока. Применение этого соотношения
к скоплению SRGe CL2305.2–2248 (FX,fixed ≈
≈ (1.25 ± 0.15) × 10−12 эрг c−1 см−2; yc,fixed ≈
≈ 3.14 × 10−4) дает оценку красного смещения z ≈
≈ 0.7± 0.1. Заметим, что для выбранного фиксиро-
ванного пространственного фильтра рентгеновский
поток от скопления SRGe CL2305.2–2248 ока-
зывается примерно в два раза выше, чем прямые
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измерения потока, обсуждавшиеся выше. Несмот-
ря на неизбежную значительную неопределенность
в измерении z таким способом, подобные оценки
помогают сразу классифицировать это скопление
как потенциально далекий объект.

5. ОБСУЖДЕНИЕ

Очень массивное скопление SRGe CL2305.2–
2248 было обнаружено в обзоре всего неба
СРГ/еРОЗИТА и было отождествлено в оптиче-
ском и ИК диапазонах по данным обзоров Pan-
STARRS1 и WISE. По результатам наблюдений
на 6-м телескопе БТА, нами было получено спек-
троскопическое измерение красного смещения z =
= 0.7573, которое хорошо согласуется с фотомет-
рическими оценками этой величины, включая очень
точную оценку, полученную на основе методов ма-
шинного обучения. По рентгеновским данным об-
зора СРГ/еРОЗИТА нами была получена оценка
массы скопления M500 = (9.03 ± 2.56) × 1014 M�.
Согласно масштабному соотношению масса–
температура, скопление такой массы должно иметь
температуру T = 11.6 ± 2.1 кэВ. Высокая масса
скопления подтверждается данными Атакамского
космологического телескопа, которые дают изме-
рение M500 = (9.18 ± 1.48) × 1014 M�, а также
данными Южнополярного телескопа — M500 =
= (7.40 ± 0.83) × 1014 M�. Все эти оценки массы
скопления приведены к массам скоплений второго
каталога источников Сюняева–Зельдовича обзора
обсерватории им. Планка (PSZ2).

В рентгеновском диапазоне центральная часть
скопления выглядит возмущенной, что может быть
результатом воздействия всплывающих пузырей
газа, которые надуваются активным ядром одной из
центральных галактик скопления (см., например,
Чуразов и др., 2001). С другой стороны, это может
быть следствием крупномасштабных движений га-
за, которые могут возникать, например, вследствие
недавнего слияния со скоплением меньшей массы.
Распределение галактик в картинной плоскости
имеет форму, напоминающую песочные часы — в
направлениях на восток и на запад галактик скоп-
ления не наблюдается уже на расстоянии меньше
угловой минуты от центра скопления, тогда как в
направлении на север и юг поверхностная плот-
ность галактик скопления остается значительной
вплоть до расстояний порядка и больше радиуса
R500 ≈ 3′.3. Такая сильная центральная асимметрия
распределения галактик в картинной плоскости
может говорить о том, что динамическое состояние
скопления является неустановившимся.

Используя данные обзоров СРГ/еРОЗИТА и
АКТ, рассматривается пример совместного ис-
пользования данных в рентгеновском и микровол-
новом диапазонах. Показано, что сопление SRGe

CL2305.2–2248 может быть классифицировано
как далекий и массивный объект только на основе
данных о его рентгеновском потоке и интегральном
параметре комптонизации.

Массивные скопления галактик, с массами по-
рядка M500 ≈ 1015 M являются чрезвычайно ред-
кими объектами. Это показано на рис. 6, где приво-
дится распределение массивных скоплений в плос-
кости красное смещение — масса M500. Видно,
что скопление галактик такой массы должно вхо-
дить в число всего нескольких десятков наиболее
массивных скоплений в наблюдаемой Вселенной, а
также в число всего нескольких наиболее массив-
ных скоплений на красных смещениях z > 0.6. На
этом же рисунке отмечено также известное очень
массивное скопление галактик Ель Гордо (Менанто
и др., 2012). Отметим, что масса скопления SRGe
CL2305.2–2248 оказывается сравнима с массой
скопления Ель Гордо. Скопления настолько боль-
шой массы являются уникальными объектами в
наблюдаемой Вселенной и заслуживают дальней-
шего подробного исследования.

Настоящее исследование основано на наблю-
дениях телескопа еРОЗИТА на борту обсерва-
тории СРГ. Обсерватория СРГ изготовлена Рос-
космосом в интересах Российской академии на-
ук в лице Института космических исследований
(ИКИ) в рамках Российской федеральной науч-
ной программы с участием Германского центра
авиации и космонавтики (DLR). Рентгеновский
телескоп СРГ/еРОЗИТА изготовлен консорциу-
мом германских институтов во главе с Институтом
внеземной физики Общества им. Макса План-
ка (MPE) при поддержке DLR. Космический ап-
парат СРГ спроектирован, изготовлен, запущен
и управляется НПО им. Лавочкина и его суб-
подрядчиками. Прием научных данных осуществ-
ляется комплексом антенн дальней космической
связи в Медвежьих озерах, Уссурийске и Бай-
конуре и финансируется Роскосмосом. Исполь-
зованные в настоящей работе данные телескопа
еРОЗИТА обработаны с помощью программно-
го обеспечения eSASS, разработанного герман-
ским консорциумом еРОЗИТА, и программного
обеспечения, разработанного российским консор-
циумом телескопа СРГ/еРОЗИТА. Наблюдения
на 6-м телескопе САО РАН выполняются при
поддержке Министерства науки и высшего обра-
зования Российской Федерации (включая согла-
шение № 05.619.21.0016, уникальный идентифи-
катор проекта RFMEFI61919X0016). Обновление
приборной базы осуществляется в рамках наци-
онального проекта “Наука”. Авторы благодарны
ТЮБИТАК, ИКИ, КФУ и АН РТ за частичную
поддержку в использовании РТТ-150 (Российско-
Турецкий 1.5-м телескоп в Анталии).
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Проведено исследование влияния эволюционирующего гравитационного потенциала галактики Млеч-
ный Путь на орбитальное движение 152 шаровых скоплений с данными о собственных движениях
из каталога Gaia EDR3 и средними расстояниями из работы Баумгардта и Васильева (2021).
Для построения полуаналитической космологической модели эволюционирующего потенциала с
изменяющимися массами и размерами компонент Галактики мы использовали алгоритм, описанный в
работе Хаги и др. (2015). Принятая осесимметричная трехкомпонентная модель потенциала Галактики
включает сферический балдж, плоский диск Миамото-Нагаи и темное сферическое гало Наварро–
Фрэнка–Уайта. Интегрирование орбит производится назад во времени. Дается сравнение орбиталь-
ных параметров шаровых скоплений, полученных при статическом и эволюционирующем потенциалах
при интегрировании орбит на 5 и 12 млрд лет назад. Впервые изучено влияние отдельно изменения
масс и изменения размеров компонент Галактики. Показано, что изменения масс и размеров компонент
действуют на орбитальные параметры противоположным образом. На малых галактоцентрических
расстояниях это влияние максимально компенсируется.Наибольшие изменения претерпевают орбиты
далеких шаровых скоплений и скоплений с большим апоцентрическим расстоянием. Показано, что
на временах до −5 млрд лет орбиты шаровых скоплений в случае потенциала с изменяющимися как
массами, так и размерами компонент, претерпевают в среднем незначительные изменения по срав-
нению со случаем статического потенциала. Эти изменения укладываются в пределы статистических
неопределенностей, вызванных ошибками в данных. Так что на этих временах потенциал Галактики
можно считать статическим. Приводятся таблицы с орбитальными параметрами шаровых скоплений,
полученными как в статическом, так и эволюционирующем потенциалах.

Ключевые слова: шаровые скопления: Галактика (Млечный Путь), орбитальное движение, эволюци-
онирующий гравитационный потенциал.

DOI: 10.31857/S0320010821070019

ВВЕДЕНИЕ

В настоящее время в нашей галактике Млечный
Путь насчитывается более 150 шаровых скоплений
(ШС), вращающихся вокруг центра Галактики и
распределенных на расстояниях до 200 кпк от
центра.Шаровые скопления являются старейшими
объектами, возраст которых достигает 13 млрд лет
и сравним с возрастом Вселенной. По существу,
они являются свидетелями самой ранней эпохи
образования галактик, и потому их исследование
является мощным средством изучения физических
условий во Вселенной на протяжении ее эволюции.

Важнейшим аспектом изучения ШС является
изучение их орбитальной истории, которая, в свою

*Электронный адрес: bajkova@gaoran.ru

очередь, определяется эволюцией галактического
потенциала. Последняя зависит от многих процес-
сов, в том числе от вековых процессов, таких как
образование бара (Перес-Вильегас и др., 2020),
и процессов, обусловленных взаимодействием с
другими галактиками. Прежде всего это галактики-
спутники (Гарроу и др., 2020). Особо надо отметить
взаимодействие с самым массивным спутником—
БольшимМагеллановым Облаком (см. Батталия и
др., 2021). Кинематика шаровых скоплений в це-
лом также определяется историей иерархического
образования галактик (Бекки и др., 2005; Арнольд
и др., 2011; Трухильо-Гомес и др., 2021). Важной
динамической особенностью ШС является также
зависимость приливного радиуса скопления от об-
щего потенциала галактики (Кинг, 1962). Наличие
такой связи позволяет оценить массу галактики,
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в которую пробное шаровое скопление движется,
в том числе массу Млечного Пути (Беллаццини,
2004; Хаги и др., 2015).

Для изучения орбитального движенияШС мно-
гие авторы обычно используют статический по-
тенциал, т.е. предполагают, что он остается неиз-
менным при интегрировании орбит (см., например,
Хелми и др., 2018; Массари и др., 2019; Байкова и
др., 2020). Но наблюдения показывают, что размер
и массовое содержание галактик значительно ме-
няются с изменением красного смещения: размеры
галактик на больших красных смещениях меньше,
по сравнению с галактиками аналогичной массы в
локальной вселенной (см., например, работу Хаги
и др., 2015, и ссылки в ней).

Существует множество сценариев для объясне-
ния физических процессов эволюции галактик, ко-
торые хорошо воспроизводят наблюдаемые свой-
ства. Имеется ряд работ (Гомез и др., 2010; Корреа
и др., 2015; Хаги и др., 2015; Сандерс и др., 2020;
Армстронг и др., 2021), в которых для изучения
орбитальной истории галактических объектов ис-
пользованы различные модели изменяющегося во
времени гравитационного потенциала, построен-
ные на основе космологических моделей Вселен-
ной. В некоторых работах рассматривается только
изменение массы компонент потенциала Галактики
(см., например, Армстронг и др., 2021), в других —
и изменение массы, и изменение размеров компо-
нент (Гомез и др., 2010; Хаги и др., 2015).

В настоящей работе мы принимаем алгоритм
построения полуаналитической космологической
модели эволюционирующего потенциала Галакти-
ки, подробно описанный в работах Гомеза и др.
(2010) и Хаги и др. (2015). В качестве статического
потенциала, или потенциала на настоящий мо-
мент времени, принимаем модель трехкомпонент-
ного осесимметричного потенциала, состоящего из
сферического балджа, плоского диска Миамото-
Нагаи (Миамото, Нагаи, 1975) и темного сфери-
ческого гало Наварро–Фрэнка–Уайта (Наварро и
др.,1997), модифицированную нами ранее (Бай-
кова, Бобылев, 2016) с использованием кривой
вращения Бхатачарджи и др. (2014) в широком
диапазоне галактоцентрических расстояний (от 0
до 200 кпк).

Целью нашей работы является изучение орби-
тальной истории 152 шаровых скоплений из списка
Васильева (2019) по новейшим астрометрическим
данным (Васильев, Баумгардт, 2021; Баумгардт,
Васильев, 2021) путем численного интегрирова-
ния орбит назад во времени на космологических
временах, сравнимых с возрастом Вселенной. Для
проведения сравнительного анализа мы использу-
ем как статический, так и эволюционирующий га-
лактические потенциалы. Мы ставим также целью
изучение влияния на орбитальное движение ШС

отдельно изменения масс и изменения размеров
компонент потенциала.

Работа структурирована следующим образом.
Раздел 1 посвящен галактическому потенциалу:
дается описание статического (п. 1.1) и эволю-
ционирующего (п. 1.2) потенциалов, приводятся
основные соотношения для интегрирования орбит
(п. 1.3). В разделе 2 дается описание использован-
ных данных о 152 шаровых скоплениях. Раздел 3
посвящен исследованию влияния на орбитальное
движение ШС изменения масс и изменения раз-
меров компонент потенциала. В разделе 4 пред-
ставлены результаты интегрирования орбит ШС
в различных потенциалах (п. 4.1) на различных
временах (п. 4.2) и их сравнительному анализу.
В Заключении суммируются основные результаты
работы.

1. ГАЛАКТИЧЕСКИЙ ПОТЕНЦИАЛ

1.1. Статический потенциал

В качестве статического гравитационного по-
тенциала Галактики мы рассматриваем осесиммет-
ричный потенциал, состоящий из трех компонент:
центрального сферического балджа Φb(r(R,Z)),
диска Φd(r(R,Z)) и сферического гало темной ма-
терии Φh(r(R,Z)):

Φ(R,Z) = Φb(r(R,Z)) + (1)

+Φd(r(R,Z)) + Φh(r(R,Z)).

Потенциалы балджа Φb(r(R,Z)) и диска
Φd(r(R,Z)) выражаются в форме, предложенной
Миямото, Нагаи (1975):

Φb(r) = − Mb

(r2 + a2b)
1/2

, (2)

Φd(R,Z) = − Md[
R2 +

(
ad +

√
Z2 + b2d

)2
]1/2 . (3)

Здесь использована цилиндрическая система ко-
ординат (R,ψ,Z) с началом в центре Галактики.
В прямоугольной декартовой системе координат
(X,Y,Z) с началом в центре Галактики расстояние
до звезды (сферический радиус) равно r2 = X2 +
+ Y 2 + Z2 = R2 + Z2; Mb, Md — массы балджа
и диска; ab, ad, bd — масштабные параметры,
характеризующие размеры компонент.

В соответствии с принятым соглашением в ра-
боте Аллен, Сантильяна (1991) в данной статье
гравитационный потенциал всех компонент выра-
жается в единицах 100 км2/с2, расстояния— в кпк,
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Таблица 1.Параметры модели потенциала в настоящее время, 5 и 12 млрд лет назад

Время t Диск Балдж Гало

0 Md = 6.51× 1010 Mb = 1.03× 1010 Mh = 2.90× 1011

z = 0 ad = 4.40; bd = 0.3084 ab = 0.2672 ah = 7.70

−5 млрд лет Md = 4.70× 1010 Mb = 7.45× 109 Mh = 2.10× 1011

z = 0.474 ad = 3.02; bd = 0.2114 ab = 0.1832 ah = 5.28

−12 млрд лет Md = 6.04× 109 Mb = 9.56× 108 Mh = 2.69× 1010

z = 3.426 ad = 0.55; bd = 0.0383 ab = 0.0331 ah = 0.96

Примечание.Массы и размеры компонент Галактики даны вM� и кпк соответственно.

массы — в единицах галактической массы Mgal =

= 2.325 × 107 M�, соответствующей гравитацион-
ной постояннойG = 1.

Для описания компонента гало мы использо-
вали выражение в форме Наварро–Френка–Уайта
(NFW), использованного, в частности, в работах
Иррганга и др. (2013), Байковой, Бобылева (2016)
для подгонки модели гравитационного потенциала
к новейшим данным о круговых скоростях галакти-
ческих объектов:

Φh(r) = −Mh

r
ln

(
1 +

r

ah

)
. (4)

Здесь весовой коэффициентMh эквивалентен мас-
се внутри сферы радиусом, в∼5.3 раза превышаю-
щим радиальный масштабный параметр ah (Ирр-
ганг и др., 2013).

Выражение (4) для потенциала гало получается
в результате совместного использования выраже-
ния для плотности массы согласно работе Наварро
и др. (1997) (уравнение (1)) и уравнения Пуассона,
связывающего плотность массы и потенциал (см.
работы Иррганга и др., 2013; Байковой, Бобылева,
2016, уравнение (2)).

Параметры принятой нами модели галактиче-
ского потенциала были получены в работе Байко-
вой и Бобылева (2016) в результате их подгонки
к данным о круговых скоростях облаков иони-
зованного водорода HI, мазерных источников и
различных объектов гало с большими галактоцен-
трическими расстояниями R (вплоть до ∼200 кпк)
из работы Бхаттачарджи и др. (2014). При по-
строении кривой вращения были использованы
значения R� = 8.3 кпк для галактоцентрического
расстояния Солнца и V� = 244 км/c для линей-
ной скорости вращения местного стандарта покоя
вокруг центра Галактики. Кроме того, при под-
гонке параметров были использованы ограничения
на локальную динамическую плотность материи

ρ� = 0.1 M� пк−3 и силу, действующую перпен-
дикулярно плоскости Галактики |KZ=1.1|/2πG =
= 77M� пк−2 (Иррганг и др., 2013).

Параметры принятой статической модели при-
ведены в первой строке табл. 1, где массы ком-
понент выражены в единицах массы Солнца, а
масштабные параметры — в кпк. Соответствую-
щая кривая вращения приведена красным цветом
на рис. 1. Эта кривая вращения соответствует
как статическому потенциалу, так и переменно-
му в настоящий момент времени, т.е. при z = 0.
Масса Галактики, согласно этой модели (Байко-
ва, Бобылев, 2016), равна MG(R≤200кпк) = (0.75 ±
± 0.19) × 1012 M�. Это значение хорошо согласу-
ется с современными независимыми оценками. Так,
например, оценка массы NFW гало, полученная
совсем недавно Коппельманом, Хелми (2020) по
данным о скоростях убегающих звезд гало, со-
ставляетMG(R≤200кпк) = 0.67+0.30

−0.15 × 1012 M�. При-
нятая нами модель гравитационного потенциала
Млечного Пути представляется более реалистич-
ной по сравнению с другими известными моделями
статического потенциала, поскольку она подкреп-
лена данными на больших галактоцентрических
расстояниях, что очень важно при интегрировании
орбит далеких шаровых скоплений и скоплений с
большим апоцентрическим расстоянием, а также
дает хорошее согласие с современными оценками
локальных параметров и рядом независимых оце-
нок массы Галактики, тщательный обзор которых
дан в недавней работе Ван и др. (2020). Однако
отметим, что пик в самой центральной области
(1–2 кпк), заметный для красной и фиолетовой
кривых на рис. 1, может быть несколько завышен
за счет сильной неосимметричности потенциала в
центре, вызванной баром (см. раздел 6.4.3 в обзоре
Бланд-Хоторна и Герхарда, 2016). Эта проблема
требует специального изучения, поскольку единого
взгляда на нее в литературе не существует. Но в
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Рис. 1. Кривая вращения Галактики в три эпохи: настоящее время (красная линия), 5 млрд лет назад (фиолетовая линия)
и 12 млрд лет назад (зеленая линия).

нашей задаче кривая вращения на таких малых
галактоцентрических расстояниях не играет боль-
шой роли, поскольку наибольшему влиянию из-за
эволюции потенциала Галактики подвержены, как
будет показано ниже, как раз орбиты удаленных
от центра Галактики объектов. Поэтому мы при
решении нашей задачи придерживаемся традици-
онных подходов к интерпретации кривой вращения
на малых расстояниях от центра Галактики.

1.2. Эволюционирующий потенциал

Для построения эволюционирующего галакти-
ческого потенциала мы принимаем полуаналитиче-
скую космологическую модель, в которой харак-
терные параметры, определяющие массу и размеры
компонент Галактики, изменяются во времени. Мы
использовали принцип построения эволюциониру-
ющего потенциала, рассмотренный в работах Гоме-
за и др. (2010) иХаги и др. (2015) (см. также ссылки
в этих работах). Но наши формулы немного отли-
чаются от приведенных в этих работах, поскольку
отличаются выражения для потенциала гало. У нас
потенциал гало задается уравнением (4), парамет-
рамиMh и ah, в то время как в указанных ссылках
потенциал гало задается через параметры вири-
альной массы, вириального радиуса и параметра
концентрации.

В результате адаптированный под наши пара-
метры алгоритм построения эволюционирующего
потенциала, сохранивший принципы, изложенные
в цитированных выше работах, выглядит следую-
щим образом.

Эволюция массы гало (4) как функции от крас-
ного смещения z задается выражением

Mh(z) = Mh(z = 0) exp(−2acz), (5)

где постоянная ac = 0.34 определяется как эпоха
формирования гало (Гомез и др., 2010).

Для масс диска и гало используется соотноше-
ние, предложенное Баллоком, Джонстоном (2005):

Md,b(z) = Mh(z)
Md,b(z = 0)

Mh(z = 0)
, (6)

аналогично для масштабных параметров компо-
нент:

{ab, ad, bd}(z) = ah(z)
{ab, ad, bd}(z = 0)

ah(z = 0)
, (7)

где масштабный параметр гало ah(z) вычисляется
как

ah(z) =
K(z) ah(z = 0)

K(z = 0)
, (8)

K(z) =

(
3Mh(z)

4πΔh(z)ρc(z)

)1/3

, (9)

где

Δh(z) = 18π2 + 82[Ω(z) − 1]− 39[Ω(z) − 1]2.
(10)

Здесь Ω(z) — плотность массы Вселенной,

Ω(z) =
Ωm(1 + z)3

Ωm(1 + z)3 +ΩΛ
, (11)

и ρc(z) — критическая плотность Вселенной на
данном z,

ρc(z) =
3H2(z)

8πG
, (12)

где

H(z) = H0

√
ΩΛ +Ωm(1 + z)3. (13)
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Рис. 2. Зависимость массы (левая панель) и масштабных параметров (правая панель) компонент Галактики от времени.
Использована логарифмическая шкала.

Также предполагается, что Вселенная являет-
ся плоской, в которой выполняется соотношение
Ωm +ΩΛ = 1. Мы принимаем параметры Ωm =
= 0.3,ΩΛ = 0.7. Значение постоянной Хаббла бе-
рем в соответствии с результатом миссии Planck
H0 = 68 км/c/Мпк (Аганим и др., 2020).

Соотношение, связывающее красное смеще-
ние z и время T , прошедшее с начала Большого
взрыва, выглядит следующим образом:

z =

[
Ωm sinh2(32H0T

√
ΩΛ)

ΩΛ

]−1/3

− 1. (14)

Из уравнения (14), полагая z = 0, легко полу-
чить зависимость произведения постоянной Хабб-
лаH0 на возраст Вселенной T0 для модели плоской
Вселенной от параметровΩm,ΩΛ (Ωm+ΩΛ = 1). В
нашем случае (Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7) произведение
H0 × T0 = 0.9641. Таким образом, при постоянной
Хаббла H0 = 68 км/c/Мпк возраст Вселенной со-
ставляет T0 = 13.87 млрд лет.

На рис. 2 представлены зависимости масс и
масштабных параметров компонент Галактики от
космологического времени t (t = 0 соответствует
настоящему времени, т.е. z = 0). Отметим хорошее
соответствие характера изменения масс и масшта-
бов компонент зависимостям, полученным в работе
Хаги и др. (2015). В табл. 1 во второй и третьей
строках даны параметры компонент Галактики 5
(z = 0.474) и 12 (z = 3.426) млрд лет назад. Соот-
ветствующие кривые вращения показаны на рис. 1
фиолетовым и зеленым цветом. Зависимости масс
и масштабных коэффициентов от времени мы с
большой точностью представили в виде степенных
полиномов восьмой степени, чтобы значения пара-
метров можно было вычислять для любого времени
(t < 0) при интегрировании орбит.

1.3. Интегрирование орбит

Уравнение движения пробной частицы в осе-
симметричном гравитационном потенциале может
быть получено из лагранжиана системы £ (см.,
например, Приложение A в работе Иррганга и др.,
2013):

£(R,Z, Ṙ, ψ̇, Ż) = (15)

= 0.5(Ṙ2 + (Rψ̇)2 + Ż2)−Φ(R,Z).

Введя канонические моменты

pR = ∂£/∂Ṙ = Ṙ, (16)

pψ = ∂£/∂φ̇ = R2ψ̇,

pZ = ∂£/∂Ż = Ż,

получаем уравнения Лагранжа в виде системы ше-
сти дифференциальных уравнений первого поряд-
ка:

Ṙ = pR, (17)

ψ̇ = pψ/R
2,

Ż = pZ ,

˙pR = −∂Φ(R,Z)/∂R + p2ψ/R
3,

ṗψ = 0,

˙pZ = −∂Φ(R,Z)/∂Z.

Для интегрирования уравнений (17) мы исполь-
зовали алгоритм Рунге–Кутты четвертого порядка.

Пекулярная скорость Солнца относительно
Местного стандарта покоя принималась равной
(u�, v�, w�) = (11.1, 12.2, 7.3) ± (0.7, 0.5,
0.4) км с−1 (Шонрих, 2010). Здесь мы исполь-
зуем гелиоцентрические скорости в подвижной
декартовой системе координат со скоростью u,
направленной в сторону галактического центра,
v — в направлении вращения Галактики и w,
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Рис. 3. Разности расстояний (d1) шаровых скоплений
из каталога Харриса (2010) и средних расстояний (d2)
из работы Баумгардта и Васильева (2021) в зависимо-
сти от d1.

перпендикулярной плоскости Галактики и направ-
ленной к ее северному полюсу.

Пусть начальные положения и пространствен-
ные скорости пробной частицы в гелиоцентриче-
ской системе координат равны (xo, yo, zo, uo, vo,
wo). Тогда начальные положения (X, Y , Z) и ско-
рости (U , V , W ) пробной частицы в декартовых
галактических координатах задаются формулами

X = R� − xo, Y = yo, Z = zo + h�, (18)

R =
√

X2 + Y 2,

U = uo + u�,

V = vo + v� + V�,

W = wo + w�,

где R� и V� — галактоцентрическое расстояние
и линейная скорость вращения Местного стан-
дарта покоя вокруг центра Галактики, h� = 16 пк
(Бобылев, Байкова, 2016) — высота Солнца над
плоскостью Галактики.

Начальные радиальная Π (Ṙ) и круговая Θ (ψ̇)
скорости задаются выражениями Π = −U X

R + V Y
R

иΘ = U Y
R + V X

R соответственно.

2. ДАННЫЕ

Для исследованных нами ранее 152 шаровых
скоплений, орбиты которых опубликованы в работе
Байковой, Бобылева (2020) по данным из каталога
Васильева (2019), мы взяли новые средние значе-
ния собственных движений и их неопределенностей
из нового каталога Васильева, Баумгардта (2021),
полученного из данных каталога Gaia EDR3. На

рис. 2 работы Байковой, Бобылева (2021) дается
сравнение средних собственных движений из этих
двух каталогов, полученных по измерениям Gaia
DR2 и Gaia EDR3. Как следует из этого рисунка,
новые значения собственных движений для ряда
ШС заметно отличаются от старых. При этом
точность измерения новых собственных движений
в среднем повысилась в два раза.

Мы использовали новые средние гелиоцентри-
ческие расстояния из недавней работы Баумгардта,
Васильева (2021), обладающие существенно более
высокой точностью по сравнению с расстояниями
из каталога Харриса (2010), которые были исполь-
зованы ранее в работах Байковой, Бобылева (2020,
2021). Разности расстояний d1шаровых скоплений
из каталога Харриса (2010) и средних расстояний
d2 из работы Баумгардта и Васильева (2021) в
зависимости от d1 показаны на рис. 3. Видно, что
значения расстояний изменились довольно суще-
ственно, особенно для далеких шаровых скопле-
ний.

Все остальные астрометрические данные (лу-
чевые скорости, координаты) остались прежними,
как в каталоге Васильева (2019).

3. ИССЛЕДОВАНИЕ
ЭВОЛЮЦИОНИРУЮЩЕГО ПОТЕНЦИАЛА

Исходя из выражений (2)–(4) для потенциала
галактических компонент, можно ожидать, что из-
менения масс и масштабных параметров во време-
ни действуют на изменение потенциала противопо-
ложным образом. Действительно, параметры масс
находятся в числителе выражений для потенциала,
а масштабные параметры — в знаменателе. Мы
исследовали отдельно влияние изменения масс и
влияние изменения масштабных параметров.

Рассмотрим эту задачу на примере гало. Что-
бы определить степень воздействия параметров,
изменяющихся во времени, найдем производные
потенциала по времени:

Φ̇h(t) = −Ṁh(t)

r
ln

(
1 +

r

ah(t)

)
+ (19)

+
Mh(t)ȧh(t)

ah(t)(ah(t) + r)
.

Из выражения (19) следует, что за скорость
изменения потенциала гало из-за изменения его
массы Mh(t) ответственно первое слагаемое, а за
скорость изменения потенциала из-за изменения
масштабного параметра ah(t) ответственно вто-
рое слагаемое. Нахождение производных функций
Ṁh(t) и ȧh(t) не представляет проблемы благодаря
их аппроксимации степенными функциями.
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Рис. 4. Производные потенциала сферического гало по времени для различных расстояний от центра Галактики r.
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Рис. 5. Модельные орбиты частицы, полученные в трех видах эволюционирующего потенциала в интервале времени
[0,−12] млрд лет: 1) изменяются только массы компонент Галактики (левая панель), 2) изменяются только размеры
компонент (вторая слева панель), 3) изменяются и массы, и размеры компонент (третья слева панель). Для сравнения
на всех панелях черным цветом изображена круговая орбита, полученная в статическом потенциале. На правой панели
изображено изменение радиус-вектора частицы со временем для всех видов потенциала.

На рис. 4 представлены функции производных
потенциала сферического гало по времени для раз-
личных расстояний от центра Галактики r. Отдель-
но показаны составляющие производной, опреде-
ляемые изменяющейся массой и масштабным па-
раметром гало, также дается суммарная производ-
ная. Видно, что производные, определяемые изме-
няющейся массой и изменяющимся масштабным
параметром, имеют противоположные знаки. Как
следует из графиков, максимальная компенсация
воздействий происходит при малых значениях ра-
диальных расстояний r. С увеличением расстояния

от центра Галактики относительное воздействие
изменения массы возрастает по сравнению с воз-
действием изменения масштабного параметра, хотя
абсолютные значения всех производных с увели-
чением r уменьшаются. Максимальные значения
производных достигаются в интервале времени от
−13 до −11 млрд лет. Аналогичные зависимости
можно получить для балджа и диска.

Для демонстрации непосредственного влияния
изменения масс и масштабных параметров компо-
нент Галактики на орбитальное движение галакти-
ческих объектов мы провели моделирование дви-
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Рис. 6. Примеры орбит ШС, полученных в трех потенциалах: 1) в статическом потенциале, 2) в потенциале с
изменяющимися массами компонент и 3) в потенциале с изменяющимися массами и изменяющимися размерами
компонент, изображенныефиолетовым, красным и зеленым цветами соответственно.Интегрирование орбит произведено
на 12 млрд лет назад. Начало орбит обозначено синим кружочком.

жения пробной частицы в статическом и перемен-
ном потенциалах Галактики на интервале времени
от 0 до −12 млрд лет. Результаты представлены на
рис. 5. В качестве модельной орбиты в статическом
потенциале была выбрана круговая орбиты части-
цы с радиусом 8.3 кпк, изображенная на рисунке
черным цветом. Движение пробной частицы пока-
зано для трех видов эволюционирующего потен-
циала, когда 1) изменяются только массы компо-
нент; 2) изменяются только масштабы компонент;
3) изменяются и массы, и масштабы компонент.
Как видно из рисунков, изменение только масс
компонент приводит к увеличению модуля радиус-
вектора частицы при движении назад во времени.

Изменение только масштабов компонент, наобо-
рот, ведет к его уменьшению. В потенциале с изме-
нением и масс, и размеров компонент происходит
сложение этих двух эффектов. На рисунке (самая
правая панель) также показано изменение модуля
радиус-вектора частицы в зависимости от времени
для всех рассмотренных потенциалов.

Хотелось бы подчеркнуть важность проведен-
ного исследования, поскольку иногда в литера-
туре эволюция размеров компонент игнорируется,
и рассматривается только эволюция массы (см.,
например, Армстронг и др., 2021), что может при-
вести к переоценке изменения орбитальных пара-
метров галактических объектов.
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Рис. 6.Окончание.

4. СРАВНЕНИЕ ОРБИТАЛЬНЫХ СВОЙСТВ
ГАЛАКТИЧЕСКИХ ШАРОВЫХ

СКОПЛЕНИЙ В СТАТИЧЕСКОМ И
ЭВОЛЮЦИОНИРУЮЩЕМ ПОТЕНЦИАЛАХ

4.1. Сравнение орбитальных свойствШС в
потенциале только с изменяющимися массами и

потенциале с изменяющимися массами и
размерами компонент

В этом разделе мы рассматриваем орбитальные
свойства 152 галактических шаровых скоплений в
построенном нами эволюционирующем потенциале
в сравнении со статическим потенциалом.

В первую очередь мы провели сравнительный
анализ орбитального движения ШС при интегри-
ровании орбит назад во времени на 12 млрд лет с
использованием трех потенциалов: 1) статического

потенциала, 2) эволюционирующего потенциала с
изменяющимися массами компонент и 3) эволюци-
онирующего потенциала с изменяющимися масса-
ми и изменяющимися размерами компонент Галак-
тики. Примеры орбит для шести шаровых скопле-
ний (Eridanus, NGC 2419, FSR 1758, NGS 104,
NGC 362, Terzan 9) с различными расстояниями
от центра Галактики, принадлежащих различным
подсистемам Млечного Пути (Массари и др., 2019;
Байкова и др., 2020), приводятся на рис. 6. Здесь
показаны орбиты в двух проекциях (X,Y ) и (X,Z).
Кроме того, на правой панели показано измене-
ние длины радиус-вектора r орбиты от времени.
Орбиты, относящиеся к различным потенциалам,
изображены различным цветом (см. подрисуноч-
ную подпись).

Как следует из рис. 6, по сравнению с орбитами,
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Рис. 8. Сравнение орбитальных параметров (apo, peri,Zmax, ecc), полученных в статическом потенциале, с параметрами,
полученными в потенциале только с изменяющимися массами компонент (красные кружочки) и потенциале с изменя-
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полученными в статическом потенциале, наиболь-
шее изменение претерпели орбиты в потенциале
только с эволюционирующими массами компонент.
В потенциале с эволюционирующими и массами,
и размерами компонент, изменение размеров су-
щественно скомпенсировало эффект от изменения
масс. Причем чем ближе объект к центру Галакти-
ки, тем сильнее оказалась компенсация. На при-
мере самого близкого (из рассмотренных ШС) к
центру ГалактикиШСTerzan 9 можно видеть почти
полное перекрытие орбит, полученных в статиче-
ском и эволюционирующем потенциале.

На рис. 7 показано распределение ШС в плос-
костях (X,Y ) и (X,Z) 13 млрд лет назад в ста-
тическом потенциале, в потенциале только с из-
меняющимися массами компонент и в потенциа-
ле с изменяющимися массами и изменяющимися
размерами компонент. Видно, что самой большой
является область распределения ШС в потенци-
але с минимальными массами и максимальными
неизменными размерами компонент. В потенциале
с минимальными массами и минимальными разме-
рами компонент распределение занимает меньшую
область. Минимальный размер распределения на-
блюдается при статическом потенциале, когда мас-
сы компонент Галактики максимальны.

Сравнение таких орбитальных параметров, как
апоцентрическое расстояние (apo), перицентриче-
ское расстояние (peri), максимальное возвышение
по Z (Zmax) и эксцентриситет (ecc), полученных в
статическом потенциале, с параметрами, получен-
ными в потенциале только с изменяющимися мас-
сами компонент и потенциале с изменяющимися
массами и изменяющимися размерами компонент,
приведено на рис. 8. Из рисунков видно, что ми-
нимальному изменению подверглись перицентри-
ческие расстояния ШС. Остальные параметры из-
менились довольно существенно, особенно в слу-
чае потенциала только с изменяющимися массами
компонент. В случае потенциала с изменяющими-
ся и массами, и размерами компонент, изменение
параметров произошло в меньшей степени, чего и
следовало ожидать в соответствии с результатами
исследования, проведенного в предыдущем разде-
ле.

4.2. Сравнение орбитальных свойствШС в
потенциале с изменяющимися массами и

размерами компонент за периоды времени [0,−5] и
[0,−12] млрд лет

В этом разделе мы представляем результаты
интегрирования орбит ШС в эволюционирующем
потенциале с изменяющимися массами и разме-
рами компонент на интервалах времени [0,−5] и

[0,−12] млрд лет. Параметры компонент потенци-
ала на момент времени −5 и −12 млрд лет приве-
дены в табл. 1. Соответствующие кривые вращения
показаны на рис. 1.

Орбитальные параметры apo, peri, Zmax, ecc
всех 152ШС, полученные в статическом потенциа-
ле и в эволюционирующем потенциале на интерва-
лах времени [0,−5] и [0,−12] млрд лет, приводятся
в табл. 2. Сравнение орбитальных параметров,
полученных в эволюционирующем потенциале, с
параметрами, полученными в статическом потен-
циале, дано на рис. 9. Из этого рисунка следует, что
расхождение между величинами параметров суще-
ственно на интервале времени [0,−12] млрд лет, в
то время как на интервале времени [0,−5] млрд лет
параметры орбит шаровых скоплений претерпева-
ют в среднем незначительные изменения по срав-
нению с параметрами орбит в статическом по-
тенциале, которые вполне укладываются в преде-
лы статистических неопределенностей, вызванных
ошибками в данных. Относительно последнего те-
зиса подобный вывод сделан и в работе Сандерса
и др. (2020), где показано, что временная эволю-
ция за последние 5 млрд лет вносит неопределен-
ность в параметры орбиты спутников Млечного
Пути, сравнимую с неопределенностью, вызван-
ной ошибками наблюдений или неопределенностью
гравитационного потенциала в настоящее время.

Как показано в работе Байковой, Бобылева
(2020), среднеквадратическое отклонение неопре-
деленности, вызванное ошибками в данных о соб-
ственных движениях, лучевых скоростях и рассто-
яниях, которые доминируют, составляют 7.6% в
относительных единицах (имеется в виду в едини-
цах, вычисленных по отношению к эффективному
диапазону изменения параметра) для эксцентри-
ситета орбит и 3–4% для остальных парамет-
ров. Среднеквадратические отклонения разностей
в относительных единицах для эксцентриситета,
Zmax, apo, peri при интегрировании орбит в эво-
люционирующем и статическом потенциалах на
интервале времени [0,−5] млрд лет составляют 5.2,
1.2, 1.3, 1.9% соответственно, тогда как при инте-
грировании на интервале [0,−12] млрд лет соот-
ветствующие отклонения составляют существенно
большие величины (за исключением перицентриче-
ского расстояния), а именно, 13, 14.6, 16, 1.9%.

На рис. 10 в качестве иллюстрации показаны
орбиты тех же шаровых скоплений, что и на рис. 6,
полученные в статическом и эволюционирующем
потенциалах на интервале времени [0,−5] млрд лет.

Таким образом, на временах меньше 5 млрд лет
потенциал Галактики можно считать постоянным,
и для получения представления об орбитальном
движении галактических шаровых скоплений на
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Таблица 2.Орбитальные параметрыШС в статическом (верхний индекс “st”) и потенциале с изменяющимися мас-
сами и изменяющимися размерами компонент (верхний индекс “−5” относится к периоду времени [0,−5] млрд лет,
индекс “−12” относится к периоду времени [0,−12] млрд лет)

Имя apost,
кпк

perist,
кпк

eccst Zst
max,
кпк

apo−5,
кпк

peri−5,
кпк

ecc−5 Z−5
max,
кпк

apo−12,
кпк

peri−12,
кпк

ecc−12 Z−12
max ,
кпк

NGC 104 7.7 5.51 0.16 3.5 7.7 5.42 0.17 3.5 11.9 5.42 0.37 5.1

NGC 288 12.4 1.43 0.79 10.2 12.4 1.46 0.79 10.3 18.9 1.46 0.86 16.3

NGC 362 11.9 0.08 0.99 11.6 11.9 0.10 0.98 11.5 18.2 0.10 0.99 18.2

Whiting 1 79.0 22.25 0.56 75.9 82.8 22.55 0.57 72.5 114.0 22.55 0.67 103.2

NGC 1261 21.3 0.84 0.92 16.9 21.4 0.93 0.92 17.2 33.9 0.93 0.95 25.8

Pal 1 19.4 14.89 0.13 4.8 20.0 14.89 0.15 5.0 39.3 14.89 0.45 8.6

E 1 129.4 5.19 0.92 117.8 140.1 5.23 0.93 119.6 257.2 5.23 0.96 152.9

Eridanus 159.2 13.84 0.84 134.8 170.3 14.16 0.85 135.8 203.2 14.16 0.87 182.1

Pal 2 39.8 1.35 0.93 9.1 40.9 1.31 0.94 8.5 84.5 1.31 0.97 16.3

NGC 1851 19.9 0.12 0.99 16.8 19.9 0.15 0.99 18.1 31.4 0.15 0.99 23.8

NGC 1904 19.9 0.24 0.98 14.7 19.9 0.26 0.97 14.2 31.6 0.26 0.98 25.9

NGC 2298 16.9 0.49 0.94 12.0 16.7 0.47 0.95 12.0 25.6 0.47 0.96 17.3

NGC 2419 97.8 18.02 0.69 73.2 103.3 18.16 0.70 67.0 214.8 18.16 0.84 96.2

Pyxis 173.6 18.60 0.81 144.6 188.1 19.36 0.81 141.1 325.2 19.36 0.89 313.4

NGC 2808 14.9 0.90 0.89 5.2 14.8 0.78 0.90 5.2 22.9 0.74 0.94 9.3

E 3 12.4 9.05 0.15 5.4 12.4 9.05 0.16 5.5 20.9 9.05 0.40 8.7

Pal 3 148.5 68.08 0.37 141.4 157.4 72.86 0.37 127.7 290.7 72.86 0.60 252.2

NGC 3201 24.9 8.29 0.50 10.3 25.6 8.30 0.51 10.8 44.1 8.30 0.68 15.2

Pal 4 108.7 4.10 0.93 105.3 113.6 4.37 0.93 98.3 200.2 4.37 0.96 199.9

Crater 149.9 71.69 0.35 147.1 165.7 74.72 0.38 163.3 297.3 74.72 0.60 163.3

NGC 4147 25.5 0.79 0.94 25.1 25.7 0.88 0.93 25.2 40.0 0.88 0.96 31.1

NGC 4372 7.3 2.96 0.42 2.1 7.3 2.88 0.43 2.1 11.2 2.85 0.59 3.6

Rup 106 36.8 4.48 0.78 22.9 37.9 4.56 0.79 23.2 68.1 4.56 0.87 31.6

NGC 4590 30.5 8.94 0.55 19.5 31.5 8.96 0.56 20.1 68.4 8.96 0.77 42.0

NGC 4833 8.0 0.63 0.85 3.7 8.0 0.60 0.86 3.6 10.9 0.52 0.91 5.6

NGC 5024 23.0 9.15 0.43 22.2 23.5 9.19 0.44 22.4 50.3 9.19 0.69 33.0

NGC 5053 18.1 10.87 0.25 17.5 18.4 10.96 0.25 17.5 29.8 10.96 0.46 28.3

NGC 5139 7.1 1.28 0.70 3.0 7.1 1.28 0.69 3.0 10.0 1.28 0.77 5.4

NGC 5272 15.9 5.14 0.51 13.3 15.9 5.15 0.51 13.5 30.5 5.15 0.71 23.5

NGC 5286 13.0 0.54 0.92 7.5 13.0 0.56 0.92 8.9 19.2 0.56 0.94 16.4
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Таблица 2.Продолжение

Имя apost,
кпк

perist,
кпк

eccst Zst
max,
кпк

apo−5,
кпк

peri−5,
кпк

ecc−5 Z−5
max,
кпк

apo−12,
кпк

peri−12,
кпк

ecc−12 Z−12
max ,
кпк

NGC 5466 52.9 5.92 0.80 49.2 54.9 5.94 0.80 49.9 97.8 5.94 0.89 72.8

NGC 5634 22.3 2.29 0.81 20.6 22.4 2.36 0.81 21.2 35.6 2.36 0.88 32.5

NGC 5694 71.0 2.75 0.93 49.1 74.7 2.80 0.93 52.0 107.1 2.80 0.95 80.9

IC 4499 29.9 6.43 0.65 27.1 30.6 6.49 0.65 27.6 55.2 6.49 0.79 37.5

NGC 5824 36.4 13.50 0.46 30.6 38.0 13.55 0.47 31.1 60.7 13.55 0.64 38.3

Pal 5 17.6 7.93 0.38 16.2 17.7 7.96 0.38 16.2 36.4 7.96 0.64 22.3

NGC 5897 8.8 1.94 0.64 7.6 8.8 1.95 0.64 7.6 13.7 1.95 0.75 10.9

NGC 5904 23.3 2.23 0.82 21.0 23.4 2.39 0.81 21.8 38.7 2.39 0.88 28.1

NGC 5927 5.5 4.13 0.15 0.8 5.5 3.94 0.17 0.8 7.9 3.89 0.34 1.6

NGC 5946 5.8 0.06 0.98 4.3 5.7 0.06 0.98 4.3 7.2 0.06 0.98 4.3

ESO 224-8 16.8 11.84 0.17 1.9 17.3 11.86 0.19 2.0 30.9 11.86 0.45 4.0

NGC 5986 5.6 0.20 0.93 3.9 5.1 0.25 0.91 3.8 6.3 0.25 0.92 4.8

FSR 1716 5.2 2.20 0.41 1.6 5.0 2.18 0.39 1.6 6.6 2.13 0.51 2.3

Pal 14 127.1 1.49 0.98 90.1 133.9 1.49 0.98 83.7 170.9 1.49 0.98 135.3

BH 184 4.7 1.65 0.48 1.5 4.7 1.53 0.50 1.5 5.7 1.52 0.58 2.2

NGC 6093 4.2 0.45 0.80 3.9 4.2 0.45 0.81 3.9 5.0 0.45 0.83 4.7

NGC 6121 6.8 0.61 0.84 3.1 6.8 0.62 0.83 2.9 8.6 0.62 0.86 4.4

NGC 6101 36.3 10.14 0.56 21.4 37.8 10.16 0.58 21.5 58.6 10.16 0.70 34.2

NGC 6144 3.4 1.56 0.37 3.2 3.4 1.55 0.37 3.2 4.1 1.55 0.45 3.9

NGC 6139 3.6 0.97 0.57 2.7 3.6 0.97 0.57 2.7 4.2 0.97 0.62 3.0

Terzan 3 3.1 2.33 0.14 1.7 3.1 2.24 0.16 1.7 3.6 2.19 0.25 2.2

NGC 6171 4.0 1.07 0.57 2.5 3.9 1.07 0.57 2.4 4.8 1.07 0.64 3.1

ESO 452-11 3.0 0.06 0.96 2.2 2.9 0.06 0.96 2.1 3.0 0.05 0.97 2.4

NGC 6205 8.8 0.97 0.80 7.8 8.8 0.97 0.80 7.8 12.7 0.97 0.86 9.6

NGC 6229 30.6 0.57 0.96 23.9 31.1 0.60 0.96 24.5 61.3 0.60 0.98 35.9

NGC 6218 4.9 2.08 0.40 2.8 4.9 2.05 0.41 2.8 6.4 2.04 0.52 4.1

FSR 1735 4.2 0.21 0.90 2.9 4.2 0.20 0.91 2.6 4.4 0.20 0.91 3.6

NGC 6235 7.2 3.13 0.39 4.9 7.1 3.12 0.39 4.9 10.5 3.12 0.54 6.8

NGC 6254 4.8 1.78 0.46 2.8 4.8 1.76 0.46 2.8 6.1 1.76 0.55 4.1

NGC 6256 2.4 1.53 0.22 0.7 2.4 1.52 0.22 0.7 2.4 1.52 0.22 0.9

Pal 15 52.9 1.30 0.95 51.3 55.1 1.31 0.95 51.5 82.0 1.31 0.97 64.3

NGC 6266 2.7 0.84 0.53 1.0 2.7 0.83 0.53 1.0 2.9 0.74 0.59 1.0
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Таблица 2.Продолжение

Имя apost,
кпк

perist,
кпк

eccst Zst
max,
кпк

apo−5,
кпк

peri−5,
кпк

ecc−5 Z−5
max,
кпк

apo−12,
кпк

peri−12,
кпк

ecc−12 Z−12
max ,
кпк

NGC 6273 3.5 0.85 0.61 3.4 3.5 0.85 0.61 3.4 4.2 0.85 0.66 3.9

NGC 6284 6.4 0.51 0.85 5.7 6.4 0.54 0.85 5.6 8.6 0.54 0.88 7.1

NGC 6287 4.4 0.48 0.81 4.2 4.4 0.48 0.80 4.2 5.4 0.48 0.84 4.9

NGC 6293 3.2 0.13 0.92 2.3 3.2 0.11 0.94 2.3 3.5 0.11 0.94 2.3

NGC 6304 3.0 1.58 0.32 0.9 3.0 1.49 0.34 0.9 3.4 1.39 0.42 1.2

NGC 6316 3.9 0.72 0.69 1.6 3.9 0.66 0.71 1.6 4.7 0.51 0.80 1.6

NGC 6341 10.8 0.43 0.92 9.9 10.8 0.53 0.91 9.9 16.8 0.53 0.94 14.5

NGC 6325 1.4 1.04 0.14 1.1 1.4 1.02 0.15 1.2 1.5 1.02 0.20 1.3

NGC 6333 6.4 0.88 0.76 4.4 6.4 0.89 0.76 4.4 8.6 0.89 0.81 7.1

NGC 6342 1.8 0.63 0.47 1.5 1.8 0.58 0.51 1.5 2.2 0.35 0.73 1.9

NGC 6356 8.5 2.96 0.48 4.7 8.5 2.94 0.49 4.8 12.5 2.94 0.62 7.1

NGC 6355 1.4 0.64 0.38 1.4 2.2 0.09 0.93 1.6 2.2 0.05 0.95 2.0

NGC 6352 4.2 3.19 0.13 0.7 4.2 3.00 0.16 0.7 5.6 2.91 0.31 1.3

IC 1257 20.1 0.69 0.93 7.2 20.0 0.74 0.93 7.1 36.4 0.74 0.96 15.9

Terzan 2 1.0 0.13 0.76 0.4 1.0 0.12 0.78 0.7 1.0 0.12 0.78 0.8

NGC 6366 5.9 2.24 0.45 2.0 5.9 2.18 0.46 2.0 8.0 2.15 0.57 3.3

Terzan 4 0.9 0.18 0.68 0.7 1.0 0.12 0.79 0.7 1.1 0.12 0.81 0.8

BH 229 2.7 0.04 0.97 2.1 2.8 0.03 0.98 2.1 2.8 0.02 0.99 2.7

FSR 1758 12.0 3.31 0.57 5.2 12.0 3.28 0.57 5.4 21.3 3.28 0.73 8.3

NGC 6362 5.4 2.48 0.37 3.3 5.3 2.44 0.37 3.3 7.2 2.44 0.49 4.3

Liller 1 0.8 0.12 0.75 0.2 0.8 0.12 0.75 0.5 0.9 0.12 0.77 0.6

NGC 6380 2.4 0.10 0.92 1.7 2.4 0.10 0.92 1.7 2.5 0.10 0.92 1.7

Terzan 1 2.8 0.67 0.62 0.1 2.8 0.67 0.62 0.1 3.1 0.65 0.65 0.3

Pismis 26 3.3 1.76 0.30 1.6 3.3 1.71 0.31 1.6 3.9 1.68 0.40 2.3

NGC 6388 4.2 1.00 0.61 1.6 4.2 0.95 0.63 1.6 4.9 0.85 0.71 1.9

NGC 6402 4.7 0.27 0.89 2.8 4.6 0.27 0.89 2.6 5.4 0.27 0.90 3.0

NGC 6401 2.0 0.04 0.96 1.5 2.0 0.05 0.95 1.5 2.0 0.05 0.95 1.7

NGC 6397 6.5 2.57 0.43 3.3 6.5 2.53 0.44 3.3 9.2 2.51 0.57 4.6

Pal 6 2.9 0.04 0.97 2.2 2.9 0.03 0.98 2.2 2.9 0.03 0.98 2.7

NGC 6426 16.7 3.28 0.67 7.0 16.7 3.26 0.67 7.5 27.6 3.26 0.79 13.8

Djorg 1 8.6 1.06 0.78 1.0 8.6 1.03 0.78 1.0 12.1 1.01 0.85 3.0

Terzan 5 1.9 0.22 0.80 1.1 2.0 0.22 0.80 1.0 2.1 0.22 0.81 1.0
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Таблица 2.Продолжение

Имя apost,
кпк

perist,
кпк

eccst Zst
max,
кпк

apo−5,
кпк

peri−5,
кпк

ecc−5 Z−5
max,
кпк

apo−12,
кпк

peri−12,
кпк

ecc−12 Z−12
max ,
кпк

NGC 6440 1.5 0.05 0.93 1.2 1.5 0.05 0.94 1.2 1.6 0.04 0.95 1.3

NGC 6441 4.7 1.43 0.53 1.4 4.7 1.29 0.57 1.4 6.0 1.13 0.68 1.6

Terzan 6 1.3 0.17 0.77 0.5 1.4 0.16 0.79 0.7 1.4 0.16 0.79 0.7

NGC 6453 3.0 0.08 0.95 2.2 2.6 0.21 0.85 2.2 2.6 0.21 0.85 2.2

NGC 6496 4.6 2.35 0.32 2.4 4.6 2.28 0.33 2.4 5.9 2.27 0.44 3.3

Terzan 9 2.7 0.27 0.82 1.6 2.7 0.27 0.82 1.4 2.7 0.27 0.82 1.5

Djorg 2 0.8 0.50 0.21 0.4 0.8 0.50 0.23 0.4 0.9 0.50 0.30 0.5

NGC 6517 3.7 0.23 0.88 2.4 3.7 0.23 0.88 2.2 4.0 0.22 0.89 2.3

Terzan 10 5.3 0.57 0.81 3.7 5.3 0.58 0.80 3.9 6.7 0.58 0.84 5.4

NGC 6522 1.4 0.42 0.54 1.1 1.4 0.41 0.55 1.1 1.6 0.41 0.59 1.3

NGC 6535 4.8 0.80 0.72 2.0 4.8 0.70 0.75 2.0 5.8 0.61 0.81 2.3

NGC 6528 1.1 0.23 0.66 0.9 1.4 0.10 0.87 0.9 1.5 0.10 0.88 0.9

NGC 6539 3.5 1.85 0.31 2.5 3.5 1.90 0.29 2.6 4.2 1.90 0.38 3.0

NGC 6540 2.6 1.14 0.38 0.5 2.5 1.11 0.39 0.5 2.7 1.05 0.44 0.8

NGC 6544 6.0 0.43 0.87 3.1 5.7 0.48 0.85 3.1 6.9 0.48 0.87 4.6

NGC 6541 3.8 1.29 0.49 2.4 3.7 1.29 0.49 2.4 4.6 1.29 0.56 3.0

ESO 280-06 13.7 0.72 0.90 10.6 13.7 0.75 0.90 10.8 22.1 0.75 0.93 17.2

NGC 6553 3.9 2.96 0.13 0.3 3.9 2.76 0.17 0.3 4.9 2.66 0.30 0.5

NGC 6558 1.7 0.26 0.72 1.3 1.7 0.27 0.72 1.3 1.7 0.27 0.73 1.6

Pal 7 7.2 3.78 0.31 0.7 7.2 3.62 0.33 0.8 10.7 3.59 0.50 1.7

Terzan 12 4.0 1.87 0.36 1.2 4.0 1.73 0.40 1.1 5.0 1.55 0.53 1.4

NGC 6569 2.6 1.46 0.28 1.3 2.6 1.44 0.29 1.3 2.9 1.41 0.35 1.6

ESO 456-78 3.2 1.81 0.27 1.3 3.2 1.77 0.28 1.3 3.8 1.71 0.37 1.8

NGC 6584 18.6 1.79 0.82 13.2 18.6 1.84 0.82 13.9 34.2 1.84 0.90 25.6

NGC 6624 1.7 0.07 0.92 1.3 1.8 0.06 0.94 1.3 1.9 0.06 0.94 1.3

NGC 6626 3.2 0.49 0.73 1.9 3.2 0.50 0.73 1.9 3.5 0.50 0.75 2.3

NGC 6638 2.7 0.04 0.97 2.0 2.5 0.09 0.93 2.0 2.5 0.09 0.93 2.1

NGC 6637 2.4 0.09 0.93 1.7 2.4 0.09 0.93 1.7 2.4 0.09 0.93 1.8

NGC 6642 2.2 0.08 0.93 1.6 2.3 0.08 0.93 1.6 2.3 0.08 0.93 1.9

NGC 6652 3.6 0.03 0.98 2.8 3.5 0.08 0.96 2.7 3.5 0.08 0.96 3.3

NGC 6656 9.8 2.98 0.53 3.7 9.8 2.92 0.54 3.9 16.1 2.92 0.69 6.3

Pal 8 4.2 0.87 0.66 1.7 4.2 0.82 0.67 1.7 5.0 0.69 0.76 1.7
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Таблица 2.Окончание

Имя apost,
кпк

perist,
кпк

eccst Zst
max,
кпк

apo−5,
кпк

peri−5,
кпк

ecc−5 Z−5
max,
кпк

apo−12,
кпк

peri−12,
кпк

ecc−12 Z−12
max ,
кпк

NGC 6681 5.0 0.48 0.83 4.8 5.0 0.49 0.82 4.8 6.4 0.49 0.86 5.7

NGC 6712 5.6 0.05 0.98 4.4 5.6 0.04 0.99 4.4 5.9 0.04 0.99 5.7

NGC 6715 51.8 14.41 0.56 46.8 54.9 14.48 0.58 46.9 106.6 14.48 0.76 78.7

NGC 6717 2.7 0.64 0.62 1.4 2.7 0.66 0.60 1.4 2.9 0.66 0.62 1.8

NGC 6723 3.1 1.68 0.30 3.1 3.1 1.68 0.30 3.0 3.6 1.68 0.36 3.5

NGC 6749 5.0 1.47 0.55 0.3 5.0 1.40 0.56 0.3 6.3 1.32 0.65 0.7

NGC 6752 5.6 3.46 0.24 2.1 5.6 3.33 0.26 2.1 8.3 3.31 0.43 3.5

NGC 6760 5.9 1.94 0.50 0.6 5.9 1.84 0.52 0.7 8.2 1.77 0.65 1.6

NGC 6779 13.2 0.71 0.90 9.3 13.2 0.74 0.89 9.4 21.4 0.74 0.93 14.1

Terzan 7 58.0 14.34 0.60 53.2 61.2 14.43 0.62 53.4 134.3 14.43 0.81 77.8

Pal 10 11.0 6.40 0.26 0.9 11.0 6.34 0.27 1.0 19.5 6.34 0.51 2.2

Arp 2 62.7 17.69 0.56 60.3 65.8 17.78 0.57 53.9 110.8 17.78 0.72 102.9

NGC 6809 5.8 1.18 0.66 4.7 5.8 1.20 0.66 4.7 7.8 1.20 0.73 6.3

Terzan 8 76.9 17.48 0.63 69.0 83.1 17.57 0.65 66.2 167.0 17.57 0.81 149.2

Pal 11 8.7 4.20 0.35 3.8 8.7 4.13 0.35 4.0 13.9 4.13 0.54 7.2

NGC 6838 7.3 5.00 0.18 0.7 7.3 4.85 0.20 0.7 11.2 4.84 0.40 1.6

NGC 6864 16.0 0.39 0.95 12.5 16.0 0.44 0.95 12.9 25.6 0.44 0.97 20.8

NGC 6934 42.7 2.69 0.88 16.2 44.3 2.69 0.89 18.1 66.1 2.69 0.92 26.8

NGC 6981 22.0 0.10 0.99 16.0 21.8 0.31 0.97 15.5 36.1 0.15 0.99 26.7

NGC 7006 53.3 2.21 0.92 33.1 55.4 2.22 0.92 36.9 81.9 2.22 0.95 57.2

NGC 7078 10.8 3.77 0.48 5.1 10.8 3.73 0.49 5.3 17.7 3.73 0.65 9.1

NGC 7089 19.0 0.51 0.95 13.3 18.9 0.46 0.95 13.0 29.1 0.32 0.98 17.0

NGC 7099 8.5 1.00 0.79 7.2 8.5 1.00 0.79 7.2 12.4 1.00 0.85 10.0

Pal 12 59.0 15.01 0.59 50.9 62.4 15.12 0.61 51.2 110.2 15.12 0.76 76.2

Pal 13 71.2 6.53 0.83 65.5 74.8 6.61 0.84 65.6 153.4 6.61 0.92 83.7

NGC 7492 26.1 1.72 0.88 25.9 26.4 1.82 0.87 25.7 41.0 1.82 0.91 32.6
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Рис. 9. Сравнение орбитальных параметров (apo, peri,Zmax, ecc), полученных в статическом потенциале, с параметрами,
полученными в потенциале с изменяющимися массами и изменяющимися масштабами компонент за период времени
[0,−5] млрд лет (зеленые крестики) и период времени [0,−12] млрд лет (красные кружочки). На каждой панели
нанесена диагональная линия совпадения. Среднеквадратические отклонения разностей в относительных единицах для
apo, peri,Zmax, ecc на интервале времени [0,−5] млрд лет равны 1.3, 1.9, 1.2, 5.2% соответственно, а на интервале времени
[0,−12] млрд лет— 16, 1.9, 14.6, 13%.

этих временах можно использовать, в частности,
каталог Байковой, Бобылева (2020).

Мы также вычислили время падения на Галак-
тику для каждого шарового скопления по смене
знака полной энергии с положительного на от-
рицательный, что эквивалентно обнаружению са-
мого раннего момента, когда ШС пересекает ви-
риальный радиус своего родительского гало тем-
ной материи. В табл. 3 приведены моменты па-
дения ШС на Галактику после −13 млрд лет.
В таблице приводится также классификация ШС
по подсистемам Галактики (ПГ) (Массари, 2019;
Байкова, Бобылев, 2020) (приняты обозначения:
D — диск, GE — галактика Sausage, или, Gaia-
Enceladus, H99 — поток Хелми, Seq — галактика
Sequoia, Sgr — карликовая галактика Sagittarius,
HE (unassociated high energy group) — несвя-

занная высокоэнергетическая группа). Как следует
из таблицы, в список ШС, упавших на Галактику
позже−13 млрд лет, попало 20 объектов GE из 38,
входящих во всю выборку, семь Sgr (из семи), семь
H99 (из восьми), шесть HE (из шести), пять D (из
35), четыре Seq (из девяти).

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

До сих пор многие авторы используют неиз-
менный, статический потенциал для изучения
орбитального движения галактических объектов,
несмотря на то, что за последние годы появились
ряд работ (см., например, Армстронг и др., 2021;
Хаги и др., 2015, и ссылки в этих работах) по
построению эволюционирующего потенциала на
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Рис. 10. Примеры орбит ШС, полученных в статическом потенциале и в потенциале с изменяющимися массами и
изменяющимися размерами компонент, изображенные фиолетовым и зеленым цветами соответственно. Интегрирование
орбит произведено на 5 млрд лет назад. Начало орбит обозначено синим кружочком.

основе моделей, описывающих потенциал Галак-
тики на настоящий момент времени, и космологи-
ческих моделей Вселенной. Мы в данной работе
для изучения орбитального движения шаровых
скоплений конструируем эволюционирующий по-
тенциал Галактики по алгоритму, основанному
на полуаналитической космологической модели
и подробно разработанному в статьях Гомеза
и др. (2010), Хаги и др. (2015). В качестве
модели статического потенциала и потенциала на
настоящий момент времени мы рассматриваем
осесимметричный трехкомпонентный потенциал с
балджем и диском в форме Миамото-Нагаи (1975)
и со сферическим гало Наварро–Френка–Уайта
(1997), модифицированный в работе Байковой,

Бобылева (2016) с использованием кривой враще-
ния Бхатачарджи (2014) с галактоцентрическими
расстояниями объектов до 200 кпк.

В построенном эволюционирующем потенциале
во времени изменяются как массы, так и мас-
штабные параметры, определяющие размеры ком-
понент. Мы впервые изучили отдельно влияние
изменения масс и изменения размеров компонент
Галактики. Мы показали, что изменения масс и
размеров компонент действуют на орбитальные па-
раметры противоположным образом. На малых га-
лактоцентрических расстояниях это влияние мак-
симально компенсируется. Наибольшее влияние
претерпевают орбиты далеких объектов и объек-
тов с большим апоцентрическим расстоянием. На
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Рис. 10.Окончание.

примере шести реальных шаровых скоплений с
различными расстояниями от центра Галактики мы
показали эффект от изменения масс и масштаб-
ных параметров компонент потенциала. Важность
проведенного исследования заключается в том, что
иногда в литературе эволюция размеров компонент
игнорируется, и рассматривается только эволюция
масс, что может привести к переоценке изменения
орбитальной истории галактических объектов.

В качестве исходных астрометрических данных
для изучения орбитальных движений 152 шаровых
скоплений из списка Васильева (2019) мы ис-
пользовали самые последние на сегодняшний день
высокоточные результаты наблюдений со спутни-
ка Gaia. В основном это собственные движения,
вычисленные с использованием каталога EDR3
Васильевым, Баумгардтом (2021). Кроме того, мы

использовали новые средние высокоточные гелио-
центрические расстояния из работы Баумгардта,
Васильева (2021).

Мы произвели численное интегрирование орбит
на 5 и 12 млрд лет назад. Приводится таблица
с орбитальными параметрами в статическом и в
эволюционирующем потенциалах. Сравнение ор-
битальных параметров шаровых скоплений, полу-
ченных в статическом и эволюционирующем потен-
циалах, показало, что расхождение между величи-
нами параметров существенно на интервале време-
ни [0,−12] млрд лет, в то время как на интервале
времени [0,−5] млрд лет параметры орбит шаровых
скоплений претерпевают в среднем незначитель-
ные изменения по сравнению с параметрами орбит,
полученными в статическом потенциале, которые
вполне укладываются в пределы статистических
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Таблица 3. Время падения шаровых скоплений на Галактику в эволюционирующем потенциале с изменяющимися
массами и изменяющимися размерами компонент

Имя ПГ Tinfall,
млрд лет Имя ПГ Tinfall,

млрд лет Имя ПГ Tinfall,
млрд лет

NGC 288 GE −12.818 NGC 5053 H99 −12.909 FSR 1758 Seq −12.941
NGC 362 GE −12.989 NGC 5272 H99 −12.855 Djorg 1 GE −12.993
Whiting 1 Sgr −11.777 NGC 5286 GE −12.872 NGC 6584 GE −12.820
Pal 1 D −12.712 NGC 5466 GE −12.329 NGC 6656 D −12.983
E 1 HE −12.043 NGC 5694 HE −12.036 NGC 6715 Sgr −12.905
Eridanus HE −11.310 IC 4499 Seq −12.612 Terzan 7 Sgr −12.739
NGC 2419 Sgr −12.404 NGC 5824 H99 −12.359 Arp 2 Sgr −12.027
Pyxis HE −12.807 Pal 5 H99 −12.852 Terzan 8 Sgr −12.878
NGC 2808 GE −12.837 NGC 5897 GE −12.932 Pal 11 D −12.931
E 3 D −12.932 NGC 5904 GE −12.711 NGC 6934 GE −12.289
Pal 3 HE −11.682 ESO 224-8 D −12.715 NGC 6981 GE −12.850
NGC 3201 Seq −12.515 Pal 14 GE −11.584 NGC 7006 GE −12.225
Crater HE −12.180 NGC 6101 Seq −12.623 Pal 12 Sgr −12.129
NGC 4147 GE −12.950 NGC 6205 GE −12.993 Pal 13 GE −12.471
Rup 106 H99 −12.706 Pal 15 GE −12.100 NGC 7492 GE −12.901
NGC 4590 H99 −12.996 NGC 6341 GE −12.873 – – –

NGC 5024 H99 −12.987 IC 1257 GE −12.635 – – –

неопределенностей, вызванных ошибками в дан-
ных, т.е. на временных масштабах от настоящего
момента до−5 млрд лет потенциал Галактики мож-
но считать постоянным.

Авторы выражают искреннюю благодарность
анонимным рецензентам за очень интересные и по-
лезные замечания, позволившие улучшить статью.
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Выполнен анализ фотометрических и спектральных наблюдений новой затменной катаклизмической
переменной MLS120126:042313+212951. Найден орбитальный период системы P = 0.1034329 сут
(≈2.48 ч), соответствующий пробелу 2 � P � 3 ч в распределении катаклизмических переменных.
Допплеровская томограмма в линии Hβ демонстрирует яркое пятно, которое образуется в области
взаимодействия аккреционной струи с внешней частью аккреционного диска. На основе известных
калибровок массы вторичного компонента от периода, продолжительности затмения и разделения
пиков эмиссионных линий сделана оценка наклонения орбитальной плоскости и массы белого
карлика: i = 69.5± 2.0◦ иM1 = 0.83± 0.12M�. Эти оценки согласуются с положением горячего пятна
на допплеровской томограмме.

Ключевые слова: новые, катаклизмические переменные, звезды: индивидуальные:
MLS120126:042313+212951, методы: фотометрия, спектроскопия.
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ВВЕДЕНИЕ

Катаклизмические переменные представля-
ют собой тесные двойные системы, первичный
компонент которых является белым карликом,
а вторичный — холодной звездой главной по-
следовательности спектрального класса G–M.
Вторичный компонент переполняет свою полость
Роша, что приводит к истечению ее вещества через
внутреннюю точку Лагранжа L1 и образованию ак-
креционного диска вокруг белого карлика. Аккре-
ционный диск является неоднородным по яркости.
Часто наблюдения указывают на наличие яркого
горячего пятна, образующегося на внешней части
диска при взаимодействии с аккреционной струей,
истекающей из окрестностей внутренней точки
Лагранжа. Если белый карлик обладает сильным
магнитным полемB ∼ 107−108 Гс, то ионизованное
вещество струи не успевает обернуться вокруг
аккретора и направляется магнитным полем к
магнитным полюсам. Такого типа двойные имену-
ются полярами или системами типа AM Her. При
более слабых магнитных полях (B ∼ 105−107 Гс)
образуется слабый аккреционный диск, внутренняя
часть которого разрушается магнитным полем. Эти
системы называются промежуточными полярами

*Электронный адрес: kolbinalexander@mail.ru

или системами типа DQ Her. Более подробно
с типами катаклизмических переменных можно
ознакомиться в книге Уорнера (1995).

Считается, что катаклизмические переменные
образуются из широких пар (a∼ 100 R�), состо-
ящих из первичного компонента массы >1 M� и
менее массивного (M2 ≤ 1 M�) вторичного ком-
понента. В процессе своей эволюции первичный
компонент расширяется до сверхгиганта, внешние
части которого поглощают вторичный компонент
с образованием общей оболочки. Благодаря тре-
нию сокращается расстояние между ядром более
массивной звезды и звездой-компаньоном. После
сброса оболочки сверхгигантом образуется более
тесная двойная (a∼ R�) с белым карликом. Ввиду
потери углового момента через магнитный звезд-
ный ветер вторичного компонента уменьшаются
большая полуось и орбитальный период системы.
В некоторый момент времени вторичный компонент
начинает заполнять свою полость Роша с обра-
зованием катаклизмической переменной. Звезда-
донор отклоняется от теплового равновесия и ее
радиус несколько превышает радиус “нормальной”
звезды главной последовательности той же массы
(Кинг, 1988). По мере дальнейшей потери углового
момента орбитальный период сокращается до P ≈
≈ 3 ч, при котором вторичный компонент становит-
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ся полностью конвективным. В этот момент меха-
низм магнитного торможения становится неэффек-
тивным и звезда сжимается, переходя в тепловое
равновесие. Поскольку ее радиус в этот период
меньше эффективного радиуса полости Роша, ак-
креция в системе прекращается. Далее система
теряет угловой момент за счет излучения гравита-
ционных волн и при достижении периода ∼2 ч вто-
ричный компонент вновь заполняет свою полость
Роша c возобновлением аккреции (подробнее см.
Книгге и др., 2011).
Описанный эволюционный сценарий часто ис-

пользуется для интерпретации бимодального рас-
пределения катаклизмических переменных по пе-
риодам, которое имеет пробел в диапазоне 2 � P �
� 3 ч (Ховелл и др., 2001; Книгге и др., 2011).
Следует отметить, что этот пробел не является “пу-
стым” — некоторые катаклизмические переменные
все же в него попадают. Так, в каталоге Риттера
и Колба издания 2016 г. (Риттер, Колб, 2003)
около 9% систем с дисковой аккрецией попадает
в пробел периодов. Объяснение этому феномену
дают численные симуляции эволюции тесных двой-
ных систем. Показано, что в случае если исходное
содержание водорода в ядре донора не превышает
X ≈ 0.10, то звезда становится полностью конвек-
тивной лишь при массе ≈0.14 M� и соответству-
ющем орбитальном периоде менее 2 ч (Тутуков
и др., 1985; Подсиадловски и др., 2003). Такая
система не будет разделенной в пробеле периодов
2−3 ч, где ее вторичный компонент по-прежнему
отклоняется от теплового равновесия. Таким обра-
зом, исследование катаклизмических переменных в
пробеле периодов является важным для понимания
эволюции тесных двойных систем.
Переменность блеска MLS120126:042313+

+212951 (α2000 = 04h23m12.71s, δ2000 =
= +21◦29′50.25′′, далее J0423) была обнаружена
телескопом MLS Каталиновского обзора неба
(Дрэйк и др., 2009). Выполненные нами фотомет-
рические наблюдения выявили глубокие затмения
в системе (ΔV ≈ 2m), а также принадлежность
объекта редким катаклизмическим переменным,
попадающим в пробел периодов 2–3 ч. Это
способствовало получению дополнительного фо-
тометрического материала J0423, а также выпол-
нению его спектральных наблюдений. Анализу этих
наблюдений и посвящена настоящая работа.
Данная статья структурирована следующим об-

разом. В разделе 1 проводится описание выполнен-
ных наблюдений и методик обработки полученного
материала. Раздел 2 посвящен анализу кривых
блеска J0423. Далее, в разделе 3 исследуются
спектры объекта с анализом поведения спектраль-
ных линий в течение орбитального периода. От-
дельно в разделе 4 анализируется орбитальная пе-

Таблица 1. Журнал фотометрических наблюдений на
телескопе Цейсс-1000 САО РАН

Дата Прибор Фильтр Δtexp, с ΔT , мин

17/18 Фев. 2020 MMPP V 300 187

04/05 Мар. 2020 MMPP IC 300 213

17/18 Окт. 2020 MMPP V 300 182

18/19 Окт. 2020 MMPP No 180 36

18/19 Окт. 2020 MMPP No 30 72

07/08 Ноя. 2020 ПЗС V 120 25

15/16 Ноя. 2020 ПЗС V 300 241

13/14 Дек. 2020 ПЗС V 300 159

Примечание. Перечислены ночи, в которых проводились на-
блюдения, используемые фотометры, фотометрические филь-
тры (“No” — наблюдения без фильтра), времена экспозиций
Δtexp, а также продолжительности наблюденийΔT .

ременность профиля линии Hβ с применением ме-
тода допплеровской томографии. Оценка парамет-
ров системы проводится в разделе 5. Результаты
выполненной работы резюмируются в Заключении.

1. НАБЛЮДЕНИЯ И ОБРАБОТКА ДАННЫХ

Фотометрические наблюдения J0423 проводи-
лись на 1-м телескопе Цейсс-1000 Специальной
астрофизической обсерватории РАН с февраля
по декабрь 2020 г. В течение этого периода
использовано два фотометра, устанавливаемых в
кассегреновский фокус телескопа. Сначала на те-
лескоп устанавливался многорежимный фотометр-
поляриметр (Multi-Mode Photometer Polarimeter,
MMPP), оснащенный жидкостно-охлаждаемой
(до −100◦C) камерой Raptor Eagle V c 2K ×
× 2K матрицей EEV 42-40. Затем наблюдения
проводились с помощью ПЗС-фотометра с 2K ×
× 2K матрицей EEV 42-40 и азотным охла-
ждением. Журнал выполненных фотометрических
наблюдений представлен в табл. 1.
Обработка фотометрического материала прово-

дилась с использованием пакета программ IRAF1 .
Из изображений вычитались кадры электронного
нуля (байес), исправлялись эффекты неоднородной
чувствительности прибора путем деления на кадры
плоского поля, удалялись следы космических
частиц с помощью алгоритма LACOSMIC (ван

1 Пакет программ обработки и анализа астрономиче-
ских данных IRAF доступен по адресу https://iraf-
community.github.io.
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Рис. 1.Окрестности J0423 (Obj) c указанием опорной звезды (Ref) и контрольных звезд (С1, С2).

Доккум, 2001). Детектирование звездообразных
объектов на кадрах проводилось программой
IRAF/daofind. Апертурная фотометрия объек-
тов поля выполнялась с помощью программы
IRAF/apphot. Оптимальный размер апертуры
находился путем минимизации дисперсии блеска
звезд поля по серии соседних кадров со стабиль-
ным размером звездного изображения.
На рис. 1 показана область неба около J0423,

изображение которой получено на телескопе
Цейсс-1000. Указано положение исследуемого
объекта, опорной звезды 2MASS J04231163+
+2129506 и контрольных звезд. Абсолютная
фотометрия опорной звезды в настоящей работе
не проводилась, однако в каталоге Gaia EDR3
(Коллаборация Гайа, 2020) она имеет блеск G =
= 17.96m. Анализ относительного блеска кон-
трольных звезд не выявил переменности опорной
звезды в течение всего периода наблюдений. Для
оценки ошибки дифференциальной фотометрии
находилась дисперсия блеска звезд поля в течение
наблюдательного сета. На основе этих измерений
строились диаграммы среднеквадратичного откло-
нения блеска σ от среднего относительного блеска

звезды Δm. Эти диаграммы аппроксимировались
функцией σ = exp {P (Δm)}, где P (Δm) — алгеб-
раический полином второй степени.
Набор из 12 спектров J0423 получен на 6-м

телескопе БТА Специальной астрофизической
обсерватории РАН в ночь с 14 по 15 ноября 2020 г.
Телескоп был оснащен фокальным редуктором
SCORPIO-1 в режиме спектроскопии с длинной
щелью (Афанасьев, Моисеев, 2011). Наблюдения
проводились в спектральном диапазоне 3600–
5400 Å с использованием объемной голографиче-
ской решетки VPHG1200B (1200 штрихов/мм) и
щели шириной 1.2′′. Эффективное спектральное
разрешение прибора составило Δλ≈ 5.2 Å. Ре-
гистрация спектров проводилась с экспозициями
10 мин.
Полученный спектральный материал обрабаты-

вался с помощью пакета IRAF.Обработка включа-
ла в себя вычитание байес-кадров, удаление сле-
дов космических частиц, исправление геометри-
ческих искажений, коррекцию неоднородной чув-
ствительности прибора на основе кадров плос-
кого поля. Калибровка спектров по длинам волн
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Рис. 2. Кривые блеска J0423 в полосе V , свернутые с орбитальным периодом. Данные, использованные при построении
этого графика, приведены в табл. 3 электронной версии настоящей работы.

проводилась на основе снимков лампы He-Ne-
Ar. Выполнена оптимальная экстракция спектров
с вычитанием фона неба. Спектрофотометрическая
калибровка проводилась на основе наблюдений
звезды-стандарта BD+25◦4655. Ввиду низкой яр-
кости объекта (V ≈ 19m) экстрагированные спек-
тры имеют низкое отношение сигнал–шум, варьи-
рующееся в пределах S/N = 7−10 в континууме
диапазона 4300–5000 Å.

2. АНАЛИЗ ФОТОМЕТРИИ

Кривые блеска J0423 в полосе V , получен-
ные по данным нескольких наблюдательных ночей,
представлены на рис. 2. Они демонстрируют глу-
бокие затмения ΔVecl � 2m продолжительностью
Δtecl ≈ 20 мин. Затмения повторяются с периодом
≈2.5 ч, что позволяет отнести J0423 к редкому
типу катаклизмических переменных, попадающих

в пробел периодов 2 � P � 3 ч. Заметна вне-
затменная переменность с амплитудой до ΔV =
= 0.7m. Наблюдения 13 декабря 2020 г. демонстри-
руют выраженный подъем блеска от фазы ϕ≈ 0.6
и последующее падение блеска после затмения.
Аналогичное поведение можно заметить в кривых
блеска 17 февраля и 17 октября 2020 г., хотя оно
выражено слабее. Такие особенности катаклизми-
ческих переменных интерпретируется изменениями
условий видимости горячего пятна, которое обра-
зуется на внешней части аккреционного диска при
взаимодействии со струей, истекающей из окрест-
ностей точки Лагранжа L1. Кроме того, имеется
переменность среднего (по орбитальному циклу)
внезатменного блеска звезды Δ〈V 〉 ∼ 1m в течение
наблюдательного периода (∼11 мес), однако кор-
реляция между внезатменной амплитудой блеска
ΔV и средним блеском звезды 〈V 〉 не прослежи-
вается.
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Рис. 3. Кривая блеска затмения J0423, полученная без использования фотометрических фильтров, описанная комбина-
цией прямой и гауссианы (непрерывная линия).

Моменты середин затмений определялись
путем вычисления среднего, взвешенного на
обусловленную затмением величину падения блес-
ка. Падение блеска определялось как разница
между блеском звезды в затмении и тригономет-
рическим полиномом, описывающим внезатменную
переменность. Полученные таким образом эпохи
середин затмений представлены в табл. 2. Бари-
центрические юлианские даты затмений наилуч-
шим образом описываются эфемеридами

BJDmin = 2459140.5002(2) + (1)

+ 0.1034329(3) × E.

Таблица 2. Наблюденные моменты затмений J0423,
а также значения O − C, соответствующие эфемери-
дам (1)

Дата (UT) BJD-2450000 Цикл O − C, с

17/18 Фев. 2020 8897.2250 –2352 −85.6

04/05 Мар. 2020 8913.2591 –2197 88.4

17/18 Окт. 2020 9140.5002 0 −1.6

17/18 Окт. 2020 9140.6041 1 30.7

18/19 Окт. 2020 9141.4304 9 −69.6

18/19 Окт. 2020 9141.5356 10 87.5

15/16 Ноя. 2020 9169.3572 279 −73.4

13/14 Дек. 2020 9197.4921 551 23.6

Значения O − C, полученные по этим эфемеридам,
также перечислены в табл. 2.
Для анализа профиля затмения проведены фо-

тометрические наблюдения J0423 без использова-
ния фильтров с экспозициями 30 с. Полученная
кривая блеска затмения представлена на рис. 3.
Видно, что профиль затмения имеет плавный вход
и плавный выход. Такая морфология затмений ти-
пична для дисковых катаклизмических перемен-
ных и затрудняет отнесение объекта к системам
типа AM Her, для которых характерен резкий
выход из затмения. Продолжительность затме-
ния J0423 определялась аппроксимацией кривой
блеска гауссианой после вычитания внезатменного
тренда, описанного прямой линией. Получены про-
тяженность затмения на половине глубины (в по-
токах) Δϕ1/2 = 0.097 ± 0.002 и его глубина Δm =
= 1.79± 0.04m. Также измерена полная продолжи-
тельность затменияΔϕ1 = 0.20 ± 0.02.

3. АНАЛИЗ СПЕКТРОВ

Полученные спектры имеют низкое отношение
сигнал–шум для анализа слабых спектральных
линий. В целях уменьшения шумовой составляю-
щей спектры были усреднены. Усредненный спектр
J0423, а также результат его сглаживания филь-
тром Савицкого–Голея представлены на рис. 4.
Спектр имеет “плоский” континуум и типичные для
катаклизмических переменных эмиссионные линии
водорода и нейтрального гелия. Имеются слабые
эмиссии ионизованного гелия HeII λ4686, ионизо-
ванного углерода CII λ4267 и бленды CNO λ4650.
Кроме того, в спектре обнаруживаются абсорб-
ционные линии ионизованного железа FeII λ5169
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Рис. 4. Усредненный спектр J0423 и результат его сглаживания.

и дублета кальция CaII H и K. Наиболее интен-
сивны в спектре водородные линии, они имеют
однопиковую структуру, их эквивалентная ширина
изменяется от ∼33 Å для линии Hβ до ∼8.5 Å для
Hζ . Слабые линии нейтрального гелия (HeI λ4471,
λ4921, λ5015) проявляют двухпиковую структуру,
свойственную двойным системам с дисковой ак-
крецией.

О поведении профилей водородных линий мож-
но судить по динамическим спектрам, представ-
ленным на рис. 5. В диапазоне фаз орбитально-
го периода ϕ = 0.15−0.4 линии имеют “острый”
максимум, плавно изменяющий свою скорость от
∼400 до ∼−400 км/с. Далее профили становятся
более гладкими. Заметно резкое изменение скоро-
сти пика линии в диапазонах фаз ϕ = 0.05−0.13 и
ϕ = 0.86−0.93, что может быть интерпретировано
частичным затмением диска около ϕ = 0.

Оценка параметров катаклизмических перемен-
ных часто проводится с помощью кривых лучевых
скоростей, отражающих движение белого карлика.
Хотя эмиссионные линии могут излучать разные
части системы (аккреционный диск, горячее пят-
но, аккреционная струя, область переизлучения на
вторичном компоненте), можно предположить, что
крылья линий образуются во внутренних частях
диска, находящихся в непосредственной близости
к белому карлику и имеющие наибольшую лучевую
скорость. Таким образом, измерив лучевые скоро-
сти синей, V b

r , и красной, V
r
r , границ спектральной

линии, можно надеяться, что скорость середины

спектральной линии (V b
r + V r

r )/2 близка к лучевой
скорости белого карлика.

Перед измерением лучевых скоростей V b
r и V r

r
спектры были поделены на континуум, который ап-
проксимировался полиномом низкого порядка. Ап-
проксимация полиномом выполнялась несколько
раз с удалением сильно отклоняющихся областей
(спектральных линий). Опытным путем было уста-
новлено, что профили спектральных линий хорошо
описываются (χ2

ν ≈ 1) суммой двух-трех гауссиан
f(v). Применение большего количества компонент
является избыточным и проводит к описанию шу-
мов. Профили спектральных линий описывались
несколько раз с варьированием начальных условий
и выбором решения, обеспечивающим наименьшее
значение χ2. Выполнив описание профиля гаусси-
анами, мы находили скорости синей и красной гра-
ниц профиля V b

r и V
r
r , исходя из требования f(v) =

= σ, где σ — уровень шума в континууме около
спектральной линии. Ошибки определения луче-
вых скоростей находились методом Монте-Карло
в предположении пуассоновского распределения
шумов. Измерение лучевых скоростей проводилось
только по линии Hβ ввиду сильной зашумленности
других линий.

Полученная кривая лучевых скоростей середи-
ны линии Hβ показана на рис. 6. Она резко от-
личается от ожидаемой кривой лучевых скоростей
белого карлика Vr(ϕ) = γ −K1 sin(2πϕ), где γ —
лучевая скорость центра масс системы, а K1 —
полуамплитуда лучевой скорости (K1 > 0). Даже
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Рис. 5. Динамические спектры водородных линий.

после удаления точек, приходящихся на затмение
(ϕ = 0.9–1.1), кривая лучевых скоростей плохо
аппроксимируется указанной функцией (χ2

ν ≈ 13,
см. рис. 6). По-видимому, представленные лучевые
скорости отражают движение горячего пятна на
внешней части диска и участка аккреционной струи
вблизи точки Лагранжа L1, где, согласно доппле-
ровской томографии, формируется большая часть
эмиссии в линии Hβ (см. раздел 4).
Помимо кривой лучевых скоростей на рис. 6

показаны кривые эквивалентных ширин линий Hβ,
Hγ и Hδ, проявляющие модуляцию с орбиталь-
ным периодом. Как и в случае лучевых скоростей,
оценивание ошибок выполнялась методом Монте-
Карло в предположении пуассоновского распреде-
ления шумов. Эквивалентные ширины изменяются
на 18% для линии Hβ и на 24–27% для линий Hγ и
Hδ. Минимум эквивалентных ширин линий прихо-
дится на фазу ϕ≈ 0.8, а максимум — на ϕ≈ 0.3.
Такое поведение линий можно интерпретировать
переменностью уровня континуума, максимальный
поток в котором приходится на фазу ϕ≈ 0.8 (см.
кривые блеска на рис. 2).

4. ДОППЛЕРОВСКАЯ ТОМОГРАФИЯ

Распределение эмиссионных областей в систе-
ме J0423 анализировалось с помощью метода до-
пплеровской томографии, который трансформиру-
ет динамический спектр спектральной линии в кар-
ту распределения эмиссий в двухмерном простран-
стве скоростей. Положение произвольной частицы
в этом пространстве характеризуется компонента-
ми ее скорости Vx и Vy , измеряемыми относительно

центра масс системы. Компонента Vx параллель-
на направлению орбитального движения донора, а
компонента Vy направлена вдоль линии, соединя-
ющей центры масс звезд в системе (подробнее см.
Марш, Хорн, 1988, а также Котце и др., 2015). В
данной работе мы воспользовались программным
пакетом допплеровской томографии doptomog-2.0,
разработанным Котцем и др. (2015). В этом пакете
реализован метод максимума энтропии для вос-
становления допплеровских томограмм, а также
имеется возможность выполнения так называемой
потокомодулированной томографии (Стигс, 2003),
в которой предполагается синусоидальное измене-
ния яркости точек системы в течение орбитального
периода. Последнее свойство очень полезно для
исследования систем с высокой оптической плот-
ностью.

Ввиду сильной зашумленности спектров томо-
графия объекта проводилась только по двум наи-
более сильным линиям — Hβ и Hγ. Спектры,
попадающие на период затмения, не использова-
лись для построения томограмм. Потокомодулиро-
ванные томограммы в обоих линиях представлены
на рис. 7. На томограмме в линии Hβ имеется
выраженное пятно с компонентами скорости Vx ≈
≈−470 и Vy ≈ 175 км/c, которое, вероятно, обра-
зуется при взаимодействии аккреционной струи с
диском. Также томограмма демонстрируют яркую
область около внутренней точки Лагранжа (Vx ≈
≈−150, Vy ≈ 220 км/с), вытянутую по скорости
Vx. Близость этой области к точке Лагранжа L1 и
ее растяжение позволяют предположить, что она
образуется в аккреционной струе вблизи красного
карлика. Линия Hγ является более зашумленной,
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что приводит к меньшей детализации томограммы2

по сравнению с линией Нβ. На ней видна широкая
область излучения во второй четверти, которая
хорошо соотносится с положением максимумов
на томограмме Hβ, но является более размытой.
В обоих случаях не проявляются кольцеобразные
структуры, соответствующие аккреционному диску.

2 При построении томограммы приходится использовать
большее значение параметра регуляризации, чтобы обес-
печить описание наблюдательных данных в пределах шу-
ма. Это приводит к выделению томограммы с большей
энтропией, которая выглядит более гладкой.

5. ОЦЕНКА ПАРАМЕТРОВ СИСТЕМЫ

Уорнер (1995) привел эмпирическую форму-
лу для оценки массы вторичного компонента
M2/M� = 3.453P 5/4, где орбитальный период P
измеряется в сутках. Из этого соотношения следует
оценка массы вторичного компонента в J0423M2 ≈
≈ 0.2 M�. Такое же значение массы следует из со-
отношений Книгге (2006) для систем, попадающих
в пробел периодов.

Предположим, что распределение яркости по
диску является осесимметричным, а затмение дис-
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ка полное. В таком случае продолжительность за-
тмения белого карлика должна быть равной про-
должительности затмения на половине глубины
Δϕ1/2 (глубина измеряется в потоках). Продол-
жительность Δϕ1/2 зависит от наклонения орби-
тальной плоскости i и отношения масс q = M2/M1.
Сетка длительностей затмения белого карлика бы-
ла рассчитана и графически представлена Хорн
(1985). Мы использовали аналогичную методику
моделирования для вычисления таких же сеток.
Предполагая заполнение звездой-донором своей
полости Роша, находились две фазы орбитального
периода, при которых луч, испускаемый из центра
белого карлика в направлении наблюдателя, каса-
ется поверхности донора при заданном наклоне-
нии орбитальной плоскости i. Угол между этими
лучами и определяет искомую продолжительность
Δϕ1/2. Пример определения продолжительности
затмения белого карлика для наклонения орбиты
i = 90◦ показан на рис. 8. Решение, обеспечива-
ющее наблюдаемую продолжительность затмения
Δϕ1/2 = 0.097 ± 0.002, показано на рис. 9. Это
решение дает ограничение на отношение масс q �
� 0.43± 0.04 и массу первичного компонентаM1 �
� 0.47 ± 0.04 M�. К сожалению, при имеющих-
ся ошибках и скважности наблюдений в кривой
блеска затмения J0423 нельзя выделить “плато”,
соответствующее полному покрытию диска вто-
ричным компонентом. Это не позволяет нам вос-
пользоваться представленным решением для оцен-
ки параметров системы, однако приведенные огра-
ничения для q и M1 остаются корректными и при
отсутствии полного затмения диска.
Более надежное решение может быть получе-

но по полной продолжительности затмения диска

Δϕ1. Согласно Уорнеру (1995) (см. также Пачин-
ски, 1977), размер аккреционного диска Rout огра-
ничивается приливными силами вторичного компо-
нента и оценивается по формуле

Rout
a

=
0.6

1 + q
, (2)

где a — расстояние между центрами масс ком-
понентов. Нами была рассчитана сетка полных
продолжительностей затмения Δϕ1 путем опреде-
ления фаз входа диска радиуса Rout за вторичный
компонент и фаз выхода из него (рис. 8). По-
лученное на ее основе решение, обеспечивающее
наблюдаемую продолжительность затменияΔϕ1 =
= 0.20 ± 0.02, представлено на рис. 9. Видно, что
оно сильно отличается от решения, полученного на
основе продолжительности затмения на половине
глубины Δϕ1/2. По-видимому, данные расхожде-
ния связаны с отсутствием полного покрытия диска
в J0423.
В работах Якина и др. (2011, 2013) предложен

способ ограничения параметров системы, основан-
ный на измерении проекции скорости вращения
внешней части аккреционного диска Vout sin i по
разделению пиков эмиссионных линий. Cкорость
вращения края диска Vout предполагается кепле-
ровской, т.е.

Vout sin i =

(
GM2

qRout

)1/2

sin i, (3)

где радиус аккреционного диска оценивается по
формуле (2), а разделение между компонентами a
может быть найдено через третий закон Кеплера.
В нашей работе проекция скорости вращения оце-
нивалась по расстоянию Δλ между пиками линий
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продолжительностьзатмения белого карлика, а также продолжительностьзатмения на половине глубиныΔϕ1/2 в случае
полного затмения диска. Также показаны лучи, соответствующие касанию аккреционного диска вторичного компонента
и определяющие полную продолжительность затменияΔϕ1.

HeI λ4471, λ4921 и λ5015. Получено ее среднее
значение Vout sin i = 560 ± 25 км/c. Соответству-
ющее этому Vout sin i решение в плоскости q−i
представлено на рис. 9. Пересечение кривых в
плоскости q−i, соответствующих продолжитель-
ности затмения Δϕ1 и проекции скорости враще-
ния Vout sin i, дает наклонение орбитальной плос-
кости i = 69.5 ± 2.0◦ и отношение масс q = 0.24±
± 0.04. Учитывая принятую массу вторичного ком-
понента, имеем массу белого карликаM1 = 0.83±
± 0.12M�.
Дополнительные ограничения на параметры си-

стемы могут быть получены по положению горя-
чего пятна на допплеровских томограммах. Ско-
рость пятна должна соответствовать баллистиче-
ской скорости струи при ее достижении аккре-
ционного диска и, следовательно, зависеть от от-
ношения масс q. Также наблюдаемое положение
пятна на томограмме зависит от наклонения ор-
битальной плоскости i из-за эффекта проекции.
Таким образом, перебрав множество значений q
и i, мы можем найти кривую в плоскости q−i,
обеспечивающую наблюдаемые значения компо-
нент скорости (Vx, Vy) в некоторой точке траек-
тории. Расчет баллистических траекторий прово-

дился путем решения ограниченной задачи трех тел
(Фланнери, 1975) с использованием метода Рунге–
Кутты четвертого порядка. Найденное таким об-
разом решение в плоскости q−i визуализировано
на рис. 9. Оно пересекается с кривой, обеспечива-
ющей наблюдаемую продолжительность затмения
Δϕ1, при отношении масс q = 0.29 и наклонении
орбиты i = 69.2◦. Соответствующий этим парамет-
рам “след” баллистической траектории в простран-
стве скоростей показан на рис. 7. Представлен-
ная область допустимых решений рассчитывалась
в предположении ошибки модуля скорости пятна
ΔV = 50 км/с и дает ограничение на отношение
масс q = 0.22− 0.38. Это ограничение согласуется
с оценкой q, найденной по разделению пиков эмис-
сионных линий.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В работе выполнен анализ фотометрии и
спектров затменной катаклизмической переменной
J0423. На основе ряда фотометрических наблю-
дений, полученного на протяжении 11 мес, найден
орбитальный период системы P = 0.1034329 сут
(≈2.48 ч), соответствующий пробелу периодов
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Рис. 9. Плоскость q−i. Кривая a — решение, найденное по продолжительности затмения на половине глубины
Δϕ1/2 в предположении полного покрытия аккреционного диска. Кривая b — решение, обеспечивающее наблюдаемую
продолжительность затмения Δϕ1. Решение, полученное по проекции скорости вращения диска Vout sin i, показано
кривой d. Область c соответствует положению горячего пятна на допплеровской томограмме в линии Hβ.

катаклизмических переменных 2 � P � 3 ч. Мор-
фология фотометрического профиля затмения,
отсутствие интенсивной линии HeII λ4686, а также
двухпиковая структура линий HeI λ4471, λ4921,
λ5015 указывают на принадлежность этого объ-
екта к дисковым (немагнитным) катаклизмическим
переменным. Допплеровские томограммы в линии
Hβ демонстрируют наличие двух пятен. Первое,
по-видимому, образуется в области взаимодей-
ствия аккреционной струи с внешней частью ак-
креционного диска. Компоненты скорости второго
пятна указывают на его образование в аккреци-
онной струе вблизи точки Лагранжа L1. Оценка
параметров системы проводилась с фиксирования
массы вторичного компонента M2 = 0.2 M�,
полученной на основе известных калибровок массы
донора от орбитального периода M2−P (Уорнер,
1995). На основе продолжительности затмения и
проекции скорости вращения внешней части диска,
оцененной по разделению пиков нейтрального
гелия, нами были сделаны оценки массы белого
карлика и наклонения орбитальной плоскости:
M1 = 0.83 ± 0.12 M� и i = 69.5± 2.0◦. Эти пара-

метры хорошо согласуются с положением горячего
пятна на допплеровской томограмме в линии Hβ.

Исследование выполнено при финансовой под-
держке Российского фонда фундаментальных ис-
следований в рамках научного проекта № 19-32-
60048. Часть работы выполнена за счет средств
субсидии (проект№ 0671-2020-0052), выделенной
Казанскому федеральному университету, для вы-
полнения государственного задания в сфере науч-
ной деятельности. Наблюдения на телескопах САО
РАН выполняются при поддержке Министерства
науки и высшего образования РФ (включая согла-
шение No05.619.21.0016, уникальный идентифи-
катор проекта RFMEFI61919X0016). Обновление
приборной базы осуществляется в рамках нацио-
нального проекта “Наука”.
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Представлены результаты фотометрического мониторинга в UBV RcIc и JHKLM-полосах за 2016-
2020 гг., спектроскопия с низким разрешением и анализ данных фотометрических обзоров ASAS-3 и
ASAS-SN полуправильной переменной, кандидата в post-AGB объекты AU Vul (IRAS 20160+2734).
Показано, что звезда испытывает квазипериодические колебания блеска с переменной амплитудой и
периодами 67–75 и 145–150 сут в разные отрезки времени. По спектру в максимуме блеска звезда
классифицируется как ранний G-сверхгигант. В этом спектре линии Hα, Hβ и более высоких членов
бальмеровской серии ослаблены, возможно, из-за эмиссионных компонент, а абсорбции элементов
s-процесса (BaII, SrII и YII) незначительно усилены. В спектре на восходящей ветви кривой блеска
обнаружена эмиссия Hα. В спектрах на разных уровнях блеска наблюдаются полосы поглощения
TiO, интенсивность которых максимальна в минимуме блеска. Распределение энергии в спектре в
диапазоне 0.44 (B)–2.2 (K) мкм соответствует спектральным классам от G2I в максимуме до G8I в
минимуме блеска. В L иM полосах обнаружен избыток излучения. Распределение энергии в спектре
в диапазоне 0.44–90 мкм, построенное по собственным наблюдениям и результатам обзоров WISE,
MSX, IRAS и AKARI, удовлетворительно описывается суммой трех составляющих: звезды и пылевых
оболочек с Thot = 1000 K и Tcold = 150 K. Используя расстояние, основанное на данных о параллаксе
из EDR3 Gaia, D ≈ 2300 пк, мы получили оценки абсолютной величины MV ≈−4m. 45 и светимости
L≈ 5450L�. Сравнение с эволюционными моделями показало, что AU Vul может находиться в самом
начале post-AGB стадии эволюции и иметь массу порядка 0.55M�. Отмечается, что звезда имеет ряд
свойств, отличающих ее от типичных post-AGB объектов и роднящих со звездами типа RV Tau.

Ключевые слова: сверхгиганты на post-AGB стадии, фотометрические и спектральные наблюдения,
полуправильные переменные звезды, эволюция, пылевые оболочки, мазеры.
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ВВЕДЕНИЕ

AU Vul (20h18m06s,+27◦44′04′′, 2000) — полу-
правильная переменная с незначительным избыт-
ком излучения в далекой инфракрасной (ИК) обла-
сти. Переменность блеска звезды в фотографиче-
ских лучах была открыта почти сто лет назад Рос-
сом (1926) при сравнении двух снимков, сделанных
в 1907 и 1925 гг. Блеск звезды на этих снимках
различался на одну звездную величину (10m и 11m

*Электронный адрес: ikonnikova@gmail.com

соответственно). Позднее, в 1934–1939 гг., Баер
(1951) получил фотографические наблюдения, по
которым нашел период изменения блеска 145 сут
и определил эфемериду.
В Общем каталоге переменных звезд (ОКПЗ)

(Самусь и др., 2017) AU Vul отнесена к типу SRb
(гиганты спектральных классов M, C, S с плохо
выраженной периодичностью). В ОКПЗ для звез-
ды приведены период 145 сут с ссылкой на работу
Баера (1951), фотографические величины 11m. 8 (в
максимуме) и 13m. 5 (в минимуме) и спектральный
класс K-M.
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Таблица 1. UBV -фотометрия AU Vul в 2016–2020 гг.

JD U B V JD U B V JD U B V

2457580 14.369 12.211 10.341 2457955 14.238 12.387 10.569 2458364 14.484 12.346 10.424

2457582 14.380 12.232 10.360 2457958 14.273 12.349 10.538 2458374 14.292 12.254 10.369

2457583 14.461 12.257 10.365 2457961 14.021 12.297 10.503 2458380 14.114 12.184 10.337

2457585 14.509 12.303 10.391 2457966 13.942 12.280 10.503 2458613 14.247 12.237 10.371

2457597 14.749 12.635 10.688 2457968 14.034 12.290 10.503 2458636 13.753 11.951 10.210

2457598 14.746 12.665 10.695 2457978 14.353 12.466 10.618 2458647 13.874 12.049 10.270

2457600 14.821 12.728 10.754 2457980 14.447 12.479 10.637 2458661 13.886 12.093 10.314

2457606 14.942 12.854 10.894 2457986 14.484 12.558 10.725 2458666 14.033 12.219 10.368

2457608 14.802 12.798 10.880 2457990 14.715 12.633 10.804 2458691 14.676 12.501 10.629

2457610 14.814 12.774 10.848 2457994 14.641 12.704 10.928 2458701 14.507 12.570 10.704

2457611 14.832 12.759 10.843 2458010 14.552 12.678 10.888 2458704 14.617 12.572 10.691

2457612 14.613 12.726 10.842 2458011 14.663 12.684 10.905 2458719 14.510 12.600 10.735

2457625 13.998 12.320 10.574 2458013 14.425 12.599 10.821 2458722 14.386 12.649 10.796

2457628 13.923 12.270 10.460 2458019 14.258 12.431 10.640 2458724 14.483 12.661 10.822

2457632 13.968 12.153 10.358 2458025 14.033 12.291 10.510 2458729 14.288 12.690 10.861

2457638 14.010 12.104 10.245 2458031 13.959 12.162 10.392 2458752 14.632 12.632 10.814

2457662 14.840 12.510 10.536 2458044 14.088 12.125 10.300 2458759 14.491 12.567 10.777

2457663 14.692 12.522 10.542 2458046 14.080 12.169 10.322 2459048 14.127 12.235 10.484

2457665 14.867 12.516 10.570 2458075 15.108 12.878 10.982 2459053 13.963 12.188 10.436

2457669 14.799 12.594 10.643 2458254 14.124 12.233 10.372 2459061 13.885 12.104 10.371

2457705 13.633 12.052 10.313 2458262 14.242 12.245 10.357 2459071 13.920 12.083 10.290

2457711 13.760 12.096 10.320 2458276 14.534 12.501 10.591 2459073 14.059 12.067 10.282

2457714 13.865 12.110 10.310 2458280 14.603 12.625 10.719 2459079 13.755 11.999 10.241

2457745 15.380 13.016 11.027 2458289 14.856 12.840 10.944 2459085 13.651 11.893 10.190

2457873 14.167 12.405 10.615 2458304 14.582 12.627 10.873 2459089 13.675 11.844 10.146

2457878 14.218 12.321 10.568 2458307 14.374 12.659 10.845 2459108 13.598 11.860 10.153

2457905 13.896 11.968 10.115 2458333 14.297 12.373 10.486 2459110 13.702 11.860 10.151

2457921 14.634 12.230 10.276 2458338 14.662 12.348 10.482 2459116 13.665 11.873 10.169

2457930 14.744 12.390 10.433 2458342 14.457 12.346 10.460 2459136 14.252 12.402 10.483

2457930 14.744 12.390 10.433 2458345 14.449 12.362 10.471 2459138 14.367 12.431 10.582

2457932 14.720 12.420 10.469 2458347 14.562 12.372 10.472 2459143 14.279 12.453 10.615

2457935 14.665 12.395 10.454 2458351 14.524 12.397 10.473 2459166 14.227 12.345 10.510

2457935 14.665 12.395 10.454 2458361 14.534 12.386 10.444 2459173 14.275 12.414 10.576

2457950 14.427 12.412 10.538 2458363 14.390 12.363 10.416
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В современную эпоху большой массив фотомет-
рических данных был получен в обзорах All Sky
Automatic Survey (ASAS) (Пойманский, 2002) и
All-Sky Automated Survey for SuperNovae (ASAS-
SN) (Шаппи и др., 2014; Кочанек и др., 2017). В
каталоге переменных звезд ASAS-SNAUVul име-
ет обозначение ASASSN-V J201806.04+274403.6
и тип переменности L (долгопериодическая) без
указания периода.
Звезда известна не только благодаря своей фо-

тометрической переменности. Она отождествлена
с ИК-источником IRAS 20160+2734, и у нее обна-
ружено излучение мазера OH на частоте 1612 МГц
на пределе чувствительности радиотелескопа Аре-
сибо (Эдер и др., 1988). Позднее этот результат
потребовал проверки, поскольку, при наблюдени-
ях на частотах 1665 и 1667 МГц, соответству-
ющих двум наиболее сильным мазерным линиям
ОН, излучение не было зарегистрировано (Льюис,
1997). Новые наблюдения были проведены в марте
2002 г., они подтвердили наличие OH-мазера у
IRAS 20160+2734 на частоте 1612 МГц и обнару-
жили излучение на 1667 МГц (Льюис и др., 2004).
Радиоизлучения на частотах, соответствующих ма-
зерам молекул H2O (Гомес и др.. 1990; Энгельс,
Льюис, 1996; Суарес и др., 2007; Юн и др., 2014)
и SiO (Гомес и др., 1990; Юн и др., 2014), у звезды
не зафиксировано.
При исследовании большой выборки OH/IR

источников Хименес-Эстебан и др. (2001) вы-
делили IRAS 20160+2734 как объект с ха-
рактерными для post-AGB сверхгигантов ИК-
характеристиками. На основании этого Щерба и
др. (2007) включили звезду в Торунский каталог
галактических post-AGB и родственных им объ-
ектов. AU Vul рассматривалась вместе с другими
звездами из этого каталога для оценки расстояния
методом моделирования распределения энергии
(Викерс и др., 2015).
Суарес и др. (2006) провели классификацию по

спектру низкого разрешения и приписали звезде
спектральный класс F3Ie. Ранее Грегорио-Хетем и
др. (1992) обнаружили в спектре звезды молеку-
лярные полосы и классифицировали ее как Me.
Из более поздних можно отметить работу Ак-

раса и др. (2017), в которой были выполнены по-
ляриметрические наблюдения в UBV RI-фильтрах
53 post-AGB и RV Tau звезд. AU Vul показы-
вает некоторую степень поляризации излучения,
составляющую чуть более 2% в фильтреB и умень-
шающуюся с длиной волны. Авторы полагают, что
это может быть вызвано наличием у звезды пыле-
вого диска, видимого с ребра.
В 2016 г. мы включили AU Vul в нашу програм-

му наблюдений post-AGB объектов. Получение
новых многоцветных фотометрических наблюдений

Таблица 2. Звезды сравнения

Обозначение B V RC IC

Tyc 2163-1469-1 12.886 11.528 10.759 10.049

Tyc 2163-1456-1 12.254 11.122 10.468 9.876

было необходимо для исследования характера пе-
ременности блеска и цвета звезды. Спектральные
наблюдения проводились нами с целью уточнения
спектрального класса и возможного обнаруже-
ния изменений спектра на разных уровнях блеска
звезды. Также требовала проверки классификация
AU Vul как post-AGB объекта.

НАБЛЮДЕНИЯ

UBV -фотометрия

UBV -наблюдения AU Vul проводились в
2016–2020 гг. на Крымской астрономической
станции (КАС) ГАИШ МГУ на 60-см рефлек-
торе Цейсса с электрофотометром конструкции
В.М. Лютого (1971) с диафрагмой 27′′. Точность
наблюдений составляла порядка 0m. 01–0m. 02.
Звездные величины звезды сравнения HD 339853:
V = 10m. 46, B = 11m. 87, U = 13m. 16 — получены
нами привязкой к фотометрическому стандарту
HD 194032 с величинами: V = 8m. 25, B = 8m. 64,
U = 8m. 66 (Оя, 1991). Наблюдения были приведе-
ны из инструментальной системы в систему Джон-
сона с помощью уравнений из работы Архиповой и
др. (2017).
Мы начали наблюдать AU Vul в 2016 г. и за

5 лет получили 101 оценку блеска. Данные нашей
UBV -фотометрии приведены в табл. 1.

BV RCIC-фотометрия

Многоцветные фотометрические наблюдения
AUVul в фильтрахBV RCIC проводились в период
с 11 июля 2019 г. по 8 ноября 2020 г. (44 ночи) на
60-см телескопе RC600 Кавказской горной обсер-
ватории (КГО) ГАИШ МГУ, оснащенном ПЗС-
камерой Andor iKon-L (2048 × 2048 пикселей,
размер пикселя 13.5 мкн, масштаб 0.67 угловых
секунд на пиксель) и блоком фотометрических
фильтров (подробнее см. Бердников и др., 2020).
Наблюдения и первичная обработка кадров, вклю-
чающая исправление за темновой ток, нулевой
уровень и плоское поле, проводились с помощью
программы Maxim DL-6.
Для калибровки звезд поля AU Vul 8 августа

2020 г. в фотометрическую погоду последовательно
с объектом и на близкой воздушной массе была
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Таблица 3. Результаты BV RCIC-фотометрии AU Vul в 2019–2020 гг.

JD B V RC IC JD B V RC IC

2458676.34 12.414 10.523 – 8.421 2459058.40 12.119 10.363 9.298 –

2458696.43 12.520 10.650 9.534 8.470 2459067.38 12.083 10.311 9.235 8.217

2458767.25 12.303 10.423 9.335 8.334 2459070.39 12.081 10.292 9.215 8.199

2458769.25 12.205 10.343 9.262 8.291 2459070.40 12.083 10.289 9.222 8.207

2458790.32 11.838 10.072 – – 2459080.36 11.993 – 9.106 8.141

2458792.25 11.861 – 9.016 8.097 2459088.28 11.866 10.109 9.055 8.097

2458796.25 11.900 10.109 – – 2459096.25 11.774 10.051 9.001 8.049

2458799.21 11.955 10.143 9.077 8.160 2459099.31 11.781 10.069 9.014 8.066

2458802.19 12.026 10.177 9.105 8.170 2459104.33 11.792 10.081 – –

2458804.21 12.101 10.230 9.129 8.192 2459110.29 11.863 10.113 9.060 8.114

2458810.25 12.281 10.376 9.265 8.312 2459121.34 11.914 10.126 9.076 8.130

2458813.17 12.367 10.435 9.320 8.349 2459129.25 12.192 10.326 9.236 8.281

2458947.57 11.860 10.177 9.140 8.196 2459130.22 12.222 10.359 9.267 8.287

2458958.52 11.894 10.167 9.114 8.186 2459135.24 12.378 10.486 9.382 8.394

2458965.49 12.017 10.223 9.152 8.209 2459140.27 12.457 10.557 9.442 8.447

2458983.49 12.412 10.514 9.393 8.334 2459144.25 12.455 10.575 9.450 8.436

2458990.45 12.525 10.635 9.519 8.394 2459146.29 12.430 10.538 9.431 8.431

2459024.46 12.600 10.833 9.710 8.514 2459149.22 12.384 10.510 – –

2459030.48 12.484 10.716 9.618 8.448 2459149.22 12.384 10.513 9.401 8.407

2459048.47 12.232 10.448 9.359 8.272 2459151.21 12.349 10.480 9.384 8.390

2459051.41 12.200 10.421 9.341 8.289 2459153.21 12.341 10.454 9.366 8.376

2459055.49 12.155 10.386 9.320 8.294 2459162.28 12.317 10.446 9.345 8.353

снята площадка GD391, данные для которой бы-
ли взяты из работы Клема и Ландольта (2016).
В дальнейшем апертурная фотометрия проводи-
лась, в основном, относительно звезд сравнения
Tyc 2163-1469-1 и Tyc 2163-1456-1, звездные ве-
личины которых приведены в табл. 2.
В табл. 3 представлены результаты BV RCIC-

фотометрии за 2019 и 2020 гг.

JHKLM-фотометрия
ИК-фотометрия AU Vul проводилась в течение

5 лет — с 2016 по 2020 г. — на 1.25-м телескопе
КАС ГАИШ МГУ при помощи фотометра с фо-
товольтаическим приемником из антимонида индия

(InSb), охлаждаемого жидким азотом. Фотометр
установлен в кассегреновском фокусе телескопа.
Диаметр входной диафрагмы ≈12′′, а простран-
ственное разделение пучков при модуляции со-
ставляло≈30′′ в направлении восток-запад. Фото-
метрическим стандартом служила звезда BS7806
из каталога Джонсона и др. (1966). В табл. 4
приводятся результаты наших наблюдений звезды
в полосах JHKLM за 2016–2020 гг. В филь-
треM средняя ошибка измерений составила 0m. 06,
в остальных фильтрах величина погрешности не
превышала 0m. 02.
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Таблица 4. Результаты JHKLM-фотометрии AU Vul в 2016–2020 гг.

JD J H K L M JD J H K L M

2457563.5 7.03 6.47 6.16 5.65 5.24 2458384.3 7.12 6.49 6.14 5.58 5.44

2457583.5 7.07 6.45 6.16 5.62 5.29 2458398.2 7.21 6.59 6.23 5.63 –

2457619.4 7.46 6.74 6.35 5.77 5.70 2458415.3 7.17 6.56 6.23 5.66 –

2457639.4 7.00 6.32 5.99 5.50 5.34 2458656.5 7.19 6.53 6.14 5.57 –

2457878.6 7.48 6.79 6.37 5.64 – 2458684.5 7.29 6.60 6.18 5.57 5.39

2457940.5 7.28 6.62 6.21 5.47 5.31 2458709.4 7.31 6.63 6.22 5.60 –

2457947.5 7.34 6.67 6.26 5.53 5.45 2458738.4 7.40 6.66 6.27 5.61 –

2457969.5 7.23 6.53 6.12 5.42 5.26 2458771.3 7.18 6.55 6.19 5.59 –

2457974.4 7.18 6.50 6.10 5.41 5.26 2458781.3 7.05 6.42 6.08 5.48 –

2457978.5 7.20 6.54 6.12 5.46 – 2458797.2 7.00 6.37 6.02 5.44 –

2458004.3 7.38 6.76 6.37 5.66 5.35 2458836.2 7.28 6.59 6.18 5.59 –

2458030.3 7.19 6.58 6.23 5.61 5.33 2458972.5 7.04 6.38 6.01 5.49 –

2458063.2 7.17 6.57 6.20 5.54 – 2459005.5 7.22 6.60 6.22 5.61 –

2458253.5 7.14 6.50 6.13 5.50 5.27 2459035.4 7.20 6.57 6.23 5.64 –

2458301.5 7.40 6.78 6.41 5.75 – 2459068.4 7.06 6.50 6.18 5.63 5.56

2458330.5 7.12 6.52 6.16 5.60 5.39 2459092.4 7.00 6.38 6.02 5.49 –

2458336.4 7.12 6.52 6.18 5.59 – 2459123.3 7.07 6.42 6.05 5.46 –

2458351.4 7.15 6.54 6.22 5.60 5.37 2459173.2 7.14 6.46 6.09 5.54 –

2458364.3 7.13 6.54 6.20 5.56 –

Спектральные наблюдения

В 2016, 2017, 2019 гг. и 21 июля 2020 г. спек-
тральные наблюдения AU Vul были получены на
1.25-м рефлекторе КАС ГАИШМГУ с дифракци-
онным спектрографом с решеткой 600 штрихов/мм
и длинной щелью шириной ∼4′′ в спектральном
диапазоне 4200–9000 Å. В качестве приемника
излучения применялась матрица ST-402 (размер
матрицы: 765× 510 пикселей). Спектральное раз-
решение оценивается в 7.4 Å (FWHM). Обработка
спектров производилась с использованием стан-
дартной программы CCDOPS, а также програм-
мы SPE (Сергеев, Хайсбергер, 1993). Абсолютная
калибровка потоков осуществлялась по спектрам
звезды-стандарта из спектрофотометрического ка-
талога Глушневой и др. (1998) с привлечением
данных из атласа стандартных звездных спектров
Пиклеса (1985).

Спектральные наблюдения AUVul проводились
6 сентября и 30 октября 2020 г. на 2.5-м телескопе
КГО ГАИШ МГУ с помощью двухлучевого спек-
трографа низкого разрешения, оснащенного голо-
графическими решетками. В качестве приемников
используются камеры Andor Newton 940P с ПЗС
E2V CCD42-10 формата 512 × 2048 пикселей.
Наблюдения проводились с длинной щелью шири-
ной 1′′.0 в спектральном диапазоне 3500–7500 Å.
Подробное описание прибора дано в работе По-
танина и др. (2020). Редукция данных включала
исправление за нулевой уровень, плоское поле,
темновой ток, кривизну линий и наклон спектра.
Из изображения двумерного спектра удалялись
следы космических частиц. Для исправления за
спектральную чувствительность приемника, про-
пускание атмосферы и оптики наблюдались спек-
тры стандартов, абсолютное распределение энер-
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Рис. 1. Кривая блеска AU Vul в полосе V в 2003–2004 гг. по данным обзора ASAS-3.

гии для которых получено из библиотеки1. Вся об-
работка проводилась с использованием собствен-
ных программ, написанных на языке Python.
Журнал спектральных наблюдений с указанием

звезды-стандарта представлен в табл. 5.

ОБСУЖДЕНИЕ НАБЛЮДАТЕЛЬНЫХ
ДАННЫХ

Как отмечалось во Введении, переменность AU
Vul была обнаружена Россом (1926). С тех пор
до 2000-х гг. фотометрических наблюдений этой
звезды и связанных с этим работ практически не
было, не считая работы Баера (1951), в которой по
71 оценке блеска, полученной с 2 июня 1934 г. по
12 сентября 1939 г., был выявлен период колеба-
ний, равный 145 сут. Диапазон изменения блеска

Таблица 5.Журнал спектральных наблюдений AU Vul
в 2016–2020 гг.

Дата JD Стандарт Обсерватория

08.08.2016 2457609 18 Vul КАС

25.06.2017 2457930 18 Vul КАС

23.07.2017 2457958 18 Vul КАС

27.07.2019 2458692 40 Cyg КАС

05.08.2019 2458701 29 Vul КАС

26.08.2019 2458722 HD189395 КАС

21.07.2020 2459052 HD189395 КАС

06.09.2020 2459099 BD + 33◦2642 КГО

30.10.2020 2459153 BD + 28◦4211 КГО

1https://www.eso.org/sci/observing/tools/standards/
spectra/stanlis.html

на данным Баера (1951) составляет около 2m: от
∼10m до∼12m в фотографических лучах.

Данные обзоров ASAS-3 и ASAS-SN

Наиболее полные данные о переменности в ви-
димых лучах предоставляют автоматические обзо-
ры ASAS-3 и ASAS-SN.
AU Vul неоднократно попадала в поле зрения

проекта по автоматическому обзору всего доступ-
ного неба ASAS (Пойманский, 2002). В период с
7 апреля 2003 г. по 4 июля 2004 г. была получена
71 оценка блеска звезды в полосе V . На рис. 1
приведен график, построенный по результатам этих
наблюдений. Несмотря на фрагментарность ря-
да, отчетливо виден полуправильный характер пе-
ременности с характерным временем изменения
блеска около 70 сут и амплитудой 0m. 25–0m. 80. Пе-
риодограммный анализ этого временного ряда про-
водился с помощью программы WINEFK В.П. Го-
ранского, реализующей метод Диминга (1975), и не
привел к успеху.
Более полные данные были получены и продол-

жают появляться в обзоре ASAS-SN (Шаппи и
др., 2014; Кочанек и др., 2017). В период между
1 марта 2015 г. и 24 ноября 2018 г. было получено
576 оценок блеска в фильтре V , а с 12 апреля
2018 г. по 2 апреля 2021 г. имеется уже около
1300 наблюдений в фильтре g. Средняя точность
наблюдений составила 0m. 007 в полосе V и 0m. 008
в полосе g. На рис. 2 приведены кривые блеска в
обоих фильтрах.
На кривой блеска в фильтре V следует выделить

глубокий минимум, который пришелся на момент
∼JD2457537, и в котором блеск звезды опустился
до 11m. 8, после чего звезда довольно быстро, за
25 сут, вернулась в яркое состояние с блеском V =
= 10m. 3. Таким образом, глубина этого минимума
составила ∼1m. 5. В среднем амплитуда колебаний
в фильтре V в 2015–2018 гг. и в фильтре g в 2018–
2021 гг. не превышала 1m. 0.
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Рис. 2. Кривые блеска AU Vul в фильтрах V и g по данным обзора ASAS-SN.
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Рис. 3. Амплитудный спектр полного ряда наблюдений ASAS-SN в фильтре V и фазовая кривая, свернутая с периодом
P = 77d.

Наиболее значительной особенностью этих
кривых блеска является изменение характерного
времени переменности. Начиная с 2019 г., когда
имеются наблюдения только в фильтре g, период
фактически удваивается, а амплитуда становится
более устойчивой по сравнению с поведением в
2015–2018 гг. Между этими двумя режимами, по
всей видимости, имеется небольшой по продолжи-
тельности третий, переходный режим.
Фурье-анализ данных ASAS-SN в фильтре V ,

проведенный с помощью программы WINEFK, в
диапазоне периодов 10–200 дней выявил несколь-
ко близких периодов.
На рис. 3 представлены амплитудный спектр

полного ряда наблюдений и свертка кривой блеска
с периодом P = 77d, который соответствует макси-
мальному пику. Видно, что полный ряд не вполне
удовлетворительно представляется волной с дан-
ным значением периода. На следующем этапе мы

разделили весь ряд на два интервала: 2015–2016 гг.
(JD2457081–57716) и 2017–2018 гг. (JD2457818–
58446) и провели периодограммный анализ этих
двух рядов отдельно.
На рис. 4 показаны амплитудные спектры пер-

вого и второго ряда и фазовые кривые, свернутые
с P = 75d.3 и P = 70d.3, которые соответствуют
максимальным пикам на амплитудных спектрах.
В 2017–2018 гг. амплитуда колебаний менялась
значительно, поэтому фазовая кривая, представля-
ющая эти данные, выглядит размытой.
В свою очередь, для ряда измерений, полу-

ченных в 2018–2021 гг. в фильтре g, указанным
выше методом удается получить весьма надежный
период со значением 149.8 сут. На рис. 5 показан
амплитудный спектр и приведена свертка кривой
блеска в фильтре g с найденным периодом.
Таким образом, данные автоматических обзо-

ров дают важную информацию о переменности
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Рис. 5.Амплитудныйспектр ряда наблюденийASAS-SN вфильтре g и фазовая кривая, свернутая с периодом149.8 дней.

AU Vul. Во-первых, эта переменность имеет по-
луправильный характер, проявляющийся в неста-
бильности амплитуды. Во-вторых, возможно, про-
исходили бифуркации периода, связанные с пере-
ходами между основным тоном и первым оберто-
ном. Если принять, что период P0 ∼ 150d относится
к основному тону, а P1 = 70d ÷ 75d — к первому
обертону, то их отношение составляет P0/P1 ∼ 2.

Фотометрическое поведение AU Vul в отдель-
ные моменты (например, данные за 2003 г., рис. 1)
напоминает таковое звезд типа RV Tau, которые
совершают колебания с чередующимися главным
и вторичным минимумами, и у которых формаль-
ный период равен удвоенному пульсационному. Су-
ществует также гипотеза, которая объясняет фо-
тометрическое поведение звезд этого типа резо-
нансом между фундаментальной модой и первым
обертоном с отношением периодов P0/P1 = 2/1
(Такеути, Петерсен, 1983).

Данные многоцветной UBV RcIcJHKLM
фотометрии

Обратимся теперь к данным нашей многоцвет-
ной фотометрии. На рис. 6 показаны кривые блеска
AU Vul в полосах UBV и изменение показателей
цвета U −B и B − V с 2016 до 2020 г. по ре-
зультатам фотоэлектрической UBV -фотометрии и
ПЗС-наблюдениям в BV -полосах. Для сравнения
на рис. 6 представлены также наблюдения обзора
ASAS-SN в фильтре V за 2016–2018 гг. Видно, что
наши наблюдения показывают хорошее согласие с
данными ASAS-SN.

Следует отметить различие фотометрического
поведения звезды в разных фильтрах. В общем, мо-
менты экстремумов совпадают, однако в отдельных
фазах наблюдается различие форм кривых блеска,
особенно это касается фильтра U по сравнению с
другими фотометрическими полосами.
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Изменение блеска в фильтре V и показателей
цвета V −RC и RC − IC в 2019–2020 гг. по ре-
зультатам ПЗС-наблюдений изображено на рис. 7.
В 2020 г. наблюдениями был охвачен интервал
времени, в котором звезда испытала два миниму-
ма: глубокий (JD2459014) и мелкий локальный на
нисходящей ветви (JD2429142). Показатель цвета

V −RC имел близкие значения, около 1m. 26, в
моменты обоих минимумов, тогда как RC − IC в
глубоком минимуме был существенно более крас-
ным (на∼0m. 2).
Кривые блеска и показателей цвета в ИК-

диапазоне за 2016–2020 гг. представлены на рис. 8.
Моменты экстремумов на кривых блеска в филь-
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трах JHKL совпадают с таковыми на кривой блес-
ка в фильтре V . За пять лет наблюдений средний
блеск в полосах JHKL не изменился, о характере
переменности в полосе M пока трудно судить
из-за небольшого количества оценок блеска.
Средний показатель цвета J −H от сезона к сезону
не менялся, тогда какK −L испытал тренд: увели-
чение на 0m. 2 от 2016 к 2017 г., а затем уменьшение
к 2020 г. до значений 2016 г. Далее мы покажем,
что в полосах JHK излучение принадлежит звезде,
тогда как в более длинноволновом диапазоне в
суммарный блеск добавляется излучение нагретой
пылевой оболочки.

Количество оценок блеска и интервал много-
цветных фотометрических наблюдений уступают
таковым обзора ASAS-SN, однако и по нашим
данным в полосах U ,B, V ,RC и IC удалось прове-
сти частотный анализ и подтвердить изменение пе-
риода колебаний, которое произошло после 2018 г.
Данных ИК-фотометрии значительно меньше, чем
оптических, поэтому поиск периода по JHKL-
наблюдениям не увенчался успехом.

В табл. 6 представлены данные, которые ха-
рактеризуют фотометрическое поведение звезды в
2016–2020 гг., а именно, блеск вблизи максиму-
ма (JD2459089–59110), максимальная амплитуда
колебаний, периоды колебаний в 2016–2018 гг. и

в 2019–2020 гг. Блеск в фильтре M относится к
другому яркому состоянию звезды (JD2457639).
Рассмотрим зависимость показателей цвета от

блеска. Очевидно, что основной причиной пере-
менности цвета при пульсациях являются вариа-
ции температуры поверхности звезды. При этом
ослабление блеска сопровождается покраснением.
Подобные корреляции показывают диаграммы V −
− (V −RC) и RС − (RC − IC) за вторую половину
2019 и 2020 гг. (рис. 9).
Показатели цвета U −B и B − V не обнаружи-

вают однозначной связи с блеском, и их поведе-
ние в каждом цикле колебаний носит уникальный
характер, поэтому мы рассмотрели зависимости
цвет–блеск для каждого сезона отдельно и приво-
дим их на рис. 10.
На диаграмме за 2016 г. мы видим широкие

петли и в целом покраснение с ослаблением блеска.
В 2017 г. блеск и цвет не были скоррелированы: на
одном уровне блеска диапазон изменения показа-
телей цвета составил 0m. 2 вB − V и 0m. 6 в U −B. В
2018 г. и в первой половине 2019 г. прослеживалась
тенденция к поголубению звезды при ослаблении
блеска. В 2020 г. показатель цветаU −B оставался
практически на одном уровне при повышении и
ослаблении блеска.
Как будет показано в следующем разделе, в

спектре AU Vul обнаружены полосы поглощения
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Таблица 6.Фотометрические характеристики AU Vul в 2016–2020 гг.

Полоса Величина,
mag

Амплитуда,
mag

Период, дни
(2016–2018)

Период, дни
(2019–2020)

U 13.63± 0.03 1.82 67.4 –

B 11.85± 0.01 1.20 67.7 147.4

V 10.13± 0.02 0.93 67.7 147.4

RC 9.06± 0.01 0.46 – 146.5

IC 8.10± 0.01 0.46 – 146.5

J 7.01± 0.01 0.48 – –

H 6.38± 0.01 0.47 – –

K 6.02± 0.01 0.42 – –

L 5.49± 0.02 0.36 – –

M 5.34± 0.08 0.46 – –

TiO, наиболее сильные из которых попадают в
полосы пропускания фильтров B и V . В мини-
муме блеска в 2016 г. интенсивности полос TiO
были максимальны, однако для всех остальных
фаз не обнаружено корреляции глубин полос ни с
блеском, ни с показателями цвета. Тем не менее
переменность этих спектральных деталей может
вносить свой вклад в изменение блеска и цвета
звезды.
Еще один фактор, который может повлиять на

изменение блеска и цвета, — это ударно-волновые
процессы. Их проявление наиболее заметно в уль-
трафиолетовом (УФ) диапазоне. 21 июля 2020 г.
(JD2459052) на восходящей ветви кривой блеска,
за ∼45 дней до максимума, в спектре AU Vul
нами была обнаружена эмиссионная линия Hα
(см. раздел “Особенности спектра AU Vul”). Это
является прямым указанием на появление ударных
волн в атмосфере звезды. При повышении блеска
в этом колебании можно заметить горбы на кривых
блеска, образование которых, по-видимому, также
связано с ударными волнами. Показатель цвета
U −B на восходящей ветви имел такие же зна-
чения, как и в максимуме блеска, т.е. проявился
УФ-избыток излучения.
Сравним фотометрическое поведение AU Vul и

типичных post-AGB сверхгигантов.
При анализе многолетних фотометрических на-

блюдений в V и R полосах 12 углеродных post-
AGB звезд разных спектральных классов— от F3I

до G8I— Гривняк и др. (2010) обнаружили, что все
эти звезды испытывают мультичастотные колеба-
ния и становятся более красными при ослаблении
блеска. Для трех звезд из выборки Гривняка и
др. (2010) у нас имеются UBV -наблюдения, ко-
торые показывают увеличение U −B и B − V с
ослаблением блеска (Архипова и др., 2003, 2009,
2010). Следовательно, для этих звезд не требуются
дополнительные факторы для объяснения их пере-
менности, кроме вариации температуры во время
пульсаций.
Пока можно сделать вывод, что AU Vul по

своим фотометрическим характеристикам не пока-
зывает большого сходства с типичными post-AGB
сверхгигантами, а в отдельные моменты напомина-
ет поведение звезд типа RV Tau.

Особенности спектра AU Vul

СпектрыAUVul были получены нами на разных
уровнях блеска звезды. На кривой блеска в филь-
тре V (рис. 6) отмечены моменты спектральных
наблюдений.
На рис. 11 показаны абсолютизированные

спектры звезды, полученные 8 августа 2016 г.
(JD2457609, минимум блеска), 6 сентября 2020 г.
(JD2459099, максимум блеска) и 30 октября 2020 г.
(JD2459153, локальный максимум на нисходящей
ветви). Наиболее заметными деталями на спектрах
являются линии BaII, MgI (λ5167-72-83), DNaI,
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H и K CaII и G-полоса CH. Видно, что спектр
меняется в зависимости от уровня блеска и
фазы пульсационного цикла. В минимуме блеска
наблюдаются молекулярные полосы поглощения
TiO с кантами на длинах волн λ4848, λ4954, λ5167,
λ5847 и λ6159.
Суарес и др. (2006) приписали звезде спек-

тральный класс F3Ie по спектру низкого разре-
шения в интервалах длин волн 3773–5380 Å и
5569–7194 Å, при том, что в их спектре отчетливо
видна G-полоса, а водородные линии значительно
ослаблены.
Мы сравнили спектры AU Vul, полученные в

2020 г. в КГО, и звезд с известными спектральными
классами в широком диапазоне от F3 до G5 из
библиотеки Якоби и др. (1984) и пришли к выводу,
что AU Vul в ярком состоянии показывает наи-
большее сходство с ранними G-сверхгигантами.
F-сверхгиганты имеют существенно более интен-
сивные водородные линии и более слабую G-
полосу CH, а в спектрах сверхгигантов позднее G3
появляется полоса CN с кантом на λ3883, которая
отсутствует в спектре AU Vul. На рис. 12–14
мы приводим нормализованные спектры AU Vul и
звезд сравнения SAO 21446 (sp=G1I) и HD 19110
(sp = G3I). Два наших спектра практически иден-
тичны и имеют лишь небольшие различия в линиях
Hα и Hβ. На рис. 12 отмечены детали, которые
обычно используются для спектральной классифи-
кации (Грей, Корбали, 2009).
Прежде всего следует отметить, что абсорбции

Hα, Hβ и более высокие члены бальмеровской
серии водорода менее интенсивны, чем в спектрах
звезд сравнения, возможно, из-за вклада эмисси-
онных компонент. Поэтому отношения линий ме-
таллов к Hγ или Hδ, которые используются для

спектральной классификации, в случае AU Vul
не применимы. Как видно на рис. 12, в спектре
AU Vul, по сравнению с SAO 21446 и HD 19110,
несколько усилены линии металлов, в частности,
особенно чувствительные к светимости линии FeII
и TiII на λ4172–4178, TiII λ4417 и TiII λ4471:
их интенсивность выше у звезд с большей све-
тимостью. Более интенсивны и линии элементов
s-процесса SrII λ4077, λ4217 и YII λ4374.9, что
может указывать как на повышенную светимость
звезды, так и ее химическую пекулярность. Второе
объяснение поддерживается тем, что линии BaII
λ5853.7, 6142, 6497 в спектре AUVul также замет-
но усилены.
На рис. 15 изображены фрагменты нормализо-

ванных спектрoв AUVul, полученных нами на КАС
на разных уровнях блеска. Они имеют более низкое
разрешение, чем спектры из КГО, что не позволяет
анализировать атомарные линии в диапазоне длин
волн короче λ6000. Однако эти наблюдения позво-
лили обнаружить эмиссию в линии Hα в спектре,
полученном 21 июля 2020 г. (5 на рис. 15), на
восходящей ветви кривой блеска. Известно, что у
долгопериодических переменных и звезд типа RV
Tau эмиссионные компоненты в линии Hα возни-
кают в определенных фазах пульсационного цикла
и вызываются ударными волнами (Престон и др.,
1963; Поллард и др., 1997).
Во всех спектрах, полученных на КАС, наблю-

даются молекулярные полосы поглощения TiO. В
минимуме блеска (1 на рис. 15) интенсивность этих
полос TiO максимальна и характерна для K3-5-
сверхгигантов. В других фазах глубины полос TiO
не вполне скоррелированы с блеском.

В ближнем ИК-диапазоне эти спектры содер-
жат сильные одиночные линии, прежде всего, CaII
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(λ8498, λ8542, λ8662), которые могут быть ис-
пользованы для спектральной классификации и
оценки параметров звезды (Джонс и др., 1984;
Жинесте и др., 1994; Маллик, 1997).

На рис. 16 показан фрагмент спектра в диа-
пазоне длин волн 8460–8705 Å с обозначением
триплета CaII и более слабых линий FeI. На ри-
сунке видно, что в спектре AU Vul не только в
минимуме блеска (8 августа 2016 г., V = 10m. 86),
но и в более ярком состоянии (25 июня 2017 г.,
V = 10m. 43) отсутствуют линии пашеновской серии
водорода.

Мы измерили эквивалентные ширины линий
триплета CaII и приводим их в табл. 7. В таблице
CaT — обозначение для суммы линий триплета

CaII. Точность измерений эквивалентных ширин
составила около 10%.
Эквивалентные ширины линий CaII не корре-

лируют с блеском. Среднее значение EW (CaT) по
всем наблюдениям составило 7.2± 0.7 Å.
Используя эмпирические зависимости эквива-

лентных ширин линий ИК-триплета CaII от уско-
рения силы тяжести lg g и металличности [Fe/H] из
работы Маллика (1997), мы получили для AU Vul
не вполне уверенные оценки lg g ∼ 3.0 и [Fe/H] =
= −0.8÷ 0.0.
AU Vul рассматривается как кандидат в post-

AGB объекты, поэтому приведем здесь для сравне-
ния значения EW (CaT) для нескольких объектов
этого класса. Например, холодный маломассивный
post-AGB сверхгигант AI CMi, по нашим данным,
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имеет EW (CaT) = 9.8 Å. У двух других объектов
c большей массой и светимостью: EW (CaT) =
= 11.5 Å (V354 Lac, наши неопубликованные дан-
ные) и EW (CaT) = 20.4 Å (V1027 Cyg, Архипова
и др., 2016). Таким образом, линии триплета CaII
в спектре AU Vul заметно слабее, чем у типичных
post-AGB объектов. Для ряда звезд типа RV Tau
значения EW (CaT) можно получить по данным
из работы Мантегацца (1991). Все эти звезды в
своих спектрах имеют линии пашеновской серии
водорода, а величиныEW (CaT) в среднем меньше,
чем у post-AGB сверхгигантов: 6.2 Å (RV Tau),
11.6 Å (V Vul), 4.9 Å (AC Her), 7.3 Å (SS Gem).

Итак, анализ спектральных данных показал, что
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AU Vul в максимуме блеска может быть класси-
фицирована как ранний G-сверхгигант с ослаблен-
ными линиями Hβ и Hα и более высоких членов
бальмеровской серии водорода и несколько уси-
ленными линиями элементов s-процесса — бария,
стронция, итрия. Факторами, которые способству-
ют ослаблению абсорбционных линий водорода,
могут быть эмиссионные компоненты либо дефи-
цит водорода. Для анализа профилей водородных
линий в спектре AU Vul и определения химсостава
крайне необходимы спектральные наблюдения вы-
сокого разрешения.
Противоречивый результат получился при срав-

нении спектров AU Vul в оптическом и в ближнем
ИК-диапазонах. Интенсивности линий в диапазоне
длин волн λ3800–4600, используемых в качестве
критериев светимости, соответствуют сверхгиган-
там (lg g ∼ 1.0), тогда как линии ИК-триплета CaII
в спектре AU Vul заметно ослаблены и имеют
эквивалентные ширины как у гигантов с lg g ∼ 3.0.

Распределение энергии в спектре

На сегодняшний момент мы имеем наблюдения
AU Vul в широком диапазоне длин волн — от
0.36 до 90 мкм, что позволяет построить и про-
анализировать распределение энергии в ее спек-
тре. Помимо наших собственных наблюдений в
оптической и ближней ИК-областях, имеются дан-
ные в ИК-диапазоне из обзоров WISE (Кутри
и др., 2013), MSX (Эган и др., 2003), AKARI
(Мураками и др., 2007) и IRAS (Хелу, Уолкер,
1988). В табл. 8 приведены данные из этих обзо-
ров. Основная проблема при построении кривой
распределения энергии пульсирующей звезды —
сложность одновременного получения данных в
широком диапазоне длин волн. К счастью, наши
фотометрические наблюдения от 0.36 (U ) до 3.5
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Таблица 7.Эквивалентные ширины линий триплета CaII в спектре AU Vul

Линия
2016-08-08 2017-06-25 2017-07-23 2019-07-27 2019-08-05 2019-08-26 2020-07-21

EW , Å

CaII λ8498 1.22 1.56 1.35 1.46 1.56 1.48 1.4

CaII λ8542 2.85 3.43 2.81 3.43 3.94 3.44 3.34

CaII λ8662 2.09 2.62 2.10 2.56 2.70 2.66 2.53

CaT 6.16 7.61 6.26 7.45 8.20 7.58 7.27

Таблица 8. Данные о потоках в ИК-диапазоне

Телескоп Длина волны, мкм Поток, Ян Дата

WISE 3.4, 4.6, 12, 22 1.66, 1.66, 0.56, 1.22 2010

MSX 8.28, 12.13, 14.65 0.811, 0.826, 1.013 1996

IRAS 12, 25, 60 0.91, 1.83, 1.79 1983

AKARI BSC 90 0.97 2006–2007

(L) мкм относятся практически к одному моменту
времени, поэтому в этом диапазоне длин волн мы
будем использовать исключительно наши данные.
Что касается более длинноволнового диапазона, то
они в большей степени относятся не к звезде, а
к ее окружению, которое, возможно, не меняется
значительно со временем.
Для построения и анализа распределения энер-

гии в спектре звезды необходимо знать величину
межзвездного поглощения. В случае AU Vul опре-
деление избытка цвета E(B − V ) явилось непро-
стой задачей из-за ее пекулярного спектра и слож-
ности определения нормального показателя цвета.
Опираясь на спектральную классификацию в

максимуме блеска (G2I), для которого (B − V ) =
= 0m. 9 (Страйжис, 1992), получаем E(B − V ) =
= 1m. 79− 0m. 90 = 0m. 89. С этим значением избытка
цвета и с законом AU/AB/AV/AJ/AH/AK/AL/AM =
= 4.82/4.1/3.1/0.82/0.48/0.28/0.14/0.08 (Страй-
жис, 1992; Курниеф, 1983) мы исправили на-
ши данные в UBV JHKLM-полосах для двух
состояний звезды: минимума (JD∼2457606) и
максимума блеска (JD∼2459100). На рис. 17 по-
казаны распределения энергии в спектре AU Vul и
стандартных сверхгигантов в калибровках Страй-
жиса (1992) для UBVR и Курниефа (1983) для
JHKL, а также синтетические спектры Пиклеса
(1998). Можно видеть, что распределение энергии
AU Vul в диапазоне длин волн от 0.44 (B) до
2.2 (K) мкм весьма удовлетворительно аппрок-
симируется излучением звезды G2I в максимуме

блеска и G8I — в минимуме, с эффективными тем-
пературами Teff = 5395 K и Teff = 4600 K соответ-
ственно в калибровке Страйжиса (1992). Лишь в
U-полосе проявился “дефицит” излучения, а в L и
M обнаружился избыток.
Значения показателя цветаK −L для нормаль-

ных звезд разных спектральных классов и свети-
мостей не превышают величины 0m. 25 (Курниеф,
1983). У AU Vul среднее, исправленное за покрас-
нение, значениеK −L = 0.48 существенно больше
этой величины, т.е. в диапазоне λ > 2.2 мкм звезда
кажется холоднее нормального сверхгиганта. Оче-
видно связать наблюдаемый избыток блеска и цве-
та с излучением околозвездной пылевой оболочки.
Распределение энергии в спектре AU Vul

по нашим наблюдениям в максимуме блеска
(JD∼2459100) и данным из ИК-обзоров показано
на рис. 18. Кривая распределения энергии имеет
не вполне характерный для post-AGB звезд вид. В
далекой ИК-области избыток излучения имеется,
но он значительно меньше, чем у типичных post-
AGB сверхгигантов. Не удивительно, что AU Vul
редко привлекала внимание исследователей этого
типа объектов. Возможно, звезда еще не прошла
в полной мере фазу “сверхветра” на AGB и не
потеряла бо́льшую часть своей массы.
Моделирование распределения энергии в спек-

тре AU Vul и определение параметров пылевой
оболочки предполагается осуществить в дальней-
шем. Предварительно мы можем лишь грубо оце-
нить температуру вкладчиков излучения. Как бы-
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Рис. 18. Распределение энергии в спектре AU Vul по данным нашей многоцветной фотометрии (черные точки) и данным
ИК-обзоров: WISE (звездочки), MSX (треугольники), IRAS (квадраты) и AKARI (открытый треугольник). Открытые
кружки относятся к стандартному G2-сверхгиганту, на длинах волн >2.2 мкм серая линия представляет излучение
черного тела с температурой 5400 K. На рисунке изображены также планковские кривые для температур 1000 K
(штриховая линия) и 150 K (серая пунктирная линия). Сплошная черная линия представляет собой суммарное излучение
звезды и двух чернотельных источников с температурами 1000 K и 150 K.

ло показано выше, в оптической и ближней ИК-
области (λ < 2.2 мкм) излучает звезда с Teff ≈
≈ 5400 K. В среднем ИК-диапазоне добавляется
источник, излучающий как абсолютно черное тело

(АЧТ) с температурой около 1000 K. В более длин-
новолновой области спектра максимум излучения
приходится на длину волны ∼25 мкм, и основным
вкладчиком становится АЧТ с температурой 150 K.
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Сплошная черная линия на рис. 18 изображает
суммарное излучение звезды и двух чернотельных
источников с температурами 1000 и 150 K.

РАССТОЯНИЕ, СВЕТИМОСТЬ,
ЭВОЛЮЦИОННЫЙ СТАТУС

Звезда имеет галактические координаты l =
= 67.◦33 и b = −04.◦50. В третьем наборе данных
EDR3 миссии Gaia (Gaia Early Data Release 3,
Браун и др., 2020) для звезды приведен параллакс
π = 0.39 ± 0.016 миллисекунд дуги. Оценка рас-
стояния, основанная на этом параллаксе, состав-
ляетD = 2317.4+92

−80 пк (Байлер-Джонс и др., 2021).
Имея видимую звездную величину в максимуме
блеска V = 10m. 13, избыток цвета E(B − V ) =
= 0m. 89 и поглощение света в полосе V AV = 3.1×
× E(B − V ) = 2m. 76, мы вычислили абсолютную
звездную величину по известной формуле MV =

= V − 5 lgD + 5−AV = −4.45+0.07
−0.08. Принимая

болометричеcкую поправку BC = −0.165 (Флау-
эр, 1996) для стандартных сверхгигантов с нор-
мальным показателем цвета (B − V )0 = 0.90 и
Mbol� = +4.72 (Страйжис, 1982), получаем оценки
болометрической величины Mbol = MV +BC =

= −4.62+0.07
−0.08 и светимости lgL/L� = 3.74+0.03

−0.04.
Звезда с параметрами Teff = 5400 K иMbol = −4.62
имеет радиус R = 82 R�, полученный по формуле
lg(R/R�) = 8.46 − 2 lg(Teff)− 0.2Mbol (Страйжис,
1982).

Обратимся к теоретическим расчетам свети-
мостей звезд малых и средних масс на поздних
стадиях эволюции. Эволюционные треки Миллера
Бертолами (2016) для звезд с начальными масса-
ми от 0.8 до 4 M� и широкого ряда начальных
металличностей (Z0 = 0.02, 0.01, 0.001, 0.0001),
предполагают, что светимости звезд на этой стадии
эволюции имеют значения от 3000 до 10 000 L�.
AU Vul со своими параметрами Teff ≈ 5400 K и
L≈ 5450 L� на диаграмме Герцшпрунга–Рассела
занимает положение вблизи модели с начальной
массойMZAMS = 1M� и массой после окончания
“сверхветра” на AGB Mfinal = 0.55 M�. Темп по-
тери массы для этой модели на данном этапе эво-
люции составляет ΔM = 10−6.12 M�/год, и этот
момент соответствует самому началу post-AGB
стадии. Наличие у звезды мазера свидетельствует
о том, что звезда еще имеет признаки AGB-звезд.

Следует отметить, что полученная нами све-
тимость носит оценочный характер, неопределен-
ность связана с незнанием химсостава звезды и ее
точных параметров. Для того чтобы снять суще-
ствующие вопросы, крайне необходимы спектраль-
ные наблюдения высокого разрешения.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Внастоящей работе по собственным многоцвет-
ным наблюдениям в полосах UBVRcIcJHKLM и
архивным фотометрическим данным других авто-
ров изучен характер переменности блеска и цвета
полуправильной переменной AU Vul, а также ис-
следован ее спектр. По результатам этой работы
сделаны следующие выводы.
1. Кривые блеска показывают, что AUVul пред-

ставляет собой пульсирующую звезду с перемен-
ной амплитудой и мультипериодичностью. В раз-
ные моменты истории наблюдений у нее выявлены
колебания как с периодом порядка 145–150 сут,
так и с вдвое меньшим периодом — около 67–
75 сут.
2. Показатели цвета B − V и U −B демон-

стрируют неоднозначное поведение при изменении
блеска. Наблюдаются ослабления блеска с по-
краснением звезды, как это характерно для темпе-
ратурных пульсаций, а также с поголубением и без
изменения цвета. Свой вклад в изменение блеска и
цвета могут вносить переменные полосы поглоще-
ния TiO. Кроме того, в 2020 г. на восходящей ветви
кривых блеска проявились горбы, образование ко-
торых может быть связано с ударными волнами в
атмосфере звезды. Показатель цвета U −B в этом
состоянии звезды указывает на незначительный
УФ-избыток излучения.
3. По оптическому спектру и по распределе-

нию энергии в спектре в максимуме блеска звезда
классифицируется как G2-сверхгигант. В миниму-
ме блеска в спектре наблюдаются молекулярные
полосы TiO, интенсивность которых соответствует
спектральному классу K3-K5, тогда как распре-
деление энергии приводит к более раннему спек-
тральному классу G8I. Полосы поглощения TiO
присутствуют в спектре и в других фазах пульса-
ционного цикла, не показывая четкой корреляции
с блеском. В максимуме блеска в 2020 г. линии
Hα, Hβ и более высоких членов бальмеровской
серии существенно ослаблены, возможно, из-за
эмиссионных компонент, а абсорбции элементов
s-процесса (BaII, SrII и YII) незначительно уси-
лены. В спектре, полученном в 2020 г. на восхо-
дящей ветви кривых блеска, обнаружена эмисси-
онная линия Hα. Это является прямым указанием
на ударно-волновые процессы в атмосфере звез-
ды. Обнаружено, что ИК-триплет CaII в спектре
AU Vul существенно менее интенсивен, чем у нор-
мальных G сверхгигантов и post-AGB объектов с
близкими температурами.
4. Построено распределение энергии в спек-

тре звезды по собственным многоцветным фото-
метрическим наблюдениям в диапазоне длин волн
от 0.36 мкм (U-полоса) до 5 мкм (M-полоса) и
данным из обзоров WISE, MSX, IRAS и AKARI.
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Исправленное за покраснение с E(B − V ) = 0m. 89
распределение энергии удовлетворительно пред-
ставляется суммой трех составляющих: сверхги-
ганта спектрального класса G2, горячей пылевой
оболочки с Thot = 1000 K и отделенной холодной
пылевой оболочки с Tcold = 150 K.
5. С использованием расстояния, основанного

на данных о параллаксе из EDR3 Gaia, получе-
ны оценки абсолютной звездной величины MV ≈
≈−4m. 45 и светимости L≈ 5450 L�. Согласно мо-
делям звездной эволюции на поздних стадияхМил-
лера Бертолами (2016), звезда с параметрами Teff ≈
≈ 5400 K и lg(L/L�)≈ 3.74 имеет массу порядка
0.55 M� и находится в самом начале post-AGB
стадии эволюции.
6. На диаграмме Герцшпрунга–Рассела AU Vul

попадает в область, занимаемую холодными post-
AGB объектами. Однако звезде присущи некото-
рые свойства, отличающие ее от типичных предста-
вителей этого класса. В частности, меньший избы-
ток излучения в далекой ИК-области, необычные
фотометрические характеристики и особенности
спектра, обсуждаемые в работе. С другой сторо-
ны, AU Vul имеет некоторые признаки звезд типа
RV Tau, а именно, характерный для этого типа
переменных звезд вид кривой блеска (в отдельные
моменты времени), проявление двух периодов, один
из которых вдвое больше другого, наличие го-
рячей пылевой оболочки, появление эмиссионной
линии Hα на восходящей ветви кривой блеска.
Спектральный класс AU Vul (G2-G8) попадает в
диапазон допустимых для звезд типа RV Tau (G-K
для группы A по Престону, 1963).

Работа выполнена при поддержке междис-
циплинарной научно-образовательной школы
Московского государственного университета
им. М.В. Ломоносова “Фундаментальные и при-
кладные исследования космоса”. При выполнении
работы было использовано оборудование, при-
обретенное за счет средств Программы разви-
тия Московского государственного университета
им. М.В. Ломоносова.
При проведении исследований широко исполь-

зовались базы данных ADS, SIMBAD, VIZIER.
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ВВЕДЕНИЕ

После завершения процесса аккреции и появ-
ления жидкого ядра (4.5 млрд лет), длившиеся
∼50−100 млн лет (Дрейк, 2000; Соломатов, 2007),
ядро Земли, имевшее температуру порядка T◦ =
= 6000◦K (Лаброзе и др., 1997), начало осты-
вать, отдавая свое тепло мантии. Насколько про-
цесс остывания был монотонным, сказать сложно,
поскольку конечный ответ зависит от начальных
условий и точной оценки концентрации радиоак-
тивных элементов. Тем не менее на характерных
временах порядка миллиарда лет температура ядра
уменьшалась, со временем появилось твердое ядро
и, возможно, небольшой сферический слой вблизи
границы ядро–мантия с субадиабатическим гради-
ентом температуры.

За последние два десятилетия выработался
некоторый стандарт в моделировании тепловой
эволюции ядра (Лаброзе и др., 1997; Лаброзе,
2003). Основным параметром, регулирующим
остывание ядра в моделях, является заданный
тепловой поток на границе ядро–мантия Qb,
как правило убывающий с момента аккреции к
настоящему времени на величину порядка 20%. В
то же время мощность радиоактивных элементов
в мантии за 4.5 млрд лет уменьшилась приблизи-
тельно в 4.5 раза, а величина теплового потока на
поверхности планеты Qs — на порядок (Шуберт
и др., 2001). В этой связи возникает вопрос,
насколько предположение о медленном изменении

*Электронный адрес: m.reshetnyak@gmail.com

Qb обосновано. Важность данного вопроса обу-
словлена ограничениями, вносимыми геодинамо.
Согласно палеомагнитным наблюдениям, нет ука-
заний на существенное увеличение напряженности
геомагнитного поля (см. обзор Решетняка, Павло-
ва, 2016), напрямую связанное с увеличением Qb.
Для ответа на вопрос о постоянствеQb необходимо
решить совместные уравнения теплообмена в ядре
и мантии. Этот подход интересен еще и тем, что
полученное решение может быть проверено на
соответствие некоторым известным величинам
для мантии, например, температуры, вязкости
(Трубицын, Трубицын, 2020; Трубицын, 2016),
потока Qs, чисел Рэлея, которые также могут быть
использованы для проверки работоспособности
моделей остывания Земли. Точность определения
этих величин хоть и не высока, но в ряде случаев
может быть выше точности величин, связанных
непосредственно с ядром.

Первые параметрические модели остывания
мантии начали появляться еще в 80-е гг. (см. обзор
в Шуберт и др., 2001), но в то время модели ядра
были развиты значительно хуже, чем сейчас, в
частности, не учитывались ограничения, связанные
с генерацией геомагнитного поля (Лаброзе, 2003),
только-только стали появляться скейлинговые
законы, связывающие параметры модели, осно-
ванные на результатах трехмерного моделирования
тепловой конвекции и динамо. Неудивительно,
что с тех пор некоторые параметры, в частности
входящие в зависимости вязкости от температуры,
претерпели изменение. В целом же модели остыва-
ния ядра не потеряли своей актуальности, и могут
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быть использованы и в настоящее время, хотя и
требуют некоторого переосмысления. Их ценность
связана еще и с тем, что современные трехмер-
ные модели тепловой конвекции не могут быть
использованы для описания тепловой конвекции на
ранних этапах эволюции Земли, когда числа Рэлея
были еще слишком велики. В этом случае исполь-
зование параметрических моделей, основанных на
скейлинговых зависимостях между безразмерными
числами, оказывается очень удобным средством.

Ниже мы рассмотрим одну из простейших пара-
метрических однослойных моделей остывания ман-
тии и ядра (Стивенсон и др., 1983), которая пред-
сказывает значенияQb сразу после аккреции на два
порядка большие, чем сейчас, и покажем, как опре-
деленным выбором параметров уменьшить Qb в
древности, удовлетворив требованиям палеомагни-
тологов, наблюдающих геомагнитное поле, сравни-
мое с современным по напряженности, 3.5 млрд лет
назад (Мак-Элхини, 1980; Тардуно и др., 2010).
Модель, которая покрывает интервал 6 млрд лет
(с окончания процесса дифференциации ядра и
мантии 4.5 млрд лет в прошлом и на 1.5 млрд лет
в будущее), позволяет проследить появление твер-
дого ядра, эволюцию тепловых потоков на грани-
цах жидкого ядра, поверхности планеты, сделать
некоторые выводы об изменении магнитного поля
на геологических временах. Поскольку интервал
моделирования выходит за пределы геомагнитных
наблюдений (3.5 млрд лет), появляется возмож-
ность предсказания поведения магнитного поля на
ранней стадии эволюции планеты. Данные подходы
могут быть использованы для описания тепловой
эволюции планет.

ОСТЫВАНИЕ ПЛАНЕТЫ

Рассмотрим остывание Земли радиуса rs после
окончания формирования жидкого ядра радиуса rb
(рис. 1). К этому моменту в планете произошла
дифференциация вещества: ядро стало в основном
железным, а мантия — силикатной. Граница ядро–
мантия является переходом от одного химического
состава к другому. Предполагается, что радиусы rb
и rs уже через 50–100 млн лет после образования
Земли оставались неизменными во времени. Осты-
вание планеты происходит за счет теплового потока
Qs на rs. Задача состоит в описании совместного
процесса охлаждения Земли: ее мантии и ядра.

Охлаждение ядра

Согласно модели, первоначально ядро радиуса
rb было полностью расплавлено (Лаброзе и др.,
1997; Соломатов, 2007). Далее, по мере остывания
за счет теплового потока Qb на границе ядра, в
центре Земли появился зародыш твердого ядра

(рис. 1). Радиус твердого ядра c увеличивался со
временем. Внутри твердого ядра 0 ≤ r ≤ c (I) рас-
пределение температуры определяется кондуктив-
ным теплообменом и радиоактивными источника-
ми. В жидком ядре r ≤ rb (II) температура распре-
делена по адиабате. Модель описывает эволюцию
температуры, тепловых потоков в ядре и увеличе-
ние радиуса ядра c во времени t при заданном Qb.
Соответствующим подбором параметров удается
получить реалистичное значение современного ра-
диуса твердого ядра, c = 1228 км, и требуемую
мощность для генерации магнитного поля (Решет-
няк, 2021). Напомним основные уравнения этой
модели.

Распределения плотности ρ(r), давления P (r) и
ускорение свободного падения g(r) удовлетворяют
гидростатическому балансу, задаваемому соотно-
шениями

∇P = −ρg, (1)

g(r) =
4πG

r2

r∫
0

ρ(u)u2 du. (2)

Здесь G — гравитационная постоянная. Замыкает
систему уравнений для трех переменных (P, ρ, g)
логарифмическое уравнение состояния (Пурье, Та-
рантола, 1998)

P = K◦
ρ

ρ◦
ln

ρ

ρ◦
, (3)

где K◦ — модуль объемной упругости, ρ◦ — плот-
ность при нулевом давлении.

Для учета скачка на границе ядро–мантия вво-
дится поправка

ρ(r) =

{
ρ(r) + δρ, если r ≤ c

ρ(r), если r > c.
(4)

Зная распределения (P, ρ, g), можно найти
адиабатическое распределение температуры

Tad(r) = Tc(c) e
−

r∫

c

α(u)g(u)
Cp

du
. (5)

Здесь Tc(c) — температура на границе r = c, ко-
эффициент объемного расширения α задан соотно-
шением

α(r) =
γCpρ◦

K◦
(
1 + ln ρ

ρ◦

) , (6)

где Cp — удельная теплоемкость при постоянном
давлении, γ — коэффициент Грюнайзена.

Если твердое ядро еще не появилось, c = 0, то
Tc(c) = Tc(0) = T◦, где T◦ — температура в центре
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�1
m

�2
m

rs

rbc

Рис. 1. Схематичное строение Земли радиуса rs, включающее твердое ядро радиуса c и границу ядро–мантия rb. На
границах мантии возникают тепловые пограничные слои δm1 , δm2 .

Земли. Значение T◦ находится из уравнения тепло-
вого баланса

−4π

rb∫
0

ρCp
∂Tad

∂t
r2 dr = −∂T◦S

∂t
= Qb (7)

и

S =
4π

Cp

rb∫
0

e

− 1

Cp

r∫
0

α(a)g(a) da

ρ r2 dr. (8)

Рост твердого ядра начинается, когда темпера-
тура станет меньше температуры кристаллизации

Ts(r) = T ◦
s

(
ρ(r)

ρ(c)

)2(γ−1/3)

, (9)

где T ◦
s — температура кристаллизации в центре яд-

ра Земли. Кристаллизация начинается в центре яд-
ра, т.е. появление твердого ядра сводится к выпол-
нению условия Tc = T◦ = Ts(r) в центре r = c = 0.
Далее, при росте твердого ядра, c > 0, температура
кристаллизации дает значение для адиабаты на
границе твердого ядра: Tad(c) = Tc(c) = Ts(c).

Положение границы твердого ядра cможет быть
найдено из баланса энергии

Qb −Qc = QL +QG +QC , (10)

где

QL = ċPL, QG = ċPG, QC = ċPC . (11)

С левой стороны в (10) стоит разность тепловых
потоков Qb, Qc за единицу времени, входящих в
адиабатическую область II, справа — скорость из-
менения энергий. Во многих работах принимается,
чтоQb = Q◦

b − γt. Коэффициент γ выбран так, что-
бы обеспечить уменьшение потока за 4.5 млрд лет
на 20%.

Источник, связанный с латентной теплотой
в (11), равен

PL(c) = 4πρ(c)δSTs(c), (12)

где δS — удельная энтропия кристаллизации.

Оценка изменения гравитационной энергии при
росте твердого ядра (Лопер, 1984) имеет вид

QG(c) =
2π

5
GM◦δρ

c3

rb

[
1−

(
c

rb

)2
]
, (13)

где M◦ =
4
3π

∫ rb
0 ρ r2 dr — масса ядра, постоянная

в модели.

Дифференцируя (13) по времени, получаем

PG(c) =
2π

5

GM◦δρc2

rb

[
3− 5

(
c

rb

)2
]
. (14)

Изменение теплоты, связанное с адиабатическим
охлаждением в (10), дает следующий вклад:

PC = −Cp

rb∫
c

ρ
∂Tad

∂t
r2 dr. (15)
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Таблица 1.Параметры модели ядра

Название Обозначение Значение

Гравитационная постоянная G 6.6873× 10−11 м3 (кг с2)−1

Коэффициент температуропроводности κ 7× 10−6 м2 с−1

Параметр Грюнайзена γ 1.5

Радиус жидкого ядра rb 3.48× 106 м

Удельная энтропия кристаллизации δS 118 Дж (кг K)−1

Удельная теплоемкость Cp 860 Дж (кг K)−1

Плотность при нулевом давлении ρ◦ 7500 кг м−3

Скачок плотности на границе твердого ядра δρ 500 кг м−3

Плотность ядра ρ 1.2× 104 кг м−3

Модуль объемной упругости K◦ 4.76× 1011 Па

Современный радиус твердого ядра ĉ 1.22× 106 м

Уравнения (10)–(15) могут быть решены отно-
сительно производной по времени ċ и проинтегри-
рованы по времени1.

Считая температуру непрерывной на границе c,
получаем, что значение температуры Ts(c) является
граничным условием для задачи теплопроводности
внутри твердого ядра 0 < r < c (I) с движущейся
границей c(t):

∂T

∂t
= κΔT, (16)

где κ — коэффициент температуропроводности.
В центре r = 0 имеем второе граничное условие
∂T

∂r
= 0. Совместное решение уравнений (1)–(16)

дает распределение физических полей в областях I,
II (см. подробнее значения параметров в табл. 1).

Охлаждение мантии

Остывание мантии происходит за счет теплово-
го потока в околоземное пространство. В моделях
обычно принимается, что температура на поверх-
ности Земли Ts равна фиксированному значению.
Насколько это упрощение, конечно же, неприме-
нимое на ранней стадии эволюции планеты (Абе,
1993), влияет на изменение теплового режима,
обсудим далее, а пока отметим, что граничные
условия для задачи ядра и мантии различны. Для
ядра — это условие второго рода, а для мантии —

1Для вычислений удобно ввести переменную f = c3/3,
тогда ḟ = ċc2.

первого. Другим важным отличием мантии от яд-
ра является наличие ярко выраженных тепловых
пограничных слоев, соответствующих слою D′′ и
литосфере, связанных с большими числами Рэлея
и сильной зависимостью вязкости от температуры в
мантии (рис. 1). Обычно тепловыми пограничными
слоями в жидком ядре пренебрегают (Лаброзе и
др., 1997).

Для того чтобы описать скачки температуры в
пограничных слоях, используют следующий эле-
гантный подход (Стивенсон и др., 1983; Шуберт
и др., 2001), записав уравнение остывания для
средней температуры Tm мантии массой Mm с
теплоемкостью Cm

p :

Cm
p Mm

∂Tm

∂t
= Qb −Qs +H(t), (17)

где Qs — тепловой поток на поверхности пла-

неты, H =
4

3
πCm

p ρm
(
r3s − r3b

)
Cm
e e

− t
τme — вклад

радиоактивных источников в мантии, убывающих
во времени, Cm

e — удельная мощность радиоизо-
топов, τme — характерное время распада изото-
пов. Температура Tm осреднена по конвективной
области мантии, находящейся, согласно модели,
между двумя пограничными слоями δ1, δ2: Tm =

= 3
r3s−r3b

∫ rs−δ2
rb+δ1

T (r) r2dr.

В правой части (17) два неизвестных тепло-
вых потока, которые требуется выразить через Tm.
Скачки температуры удовлетворяют соотношени-
ям δT1 = Tm − Tb, δT2 = Ts − Tm, δT1 + δT2 = δT ,
δT = Ts − Tb.
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Поток Qs и толщина пограничного слоя δ2
выражаются через скачок температуры в мантии

δT : Qs = Ssk
m δT

rs − rb
Nu, δ2 = Nu−1 (rs − rb),

где Nu =

(
Ra
Racr

)β

— число Нуссельта, k =

= κρmCm
p — коэффициент теплопроводности,

β — константа, Ss = 4πr2s — площадь поверх-
ности Земли. Число Рэлея задано в виде Ra =

=
gαδT (rs − rb)

3

κν
, где α — коэффициент объ-

емного расширения, g — ускорение свободного
падения,

ν = ν◦e
A◦
Tm (18)

– коэффициент гидродинамической вязкости, ν◦,
A◦ — константы. Предполагается, что Ra� Racrit,
где Racrit — критическое значение, соответству-
ющее началу тепловой конвекции. Если Qb = 0,
то уравнение (17) может быть проинтегрировано
по времени при заданных начальных условиях.
Во многих случаях так и поступали, предполагая,
что тепловым влиянием ядра на мантию можно
пренебречь (Шуберт и др., 2001). Для описания
же эволюции ядра знание Qb крайне важно, и его
необходимо найти.

Перейдем к вычислению Qb. Возможны различ-
ные подходы, например, использование большо-
го числа эмпирических закономерностей (Сотин,
Лаброзе, 1999) как для верхней границы мантии,
так и для нижней. Универсальность данного подхо-
да может скрадываться недостаточной точностью
самих параметров, полученных для чисел Рэлея,
много меньших значений сразу поcле аккреции.

Другая возможность основана на гипотезе
(Джарвис, 1993; Вангелов, Джарвис, 1994), со-
гласно которой, для нижнего и верхнего погра-
ничных слоев должно выполняться равенство
локальных чисел Рэлея:

Ra1 =
gαδT1δ

3
1

κν1
, Ra2 =

gαδT2δ
3
2

κν2
. (19)

Поскольку изменение вязкости ν по глубине много
больше изменений α, g, κ, последние можно счи-
тать постоянными. После чего получаем выраже-
ние

δ1 =

(
ν1
ν2

δT2

δT1

)1/3

δ2. (20)

Значения ν1, ν2 берутся при температурах (Tb +
+ Tm)/2, (Ts + Tm)/2 соответственно. Но, как
следует из численных экспериментов, получаемые
скачок температуры δT1 � δT2 и толщина погра-
ничного слоя δ1 < 1 км оказываются крайне малы
и не соответствуют современным представлениям

о структуре слоя D′′, для которого δT1 ∼ 102 K и
δ1 ∼ 102 км.

Как показывают численные эксперименты, для
нахождения δ1 удобнее использовать эмпириче-
ский прием (Стивенсон и др., 1983; Шуберт и др.,
2001), основанный на физических экспериментах
(Букер, Стенгел, 1978; Рихтер, 1978) по нахожде-
нию критического числа Рэлея для пограничного
слоя с переменной вязкостью:

Racrb =
gαδT1δ

3
1

κν1
≈ 2× 103. (21)

Тогда

δ1 =

(
Racrbκν1
gαδT1

)1/3

, (22)

δT1 = δT − δT2, Qb = Sbk
m δT1

δ1
,

где Sb = 4πr2b — площадь жидкого ядра. После
этого уравнения (17)–(22) могут быть решены от-
носительно Tm при заданном δT .

Рассмотрим совместное решение задач для ядра
и мантии. При постоянном Ts скачок δT зависит
только от температуры Tb, которая изменяется при
остывании ядра. Условие сопряжения остывания
ядра и мантии следует из непрерывности темпера-
туры на границе rb. Пусть на начальной итерации
известен поток на границе ядро–мантия Qb. Этого
(в совокупности с начальными условиями) доста-
точно, чтобы решить уравнения (1)–(16) для яд-
ра и найти значение адиабатической температуры
Tad(rb) на внешней границе ядра. В нашем постро-
ении, основанном на пренебрежимо малом скачке
температуры со стороны ядра на rb, это и будет тем-
пература Tb, определяющая перепад температуры
в мантии δT . Зная δT , можно решить (17)–(22) и
найти Tm иQb. Итеративный процесс, включающий
расчет физических полей для ядра и мантии на
текущем шаге по времени, заканчивается после
выполнения заданного критерия точности. Детали
численной реализации задачи по охлаждению ядра
и нахождению оптимальных параметров модели на
многопроцессорных компьютерах, можно найти в
работах (Решетняк, 2019, 2020).

РЕЗУЛЬТАТЫ МОДЕЛИРОВАНИЯ

Как следует из результатов работы (Стивенсон
и др., 1983), на начальном этапе охлаждения (пер-
вые сотни миллионов лет) потоки на поверхности
планеты и границе ядро–мантия превосходили со-
временные значения на несколько порядков. Если
для эволюции мантии большой поток Qs является
следствием уменьшения вязкости при больших Tm
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и может быть быстро компенсирован быстрым по-
следующим увеличением вязкости в ходе охлажде-
ния мантии, то большие потоки тепла на границе
ядро–мантия не имеют подобного компенсацион-
ного механизма, поскольку свойства металла слабо
зависят от температуры. В случае появления боль-
ших потоков Qb возникает сложность с твердым
ядром, которое при возрастании Qb может стать
слишком большим (жидкое ядро может и полно-
стью затвердеть). Как уже отмечалось, палеомаг-
нитные наблюдения также не отмечают сильного
возрастания напряженности магнитного поля B в
древности, связанного с тепловым потоком B ∼
∼Q

1/3
b . Анализ показывает, что при небольшом от-

ступлении от значений параметров, приведенных в
(Стивенсон и др., 1983), легко попасть на режимы,
когдаQb действительно становится большим, и яд-
ро начинает быстро охлаждаться. Другими слова-
ми, вероятность получить полностью твердое ядро
весьма высока. В этой связи кажется интересным
исследовать сценарии эволюции, когда потоки Qb

не претерпевают больших изменений. Далее мы
подберем такие значения A◦, ν◦, которые, с одной
стороны, дадут правдоподобные оценки вязкости
в мантии, а с другой стороны, уменьшат тепловой
поток Qb на начальном этапе развития планеты.
Заранее отметим, что используемые значения A◦,
ν◦ лежат в диапазоне значений, используемых в
современных моделях (Шуберт и др., 2001).

Прежде чем перейти к обсуждению результа-
тов моделирования, отметим, что модель содержит
большое число параметров, известных с разной
степенью точности (см. табл. 1, 2). Зависимость
решения уравнений (1)–(22) от параметров может
быть изучена как отдельно для каждого, так и путем
нахождения оптимального решения, лучшим об-
разом удовлетворяющего заданным ограничениям
(Решетняк, 2020). В общем случае под ограниче-
нием понимается требование близости той или иной
величины, входящей в модель (или производной от
нее), к заданному значению. В силу нелинейности
задачи и большого числа параметров, для поиска
оптимального решения удобно использовать метод
Монте-Карло, идеально подходящий для парал-
лельных компьютеров и позволяющий подобрать
параметры модели в заданном диапазоне возмож-
ных значений. Метод также позволят сократить
число параметров до минимума, выделив наиболее
важные.

Ниже будет рассмотрено два варианта штраф-
ных функций: Ψa = 1− eR1 и Ψb = 1−

−e
1
3
(R1+R2+R3), где R1 =

|c− ĉ|
ĉ

, R2 =
|Qs − Q̂s|

Q̂s

и R3 =
σb
Mb

. Минимум Ψa соответствует набору

параметров, дающих лучшее приближение для

современного радиуса твердого ядра ĉ. Мини-
мум функции Ψb соответствует, в дополнение к
предыдущему условию, еще двум требованиям:
приближению по величине современного теплового
потока на поверхности Земли Q̂s и минимальному
среднеквадратичному отклонению σb потока Qb,
нормированному на его среднее значение Mb на
интервале времени, начиная с td = 200 млн лет
и до конца интервала моделирования. Величины
R1, R2 вычисляются для настоящего момента
времени. Значения ĉ, Q̂s известны из наблюдений
(см. табл. 1, 2).

Начнем с простейшего условия, потребовав
воспроизвести в модели современный радиус
твердого ядра ĉ, используя для этого штрафную
функцию Ψa и следующий набор варьируемых
параметров: T◦, T ◦

s , Cm
e , ν◦, A◦. Первые два

параметра отвечают за размер и возраст твердого
ядра, Cm

e — за энергобюджет мантии, два по-
следних — за конвективный теплообмен в мантии.
Результаты моделирования представлены в табл. 3,
режим 1a. Можно заключить, что с поставленной
задачей модель легко справилась: ĉ− c = 300 м.
Возраст твердого ядра в данном расчете a = 4.5−
− tb = 2.36 млрд лет. Каких-либо прямых наблю-
дений, связанных с оценкой возраста твердого
ядра, нет. При определенных условиях в момент
образования твердого ядра может появляться
избыточная энергия, доступная для геодинамо.
В свою очередь палеомагнитологи не наблюдают
явных свидетельств повышения напряженности
магнитного поля, предсказываемого теорией.

Оценим, насколько a и c чувствительны к воз-
мущению температуры поверхности Земли Ts. Со-
гласно работам (Абе, 1993; Дрейк, 2000; Солома-
тов, 2007), Ts могла быть весьма высока, достигая
1500 градусов Кельвина и выше.

Пусть Ts = T ◦
s + (Tmax

s − T ◦
s ) exp(−t/Tw

s ), так
что Ts ∼ Tmax

s при t� Tw
s и Ts ∼ T ◦

s при t > Tw
s .

Рассмотрим случай, в котором дополнительно к
параметрам, варьируемым в режиме 1а, добавлены
Tmax
s и Tw

s . Ограничение оставлено то же, что и в
1a. Расчеты показали, что начальные условия су-
щественно не влияют на размер и возраст твердого
ядра (см. табл. 3, режим 1b).Можно заключить, что
характерное время тепловой памяти системы много
меньше возраста Земли. Это напрямую связано с
экспоненциальной зависимостью вязкости от тем-
пературы в (18): небольшое увеличение темпера-
туры приводит к быстрому уменьшению вязкости,
усилению конвективного теплообмена и ускорен-
ному остыванию, компенсирующему первоначаль-
ное увеличение температуры.

В обоих расчетах 1a и 1b наблюдается боль-
шое отклонение теплового потока на поверхности
Земли Qs от современного Q̂s. Также в начале
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Таблица 2.Параметры модели мантии

Название Обозначение Значение

Радиус Земли rs 6.371× 106 м

Плотность мантии ρm 3.4× 103 кг м−3

Критическое значение числа Рэлея Racrit 1200

Удельная теплоемкость Cm
p 1230 Дж (кг K)−1

Ускорение свободного падения gm 10 м с−2

Коэффициент объемного расширения αm 3× 10−5 K−1

Коэффициент температуропроводности κm 10−6 м2с−1

Численная константа β 0.3

Значение современного теплового потока Q̂s 44 ТВт

Таблица 3.Модельные значения cm,Qs,Qb для настоящего времени, время появления твердого ядра tb и величина
σb/Mb

№ Заданные параметры cm, км Qs, ТВт Qb, ТВт tb, млрд лет σ/M

1a T◦ = 6167 K, T ◦
s = 5366 K 1219.7 82.8 8.9 2.14 0.54

Ts = 273 K, Cm
e = 3.79× 10−14 K с−1

ν◦ = 1.46× 107 м2/с,A◦ = 7.04× 104 K

1b T◦ = 6167 K, T ◦
s = 5366 K 1210.5 82.7 8.9 2.9 0.53

Ts = 273 K, Cm
e = 3.79× 10−14 K с−1

ν◦ = 1.46× 107 м2/с,A◦ = 7.04× 104 K

Tmax
s = 1500 K, Tw

s = 0.2 млрд лет

2 T◦ = 5637 K, T ◦
s = 5372 K 1180.0 54.4 6.5 1.53 0.16

Ts = 273 K, Cm
e = 1.16× 10−14 K с−1

ν◦ = 1.33× 107 м2/с,A◦ = 7.42× 104 K

эволюции Qb превышало современное значение в
2.5 раза. В то же время максимальные значения
Qb в наших расчетах уже значительно меньше
наблюдаемых в (Стивенсон и др., 1983), где от-
личие от современного значения составляло два
порядка, но также может быть еще уменьшено. Для
поиска оптимального решения была использована
штрафная функция Ψb (см. результаты расчетов
в табл. 3, режим 2). Напомним, что для данного
расчета набор варьируемых параметров совпадает
с набором в 1a, но дополнительно к ограничению
на размер твердого ядра добавлены условия на
амплитуду теплового потока на поверхности Зем-

ли и минимальную дисперсию теплового потока
на границе ядро–мантия. Обратим внимание, что
при сравнительно том же размере твердого ядра
его возраст увеличился на четверть. Нам удалось
существенно уменьшитьQs, хотя оно все еще оста-
ется больше требуемого значения. Попытки умень-
шить Qs еще более приводят к уменьшению ради-
уса твердого ядра c, вплоть до его исчезновения.
В то же время нам удалось уменьшить отношение
σb/Mb более чем в три раза, уменьшив вариацииQb
практически на всем рассматриваемом интервале
времени. Небольшие значения Qb в начальный
момент времени связаны с выбором однородного
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распределения температуры в мантии в начальный
момент времени. Далее мы рассмотрим поведение
во времени ряда важных величин, продлив интер-
вал моделирования в будущее.

Скорость роста радиуса твердого ядра c замед-
ляется со временем и за последующие 1.5 млрд лет
c увеличится лишь на 135 км (т.е. на 11%) (рис. 2а).
Скорее всего подобное утоньшение жидкого ядра
не отразится существенно на генерации магнитного
поля. Другое изменение геометрии связно с эволю-
цией тепловых пограничных слоев. Для настоящего
времени их толщины составляют δ1 = 83 км и δ2 =
= 137 км. Это близко к современным оценкам —
порядка 100 км для обоих слоев (Дзевонский,
Андерсон, 1981; Стейси, Лопер, 1983). Толщины
слоев растут. Появление твердого ядра несколько
замедлило рост δ1, поскольку за счет выделения
дополнительной энергии в ядре процесс охлажде-
ния мантии также замедлился, приведя к излому
кривой δ1. На поведении δ2 появление твердого
ядра не отразилось: процессы в ядре очень сильно
экранируются мантией, если не считать наблюда-
емое на поверхности Земли магнитное поле. Через
1.5 млрд лет δ1, δ2 достигнут значений 90 и 150 км
соответственно.

Скачки температуры δT1, δT2 в пограничных
слоях в настоящее время в модели равны 850 и
2600 K (рис. 2в). Величина первого скачка близка к
наблюдаемой в слоеD′′ 840 K (Дзевонский, Андер-
сон, 1981). Величина второго скачка включает ска-
чок в литосфере и мантии. Вычислим температуру
границы ядро–мантия Tb = Ts + δT1 + δT2 = 273+
+ 850 + 2600 = 3723 K, что близко к современным
оценкам ∼3800 K (Трубицын, Трубицын, 2020).
Обратим внимание на разный знак производной по
времени для обоих слоев: δT1 — растет, δT2 —
уменьшается во времени. Это связано с тем, что
мантия остывает быстрее, чем ядро, и Ts не зависит
от времени. Скачок температуры в верхнем погра-
ничном слое в три раза больше скачка в нижнем
слое (и это при том, что площадь нижнего слоя в 4
раза меньше верхнего!). Различие скачков связано
с меньшим значением вязкости на нижней границе
мантии по отношению к верхней границе. Совре-
менные значения вязкости, полученные в модели,
ν = 1.6× 1018 м с−2 выше известных оценок 3×
× 1017 м с−2 (Трубицын, 2016). Это является неиз-
бежной платой при введении средней температуры
Tm по всей толщине мантии. За время эволюции
вязкость изменилась более чем на 2 порядка. На
порядок уменьшилась конвективная теплоотдача,
см. график для числа Нуссельта (рис. 2в). Для
древних эпох это число было больше 100, т.е. Ra∼
∼ 2× 109, что еще достаточно сложно для трехмер-
ных вычислений.

В заключение остановимся на поведении тепло-
вых потоков (рис. 2г). За 4.5 млрд лет мощность
радиоактивных источников сократилась в 4.5 раза,
а тепловой поток Qs — в 6.8 раза. Скорость
убывания Qs в течение первого миллиарда лет
была намного выше скорости убывания H . Это
было вызвано быстрым увеличением вязкости при
уменьшении температуры мантии (рис. 2б, в). Да-
лее уменьшение Qs стало заметно слабее, чем уH .

Тепловой поток на границе ядро–мантия
Qb достиг своего максимума в течение первых
100 млн лет и к настоящему времени медленно
убывает со скоростью порядка 3–5% за 1 млрд лет.
Для момента времени t = 4.5 млрд лет Qb =
= 6.5 ТВт, укладываясь в диапазон значений из
работ (Накагава, Тэкли, 2012; Накагава, 2018)
6–15 ТВт. Как уже отмечалось выше, полученные
значения потока на поверхности планеты Qs

несколько выше наблюдаемых. При уменьше-
нии Qs твердое ядро становится меньше. Для
уменьшения Qs мы несколько уменьшили вклад
радиоактивного разогрева в мантии H (Стивенсон
и др., 1983; Шуберт и др., 2001), характеризуемого
безразмерными числами Ur1 = H/Qs = 0.21 или
Ur2 = H/(Qs −Qb) = 0.25.

Постоянство теплового потока Qb на всем вре-
менном интервале может оказаться крайне важ-
ным, поскольку палеомагнитологи не видят суще-
ственных изменений напряженности геомагнитного
поля, начиная с 3.5 млрд лет в прошлом. Этот
интервал времени, скорее всего, включает и мо-
мент появления твердого ядра. Отсутствие резкого
изменения в поведении Qb в момент появления
твердого ядра в рассмотренной выше модели мож-
но расценивать как согласие с палеомагнитными
наблюдениями. Оптимизм внушает и тот факт, что
генерация магнитного поля до и после появления
твердого ядра при заданном монотонном уменьше-
нии Qb во времени позволяет найти режимы гене-
рации, когда появление твердого ядра не приводит
к существенному изменению энергии, доступной
для генерации магнитного поля (Решетняк, 2021).

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Совместное моделирование остывания ядра и
мантии — крайне интересная физическая задача.
Различие физико-химических свойств ядра и ман-
тии приводит к неожиданным явлениям. Если для
моделирования остывания ядра достаточно знать
начальные условия и зависимость теплового пото-
ка на границе ядро–мантия от времени, чтобы вы-
яснить распределение температуры в произволь-
ный момент времени, то для совместного реше-
ния уравнений остывания мантии и ядра ситуация
становится намного сложнее. Как мы видели, ха-
рактерное время памяти в модели мантии порядка
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миллиарда лет. На больших временах информа-
ция о начальных условиях теряется. Происходит
это в первую очередь за счет экспоненциальной
зависимости вязкости вещества мантии от темпе-
ратуры. Нахождение распределений температуры,
тепловых потоков в далеком прошлом, т.е. реше-
ние обратной задачи, становится некорректным:
небольшие изменения в значениях параметров и
современных наблюдениях приводят к большим
флуктуациям в начальных условиях, распределе-
ниях полей в далеком прошлом. Выходом является
использование как можно большего числа огра-
ничений в моделях. Так, в моделях геодинамо для
нахождения близкого к земному режима генерации
магнитного поля использовалось порядка десяти
критериев отбора (Кристенсен и др., 2010). Нечто
подобное потребуется и в модели остывания Земли.
Использование методовМонте-Карло для оптими-
зации решения крайне полезно. С одной стороны,
иногда можно очень быстро получить выразитель-
ный результат. С другой стороны, последователь-
ное увеличение количества ограничений позволя-
ет выявить значимые эффекты, что делает метод
сравнимым по эффективности с аналитикой. Выше
мы увидели, насколько незначимый, с точки зрения
мантии, поток тепла на границе ядро–мантия мо-
жет быть важным для выбора параметров вещества
в мантии, если учесть термодинамику жидкого яд-
ра, появление твердого ядра, генерацию магнитного
поля. Используемые подходы могут быть полез-
ны для описания процессов эволюции планет как
Солнечной системы (Броуер и др., 2010), так и
экзопланет (Ли, 2018). Отметим, что использова-
ние различных астрономических объектов крайне
плезно и для развития самих моделей.

Работа выполнена при поддержке гранта РНФ
No. 19-47-04110.
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