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Рассматривается задача о гравитационном коллапсе ядра массивной звезды с учетом переноса ней-
трино в диффузионном приближении с ограничением потоков. Для уменьшения расчетной области
многомерной задачи на неподвижной расчетной сетке рассматривается ядро звезды, уже находяще-
еся на стадии коллапса. Поскольку стадия коллапса затянута по времени в сравнении с газодинами-
ческим временем для формирующейся протонейтронной звезды, мы рассматриваем математиче-
скую задачу для начальной конфигурации, находящейся в равновесии, и пренебрегли начальной
радиальной скоростью. Давление длительное время на стадии коллапса обеспечивают релятивист-
ские вырожденные электроны, поэтому связь давления с плотностью в начальной конфигурации
описывается политропным уравнением состояния с показателем политропы . Целью данной
работы является проверка гипотезы о независимости крупномасштабной конвекции от 2D и
3D геометрии математической задачи и параметров вычислительной сетки, а также от выбора на-
чальной стадии гравитационного коллапса. Масштаб конвекции определяется размером области
спадающей энтропии с потерями нейтрино, т.е. неравновесной нейтронизацией, и присутствием
слабого начального вращения.
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1. ВВЕДЕНИЕ
Сверхновая (СН) – это результат эволюции

звезды, заканчивающийся катастрофическим
взрывным процессом. Светимость СН в районе
максимума несколько дней сопоставима со све-
тимостью целой галактики. Существуют два типа
сверхновых, классифицируемых по присутствию
абсорбционных линий водорода: они есть в СН
типа II, их нет в СН I. Кроме того, наблюдения
СН II показывают длительную стадию постоян-
ной светимости. Если к СН I относят термоядер-
ную СН, например такие условия взрыва возни-
кают при перетекании массы в двойной системе
белых карликов, то к СН II относится взрыв
массивной звезды с массой , в центре
которой образуется железное ядро с массой

 в результате термоядерного горения
[1]. Давление в этом железном ядре при плотно-
сти вещества, характерном для белого карлика,
обеспечивают вырожденные релятивистские
электроны с показателем адиабаты . Ядро

находится на границе устойчивости относитель-
но коллапса и теряет устойчивость в результате
потери энергии на нейтринное излучение (масса
ядра ) либо из-за уменьшения среднего
значения показателя адиабаты ниже 4/3 в резуль-
тате фотодиссоциации массивных ядер  [2].
Полная энергия нейтрино получается из гравита-
ционной энергии формирующейся нейтронной
звезды с радиусом  км,  эрг,
и высвобождается в течение нескольких секунд.
Нейтрино уносят энергию 100 МэВ на нуклон, в
то время как термоядерное горение может обес-
печить только 8 МэВ на нуклон. Из-за разных ха-
рактерных времен коллапса и кривых блеска за-
дачи о коллапсе ядра звезды и прохождении удар-
ной волны по остатку массивной звезды успешно
разделяются. Построение математических моде-
лей наблюдаемых кривых блеска показывает, что
выделяемая энергия взрыва в центре составляет
1051 эрг, т.е. менее 1% от уносимой энергии ней-

= 3n
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трино [3]. Отсюда возникает интерес к нейтрино
как двигателю взрыва коллапсирующей СН.

Нейтринные процессы в ядрах звезд впервые
рассмотрены в работе [4]. Количественный во-
прос поглощения энергии 1% нейтрино в пред-
сверхновой остается нерешенной до конца зада-
чей [3, 5, 6] из-за необходимости кинетического
описания переноса нейтрино, наличия разных
масштабов времени для слабого взаимодействия
и газодинамического времени, многомерности
задачи на фоне разных пространственных мас-
штабов предсверхновой, нейтронной звезды и
области развития неустойчивости. От указанных
процессов зависят количество поглощенной
энергии нейтрино и сброс оболочки, наблюдае-
мый как СН II. Впервые физика процесса грави-
тационного коллапса, пригодная для расчетов на
доступных вычислительных мощностях, была
сформулирована в работах [2, 7] путем введения
нейтринной теплопроводности и двух областей,
прозрачной и непрозрачной для нейтрино, разде-
ленных нейтриносферой. Принципиальное огра-
ничение подхода состоит в зависимости нейтри-
носферы от энергий нейтрино и их типа.

Вероятная причина неопределенности в по-
строении модели взрыва коллапсирующей СН
состоит в определяющей роли 3D неустойчиво-
стей при коллапсе и учете конвекции. Одна об-
ласть конвективной неустойчивости формирует-
ся в центре коллапсирующего ядра звезды, она
является протяженной и существует в течение

 мс, в то время как другая неустойчивая об-
ласть в окрестности аккреции тонкая, но суще-
ствует все время коллапса. Конвекция в центре
может иметь два важных эффекта: помимо увели-
чения потока энергии нейтрино, центр содержит
много высокоэнергичных нейтрино в сравнении
с нейтрино вблизи нейтриносферы в 1D модели
[8, 9]. Двумерные [10, 11] и трехмерные модели
[12, 13] демонстрируют крупномасштабный ха-
рактер конвекции и приводят к взрыву СН. В то же
время уточненные расчеты 3D ставят под сомнение
крупный масштаб конвекции и взрыв СН [14–16].

Крупномасштабная конвекция в центре звез-
ды впервые для СН предложена в работе [17]. На-
чальное условие выбрано стационарным с плот-
ностью в центре  г/см3 и постоянной эн-
тропией, за исключением центральной области с
избытком энтропии. 3D расчеты газовой динами-
ки показывают развитие крупномасштабной кон-
векции в неустойчивой области . Конвек-
ция в центральной области протонейтронной
звезды в 3D идеальной газовой динамике с на-
чальным реалистичным профилем удельной эн-
тропии, соответствующей решению 1D с кине-
тическим переносом нейтрино, рассмотрена в
работе [18, 19] без учета переноса нейтрино в
3D газовой динамике. Предположение о приме-

*10

× 132 10

∇ > 0sg

нимости критерия конвективной неустойчивости
Шварцшильда для газовой динамики было спор-
ным. Оказалось, помимо нейтронизации, есть
потери нейтрино, и имеет место сильное вырож-
дение [20, 21]. Тем не менее упрощенная газо-
динамическая модель с уравнением состояния
идеального газа (идеальный газ с показателем
адиабаты 4/3 точно описывает релятивистские
электроны при любом вырождении, если для
уравнений газовой динамики достаточно внут-
ренней энергии, а температура не используется)
позволила получить количественно правильные
результаты. Конвекция развилась за газодинами-
ческое время  мс в центральной области

 г/см3, ее масштаб крупный из-за протя-
женной неустойчивой центральной области, а
также наличия небольшого вращения звезды.
Был сделан вывод о необходимости учитывать
конвекцию в расчетах коллапса, а вращение так-
же способствует выделению длинноволновых
возмущений и приближает 3D расчеты к 2D. Это
было проверено как для газодинамической мо-
дели развития неустойчивости [19], так и в 3D са-
мосогласованном расчете коллапса с учетом
переноса нейтрино без учета их спектра [22]. Не-
равновесная нейтронизация вследствие учета
процессов слабого взаимодействия при началь-
ной высокой плотности энергии исследована в
работе [23] в рамках однородной изотропной мо-
дели для функций распределения нейтрино при
расширении однородного пузыря. Сделан вывод
о предположительно высокой энергии при на-
ступлении непрозрачности  МэВ. Это много
больше энергий 10 МэВ в 1D сферически симмет-
ричной модели с излучением вблизи нейтрино-
сферы. Задание средней энергии нейтрино в ин-
тервале 30–60 МэВ даже при неизменной свети-
мости нейтрино обеспечивает кинетическую
энергию оболочки в интервале  эрг
[18]. Это следствие пропорциональности сечения
рассеяния и доли передаваемой энергии веществу
средней энергии нейтрино [24–26].

Самосогласованная 2D задача о коллапсе с пе-
реносом нейтрино рассмотрена в работах [20, 21,
27] с упрощенной моделью взаимодействия ней-
трино с веществом. В модели учтена газовая ди-
намика вещества с табличным уравнением состо-
яния, кинетика разницы чисел электронов и по-
зитронов на нуклон, спектральная плотность
энергии нейтрино. Моделирование коллапса с
переносом нейтрино подтвердило развитие круп-
номасштабной конвекции в центре за время

мс благодаря неравновесной нейтронизации
из-за потерь части нейтрино. А учет в подходе не-
большого вращения ядра привел к выделению
крупномасштабных мод [22, 28]. Как показано в
наших прошлых расчетах коллапса с переносом

∼10

ρ ∼ 1210c

*40
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нейтрино, конвекция в центре успевает развиться
за время существования неустойчивого профиля
энтропии [20, 21, 25]. Благодаря потере части
нейтрино нейтронизация оказывается необрати-
мой, реализуется сценарий неустойчивости,
близкий к условию конвекции Шваршильда

 [20, 21]. Самосогласованные аксиально
симметричные 2D расчеты газодинамического
коллапса со спектральным переносом энергии
нейтрино с учетом конвекции [27, 29] дают энер-
гию уходящих нейтрино на уровне 15 МэВ в соот-
ветствии с энергией Ферми вырожденных элек-
тронов в зоне развития конвекции.

Несомненно для подтверждения модели кол-
лапса и взрыва важно наблюдение нейтрино от
СН. От близкой СН 1987А зарегистрировано
только 20 нейтринных событий, первые публика-
ции указывали на высокие энергии частиц: 20–
40 МэВ IMB [30], 9–35 МэВ Kamiokande-II [31],
20 МэВ Baksan-LSD [32, 33], что ближе к модели
крупномасштабной конвекции, чем к сфериче-
ски симметричному коллапсу  МэВ. Прошло
более 35 лет со взрыва СН 1987A, чтобы прояс-
нить ситуацию с исследуемым объектом из разно-
образных наблюдений. На месте взрыва не на-
блюдается компактный остаток типа нейтронной
звезды, предсказываемой сферически симмет-
ричной моделью коллапса, который должен быть
виден с помощью инструментов высокого разре-
шения видимого, ультрафиолетового, инфра-
красного диапазонов космического телескопа
Хаббл [34]. В то же время регистрация в хорошем
угловом разрешении радиоизлучения частотой

 ГГц [35] и рентгеновских линий от радиоак-
тивных изотопов [36] указывает на несферичный
взрыв. В работе [37] из оценки рентгеновского из-
лучения при аккреции на компактный остаток
вещества предсверхновой также доказано отсут-
ствие в центре массы, отвечающей нейтронной
звезде. Альтернативная модель двухстадийного
коллапса быстровращающегося ядра звезды [38]
дает больш ю скорость остающейся нейтронной
звезды  км/c [39], покинувшей двойную си-
стему после взрыва маломассивной нейтронной
звезды, и также указывает на асимметрию углово-
го распределения радиоактивных изотопов в те-
лесный угол порядка  вместо полного телесного
угла  [40]. Расчет нуклеосинтеза при несиммет-
ричном взрыве из-за появления струй при круп-
номасштабной конвекции также обеспечивает
асимметричное распределение радиоактивных
элементов [41]. Кроме того, среди разрабатывае-
мых моделей СН магниторотационная модель
взрыва коллапсирующего ядра звезды [42] демон-
стрирует нужную энергию взрыва для объясне-
ния вспышки СН [43]. Хотя двухстадийная мо-
дель коллапса с фрагментацией вращающегося
ядра звезды на две нейтронной звезды пока не

∇ > 0sg

∼10
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подтверждена расчетом формирования двух ней-
тронных звезд при коллапсе, а магниторотацион-
ная модель предполагает вмороженность магнит-
ного поля без учета конечной проводимости
плазмы, следует отметить ожидание больших
средних энергий уходящих нейтрино при несфе-
ричном взрыве. Работа по оценке регистрации
нейтрино от коллапсирующей СН II на строя-
щихся установках [44] допускает даже энергии
нейтрино 25–50 МэВ. Также заметим, что несфе-
ричный взрыв коллапсирующей СН вызывает
интерес в качестве объекта новой области экспе-
риментальной физики, регистрации гравитаци-
онных волн [45]. Перспектива регистрации тако-
го излучения хорошая только в случае деления
образующегося компактного объекта типа ней-
тронной звезды (либо слиянии двух нейтронных
звезд в ротационном механизме двухстадийного
коллапса [46]). Нестационарное аксиально сим-
метричное сжатие (и даже образование слаборе-
лятивистских струй газа), характерное для круп-
номасштабной конвекции, обеспечивает грави-
тационное излучение на несколько порядков
меньше, чем слияние нейтронных звезд [47, 48].

В проведенных расчетах [29] из-за ограничен-
ных возможностей вычислительной сетки в зада-
че с учетом переноса нейтрино мы предполагали,
что масштаб конвекции определяется областью
неравновесной нейтронизации и наличием вра-
щения. Цель данной работы – продемонстриро-
вать независимость характера конвекции от пара-
метров расчетной сетки, размерности задачи 2D,
3D и выбора начальных данных.

2. 2D И 3D МОДЕЛИ КОНВЕКЦИИ 
ПРИ КОЛЛАПСЕ ВРАЩАЮЩЕГОСЯ 

ЯДРА ЗВЕЗДЫ
Физическая задача о гравитационном коллап-

се в неподвижных Эйлеровых координатах, ,
включает в себя уравнение для числа барионов,

(1)

уравнение для разницы концентраций электро-
нов и позитронов,

(2)

уравнение для импульса вещества (передача
энергии между нейтрино и веществом не важна
из-за нерелятивистской скорости вещества).
Скорости всех компонентов с ненулевой массой
предполагаются равными, а для безмассовых ча-
стиц присутствует перенос энергии. Закон сохра-
нения импульса вещества,

(3)

( , )tr

∂ρ ρ +  ∂  

/ /
div = 0,p pm m

t v

∂Δ + Δ ρ
∂

div( ) = / ,e
e e p

n n Y m
t

v

ν
∂ρ

+ ∇ Π ρ + ρ
∂
v m = ,j

i ij jg f
t
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уравнение для плотности энергии вещества,

(4)

с тензором плотности потока импульса 

,  есть сумма удель-
ных внутренней и кинетических энергий, и  –
нагрев вещества в реакциях с нейтрино. Ускоре-
ние силы тяжести есть градиент потенциала

, получаемого из уравнения Пуассона

(5)
Нейтрино сорта  следует описывать кинети-

ческими уравнениями Больцмана для функций
распределения  в 6-мерном фазовом про-
странстве координат и импульсов частиц, ,
что сделать при имеющихся вычислительных
мощностях слишком сложно из-за наличия оп-
тически плотных и прозрачных областей для
нейтрино. Поэтому привлекательна модель
диффузии с ограничением потоков, впервые
предложенная в работе [49] для сферически
симметричного коллапса. Упрощение состоит в пе-
реходе от функции распределения к спектральной
плотности энергии нейтрино ,

 без учета угловой зави-

симости между радиусом-вектором и импуль-
сом нейтрино. Для получения спектра уходя-
щих нейтрино требуется ввести сетку для энер-
гий нейтрино и использовать спектральные
плотности энергии нейтрино и антинейтрино

 в каждом интервале сетки

. Уравнение переноса спектральной
плотности энергии есть

(6)

где поток определяется градиентом нулевого
момента, а  – скорость вещества, предпола-
гается много меньше скорости света . В не-

прозрачном случае , в

прозрачном . В произвольном
случае используется интерполяция (так называ-
емое ограничение потоков), например: 

. Нелинейное урав-
нения переноса для спектральной плотности
энергии из диффузионного (параболического) в
непрозрачной области переходит в гиперболиче-
ское (перенос) в прозрачной области.

Отдельно нейтрино и антинейтрино рассмат-
ривать не будем. Примем одинаковые функции

∂ρ + ρ + ρ + ρ
∂

m
m m mdiv( ) = ,E E P q
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v vg
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1= grad
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ν ω ν ωΔ Δmax
, ,=F c U

ν ω, =FΔ

ν ω ν ω ν ωΔ Δ Δ +thick thick max
, , ,= /(| |/ 1)FF F

распределения в лабораторной и сопутствующей
веществу системах отсчета ( ), и спектр ней-
трино в тепловом равновесии

(7)

Нас интересует влияние конвекции на спектр
исходящих нейтрино. Если интересоваться
только спектром нейтрино, но не интересовать-
ся взаимодействием выходящих нейтрино с
оболочкой, можно использовать разработан-
ную простую модель взаимодействия нейтрино
с веществом [27]: спектральная плотность энер-
гии нейтрино релаксирует к равновесному зна-
чению с температурой и химпотенциалом,
определяемыми температурой вещества и хим-
потенциалом электронов, с характерным по-
стоянным сечением слабого взаимодействия

 см2: , где

 = , ско-
рость релаксации выбрана пропорциональной кон-
центрации свободных нуклонов .
А количество электронов на нуклон (точнее раз-
ница чисел электронов и позитронов на нуклон)
релаксирует к приближенному аналитическому
табличному значению из работы [50], где иссле-
довалось -равновесие для реакций слабого взаи-
модействия электронов и позитронов со свобод-
ными нуклонами при условии свободного выхода
нейтрино:  к

-равновесию  из работы [50], где рас-
смотрены только две реакции ,

 со свободным выходом нейтрино.
Расширение этой модели, количественно приме-
нимой только в прозрачной области около ней-
триносферы, на непрозрачную область оправды-
вает малость диффузии нейтрино в непрозрачной
области. Данная модель позволит определить
спектр испускаемых нейтрино, а для точного уче-
та их поглощения в оболочке постоянного сече-
ния недостаточно. Уточнение модели нейтрони-
зации, проведенное в работе [29] с помощью кор-
рекции минимального значения равновесного
числа электронов на нуклон, позволило правиль-
но количественно описать вырождение с высоки-
ми химпотенциалами при ядерной плотности, но
не повлияло ни на нейтринную светимость, ни на
развитие крупномасштабной неустойчивости.

Систему уравнений замыкает уравнение со-
стояния  ядер в статистическом
равновесии со свободными нуклонами: 

 (дает связь химпотенциалов
 [51]). Для электронов (и
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позитронов) используется уравнение состоя-
ния ультрарелятивистских пар ,

: ,  =

= . Фо-

тонное излучение равновесное, чернотельное.

Для решения задачи (1)–(4) и (6) используется
гидродинамический код, в основе газодинамиче-
ской части которого лежит явная Годуновская
схема высокого порядка точности для многоком-
понентной смеси газов [52–54]. Кинетическая
часть задачи, связанная с обменом энергией ком-
понентов, расчетом числа электронов  в реак-
циях слабого взаимодействия и диффузией энер-
гии нейтрино рассматривается на отдельном шаге
интегрирования по времени с помощью метода
прямых (“Lines Method” переводит уравнения в
частных производных в систему обыкновенных
дифференциальных уравнений, ОДУ) и неявном
методе высокого порядка точности [55] для полу-
чающейся системы жестких ОДУ. Подход, осно-
ванный на решении задачи о распаде разрыва,
позволяет иметь хорошее пространственное раз-
решение газодинамической части задачи в обла-
сти с большими градиентами и контактными раз-
рывами на ограниченной пространственной
сетке. А решение задачи о распаде разрыва без от-
деления вещества от нейтрино позволяет избе-
жать дробления временн х шагов интегрирова-
ния в непрозрачной области, когда задача перехо-
дит в газовую динамику, включающую нейтрино.
В противном случае раздельного описания веще-
ства и нейтрино в непрозрачной области необхо-
димо считать много перепоглощений нейтрино, и
количество временн х шагов определит толща
для самой быстропротекающей реакции. Таким
образом, ограничение на шаг интегрирования в
непрозрачной области в явной схеме, относящей-
ся к газодинамическому переносу, это стандартное
условие устойчивости Куранта: ,
включающего скорость вещества, , и скорость
звука, . И только из-за прозрачной области, в
которой скорость вещества и звука много меньше
скорости света, сохранение точности расчетов
налагает более строгое условие на временнóй шаг
интегрирования . В прозрачной области
энергию по ячейкам расчетной сетки переносят
нейтрино со световой скоростью, а не вещество,
невозможно просчитывать эволюцию задачи,
“перескакивая” через несколько интервалов сет-
ки за один временнóй шаг, даже если бы газо-
динамический перенос был сделан по неявной
безусловно устойчивой схеме. Другая особен-
ность задачи – консервативность схемы при на-
личии большого вырождения электронов. В каж-
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дом объеме пространственной сетки для построе-
ния консервативной схемы мы используем
объемные плотности энергии вещества и спек-
тральной плотности нейтрино. Это решает про-
блему непрозрачной области, в которой вре-
менн е шаги определяет газодинамический пе-
ренос. При небольшой ошибке в определении
энергии вещества получается большая погреш-
ность в определении температуры, так что можно
попасть в физически недопустимую область па-
раметров ядерного статистического равновесия

. На практике на использованной расчет-
ной сетке удается просчитать развитие неустой-
чивости для сильного вырождения  МэВ
при температуре вещества  МэВ. Также
газовая динамика включает перенос числа элек-
тронов на нуклон  вместе с веществом в уравне-
нии (2). В эйлеровом подходе пришлось вместо
независимой переменной числа электронов на
нуклон  использовать плотность электронов,
чтобы не попасть в физически недопустимую об-
ласть в численном решении. Способ решения
уравнения Пуассона (5), эффективный в 2D и
3D случаях, описан в работе [56]).

В качестве начальных данных принята связь
давления и плотности, как в политропном урав-
нении состояния  с индексом , от-
вечающим ультрарелятивистским электронам, с
небольшим начальным вращением. Закон враще-
ния выбран в виде постоянного отношения цен-
тробежной силы к силе тяжести (обобщение твер-
дотельного вращения несжимаемой жидкости на
случай сжимаемой) из [57]. Отношение полярно-
го радиуса  к экваториальному  выбрано 0.9,
энергия вращения получилась 1.25% от гравита-
ционной. Небольшое вращение обеспечивает ак-
сиальную симметрию и вместе с протяженной
конвективно неустойчивой областью по радиусу
( ) способствует выделению крупномас-
штабной конвекции, как было показано в 3D рас-
четах с учетом переноса нейтрино без учета их
спектра [22]. В данной работе мы хотим прове-
рить предположение о крупном масштабе кон-
векции, удвоив расчетную сетку по полярному уг-
лу . Выбранный закон дифференциального вра-
щения (в политропном уравнении состояния
угловая скорость зависит от цилиндрического ра-
диуса и не зависит от координаты ) позволяет
рассматривать сколь угодно большие энергии
вращения, вплоть до тонкого диска. В начале гра-
витационного коллапса для ядра звезды с радиу-
сом ~109 см следовало выбрать твердотельное
вращение политропы  из-за конвекции при
термоядерном прогорании водорода в железо.
В мягком уравнении состояния с политропой

 распределение массы достаточно рыхлое по
пространству, плотность спадает с радиусом мед-
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ленно. И максимально сильное твердотельное
вращение получается при достижении на эквато-
ре первой космической скорости с энергией вра-
щения  и моментом импульса

 эрг с для массы  [58]. В твер-
дотельном вращении центробежная сила велика в
сравнении с ускорением силы тяжести только на
краю коллапсирующего ядра звезды. Выбранный
дифференциальный закон вращения отвечает яд-
ру на стадии коллапса, когда вращение играет
роль по всей массе звезды. Действительно, сохра-
нение момента импульса частиц вещества при его
сжатии повышает роль центробежной силы отно-
сительно гравитации обратно пропорционально
радиусу. Политропная начальная модель содер-
жит три независимых физических параметра, на-
пример, гравитационная постоянная, , цен-
тральная плотность, , и экваториальный ради-
ус, . Масса ядра звезды фиксирована, .
Из-за ограничений количества интервалов по ра-
диусу неподвижной эйлеровой расчетной сетки
мы вынуждены рассматривать в начальной моде-
ли звезду, уже находящуюся на стадии коллапса.
В реальности требуется разрешить формирование
нейтронной звезды с радиусом  км, начиная с

радиуса звезды  см, и проследить начальную
стадию потерь энергии нейтрино, продолжающу-
юся несколько секунд, что значительно превы-
шает газодинамическое время  для малой
начальной центральной плотности  г/см3

[24]. Для удобства рассмотрения многомерной за-
дачи начальная модель находится в состоянии
равновесия (если отключить перенос нейтрино),
пренебрегли ненулевой радиальной скоростью.
Начальная плотность звезды в центре при вы-
бранной постановке – произвольный параметр
задачи. В работе проведены два расчета для двух
разных значений центральной плотности:

 г/см3 (2D расчет с учетом спектра
нейтрино) и  г/см3 (3D расчет без
учета спектра нейтрино, а также старые работы
[22, 29]). Политропа дает экваториальный радиус

 см, гравитационную энергию 

 эрг, момент импульса 
 эрг с в первом случае и  см,

гравитационную энергию  эрг,

момент импульса  эрг с во втором.
Обе начальные модели относятся к слабому вра-
щению в сравнении с допустимым моментом им-
пульса  эрг с ядра звезды с твердо-
тельным вращением перед коллапсом.

−rot gr/( ) = 0.009E E

× 49= 6.4 10zJ ⋅ 1.4 M

G
ρ0
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Для заданных профилей плотности и давления
начальных данных пересчитаны параметры ,

 с температурой ,
обеспечивающие начальное равновесие (без уче-
та выхода нейтрино) в момент времени , см.
рис. 1 для 2D расчета. В результате реконструк-
ции решения в 2D задаче мы получаем снижаю-
щийся протяженный профиль энтропии

 (рис. 1), как в сферически симметрич-
ном расчете коллапса [24]. Спадающий профиль
возникает из-за нейтронизации и продолжается
дольше  мс. Нейтронизация уменьшает число
электронов  на рис. 1, и удельная энергия от
электронов переходит к нуклонам. Этим объяс-
няется спадающий профиль удельной энтропии

. В задаче о коллапсе [24] мы имели две
предположительно неустойчивые области для
конвекции (если использовать критерий устой-
чивости Шварцшильда  без учета ней-
трино). Вторая узкая область формируется
вблизи аккрецирующей ударной волны и суще-
ствует долгое время. Другой критерий возник-
новения конвекции для газовой динамики с хи-
мическим превращением (нейтронизация ве-
щества происходит за газодинамическое время)
есть критерий устойчивости Леду [59, 60]. Оба
критерия устойчивости Шварцшильда и Леду не
учитывают перенос нейтрино, который оказыва-
ется важным.

Для расчетов 2D задачи в сферических коорди-
натах  использовалась сетка 
для большой части массы (расчетная область
ограничена ) в предположении аксиаль-
ной симметрии , и плоскости симметрии

. Для учета спектра нейтрино использует-
ся логарифмическая сетка из 15 интервалов до
энергии 40 МэВ. Пространственная сетка при
приближении к началу координат сгущается по
угловой переменной, а при расчете по явной схе-
ме действует ограничение Куранта на временной
шаг . В отличие от огрубления
угловой сетки в начале координат [61] мы в расче-
тах угловую сетку оставляем регулярной, но дро-
бим временн е шаги интегрирования по углам
на несколько при приближении к началу коорди-
нат и таким образом огрубляем слишком подроб-
ное описание в угловом направлении вблизи на-
чала координат.

Граничные условия задачи. На внешней гра-
нице заданы непротекание вещества и гладкая
стенка, нейтрино свободно покидают расчетную
область. Несохранение -компоненты момента
импульса, связанное с ошибками аппроксимации
и “схемной” вязкостью, не превышает долей
процента в расчете даже для нескольких оборо-
тов вещества в случае сильного вращения [19].
В данном расчете вращение слабое, в формиру-

T
ρeq= ( , )e eY Y T ρ ρe= ( , = 3 / )T T P

= 0t

/ < 0ds dr

10
eY

/ < 0ds dr

/ < 0ds dr

θ π( ,0 < < /2)r ×60 60

≤ eq0.6r r
∂ ∂φ/ = 0

θ π= /2

Δ Δ Δθ + v& s/( )t r c

′ы

z
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ющейся нейтронной звезде из-за потерь энер-
гии нейтрино угловая скорость в центре увели-
чивается до значения 0.4 рад/мс, получается
менее одного оборота в центральной части за
все время расчетов.

В ходе расчета эволюции звезды уходящие
нейтрино уносят энергию, у вещества появляется
отрицательная радиальная скорость, плотность и
температура в центре растут, а области нейтрони-
зации и область спадающего профиля энтропии
сдвигаются к центру, энтропия становится немо-
нотонной пилообразной, что свидетельствует о
развитии неустойчивости (рис. 1). Линии уров-
ня плотности на рис. 2 в момент времени

 мс наглядно показывают развитие
крупномасштабной конвекции за газодинами-
ческое время  мс для средней плот-
ности  г/см3. Дробление сетки в два раза
по полярному углу  в сравнении со старыми
расчетами [29] не увеличило количество всплыва-
ющих наружу пузырей с высокоэнергичными
частицами. В части формирующегося прото-ней-
тронного ядра, из которой нейтрино выходят,
благодаря необратимой нейтронизации реализу-
ются условия конвекции, близкие к условию
Шварцшильда. В центральной части с высокой
плотностью нейтрино захвачены веществом, ней-

= 14.51t

−ρ 1/2( ) = 4G

ρ ≈ 1110
θ

Рис. 1. Начальная модель ( ) и окончание расчетов (  мс) в экваториальной плоскости ( ) в 2D рас-
четах. Зависимости плотности  (сплошные линии) и температуры  (штриховые линии) от радиуса (верхняя панель).
Зависимости энтропии на нуклон  (сплошные линии), химпотенциала электронов  (штриховые линии) и числа
электронов  (пунктирные линии) от радиуса (нижняя панель).
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тронизация обратима, конвекция развивается ху-
же. Спадающий по радиусу профиль энтропии в
центре остается монотонным (рис. 1). С выклю-
ченным переносом нейтрино задача является ма-
тематически строгой задачей об устойчивости. И
конвекция во всей расчетной области развива-
лась за длительное время 100 мс, начинаясь с пе-
риферийной разреженной области. Пересчет
удельной энтропии в предположении быстрой
релаксации числа электронов  к равновесному
значению  убирает неустойчивый профиль эн-
тропии. Таким образом к центральной части в
формирующейся прото-нейтронной звезды при-
меним критерий устойчивости Леду.

Важный результат расчетов – это спектраль-
ный поток нейтрино  вблизи нейтриносфе-
ры с радиусом  см, приведенный на
рис. 3. 2D расчет демонстрирует повышение сред-
ней энергии нейтрино в сравнении с 1D [24] до
15 МэВ, примерно в 1.5 раза. Спектр уходящих
нейтрино становится жестче в сравнении со сфе-
рически симметричным расчетом из-за конвекции
в центральной области с высокоэнергичными ней-
трино, запертыми оптически плотным веществом
в 1D. Максимум спектральной светимости в задаче
с меньшей начальной центральной плотностью

 г/см3 достигается также при 18 МэВ,
как в расчетах с большей начальной центральной
плотностью  г/см3 [22]. Как показыва-
ет рис. 1, химпотенциал электронов (и такой же
для нейтрино) на границе непрозрачной области
18 МэВ соответствует энергии выходящих ней-
трино. Нейтрино с максимальным химпотенциа-
лом в центре 60 МэВ остаются запертыми, в не-
прозрачной области нейтронизация обратимая, и

eY
eq

eY

/dL de

× 6= 5.1 10r

ρ × 12= 1 10c

ρ × 12= 2 10c

неустойчивость подавленная (не развивается за
газодинамическое время  мс).

Расчеты с учетом вращения демонстрируют
выделение более длинноволновых возмущений,
чем в случае без вращения на грубых сетках [20,
21]. В более реалистичном 3D случае вращение
способствует выделению тех же самых длинно-
волновых возмущений [22, 62]. Рисунок 4 содер-
жит расчет коллапса на подробной трехмерной
сетке  в области , ,

 для большего значения центральной
плотности  г/см3 с переносом нейтри-
но, но без учета их спектра. 3D расчет подтвер-

<10

× ×60 60 10 eq< 0.6r r θ π0 < < /2
φ π0 < <

ρ × 12= 2 10c

Рис. 2. Линии уровня плотности в плоскости  в задаче о коллапсе массы  с учетом переноса нейтрино и их
спектра в момент времени  мc ( , , , единица плотности г/см3) демонстрируют
развитие крупномасштабной конвекции.
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Рис. 4. Линии уровня плотности в 3D расчетах ( , , , единица плотности г/см3) в мо-
менты времени  мс (верхняя панель, плоскость ) и  мс (средняя панель, плоскость ; ниж-
няя панель, плоскость ) демонстрируют развитие крупномасштабной конвекции в 3D расчетах.
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ждает предположение о крупномасштабной кон-
векции и о близости задачи к 2D случаю. Из-за
наличия небольшого вращения развитие не-
устойчивости вдоль координаты  подавлено, по
крайней мере за рассмотренное газодинамиче-
ское время.

В последнее время появился интерес к воз-
можности регистрации нейтрино от коллапсиру-
ющих сверхновых, для чего расчет спектра ней-
трино обязателен. Современные установки с
большим количеством рабочего вещества обеща-
ют в тысячу раз большее количество регистраций
нейтринных событий от близкой сверхновой, чем
от СН 1987A [63]. Темп регистрации нейтринных
событий оказывается различим для рассчитан-
ных моделей коллапса с разными спектрами ней-
трино. Но неопределенность в расчете нейтрин-
ных осцилляций вносит неопределенность в
предсказание темпа нейтринных событий, так
что средние энергии нейтрино 30 МэВ могут ока-
заться неотличимы от нейтрино 15 МэВ [63]. Од-
нако спектр нейтрино, проинтегрированный по
времени, даже при допустимости нейтринных ос-
цилляций можно воспроизвести с помощью ре-
гистрации нейтрино на нескольких типах детек-
торов [64].

Аксиально-симметричные расчеты авторов
[11] демонстрируют средние энергии нейтрино
12–20 МэВ и светимость нейтрино на десятки
процентов выше, чем в сферически симметрич-
ной модели; новые расчеты 2D [65] и 3D [66] дают
средние энергии нейтрино 15–20 МэВ, близкие к
нашим расчетам 15 МэВ. В сферически симмет-
ричной модели коллапса искусственное повыше-
ние средней энергией нейтрино до величины
30 МэВ оказалось достаточно для объяснения СН
даже при неизменной светимости нейтрино [25,
26] из-за роста сечения рассеяния нейтрино на
электронах при увеличении энергии нейтрино.
Поскольку конвекция такого большого увеличе-
ния энергии уходящих нейтрино не обеспечива-
ет, важен также эффект увеличения потока ней-
трино из-за конвекции. В расчетах с упором на
механизм сброса оболочки СН получаются следу-
ющие выводы, интересные для приложения рас-
смотренной нами модели крупномасштабной
конвекции. В 2D моделях [10, 11] взрыв СН полу-
чается одновременно с крупномасштабной кон-
векцией. В 3D постановке [14, 15] конвекция в об-
ласти аккреции оставалась мелкомасштабной, и
энерговложения в оболочку предсверхновой ча-
сто не происходит [16]. Наши расчеты коллапса в
3D с учетом переноса нейтрино наглядно показы-
вают, что небольшое начальное вращение пре-
вращает трехмерную задачу в двумерную поста-
новку и снимает проблему масштаба конвекции.

φ

3. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Рассмотрена крупномасштабная конвекция в
задаче о коллапсе ядра звезды со слабым враще-
нием с учетом переноса нейтрино и их спектра.
Конвекция возникает в центральной части за га-
зодинамическое время  мс благодаря неравно-
весной нейтронизации при выходе нейтрино из
этой области. Выделению длинноволновой моды
способствуют протяженная неустойчивая область
и небольшое начальное вращение. Показана не-
зависимость крупномасштабного характера кон-
векции от параметров расчетной сетки, 2D или
3D формулировки математической задачи и ма-
лому влиянию параметров начальной модели
(выбору центральной плотности для начальной
политропы  в состоянии равновесия).

Полученное значение средней энергии ней-
трино 15 МэВ в 1.5 раза выше средней энергии для
сферически симметричных расчетов, и в соответ-
ствующее число раз увеличит энергию, передава-
емую от нейтрино к расширяющейся оболочке.
Вероятно, для объяснения сброса оболочки
сверхновой с вложением необходимой энергии

 эрг важны оба эффекта: увеличение средней
энергии и увеличение нейтринной светимости.
Расчеты других авторов указывают на перспек-
тивность нейтринного механизма взрыва при
крупном масштабе развития неустойчивости.

ФИНАНСИРОВАНИЕ

Работа выполнена при финансовой поддержке
Российского научного фонда (Проект 20-11-20165).

БЛАГОДАРНОСТИ

Авторы выражают благодарность анонимному ре-
цензенту за внимательное прочтение рукописи и сде-
ланные замечания.

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ

1. K. Nomoto and M. Hashimoto, Phys. Rep. 163(1–3), 13
(1988), https://www.sciencedirect.com/science/arti-
cle/abs/pii/0370157388900324.

2. D. K. Nadezhin, Astrophys. Space Sci. 49, 399 (1977).

3. V. S. Imshennik and D. K. Nadezhin, Sov. Sci. Rev. Sect.
E 8(1), 1 (1989).

4. W. A. Fowler and F. Hoyle, Astrophys. J. Suppl. 9, 201
(1964).

5. H. A. Bethe, Rev. Modern Physics 62, 801 (1990).

6. H.-T. Janka, K. Langanke, A. Marek, G. Martínez-Pine-
do, and B. Müller, Phys. Rep. 442, 38 (2007), arXiv:as-
tro-ph/0612072.

∼10

= 3n

5110



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 3  2023

КРУПНОМАСШТАБНАЯ КОНВЕКЦИЯ В ГРАВИТАЦИОННОМ КОЛЛАПСЕ 231

7. V. S. Imshennik and D. K. Nadezhin, Sov. J. Experim.
Theoret. Phys. 36, 821 (1973).

8. M. Herant, W. Benz, W. R. Hix, C. L. Fryer, and
S. A. Colgate, Astrophys. J. 435, 339 (1994), arXiv:as-
tro-ph/9404024.

9. A. Burrows, J. Hayes, and B. A. Fryxell, Astrophys. J.
450, 830 (1995), arXiv:astro-ph/9506061.

10. J. W. Murphy and C. Meakin, Astrophys. J. 742(2), id.74
(2011), arXiv:1106.5496 [astro-ph.SR].

11. J. C. Dolence, A. Burrows, and W. Zhang, Astrophys. J.
800(1), id.10 (2015), arXiv:1403.6115 [astro-ph.SR].

12. S. M. Couch and C. D. Ott, Astrophys. J. 778, id.L7
(2013), arXiv:1309.2632 [astro-ph.HE].

13. A. Wongwathanarat, E. Müller, and H.-T. Janka, As-
tron. and Astrophys. 577, id.A48 (2015), arX-
iv:1409.5431 [astro-ph.HE].

14. S. M. Couch and C. D. Ott, Astrophys. J. 799(1), id.5
(2015), arXiv:1408.1399 [astro-ph.HE].

15. D. Radice, C. D. Ott, E. Abdikamalov, S. M. Couch,
R. Haas, and E. Schnetter, Astrophys. J. 820(1), id.76
(2016), arXiv:1510.05022 [astro-ph.HE].

16. A. Burrows and D. Vartanyan, Nature 589, 29 (2021),
arXiv:2009.14157 [astro-ph.SR].

17. V. M. Chechetkin, S. D. Ustyugov, A. A. Gorbunov, and
V. I. Polezhaev, Astron. Letters 23, 30 (1997).

18. I. V. Baikov, V. M. Suslin, V. M. Chechetkin, V. Bychkov,
and L. Stenflo, Astron. Rep. 51, 274 (2007).

19. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 60,
655 (2016).

20. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 62,
251 (2018).

21. V. M. Chechetkin and A. G. Aksenov, Phys. Atomic Nu-
clei 81, 128 (2018).

22. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 65,
916 (2021).

23. V. M. Suslin, S. D. Ustyugov, V. M. Chechetkin, and
G. P. Churkina, Astron. Rep. 45, 241 (2001).

24. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 56,
193 (2012).

25. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 58,
442 (2014).

26. I. V. Baikov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 48, 229
(2004).

27. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 63,
900 (2019).

28. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 62,
834 (2018).

29. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 66, 1
(2022).

30. R. M. Bionta, G. Blewitt, C. B. Bratton, D. Casper, and
A. Ciocio, Phys. Rev. Letters 58, 1494 (1987).

31. K. Hirata, T. Kajita, M. Koshiba, M. Nakahata, and Y.
Oyama, Phys. Rev. Letters 58, 1490 (1987).

32. E. N. Alekseev, L. N. Alekseeva, V. I. Volchenko, and
I. V. Krivosheina, Sov. J. Experim. Theoret. Phys. Let-
ters 45, 589 (1987).

33. R. Schaeffer, Y. Declais, and S. Jullian, Nature 330, 142
(1987).

34. J. Larsson, C. Fransson, D. Alp, P. Challis, et al., Astro-
phys. J. 886, id.147 (2019), arXiv:1910.09582 [astro-
ph.HE].

35. J. E. Reynolds, D. L. Jauncey, L. Staveley-Smith, A. K. Tzi-
oumis, et al., Astron. and Astrophys. 304, 116 (1995).

36. S. E. Boggs, F. A. Harrison, H. Miyasaka, B. W. Grefen-
stette, et al., Science 348(6235), 670 (2015).

37. A. A. Baranov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 55,
525 (2011).

38. V. S. Imshennik and O. G. Ryazhskaya, Astron. Letters
30, 14 (2004), astro-ph/0401613.

39. V. S. Imshennik and D. V. Popov, Astron. Letters 28, 465
(2002).

40. A. G. Aksenov, E. A. Zabrodina, V. S. Imshennik, and
D. K. Nadezhin, Astron. Letters 23, 677 (1997).

41. M. V. Popov, A. A. Filina, A. A. Baranov, P. Chardonnet,
and V. M. Chechetkin, Astrophys. J. 783, id.43 (2014).

42. G. S. Bisnovatyi-Kogan, Astronomicheskii Zhurnal
47(8), 813 (1970).

43. G. S. Bisnovatyi-Kogan, S. G. Moiseenko, and N. V. Ar-
delyan, Phys. Atomic Nuclei 81, 266 (2018),
arXiv:1903.12628 [astro-ph.HE].

44. O. G. Ryazhskaya, Physics Uspekhi 49, 1017 (2006).

45. B. J. Owen, L. Lindblom, and L. S. Pinheiro, Astrophys.
J. 935, id.L7 (2022), arXiv:2206.01168 [gr-qc].

46. A. G. Aksenov and V. M. Chechetkin, Astron. Rep. 57,
498 (2013).

47. S. L. Shapiro and S. A. Teukolsky, Black Holes, White
Dwarfs and Neutron Stars: The Physics of Compact Ob-
jects (New York, Wiley: A Wiley-Interscience Publ.,
1986).

48. M. V. Sazhin, S. D. Ustyugov, and V. M. Chechetkin, J.
Experim. Theor. Phys. 86(4), 629 (1998).

49. S. W. Bruenn, Astrophys. J. Suppl. 58, 771 (1985).

50. G. S. Bisnovatyi-Kogan, Astrophysics 55(3), 387 (2012),
arXiv:1203.0997 [astro-ph.HE].

51. A. G. Aksenov, Universe 8, 372 (2022).
52. A. G. Aksenov, Comp. Math. and Math. Physics 55,

1752 (2015).

53. G. Vereshchagin and A. Aksenov, Relativistic Kinetic
Theory With Applications in Astrophysics and Cosmology
(Cambridge University Press, 2017).

54. A. G. Aksenov, V. F. Tishkin, and V. M. Chechetkin,
Math. Models Computer Simulations 11, 360 (2019).

55. C. W. Gear, Numerical initial value problems in ordinary
differential equations (Upper Saddle River, NJ United
States: Prentice Hall PTR, 1971).

56. A. G. Aksenov, Astron. Letters 25, 185 (1999).



232

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 3  2023

АКСЕНОВ, ЧЕЧЕТКИН

57. A. G. Aksenov and S. I. Blinnikov, Astron. and Astro-
phys. 290, 674 (1994).

58. A. G. Aksenov, S. I. Blinnikov, and V. S. Imshennik, As-
tron. Rep. 39, 638 (1995).

59. P. Ledoux, Astrophys. J. 105, 305 (1947).
60. Г. С. Бисноватый-Коган, Физические вопросы тео-

рии звездной эволюции (М.: Наука, 1989).
61. M. A. Skinner, J. C. Dolence, A. Burrows, D. Radice, and

D. Vartanyan, Astrophys. J. Suppl. 241, id.7 (2019).
62. S. Chandrasekhar and N. R. Lebovitz, Astrophys. J. 138,

185 (1963).

63. K. Abe, P. Adrich, H. Aihara, R. Akutsu, et al., Astro-
phys. J. 916, id.15 (2021).

64. H. Nagakura, Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 500, 319
(2021), arXiv:2008.10082 [astro-ph.HE].

65. H. Nagakura, A. Burrows, and D. Vartanyan, Monthly
Not. Roy. Astron. Soc. 506, 1462 (2021),
arXiv:2102.11283 [astro-ph.HE].

66. D. Vartanyan, M. S. B. Coleman, and A. Burrows,
Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 510, 4689 (2022),
arXiv:2109.10920 [astro-ph.SR].



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ, 2023, том 100, № 3, с. 233–242

233

НАБЛЮДЕНИЯ ГИДРОКСИЛА В ДИАПАЗОНЕ 18 см 
В ИСТОЧНИКЕ ONSALA 1

© 2023 г.   Н. Т. Ашимбаева1, Е. Е. Лехт1,*, В. В. Краснов2, А. М. Толмачев3

1 Московский государственный университет им. М.В. Ломоносова, 
Государственный астрономический институт им. П.К. Штернберга, Москва, Россия

2 Астрокосмический центр Физического института им. П.Н. Лебедева РАН, Москва, Россия
3 Пущинская радиоастрономическая обсерватория, 

Астрокосмический центр Физического института им. П.Н. Лебедева РАН, Пущино, Россия
*E-mail: lekht@sai.msu.ru

Поступила в редакцию 31.10.2022 г.
После доработки 16.12.2022 г.

Принята к публикации 24.01.2023 г.

Приведены результаты поляризационных наблюдений источника ON 1 в линиях гидроксила 1665,
1667 и 1612 МГц на Большом радиотелескопе в Нансэ (Франция). Проведено пространственное
отождествление спектральных деталей OH в линиях 1665 и 1667 МГц с мазерными пятнами (кон-
денсациями) на VLВI карте по данным Фиша и др. (2005). Обнаружено излучение от неизвестных
ранее спектральных деталей в главной линии 1665 МГц на лучевых скоростях –2.98, 9.35 и 11.8 км/с.
Найдено пять Зеемановских пар: четыре в линии 1665 МГц и одна в линии 1667 МГц. Векторы по-
перечного магнитного поля H⊥ ориентированы, в основном, вдоль дуги (в верхней и нижней частях
области UC H II), а векторы продольного магнитного поля H|| ориентированы в северной и цен-
тральной частях области UC H II от наблюдателя, а в южной – к наблюдателю.

Ключевые слова: звездообразование, мазеры OH, поляризация, магнитное поле, индивидуальные
объекты (ON1)
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1. ВВЕДЕНИЕ
Источник ON 1 является областью активного

звездообразования. Расположен в плотном моле-
кулярном облаке в созвездии Лебедь. Наиболее
предпочтительным расстоянием до него считает-
ся 1.8 кпк (см., напр., [1, 2]). В центре области на-
ходится сверхкомпактная область HII UC H II [3, 4].

С западной стороны от UC H II находятся две
области субмиллиметрового континуума SMA 1
(северный) и SMA 2 (южный), которые наблюда-
лись на частоте 345 ГГц [5]. Соответственно с ни-
ми связаны два скопления мазерных пятен H2O –
северное WMC 1 и южное WMC 2 [6]. Расстояние
между скоплениями составляет 2900 а.е. и они от-
стоят от области континуума UC H II на 3600 а.е.
Впервые на разделение мазеров водяного пара на
два скопления указали Даунс и др. [7] на основа-
нии РСДБ-наблюдений. Между SMA 1 и SMA 2
находятся источник близкого ИК излучения и то-
чечный источник дальнего ИК излучения [2]. Все
это в совокупности рассматривается как скопле-
ние молодых звездных объектов.

В области ON 1 можно выделить два основных
биполярных потока. Биполярный поток в линии

CO (J = 2–1) локализован вблизи источника кон-
тинуума WMC 1 в направлении восток-запад [2] и
имеет скорость расширения  км/с [6].
С этим потоком связывают и собственные движе-
ния мазерных деталей в северном скоплении
WMC 1.

Другой биполярный поток обнаружен в лини-
ях NH3 и H13CO на скорости 4.5 км/с в направле-
нии (северо-восток)–(юго-запад). Некоторыми
авторами этот поток интерпретируется как вра-
щающееся кольцо или диск (см., напр., [3, 8]). По
данным наблюдений в линии NH3 Кумар и др. [2]
отдают предпочтение модели биполярного потока.

Нагаяма и др. [6] предполагают, что северный
источник SMA 1, в котором находятся северное
скопление мазерных пятен H O и молодая звезда,
образует с областью UC H II двойную систему с
относительной скоростью  км/с и об-
щей массой . С областью UC H II связано
также и мазерное излучение гидроксила, причем
его источники расположены, в основном, на пе-
риферии этой области [4, 9]. Также согласно [6] в
ON 1 продолжается процесс звездообразования,

±69 11

2

Δ LSR = 3V
~37 M
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и идет он с запада области UC H II на восточную
сторону обоих скоплений мазеров H2O – WMC 1
и WMC 2.

Согласно Фиш и др. [10] мазерные пятна OH
сконцентрированы в трех группах. Северная
группа достаточно компактная. Лучевые скоро-
сти пятен находятся в интервале 3.5–5.0 км/с.
Центральная группа самая компактная и самая
малочисленная. Лучевые скорости пятен этой
группы 13–14 км/с. Наиболее многочисленной
является южная группа. Она достаточно протя-
женная в направлении восток-запад. Интересно
отметить, что диапазон скоростей пятен состав-
ляет всего лишь 13–15 км/с. Считается, что север-
ная и южная группы мазерных пятен расположе-
ны на границе области UC H II, а центральная
группа проецируется на нее.

Недалеко от северной группы найдены мазеры
метанола и расщепление для двух Зеемановских
пар. Однако их лучевые скорости выше на 10 км/с.
Вероятно они связаны с другим источником.

2. АППАРАТУРА И НАБЛЮДЕНИЯ
Наблюдения мазерного излучения OH были

проведены в 2021 г. на Большом радиотелескопе в
Нансэ (Франция) в главных линиях 1665 и
1667 МГц и в сателлитной линии 1612 МГц. Чув-
ствительность телескопа составила 1.4 K/Ян для
точечного источника неполяризованного излуче-
ния. Ширина диаграммы направленности теле-
скопа на данной волне равна  по прямому
восхождению и склонению соответственно. Ана-
лиз сигнала осуществлялся автокорреляционным
спектроанализатором со спектральным разреше-
нием в линии 1665 МГц 0.0686 км/с. В линии
1612 МГц спектральное разрешение составило
0.0709 км/с.

Излучение регистрировалось одновременно в
обеих круговых поляризациях (RC и LC) и в ли-
нейной поляризации при направлениях плоско-
сти поляризации антенны 0° и 90°. После поворо-
та облучателя на 45° осуществлялся прием излу-
чения снова в обеих круговых и в двух других
направлениях линейной поляризации 45° и 135°.
Таким образом, осуществлялась регистрация ше-
сти мод поляризации. Отметим, что данные об
излучении в круговых поляризациях являются
избыточными.

Подробно методика наблюдений и регистра-
ции сигнала, а также связь между шестью модами
поляризации, полученных из наблюдений, мно-
гократно излагались нами во всех работах, свя-
занных с мониторингом источников мазерного
излучения гидроксила на данном радиотелескопе
(см., напр., [11]).

В линиях 1665 и 1612 МГц наблюдения были
проведены один раз, а в линии 1667 МГц два раза.

′ × ′3.5 19

Результаты наблюдений приведены на рис. 1–3.
Указаны эпохи наблюдений. На верхних панелях
приведены спектры, полученные в обеих круго-
вых поляризациях. Все выделенные детали про-
нумерованы. На панелях 2–5 приведены спектры
OH в линейной поляризации для различных по-
ложений плоскости поляризации антенны: PA =
= 0°, 45°, 90° и 135°.

Мы также продолжаем наблюдения (монито-
ринг) ON 1 в линии водяного пара на волне 1.35 см
на 22-м радиотелескопе в Пущино. Результаты
наблюдений за период 1981–2013 гг. были опуб-
ликованы нами в работе [12]. Для сравнения
структуры спектров OH и H2O на рис. 4 представ-
лена выборка спектров из наблюдений ON 1 в
2021–2022 гг., полученных с разрешением по лу-
чевой скорости 0.0822 км/с.

3. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ 
НАБЛЮДЕНИЙ

В настоящем разделе мы приводим более раз-
вернутые пояснения о том, какой интерес пред-
ставляют результаты поляризационных измере-
ний, какие выводы или предположения можно
сделать, исходя из полученного материала (см.
подразделы 3.1 и 3.3).

3.1. Анализ спектров

Наибольшее число деталей в спектре OH на-
блюдалось в главной линии 1665 МГц. Мы выде-
лили 16 деталей в интервале лучевых скоростей от
–3.5 до 17 км/с с минимальным значением плот-
ности потока 0.4 Ян. Основная группа деталей со-
средоточена в интервале скоростей 11.5–17 км/с с
плотностью потока до 36 Ян. При этом с учетом
степени поляризации параметр Стокса I достига-
ет значения 46 и 41 Ян для деталей 11 и 15 соответ-
ственно. Детали второй группы находятся в ин-
тервале лучевых скоростей от –3.5 до 4.8 км/с и
имеют более слабое излучение, не превышающее
1.1 Ян. Детали 1 и 2 на рис. 1 не показаны.

Кроме того, между этими двумя группами име-
ется излучение одиночных деталей. Мы зареги-
стрировали 100% поляризованное по кругу излу-
чение на 9.35 км/с с плотностью потока около
0.5 Ян (деталь 6). Отметим, что в работе Фиша и
др. [9] сведения о деталях второй группы и дета-
лях 6 и 7 отсутствуют. Обнаруженные нами детали
на промежуточных скоростях не поддерживают мо-
дель вращения, в которой северная и южная группы
мазеров находятся на концах вращения [10].

В линии 1667 МГц наблюдаются три детали в
небольшом интервале лучевых скоростей. На
13.74 км/с излучение слабое, не более 0.34 Ян. На
других скоростях излучение значительно сильнее
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Рис. 1. Спектры мазерного излучения OH в главной линии 1665 МГц в направлении ON 1 в эпоху 5 декабря 2021 г. На
верхней панели показаны спектры в правой (жирная линия) и левой (тонкая линия) круговых поляризациях. Детали
пронумерованы. На остальных панелях даны спектры в линейной поляризации при положениях плоскости поляриза-
ции антенны (PA) 0°, 45°, 90° и 135°.
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Рис. 2. То же, что на рис. 1, но для линии 1667 МГц на две эпохи наблюдений.
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и имеет высокую степень круговой поляризации.
Степень линейной поляризации существенно
меньше.

В линии 1612 МГц мы зарегистрировали четы-
ре детали. Они имеют сильную круговую поляри-
зацию, но слабую линейную поляризацию. В от-
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Рис. 3. То же, что на рис. 1, но для линии 1612 МГц на эпоху наблюдений 3 декабря 2021 г.
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личие от излучения в 1667 МГц, в линии 1612 МГц
более низкоскоростная деталь сильно удалена в
спектре от трех других.

Во всех обнаруженных деталях степень круго-
вой поляризации выше степени линейной поля-
ризации. Это свойство мазерного излучения OH

характерно для большинства источников, связан-
ных с областями звездообразования.

Параметры всех спектральных деталей в лини-
ях 1665, 1667 и 1612 МГц приведены в табл. 1.
В столбце 1 дан номер детали согласно рис. 1–3.
Номерами со звездочкой отмечены зеемановские

Рис. 4. Выборка спектров мазерного излучения H2O в ON 1, полученных в 2021–2022 гг. на РТ-22 в Пущино.
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пары деталей. Деталь 11, отмеченная двумя звез-
дочками, скорее является двойной, чем зееманов-
ской парой. В столбце 2 указана линия OH, в ко-
торой проводились наблюдения. В столбцах 3–8
приведены лучевые скорости, плотности потоков
(для правой RC и левой LC круговых поляризаций
в отдельности), степень круговой  и линейной

 поляризаций, позиционный угол  линейной
поляризации, степень полной поляризации p и
величины продольного магнитного поля H|| соот-
ветственно. Положительное значение соответ-

Cm

Lm χ

ствует полю, направленному от наблюдателя, а
отрицательное – к наблюдателю.

3.2. Зеемановские пары

По смещению деталей одного вида круговой
поляризации относительно другого (зееманов-
ское расщепление) мы выделили шесть таких пар:
пять в линии 1665 МГц и одну в линии 1667 МГц
(см. табл. 1). При этом мы учитывали совпадение
положений компонентов RC и LC на карте со-
гласно работе [9].

Таблица 1. Параметры излучения отдельных деталей в линииях OH

Примечание. Номерами со звездочкой отмечены зеемановские пары деталей. Деталь 11, отмеченная двумя звездочками, ско-
рее является двойной, чем зеемановской парой.

1 2 3 4 5 6 7 8 9

Номер
детали

Частота,
МГц

,
км/с

, Ян
, ° H||,

мГс

1 1665 –3.38 0.24 1.81 0.75 0.26 14 0.79
2 –3.0 0.41 0.12 0.55 0.51 –50 0.75
3 3.40 0.30 1.71 –0.70 0.08 –15 0.71
4 3.89 0.08 0.53 –0.74 0.14 58 0.75
5* 4.56 1.16 –0.78 0.12 14 0.79 –0.22

4.69 1.14
6 9.35 0.11 0.53 –0.66 0.62 62 0.91
7 11.86 0.68 1.13 –0.25 0.48 –25 0.54
8 12.77 21.0 1.32 0.88 0.10 62 0.87
9* 13.14 1.38 0.62 0.34 52 0.71 –0.08

13.19 6.2
10* 13.62 21.0 0.65 0.21 32 0.68 0.24

13.76 4.5
11** 13.96 22.1 7.2 0.57 0.20 –20 0.60

14.14 22.4 14.5 0.22 0.33 –55 0.40
12* 15.03 0.27 –0.77 0.16 15 0.79 0.07

15.07 2.04
13 15.54 4.0 0.1 0.95 0.20 –15 0.97
14 15.94 0.55 7.9 –0.87 0.12 14 0.88
15 16.38 4.3 36.7 –0.79 0.12 20 0.81
16 16.59 0.7 5.0 –0.75 0.10 24 0.76
17 1667 13.74 0.28 0.12 0.33 0.33 –45 0.47
18 14.17 2.93 0.36 0.79 0.27 20 0.83
19* 14.46 0.42 –0.70 0.14 –70 0.71 0.42

14.61 2.21
20 1612 0.24 0.29 0.04 0.76
21 1.26 0.32 5.96 –0.90 0.21 –52 0.92
22 13.67 4.28 0.21 0.90 0.09 67 0.91
23 14.42 0.98 12.68 0.84 0.10 –40 0.85

LSRV F
Cm Lm χ p

RC LC
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Используя высокую чувствительность и высо-
кое разрешение по лучевой скорости для некото-
рых слабых деталей, мы обнаружили слабое
продольное магнитное поле. Например, для дета-
ли 12 при плотности потока около 2 Ян величина
H|| составляет 0.07 мГс. Максимальная величина
H|| = 0.42 мГс была обнаружена в линии 1667 МГц
у детали 19 с расщеплением 0.15 км/с.

Для деталей, расположенных в центре и на се-
вере UC H II области, продольное магнитное по-
ле направлено от наблюдателя, а на юге области –
к наблюдателю.

3.3. Карта с мазерами OH
На рис. 5 изображена карта области ON 1, где

находятся мазерные конденсации OH. Карта по-
строена по данным Фиша и др. [9]. Нанесены те
мазерные детали, с которыми отождествлены на-
блюдаемые нами спектральные детали настоя-
щей работы. Приведены лучевые скорости дета-
лей. Отрезками сплошных прямых линий показа-
ны векторы поперечного магнитного поля H⊥ для
деталей в линии 1665 МГц, а отрезками пунктир-
ных линий – для деталей в линии 1667 МГц. От-
метим, что векторы H⊥ перпендикулярны векто-
рам позиционного угла . Символом крестик в
кружочке обозначено продольное магнитное по-

χ

Рис. 5. Карта расположения мазерных пятен в области ON 1. Нанесены все отождествленные с нашими наблюдениями
детали в линиях 1665 (светлые кружочки) и 1667 МГц (светлые треугольники). Положения деталей взяты из работы [9].
Большим крестом показано положение центра источника континуума на 8.4 ГГц [4]. Прямым шрифтом указаны лу-
чевые скорости деталей в линии 1665 МГц, а курсивом – в линии 1667 МГц. Отрезками сплошных прямых линий по-
казаны векторы поперечного магнитного поля для деталей в линии 1665 МГц, а отрезками пунктирных линий – для
деталей в линии 1667 МГц. Символом крестик в кружочке обозначено продольное магнитное поле, направленное от
наблюдателя, а точкой в кружочке – поле, направленное к наблюдателю.
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ле H||, направленное от наблюдателя, а точкой в
кружочке – поле, направленное к наблюдателю.
Величина магнитного поля приведена в столбце 9
табл. 1.

Большой крестик показывает положение цен-
тра сверхкомпактной области HII (UC H II) со-
гласно наблюдениям Аргон и др. [4] на частоте
8.4 ГГц. Центр карты (0; 0) соответствует коорди-
натам: , . На
рис. 6 дан фрагмент карты в увеличенном мас-
штабе. Обозначения те же, что на рис. 5. Для са-
мой сильной детали в линии 1667 МГц
(  км/с) показаны два вектора: из на-
блюдений 18 февраля (1) и второй из наблюдений
3 декабря 2021 г. (2). Векторы поперечного маг-
нитного поля ориентированы, в основном, вдоль
дуги (верхняя и нижняя части области). Имеется
некоторая закономерность в распределении луче-
вых скоростей деталей: мазерные детали с более
низкими лучевыми скоростями расположены в
северной части области, с более высокими – в
южной.

Выделяются три компактные скопления ма-
зерных пятен. Одно из них находится в северной
части области, а два в южной. Обнаруживается
общая тенденция ориентации поперечного маг-
нитного поля вдоль дуги, расположенной на пе-
риферии области UC H II. В некоторых мазерных
деталях наблюдается отклонение вектора магнит-

α = h m s
2000 20 10 09.05 δ = ° ′ ″2000 1 31 35.2

=LSR 14.17V

ного поля от общего направления. Это может
быть, например, в случае, когда мазерные детали
пространственно разнесены.

Согласно Фишу и др. [10] в одном крайнем
случае (например, W75 N) обнаруженные компо-
ненты и углы положения поляризации мазерных
пятен показывают некоторую упорядоченную
структуру (см. также [13, 14]). В противополож-
ном случае (напр., W51 e1/e2) линейная поляри-
зация почти не обнаруживается, и происходит ча-
стичная деполяризация. Типичный источник об-
ладает свойствами, промежуточными между
этими двумя крайностями, без четкой закономер-
ности в распределении позиционных углов поля-
ризации. Исследование таких источников пред-
ставляет научный интерес.

3.4. Переменность мазерного излучения
Мониторинг мазера H2O ON 1 показал, что пе-

ременность мазерной активности имеет долгопе-
риодическую составляющую с периодом около
9 лет [12]. Экстраполяция показывает, что мазер-
ное излучение водяного пара в 2021 г. находилось
в минимуме своей активности. Это также под-
тверждается непосредственно из наблюдений
H2O, проведенных на РТ-22 в Пущино (см.
рис. 4). На этом рисунке приведена выборка из
пяти спектров H2O, полученных с февраля 2021 г.
по март 2022 г. Видно, что число деталей в спектре

Рис. 6. Фрагмент карты в увеличенном масштабе, показанной на рис. 5. Обозначения те же. Для детали на скорости
14.17 км/с (1667 МГц) показаны векторы на две эпохи наблюдений: 18 февраля (1) и 3 декабря 2021 г. (2).
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постепенно уменьшалось. Интегральный поток
при этом к концу 2021 г. уменьшился с 144 до
42 Ян · км/с, что является абсолютным миниму-
мом за все время нашего мониторинга ON1. Ос-
новная группа мазерных деталей находится в ин-
тервале лучевых скоростей 4–18 км/с и ассоции-
руется с северным WMC 1 и южным WMC 2
скоплениями мазерных пятен.

Таким образом, величина мазерного излуче-
ния связана с активностью звезд двойной систе-
мы в ON 1, одной из которых является звезда в UC
H II. С ней непосредственно связаны мазерные
детали (конденсации) гидроксила.

Самые значительные изменения мазерного
излучения OH с февраля до декабря 2021 г. про-
изошли с деталью 14.17 км/с. Плотность потока в
правой круговой поляризации увеличилась с 2.9
до 4.2 Ян. Степени круговой и линейной поляри-
заций практически сохранились, а вектор попе-
речного магнитного поля изменил свое направле-
ние с +20° до –10° (см. рис. 6). Изменение пара-
метров излучения остальных деталей в линии
1667 МГц было менее существенным.

Представляет интерес исследование перемен-
ности поляризационных параметров деталей
(особенно угла ) в линии 1665 МГц, где наблю-
дается большое число эмиссионных деталей. Та-
кие исследования позволят дать информацию о
структуре магнитного поля об области UC H II.

4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Перечислим основные результаты, получен-
ные в настоящей работе из поляризационных на-
блюдений в Нансэ (Франция) области активного
звездообразования ON 1 в линиях молекулы OH
на длине волны 18 см.

– Проведено пространственное отождествле-
ние спектральных деталей OH в линиях 1665 и
1667 МГц с мазерными пятнами (конденсация-
ми) на VLВI карте по данным Фиша и др. [9].

– Обнаружено излучение от неизвестных ра-
нее спектральных деталей в главной линии
1665 МГц на лучевых скоростях –2.98, 9.35 и
11.8 км/с, что не поддерживает модель, в которой
северная и южная группы мазеров находятся на
концах вращения.

– Найдено пять зеемановских пар: четыре в
линии 1665 МГц и одна в линии 1667 МГц.

– Векторы поперечного магнитного поля H⊥
ориентированы, в основном, вдоль дуги (в верх-
ней и нижней частях UC H II области).

– Векторы продольного магнитного поля в се-
верной и центральной частях UC H II области

ориентированы от наблюдателя, а в южной – к
наблюдателю.

Мониторинг мазерного излучения OH в ON 1
важен тем, что позволяет проследить за эволюци-
ей структуры магнитного поля. Важно устано-
вить, какой процесс происходит: развитие неко-
торых упорядоченных структур магнитного поля
в источнике или частичная деполяризация.
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Представлены результаты исследования переменности мазерного излучения в линии OH 1665 МГц
в области звездообразования G43.8–0.1 из наблюдений (мониторинга) в 2008–2022 гг. на Большом
радиотелескопе в Нансэ (Франция). Обнаружена переменность всех параметров поляризации боль-
шинства спектральных деталей, которая носит монотонный регулярный характер. Проведено про-
странственное отождествление основных спектральных деталей OH в линии 1665 МГц с мазерными
пятнами (конденсациями) на VLA карте. Для Зеемановской пары на  км/с обнаружено
монотонное изменение расщепления со временем в течение 2008–2022 гг. и, следовательно, изме-
нение величины продольного магнитного поля . По нашим расчетам в эпоху конца 2012 г. про-
изошло изменение направления магнитного поля на противоположное. Коррелированно с  про-
исходили изменения угла  и, как следствие, изменения направления вектора поперечного магнит-
ного поля H . Для мазерной детали 44.5 км/с обнаружено изменение  на 180°. В период 2016–
2022 гг. произошла некоторая переориентация глобального магнитного поля ( ) в G43.8–0.1. Поле
стало менее хаотичным: в восточной части поле в мазерных конденсациях перпендикулярно дуге, а
в западной части параллельно дуге. Предполагается, что глобальное магнитное поле во всей области
U H II источника G43.8–0.1 имеет одно направление: вдоль оси (северо-восток) – (юго-запад).

Ключевые слова: звездообразование, мазеры OH, поляризация, магнитное поле, индивидуальные
объекты (G43.8–0.1)
DOI: 10.31857/S0004629923020019, EDN: CIZGVW

1. ВВЕДЕНИЕ

Источник мазерного излучения G43.8–0.1 на-
ходится в области активного звездообразования.
В направлении на G43.8–0.1 сначала было обна-
ружено мазерное излучение в главных линиях OH
на волне 18 см (Кноулес и др. [1], Эванс и др. [2],
Мэтьюз и др. [3]), а затем в линии H O на волне
1.35 см в 1976 г. (Генцел и Даунс [4]). Ввиду этого
данный источник чаще всего называют OH
G43.8–0.1.

Все обнаруженные в этом источнике мазеры
(OH, H2O и CH3OH) связаны со сверхкомпактной
областью H II (Куртс и др. [5], Аргон и др. [6]) и
инфракрасным источником IRAS 19095+0930.

Наблюдения G43.8–0.1 в главных линиях гид-
роксила на 18 см с угловым разрешением 1  были

выполнены в 1993 г. на VLA в НРАО [6]. Было
определено абсолютное положение мазерных
деталей. В 2001 г. на основе наблюдений на гло-
бальной системе VLBA с угловым разрешением
17 × 15 mas1 Фиш и др. [7] построили более по-
дробную карту расположения мазерных пятен.
В линии 1665 МГц они зарегистрировали излуче-
ние от 45 эмиссионных деталей (мазерных пятен).

Фиш и др. [8] обратили внимание на то, что
есть разворот дуги на севере области, вдоль кото-
рой расположены мазерные конденсации OH, но
нет разворота поперечного магнитного поля.

VLBI наблюдения в линии H2O показали, что
мазерные конденсации образуют организован-
ную структуру. Так, например, VLBI-изображе-

=LSR 44.15V

H
H

χ
⊥ ⊥H

⊥H

2

″ 1 mas (milli arc second) – угловая миллисекунда дуги.
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ние, полученное Даунсом и др. [9], показывает,
что большинство деталей мазера H2O расположе-
ны в дугообразной структуре с поперечным диа-
метром 200 mas. При расстоянии до G43.8–0.1,
равном 2.8 кпк, это соответствует радиусу струк-
туры около  см.

Лучевые скорости самых сильных низкоско-
ростных деталей H2O увеличиваются с востока на
запад вдоль этой дуги. Высокоскоростные детали
также встречаются в области 400 mas у открытого
конца дуги. VLA-наблюдения Сарма и др. [10] по-
казали, что имеются четыре мазерные детали, ко-
торые расположены в направлении восток-запад
в пределах 0.3 . Это является частью дуги, наблю-
даемой Даунсом и др. [9] с VLBI.

Хонма и др. [11] по наблюдениям в пяти эпохах
нашли расширение распределения мазерных пя-
тен H2O. Они пришли к заключению, что распре-
деление мазерных пятен в G43.8–0.1 представле-
но не простой оболочкой, а может интерпретиро-
ваться как биполярная структура в направлении
север-юг.

Уэй и др. [12] идентифицировали 12 различных
пятен мазера водяного пара, распределенных в
пределах . Согласно их исследованиям рас-
пределение и собственные движения этих мазер-
ных пятен являются довольно случайными, и по-
этому не могут моделироваться в виде молекуляр-
ного потока.

Мониторинг в линии 1.35 см показал, что в
G43.8–0.1 более или менее регулярно происходи-
ли сильные вспышки мазерного излучения оди-
ночных деталей с потоком более 4 кЯн (см.,
напр., [13–15]).

Исследования в линиях OH позволяют полу-
чить параметры магнитного поля как поперечно-
го, так и продольного. Как известно, на раннем
этапе звездообразования магнитное поле играет
большую роль. Поэтому изучение эволюции маг-
нитного поля как глобального для данного источ-
ника, так и для каждой мазерной конденсации в
отдельности представляет большой научный ин-
терес. Результаты таких исследования были изло-
жены, например, в работах Колом и др. [16],
Ашимбаева и др. [17].

2. АППАРАТУРА И НАБЛЮДЕНИЯ
В настоящей работе проводятся исследования

одного из многочисленных источников (связан-
ных с областями активного звездообразования)
нашего многолетнего мониторинга, проводимого
в линиях 1.35 и 18 см.

Наблюдения в линиях OH на 18 см в направле-
нии источника G43.8–0.1 проводятся нами на
Большом радиотелескопе в Нансэ (Франция) с
2006 г. Регулярные наблюдения (мониторинг)

1610

″

≈ ″0.2

проводятся с 2016 г. Чувствительность телескопа
составила 1.4 K/Ян для точечного источника не-
поляризованного излучения. Ширина диаграммы
направленности телескопа на данной волне равна

 по прямому восхождению и склонению
соответственно.

Подробно методика наблюдений и регистра-
ции сигнала излагались нами во всех работах,
связанных с мониторингом источников на дан-
ном радиотелескопе (см., напр., [18]). Здесь мы
приводим более краткое описание.

Анализ сигнала осуществлялся автокорреля-
ционным спектроанализатором из 8192 каналов,
разделенных на восемь батарей по 1024 канала в
каждой из них. Приемная система радиотелеско-
па позволяет одновременно принимать излуче-
ние в двух круговых поляризациях (RC и LC) и
двух ориентациях линейной поляризации (L0 и
L90). После поворота облучателя на  осу-
ществлялся прием излучения снова в круговых и
в двух других направлениях линейной поляриза-
ции (L45 и L135). Таким образом, осуществлялась
регистрация шести мод поляризации. Это позво-
лило нам вычислить все параметры Стокса ( , ,

 и ), причем данные о круговых поляризациях
являются избыточными.

В главных линиях OH спектральное разреше-
ние в 2008 г. составило 0.137 км/с, а с 2016 г. –
0.0686 км/с. Излучение в сателлитных линиях
1612 и 1720 МГц в наблюдениях 2008 г. мы не об-
наружили. Величина среднеквадратичного уров-
ня шумов (rms) при времени накопления сигнала
15 мин составила около 0.15 Ян. Кроме того, при
корректировке нулевой линии спектра возможно
некоторое увеличение верхней границы обнару-
жения слабого сигнала. Поскольку излучение OH
G43.8–0.1 в линии 1665 МГц достаточно сильное,
величину rms оказалось возможным показать
только на одном рисунке (см. ниже).

Как мы уже отмечали, из наблюдений мы по-
лучаем значения плотности потока  и

 для круговой поляризации и F(0°), F(45°),
F(90°) и F(90°) для линейной поляризации в че-
тырех направлениях. Параметры Стокса вычис-
ляются по формулам:

(1)

(2)

(3)

(4)

Степень поляризации  и позиционный угол 
для линейной поляризации, степень круговой по-

′ × ′3.5 19

°45

I Q
U V

( )F RC
( )F LC

° + ° += (0 ) (90 ) = ( ) ( ),I F F F RC F LC

° − °= (0 ) (90 ),Q F F

° − °= (45 ) (135 ),U F F

−= ( ) ( ).V F RC F LC

Lm χ
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ляризации  и степень полной поляризации 
вычислялись по формулам:

(5)

(6)

(7)

(8)

Также отметим, что в линии OH 1665 МГц при
величине продольного магнитного поля 1 мГс
расстояние между  компонентами зеемановско-
го расщепления  и  составляет 0.590 км/с
(см., напр., [19]).

3. РЕЗУЛЬТАТЫ НАБЛЮДЕНИЙ
Основная цель работы – определение основ-

ных параметров поляризации (степень поляриза-
ции и позиционный угол для линейной поляри-
зации) для наиболее интенсивных спектральных
деталей источника G43.8–0.1 и исследование их
переменности. Подробный анализ данных наше-
го мониторинга мы выполняли с 2016 г., когда
регулярно проводились наблюдения этого ис-
точника.

Спектры мазерного излучения в главной ли-
нии OH 1665 МГц показаны на рис. 1 и 2. Указаны
эпохи наблюдений. Слева даны наложения спек-
тров линейно поляризованного излучения для че-
тырех направлений поляризации: , , 
и . Спектры нанесены линиями одной тол-
щины, т.к. смысл наложения спектров – показать
пределы изменения интенсивности каждой дета-
ли в зависимости от позиционного угла антенны.
Все сильные детали пронумерованы. Номерами с
индексом “ ” обозначены двойные спектрально
близкие детали. Справа даны спектры в круговых
поляризациях: жирной линией для правой (RC) и
пунктирной для левой (LC) круговых поляриза-
ций соответственно. Для полноты анализа мы
включили четыре спектра линейно поляризован-
ного излучения (рис. 1б), которые были опубли-
кованы нами ранее [17].

Наиболее интенсивное излучение (более 2 Ян)
находится в интервале лучевых скоростей 38–
47 км/с, а полный интервал зарегистрированного
нами излучения составляет 28–50 км/с. В самих
спектрах выделяются три области с сильным ма-
зерным излучением: 39.0–40.0, 41.2–42.2 и 43.5–
44.7 км/с. Такая структура спектра сохраняется
на протяжении многих лет.

Первые две области объединяет то, что основ-
ная деталь является суперпозицией двух спек-
трально близких компонентов. При наблюдениях
на разных позиционных углах антенны мы на-

Cm p

+2 2

= ,L
Q Um

I
χ = 0.5arctg( / ),U Q

= / .Cm V I

+ + = +
2 2 2

2 2= .C L
Q U Vp m m

I

σ
−σ +σ

χ °= 0 °45 °90
°135

*

блюдаем как изменение амплитуды принятого
излучения, так и смещение в спектре максимума
излучения по лучевой скорости (см. рис. 3). На-
блюдаемая картина немного усложняется тем,
что линейно поляризованное излучение компо-
нентов имеет разные позиционные углы . В тре-
тьей области основная деталь скорее всего явля-
ется одиночной, но наблюдается несовпадение
максимумов излучения в круговых поляризациях,
что является следствием расщепления линии в
продольном магнитном поле.

4. АНАЛИЗ РЕЗУЛЬТАТОВ НАБЛЮДЕНИЙ
Проведем более глубокий анализ излучения

основных деталей. Но прежде всего обратим вни-
мание на следующее обстоятельство. Для одиноч-
ной линейно поляризованной детали при разных
направлениях плоскости полярицации антенны
будет меняться только амплитуда излучения. По-
ложение в спектре самой детали, т.е. ее лучевая
скорость, меняться не будет (см., например, [16]).
В случае двойной детали при равных значениях
угла  и степени линейной поляризации  поло-
жение максимума излучения также не будет ме-
няться.

4.1. Параметры мазерного излучения OH
отдельных деталей

Параметры эмиссионных деталей в линии
1665 МГц на эпохи 27 марта 2016 г. и 16 марта
2022 г., вычисленные по формулам раздела 2,
приведены в табл. 1 и 2 соответственно. Номера
деталей (столбец 1) соответствуют номерам на
рис. 1 и 2. В столбце 2 слева приведены лучевые
скорости, полученные в нашем мониторинге, а
справа взяты из работы [6], поскольку отождеств-
ление мы проводили в основном по картам этой
работы. Детали 10 и 11 были отождествлены по
картам Фиша и др. [12]. В столбце 3 приведена
плотность потока полного излучения, т.е. пара-
метр Стокса I. В столбцах 4–7 приведены степени
круговой ( ) и линейной ( ) поляризаций, по-
зиционный угол линейной поляризации  и сте-
пень полной поляризации  соответственно.

Ниже подробно рассмотрена структура основ-
ных спектральных деталей OH в линии 1665 МГц.

Деталь 1 (39.4 км/с). Излучение детали сильно
поляризовано по кругу. Степень линейной поля-
ризации небольшая (см. рис. 3). Деталь является
двойной. Это отчетливо проявляется в правой
круговой поляризации. В левой поляризации оба
компонента имеют одинаковые потоки. Поэтому
при небольшой разнице лучевых скоростей сум-
марный спектр имеет один максимум. Мы вписа-
ли в этот спектр две гауссианы, имеющие лучевые
скорости 39.27 и 39.44 км/с. Наблюдается смеще-

χ

χ Lm

Cm Lm
χ

p
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ние максимума линейно поляризованного излу-
чения по лучевой скорости при изменении поло-
жения позиционного угла антенны. Это может
происходить при разных значениях угла  и/или

 у компонентов двойной структуры наблюдае-
мой линии. Оценить степень линейной поляри-
зации с достаточной точностью не представляет-
ся возможным. Мы вычислили этот параметр для
совокупного излучения двойной детали.

χ
Lm

Деталь 5 (41.7 км/с). На рис. 4 показано излу-
чение, полученное 8 октября 2021 г. в обеих кру-
говых поляризациях и четырех направлениях ли-
нейной поляризации, а также полное излучение
(параметр Стокса I). Вертикальными стрелками и
пунктирными линиями показаны положения
двух выделенных компонентов: 41.62 и 41.75 км/с.
Наблюдается смещение максимума линии при
изменении положения плоскости линейной по-

Рис. 1. Спектры мазерного излучения OH в главной линии 1665 МГц в направлении G43.8–0.1. Слева дано наложение
спектров в четырех направлениях линейной поляризации, а справа спектры в правой (жирная линия) и левой (пунк-
тирная линия) круговых поляризациях для наблюдений в 2008, 2016, 2017 и 2018 гг. Детали пронумерованы. Номерами
со звездочками обозначены двойные детали.
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ляризации антенны. Вычисления показали, что
линейно поляризованное излучение компонен-
тов имеет близкие значения угла . Вероятнее
всего, в данном случае смещение максимума из-
лучения связано с разной степенью линейной по-
ляризации  компонентов 41.62 и 41.75 км/с.

Деталь 6 (42.5 км/с). Фрагмент спектра в эпоху
13 августа 2021 г. показан на рис. 5. Справа внизу
нанесена среднеквадратичная ошибка rms из-за

χ

Lm

шумов системы, о которой упоминалось выше
(раздел 2). Деталь расщепляется в магнитном поле
на два компонента. На скоростях 42.4 и 42.6 км/с
наблюдаются  и  компоненты соответствен-
но. Первый имеет левую круговую поляризацию,
а второй правую. Величина расщепления состав-
ляет  км/с, что соответствует
величине продольного магнитного поля 0.34 мГс,
направленного от наблюдателя. На скорости

−σ +σ

−( ) ( ) = 0.2V RC V LC

Рис. 2. То же, что на рис. 1, но для наблюдений в 2021–2022 гг.
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42.5 км/с наблюдается нерасщепленный компо-
нент  с небольшой степенью линейной поляри-
зации. На 42.87 км/с имеется еще одна деталь.
После разделения данного участка спектра на
отдельные компоненты мы вычислили парамет-
ры поляризации ,  и  для детали 42.5 для
всех эпох наблюдений (см. табл. 1 и 2). Имеет
место случай , где  – угол между лу-
чом зрения и направлением магнитного поля в
пространстве.

Деталь 8 (44.1 км/с). Скорее всего деталь явля-
ется одиночной. Фрагмент спектра с этой дета-
лью в эпоху 9 мая 2017 г. показан на рис. 6. В излу-
чении в круговой поляризации наблюдается рас-
щепление линии на  км/с.
Это соответствует величине продольного магнит-
ного поля –0.10 мГс, которое направлено к на-
блюдателю. Отметим, что точность определения
лучевой скорости детали определялась по форме
линии вблизи ее максимума. Для сигналов, суще-
ственно превышающих уровень шумового сигна-
ла, она превышает величину спектрального раз-
решения. Вертикальной штриховой линией нане-

π

Cm Lm χ

Θ π0 < < /2 Θ

− −( ) ( ) = 0.06V RC V LC

сено положение нерасщепленного компонента.
Справа вверху в уменьшенном масштабе приве-
дены линии только в круговых поляризациях. От-
четливо видно смещение одной линии относи-
тельно другой.

При изменении позиционного угла антенны
наблюдается изменение величины плотности по-
тока линейно поляризованного излучения этой
детали, что естественно при наличии у нее линей-
но поляризованного излучения. Также имеет ме-
сто смещение максимума излучения детали по лу-
чевой скорости. Это, вероятно, связано с Зеема-
новским расщеплением линии. Максимальное
значение скорости приходится на лучевую ско-
рость, близкую к положению  компонента (в
нашем случае LC). При этом позиционный угол 
составляет 56°. Минимальное значение скорости
находится близи лучевой скорости  компонен-
та (RC). При последующих наблюдениях эта кар-
тина повторялась. Здесь также имеется эллипти-
ческая поляризация при .

Рассмотрим более слабые эмиссионные дета-
ли, которые были отождествлены с мазерными

+σ
χ

−σ

Θ π0 < < /2

Рис. 3. Структура спектра 1665 МГц в эпоху 9 мая 2017 г. в диапазоне лучевых скоростей 38.8–39.9 км/с. Нанесены все
моды поляризации: две круговые и четыре линейные. Каждая мода обозначена своим символом. Вертикальными
стрелками показаны положения выделенных компонентов и приведены их лучевые скорости.
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конденсациями на картах [6, 7]. Они не сильно
блендированы соседними деталями и поэтому
есть возможность провести полный анализ их из-
лучения.

Деталь 41.22 км/с. В спектрах всех эпох четко
прослеживается, что максимумы правой и левой
круговых поляризаций разнесены на  км/с.
Такому расщеплению линии соответствует про-
дольное магнитное поле  мГс, направленное
от наблюдателя (см. пояснение к детали 44.1 км/с).

∼0.06

∼0.10

Также присутствует  компонент с небольшой
степенью линейной поляризации (  = 0.06).
Блендирование этой линии крылом более силь-
ной линии на 41.7 км/с не позволяет определить
расщепление с точностью возможной перемен-
ности этого параметра.

Детали на 45.5 и 46.0 км/с. Излучение на этих
скоростях отождествляется с излучением деталей,
наблюдаемых Фишем и др. [7]. На карте [6] их
нет. Мы обнаружили монотонный рост излуче-

π
Lm

Таблица 1. Параметры излучения основных деталей в линии 1665 МГц в 2016 г.

Примечание. В столбце 2 слева приведены лучевые скорости, полученные в нашем мониторинге, а справа взяты из работы [6].
* – у детали наблюдается двойная структура; ** – слабость детали не позволяет надежно определить ее расщепление.

1 2 3 4 5 6 7

№ детали , км/с , Ян , °

1* 39.26 39.14 55.0 –0.86 0.04 0 0.86
39.45 – 60.5 –0.84 0.04 65 0.84

2 40.13 40.16 6.4 0.84 0.16 45 0.86
3 40.70 40.88 16.2 0.34 0.12 70 0.36
4 41.22 41.30** 23.2 0.33 0.06 0 0.34
5* 41.62 41.52 47.1 0.12 0.33 45 0.35

41.74 41.62 54.9 0.23 0.31 55 0.39
6 42.54 42.48 8.9 0.14 0.06 –10 0.39
7 43.70 43.29 33.4 0.28 0.37 0 0.46
8 44.09 44.14 93.0 0.37 0.28 66 0.46
9 44.50 44.74 44.3 0.10 0.35 –30 0.36

10 45.40 45.38 1.7 –0.48 0.18 20 0.51
11 46.00 46.04** 1.2 0.81 0.17 67 0.83

LSRV F Cm Lm χ p

Таблица 2. Параметры излучения основных деталей в линии 1665 МГц в эпоху 27 марта 2022 г.

Примечание. Обозначения те же, что в табл. 1.

1 2 3 4 5 6 7

№ детали , км/с , Ян , °

1* 39.27 39.14 85.6 –0.67 0.11 20 0.68
39.44 – 102 –0.36 0.11 73 0.38

2 40.13 40.16 7.4 0.90 0.18 44 0.92
3 40.70 40.88 12.7 0.28 0.18 45 0.33
4 41.23 41.30** 18.9 0.24 0.08 41 0.25
5* 41.62 41.52 115 0.36 0.59 27 0.69

41.78 41.62 125 0.58 0.71 32 0.92
6 42.50 42.48 9.0 0.11 0.15 22 0.19
7 43.70 43.29 43.5 0.55 0.14 63 0.57
8 44.15 44.14 153 0.65 0.64 59 0.91
9 44.50 44.74 11.0 –0.18 0.33 19 0.38

10 45.40 45.38 2.8 –0.63 0.15 10 0.65
11 46.00 46.04** 3.4 0.79 0.12 50 0.80

LSRV F Cm Lm χ p
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ния этих деталей. Вероятно в эпоху наблюдений
[6] в 1993 г. они были очень слабыми.

Кроме того, наблюдалась изолированная де-
таль на лучевой скорости 34 км/с. Она имеет вы-
сокую степень круговой поляризации и более низ-
кую степень линейной поляризации:  Ян,

, , . В таблицах наблю-
дений [6, 7] ее нет. Так как отождествлять ее не
с чем, мы не включили данную деталь в наши
табл. 1 и 2.

4.2. Переменность мазерного излучения
На рис. 7 показана переменность плотности

потока (параметр Стокса I) основных деталей.
Указаны лучевые скорости. Обращает на себя
внимание то, что с 2021 г. по начало 2022 г. на-
блюдался период более высокой активности ма-
зера OH в целом, чем в другие эпохи. Сильных
вспышек не происходило.

На рис. 8 показана переменность степени кру-
говой (а) и линейной (б) поляризаций. Нумера-
ция на графике соответствует номерам деталей
согласно рис. 1 и 2. Наблюдаются более или менее
монотонные изменения данных параметров для
большинства деталей.

= 3.3I
−= 0.7Cm = 0.2Lm χ = °35

Рассмотрим возможные варианты корреляции
переменности параметров  и .

1. Детали 1 и 2 имеют сильную круговую, но
слабую линейную поляризацию. При этом сте-
пень поляризации мало меняется со временем.

2. У деталей 5 и 8 наблюдается одновременный
рост  и .

3. У детали 7 имеет место обратная зависи-
мость между переменностью  и . При росте
первого параметра второй уменьшается.

4. Слабо меняются оба параметра деталей 3 и 4,
всего лишь в пределах 0.1.

5. При значительном монотонном уменьше-
нии  у детали 9 происходят нерегулярные вари-
ации .

На рис. 9 показана переменность позиционно-
го угла линейной поляризации самых сильных
эмиссионных деталей. Приведены лучевые ско-
рости деталей. Некоторые графики аппроксими-
рованы прямыми линиями, что показывает тен-
денции долговременного и существенного изме-
нения позиционного угла соответствующих

Cm Lm

Cm Lm

Cm Lm

Cm
Lm

Рис. 4. То же, что на рис. 3, но для эпохи 8 октября 2021 г. и для диапазона лучевых скоростей 41.2–42.2 км/с. Верти-
кальными стрелками и пунктирными линиями показаны положения двух выделенных компонентов: 41.62 и
41.75 км/с.
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деталей. На панели (в) внизу слева для детали –
44.5 км/с указано значение  для эпохи
2008 г.

χ − °= 163

Хаотических вариаций позиционного угла не
наблюдается. Переменность  имеет, в основном,
регулярный характер и, как правило, в небольших
пределах. Наибольшие изменения угла  проис-
ходили у детали 7 на 43.7 км/с с 0° до 65°.

Значительные монотонные изменения угла  в
период 2008–2022 гг. происходили на лучевой
скорости 44.5 км/с, от  до  с выходом на
горизонтальное плато с середины 2021 г. (см.
рис. 9в). Это соответствует изменению вектора
поперечного магнитного поля на . Для удоб-
ства введем для такого поля обозначение , а
для продольного магнитного поля .

Мы обнаружили, что величина зеемановского
расщепления детали 44.15 км/с меняется со вре-
менем от 0.11 до –0.13 км/с (см. рис. 10а). При
этом величина продольного магнитного поля ме-
няется от 0.19 до –0.22 мГс. Смена направления
магнитного поля  может приходиться на конец
2012 г. (рис. 10б). Коррелированно с H  меняется
угол  линейной поляризации. Экстраполяция
параметра круговой поляризации  на эпоху ко-
нец 2012 г. дает значение 0.25, а линейной поля-
ризации  дает нулевое значение.

Для другой зеемановской пары (42.4 и 42.6 км/с)
мы не обнаружили какого-то регулярного изме-
нения расщепления. Наблюдались лишь хаотиче-
ского характера вариации этого параметра в пре-
делах 0.16–0.24 км/с, которое может быть связано

χ

χ

χ

− °163 + °22

≈ °180
⊥H

H

H


χ

Cm

Lm

Рис. 5. Фрагмент спектра 1665 МГц с деталью
42.5 км/с на эпоху 13 августа 2021 г. Нанесены обе мо-
ды круговой поляризации и мода 45 линейной по-
ляризации. Внизу справа нанесена величина средне-
квадратичной ошибки.

LC
RC

L45

13.08.2021

rms0

2

4

6

8

42.5 43.042.0
Лучевая скорость, км/с

Плотность потока, Ян

L

Рис. 6. То же, что на рис. 3, но для эпохи 9 мая 2017 г. и для диапазона лучевых скоростей 43.25–45.0 км/с. Справа ввер-
ху в уменьшенном масштабе приведены линии в круговых поляризациях.
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с влиянием излучения от крыльев соседних ли-
ний.

Таким образом, для двух мазерных деталей на-
блюдалось изменение направления магнитного
поля на противоположное: для детали 44.15 км/с
продольного поля (H ), а для детали 44.5 км/с –
поперечного поля (H ).

4.3. Пространственное отождествление
мазерных деталей

Для пространственного отождествления мы
использовали, в основном, VLA-данные [6], по-
скольку VLBA-данные [7] содержат избыточную
для нас информацию при высоком угловом раз-
решении. Для отождествления некоторых слабых
деталей мы также пользовались данными [7]. При
отождествлении мы взяли три критерия: близкие
лучевые скорости деталей, относительно близкие
значения плотности потока и преобладание од-
ного и того же типа круговой поляризации.



⊥

Распределение мазерных пятен на картах [6, 7]
имеет хорошее подобие, несмотря на разницу
между эпохами наблюдений в 8 лет. Ранее прове-
денный нами анализ показал, что основные
эмиссионные детали в спектрах сохранялись на
протяжении более 20 лет [20]. Как мы уже отмеча-
ли, достаточно стабильными являются их луче-
вые скорости. Это дает нам основания проводить
отождествление с данными [6, 7].

На рис. 11 показаны карты расположения мазер-
ных пятен (конденсаций) в линии 1665 МГц. На
карту нанесены все мазерные пятна, полученные
Аргон и др. [6] в линии 1665 МГц в правой (круж-
ки) и левой (многоугольники) круговых поляри-
зациях в эпоху 12 января 1993 г. Курсивом указа-
ны их лучевые скорости. Абсолютные координа-
ты центра карты составляют: ,

. Большой крестик показывает
положение центра источника радиоконтинуу-
ма. Детали, взятые из работы [7], снабжены ин-
дексом (**).

α = h m s
2000 19 11 54.01

δ ° ′ ″2000 = 9 35 50

Рис. 7. Переменность плотности потока основных деталей. Указаны их лучевые скорости.
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Жирным шрифтом на рис. 11 указаны лучевые
скорости, полученные в настоящей работе. Чер-
точками показаны векторы направления попе-
речного магнитного поля  в отдельных мазер-
ных деталях, полученные в настоящей работе.
Напомним, что по определению вектор  пер-
пендикулярен направлению плоскости линейной
поляризации, т.е. углу . Данные нашего монито-
ринга представлены для двух эпох: (а) – 27 марта
2016 г. и (б) – 16 марта 2022 г.

Мазерные конденсации расположены при-
близительно вдоль дуги, напоминающей подко-
ву, но на севере имеется резкий разворот дуги.
Видно, что в 2016–2022 гг. произошли существен-
ные изменения направления магнитного поля в

⊥H

⊥H

χ

отдельных мазерных деталях. Если оценить в це-
лом, то можно сказать, что произошла некоторая
переориентация мелкомасштабной структуры
глобального магнитного поля (компонент ).
Оно стало менее хаотичным: в восточной части
поле в мазерных конденсациях перпендикулярно
дуге, а в западной части параллельно дуге. Таким
образом, общая структура глобального магнитно-
го поля мало изменилась. На основании этого
можно предположить, что глобальное магнитное
поле во всей области U H II источника G43.8–0.1
имеет одно направление: вдоль оси (северо-во-
сток) – (юго-запад).

Несмотря на хорошее подобие карт 1993 и
2001 гг., все-таки расстояние между некоторыми

⊥H

Рис. 8. Переменность степени круговой (a) и линейной (б) поляризаций основных деталей. Указаны номера деталей
согласно рис. 1 и 2. Для детали 1 на рис. (а) также нанесены данные для компонентов 39.27 и 39.44 км/с (пунктирные
линии).
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одноименными мазерными пятнами двух эпох
превышает допустимые значения собственных
движений. Малые изменения лучевых скоростей
деталей и долгое время их существования могут
указывать на существование, например, вытяну-
тых неоднородных структур с малым градиентом
лучевой скорости. Это может быть аналогом
структуры мазера водяного пара в виде волокон
(или многозвенных цепочек), но бóльшего мас-

штаба (см., напр., [21, 22]). Это также подтвержда-
ется существованием тонкой структуры некоторых
мазерных пятен в наблюдениях Фиша и др. [7].

В разные эпохи максимум излучения может
приходиться на разные участки таких структур.
Волокно может находиться в неоднородном маг-
нитном поле. Таким образом, при смещении ак-
тивной зоны излучения OH вдоль волокна будет
наблюдаться изменение магнитного поля.

Рис. 9. Переменность позиционного угла  линейной поляризации основных деталей. Указаны лучевые скорости де-
талей. Некоторые кривые аппроксимированы отрезками прямых линий. На панели (в) внизу слева для детали
‒44.5 км/с стрелкой указано направление на значение  для эпохи 2008 г. Пунктирные линии для некоторых
деталей показывают аппроксимацию изменений позиционного угла  линейными зависимостями.
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5. ОСНОВНЫЕ РЕЗУЛЬТАТЫ
За период мониторинга мазерного излучения

OH в главной линии 1665 МГц на радиотелескопе
в Нансэ (Франция) в период 2008–2022 гг. в на-
правлении источника G43.8–0.1 обнаружена пе-
ременность всех параметров поляризации боль-
шинства спектральных деталей. Перечислим
наиболее важные результаты.

– Проведено пространственное отождествле-
ние основных спектральных деталей OH в линии
1665 МГц с мазерными пятнами (конденсация-
ми) на VLA карте.

– Обнаруженная переменность всех парамет-
ров поляризации носит, в основном, монотон-
ный регулярный характер.

– Для зеемановской пары на  км/с
обнаружено монотонное изменение расщепле-
ния со временем (2008–2022 гг.) и, следователь-
но, величин  продольного магнитного поля .

=LSR 44.15V

′ы H

По нашим расчетам в эпоху конца 2012 г. произо-
шло изменение направления магнитного поля на
противоположное. Коррелированно с  проис-
ходили изменения угла  и, следовательно, изме-
нения направления вектора поперечного магнит-
ного поля .

– Для мазерной детали 44.5 км/с обнаружено
изменение поперечного магнитного поля  на

 за период 2008–2022 гг.
– Рассмотрена возможная причина наблюдае-

мой переменности магнитного поля в мазерных
конденсациях.

– В период 2016–2022 гг. произошла некоторая
переориентация глобального магнитного поля
(компонент ) в G43.8–0.1. Поле стало менее ха-
отичным: в восточной части поле в мазерных кон-
денсациях перпендикулярно дуге, а в западной ча-
сти параллельно дуге. Предполагается, что гло-
бальное магнитное поле во всей области U H II
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Рис. 10. Переменность основных параметров излучения зеемановской пары (  км/с) в линии 1665 МГц
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АШИМБАЕВА и др.

Рис. 11. Карта расположения мазерных пятен в области G43.8–0.1 в линии 1665 МГц для эпох 27 марта 2016 г. (а) и
16 марта 2022 г. (б). Большим крестиком показано положение центра источника континуума. Светлыми кружками и
многоугольниками показаны положения мазерных пятен в правой и левой круговых поляризациях. Курсивом и жир-
ным шрифтом указаны лучевые скорости из работы [6] и в настоящей работе соответственно. Черточками показаны
векторы направления магнитного поля в отдельных мазерных деталях (настоящая работа).
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источника G43.8–0.1 имеет одно направление:
вдоль оси (северо-восток)–(юго-запад).
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Рекомбинационные радиолинии являются мощным инструментом для изучения межзвездной сре-
ды. Одной из важных задач является измерение первичного содержания гелия, образовавшегося во
время первичного нуклеосинтеза Вселенной, что, в свою очередь, позволяет проверить выводы
Стандартной космологической модели. Туманность Орион А является интересным объектом для
изучения этой проблемы. Ранее нами было установлено, что в этой области HII зона ионизации ге-
лия меньше зоны ионизации водорода. Следовательно, фактическое содержание гелия, n(He)/n(H),
не меньше максимального измеренного значения y+ = n(He+)/n(H+). Это позволяет получить огра-
ничения на первичное содержание гелия. В этой статье представлены новые наблюдения рекомби-
национных радиолиний в Орионе A на длине волны 13 мм. Установлено, что максимальное значе-
ние y+ находится в диапазоне 10.03–11.55%. Следовательно, можно ожидать, что первичное со-
держание гелия (Yp, отношение He/H по массе) может составлять не менее интервала значений
≈24.93–29.40%, что допускает отклонения от выводов Стандартной модели, например, допускает
присутствие неизвестных легких частиц во время первичного нуклеосинтеза. Также были проведе-
ны наблюдения дважды ионизированного гелия в Орионе А и планетарной туманности NGC 7027.
Получено, что вклад дважды ионизированного гелия, y++ = n(He++)/n(H+), составляет <7 × 10–4 в
Орионе A и 2.7(±1.3)% для NGC 7027. Также сделаны оценки электронной температуры. В частно-
сти, для NGC7027 получено Тe ≈ 11 900–12 300 K, что выше, чем для областей HII.

Ключевые слова: космология – межзвездная среда, HII области – рекомбинационные радиолинии,
Орион А и NGC7027
DOI: 10.31857/S000462992302007X, EDN: CKQUZP

1. ВВЕДЕНИЕ
Рекомбинационные радиолинии (РРЛ) водо-

рода (H), гелия (He4) и углерода (C) являются
мощными инструментами для изучения меж-
звездного вещества (Сороченко и Гордон [1]).
РРЛ позволяют оценивать физические парамет-
ры областей ионизированного водорода (HII
областей), формирующихся вокруг молодых и
горячих звезд, физические параметры фотодис-
социационных областей (ФДО), являющихся
промежуточным слоем между HII областью и
родительским молекулярным облаком (напри-
мер, Сороченко и Цивилев [2]), а также эффектив-
ную температуру звезд, ионизующих HII области
(например, Цивилев [3], Поляков и Цивилев [4]).
Существует также важная космологическая задача
для РРЛ – измерение первичного содержания ге-
лия. Как показали в свое время Хойл и Тейлор
(1964 [5]), около 90% наблюдаемого количества

гелия образовалось на догалактической фазе эво-
люции Вселенной и, скорее всего, на стадии пер-
вичного нуклеосинтеза (BBN). (Например, они
показали, что ≈ 10% наблюдаемого количества ге-
лия было достаточно для поддержания светимости
нашей Галактики на протяжении всей ее жизни.)

В ходе первичного нуклеосинтеза (первые 2–
3 мин после Большого Взрыва) в дополнение к
He4 (далее просто Не) образуется несколько дру-
гих легких ядер: дейтерий (D), гелий-3 (He3), три-
тий (T) и литий (Li7). Однако, если выход этих
элементов зависит только от плотности барионов
Вселенной, выход гелия в большей степени зави-
сит от условий, когда соотношение нейтронов и
протонов было закалено (Клапдор-Клайнгротха-
ус, Цюбер [6]) (в англоязычой литературе freeze
out). Одним из таких условий является количе-
ство легких релятивистских частиц во время за-
калки (≈10–20 с после Большого Взрыва). Таким
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образом, если перечисленные выше элементы яв-
ляются показателями барионной плотности Все-
ленной, то первичное содержание гелия также яв-
ляется показателем наличия или отсутствия неиз-
вестных легких частиц. Вклад известных легких
частиц в рамках Стандартной космологической
модели (СКМ) рассчитывается с большой точно-
стью [6]. Имеющиеся данные о флуктуациях мик-
роволнового фона позволяют с достаточной точ-
ностью оценить первичное содержание гелия (Yp)
в рамках СКМ. Например, Кок и Ваньони [7] по-
лучили отношение He/H по массе, Yp = 24.84
(±0.02)%.

На данный момент СКМ предполагает нали-
чие трех видов нейтрино. Однако, например, Янг
и др. [8] показали, что присутствие дополнитель-
ного, четвертого нейтрино, приведет к Yp ≥ 25.3%.
Разница в значениях Yp довольно заметна и может
быть измерена. Таким образом, наличие неиз-
вестных дополнительных легких релятивистских
частиц может указывать на отклонение от СКМ,
что проявится в измеренном превышении значе-
ния Yp от ее предсказаний. Одним из наиболее на-
дежных способов измерения Yp является наблю-
дение рекомбинационных линий H и He, боль-
шинство которых были проведены в оптике и
радиодиапазоне. Некоторые исследования (на-
пример, Изотов и др. [9]; Цивилев [10]; Цивилев и
др. [11]) допускали возможность превышения
стандартного значения Yp. В последнее время
(2020–2021 г., [12–15]) авторы на основе оптиче-
ских и инфракрасных данных считают, что име-
ется хорошее согласие с выводами СКМ.

Тем не менее следует отметить, что физиками
ведутся разговоры о возможном присутствии чет-
вертого типа нейтрино (например, Серебров и др.
[16]). Поэтому мы считаем, что и астрономам
нужно ставить задачи на поиск следов отклоне-
ния от СКМ, в частности проводить поиск и
оценку нижнего предела Yp.

Радиоизмерений не так много, как оптических
данных, однако они обладают рядом полезных
свойств. Определение содержания гелия с помо-
щью РРЛ не требует модельных расчетов коэф-
фициентов заселения квантовых уровней атомов,
поскольку гелий при высоких уровнях возбужде-
ния (главное квантовое число n ≈ 50 или более)
является водородоподобной системой. Следова-
тельно, коэффициенты заселения одинаковых
уровней гелия и водорода одинаковы и сокраща-
ются при расчете отношения He/H. В этом смыс-
ле радиоизмерения не зависят от модели, т.е.
практически (за исключением учета поправки за
ионизационную структуру) не зависят от кон-
кретных физических параметров областей HII.

В рамках такой постановки задачи (поиск и
оценка нижнего предела на Yp) интересным ис-

точником оказывается область HII Орион А. В те-
чение ряда лет мы интенсивно изучали эту хоро-
шо известную туманность с помощью РРЛ H, He
и C на длинах волн 8 и 13 мм и обнаружили, что
зона ионизации He+ меньше, чем H+. В этих
условиях максимальное полученное значение
n(He+)/n(H+) будет являться нижним пределом
на реальное содержание гелия (n(He)/n(H)) в
Орионе, что позволяет уточнить и нижний предел
значения Yp. Подчеркнем, что поиск нижнего
предела не требует знания поправки за ионизаци-
онную структуру, т.е. полностью модельно неза-
висим.

Основываясь на проведенных работах (Поппи
и др. [17]; Цивилев и др. [18]), можно предполо-
жить, где находится область максимальных зна-
чений n(He+)/n(H+). В этой статье мы провели до-
полнительные наблюдения РРЛ H и He в направ-
лении ожидаемого максимума, чтобы уточнить
максимальное значение n(He+)/n(H+) в Орионе A
и далее оценить нижний предел значения Yp. Кро-
ме того, мы провели наблюдения РРЛ дважды
ионизированного гелия, чтобы оценить его вклад
в оценку Yp.

Работа состоит из 4 частей: введение, наблюде-
ния, результаты и обсуждение, заключение.

2. НАБЛЮДЕНИЯ
Наблюдения РРЛ проводились с помощью ра-

диотелескопа PT22 (ПРАО АКЦ ФИАН). На
рис. 1 показаны позиции в туманности Ориона A,
в которых ранее наблюдались РРЛ H, He и C на
длинах волн 8 и 13 мм, и положение (большой
круг, равный размеру диаграммы направленно-
сти PT22 на 13 мм – 2.6 ), где выполнены наблю-
дения в этой работе. Дополнительные наблюде-
ния также были проведены в позиции Ori N8,
чтобы уточнить поведение физических парамет-
ров с удалением от центра в этом направлении.
Наблюдения дважды ионизированного гелия бы-
ли проведены в направлении центра туманности
Орион А (звезда θ1C Ori). Для контроля также
проводились наблюдения в направлении источ-
ника NGC7027, где дважды ионизированный ге-
лий уже был зарегистрирован. Наблюдения РРЛ в
переходе 65α были проведены в 2017–2019 гг., в
переходе 66α – в 2019–2020 гг. Наблюдения два-
жды ионизированного гелия были сделаны в
2004–2006 гг.

Шумовая температура системы находилась в
диапазоне 150–200 К. Использовался автокорре-
ляционный спектрометр с 2048 спектральными
каналами и общей частотной шириной 50 МГц.
Наблюдения проводились методом ON-ON в ре-
жиме диаграммной модуляции (Сороченко и др.
[21]) сканами продолжительностью 7–10 мин.
Данные каждого скана калибровались в антенной

′
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температуре и корректировались за атмосферное
поглощение. Затем определялось среднее значе-
ние спектров за сеанс, а после этого – среднее
значение между днями и сеансами, реализуя на-
копление сигнала за десятки часов (Цивилев
[22]). Параметры спектральных линий определя-
лись путем аппроксимации результирующих
спектров (фиттинг) нелинейным методом наи-
меньших квадратов (Смирнов и Цивилев [23]).

Важной проблемой являлось искажение нуле-
вой линии спектрометра, возникающее из-за ин-
терференции шумов, отражающихся между глав-
ным зеркалом и контррефлектором радиотеле-
скопа. Искажение имеет квазисинусоидальную
форму (Бахрах и др. [24]) с периодом, зависящим
от расстояния между отражающими поверхно-
стями (для PT-22 период ≈15 МГц). Согласно
нашему опыту, методом борьбы с этими искаже-
ниями (“паразитным” сигналом) является ис-
пользование нескольких сеансов наблюдений
продолжительностью около 10 дней в разные се-
зоны года. Из-за движения Земли по орбите во-
круг Солнца частота спектральной линии изме-
няется, в то время как “паразитный” сигнал ра-
диотелескопа остается неизменным. Во время
наблюдений частота детектора настраивается та-
ким образом, чтобы спектральная линия находи-

лась в одном и том же канале спектрометра. В ре-
зультате “паразитный” сигнал нулевой линии
смещается относительно исследуемой спектраль-
ной линии. При усреднении спектров разных дат
“паразитный” сигнал суммируется с разными фа-
зами вплоть до противофазы, что приводит к
уменьшению его размаха. Остаточный “паразит-
ный” сигнал компенсируется во время процеду-
ры фиттинга путем введения синусоидальных
членов в аппроксимирующую функцию для опи-
сания нулевой линии спектрограмм (Смирнов и
Цивилев [23]; Цивилев [22]). Форма самих РРЛ
описывается гауссовыми профилями (Сороченко
и Гордон [1]).

В табл. 1 приведены данные наблюдений РРЛ:
источник, название РРЛ, время накопления сиг-
нала, контраст линия/континуум, параметры
РРЛ: амплитуда линии в яркостных температурах
(среднее по диаграмме), ширина линии при по-
ловинной интенсивности и ее лучевая ско-
рость. Таблица 2 – сводная таблица значений
y+ = n(He+)/n(H+) и Te (электронная температура)
для ряда позиций в Орионе A. Ошибки обеих таб-
лиц (одно стандартное отклонение) указаны в
круглых скобках.

Рис. 1. Позиции, в которых проводились наблюдения РРЛ на 8 мм (большая и малая окружности) и 13 мм (квадраты),
показаны на фоне оптической карты туманности Орион А (H и N II, Хуа и Луиза [19]); контурные линии – карта в кон-
тинууме на частоте 23 ГГц (Вильсон и Паулс [20]). Большой желтый круг – позиция, в которой наблюдается макси-
мальное относительное содержание гелия при 13 мм. Размер желтого круга соответствует размеру диаграммы направ-
ленности PT22 на 13 мм, в то время как белый круг соответствует ее размеру на 8 мм.
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3. РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЕ

3.1. Первоначальное изобилие гелия

3.1.1. Метод, наблюдения, исправления. На ис-
пользуемых радиочастотах (оптически тонкий
случай и отсутствие штарковского уширения
линий) относительное содержание гелия, y =
= n(He)/n(H), рассчитывается как отношение ин-
тегралов РРЛ He и H с одинаковыми номерами
перехода по следующей формуле:

(1)

где Tl – амплитуда линии, ΔV – ширина линии
на уровне половинной интенсивности в км/с.
В действительности мы измеряем РРЛ ионизи-
рованного газа, т.е. соотношение ионизирован-
ных компонентов He и H. В областях HII изме-
ренные (y+ = n(He+)/n(H+)) и фактические (y =
= n(He)/n(H)) содержания гелия связаны струк-
турным фактором R:

(2)

где R определяется ионизационной структурой,
т.е. соотношением размеров и мер эмиссии зон

( ) ( )
( ) ( )

=   He Δ He
,

  H Δ H
l

l

T V
y

T V

+ = ,y Ry

He+ и H+. Относительное содержание гелия по
массе (Y) выражается формулой

(3)

где Z – относительное массовое содержание эле-
ментов тяжелее гелия, часто называемое метал-
личностью. Далее нужно учитывать вклад звезд в
производство гелия. В случае с Орионом А (Ци-
вилев [10]) первичное содержание гелия (Yp) мо-
жет быть определено по следующей формуле, ис-
пользующей зависимость Y от Z как следствие
вклада звездной эволюции в производство гелия:

(4)

В наших предыдущих работах (Поппи и др.
[17]; Цивилев и др. [18]) было показано, что иони-
зационная структура в Орионе A имеет структуру
типа ядро-гало, где зона He+ меньше, чем зона
H+, т.е. R < 1 в целом по туманности с разным зна-
чением для ядра и гало. Значение R меньше для
ядра (область HII строго ограничена ионизацией)
и больше для гало, где область HII частично огра-
ничена ионизацией и частично по плотности.
Поэтому полученное значение R может меняться

( )−=
+

4 1
,

1 4
y Z

Y
y

= −  .p
dYY Y Z
dZ

Таблица 1. Параметры спектральных линий, полученных на РТ22

Источник Линия Время
нак., час

Tl/Tc, % Tl, K ΔV, км/с VLSR, км/с

Ori N14b H65α 93.9 23.8 0.574 (0.002) 25.64 (0.15) –3.81 (0.32)
He65α 0.0885 (.0022) 20.40 (0.80) –2.8 (0.43)
C65α 0.040 (.0045) 4.30 (0.55) +9.3 (0.35)
H93γ 0.069 (.0017) 27.08 (0.86) –3.0 (0.37)

Ori N14b H66α 62.4 0.534 (0.003) 26.18 (0.20) –4.27 (0.33)
He66α 0.070 (.004) 21.09 (1.89) –4.3 (0.77)
C66α 0.035 (.0096) 4.02 (1.40) +9.4 (0.60)

Ori N8 H65α 80.9 20.5 0.284 (.0015) 28.9 (0.36) –5.90 (0.37)
He65α 0.0316 (.0018) 20.5 (1.94) –5.97 (0.73)
C65α 0.011 (.004) 3.22 (1.56) +9.1 (0.68)
H93γ 0.0376 (.0018) 34.9 (1.95) –4.3 (0.43)

Ori A He+103α 137 Tl < 0.005
H109ε 0.093 (.0028) 26.1 (0.99) –2.4 (0.34)
NH3(main) 0.566 (.009) 4.4 (0.08) +7.3 (0.3)
–1 0.182 (.007) 18.7 (0.7) /–3.2 (0.5)/
–2 0.108 (.008) 3.0 (0.5) /–17.6 (0.4)/
–3 0.104 (.005) 8.9 (0.6) /–26.2 (0.4)/
+1 0.121 (.005) 9.6 (0.95) /+14.8 (0.6)/
+2 0.100 (.005) 7.8 (0.7) /+25.9 (0.7)/

NGC7027 He+103α 65.4 2.4 0.011 (.0037) 18.3 (6.0) +15.0(6)
H65α 113 7.1 0.0326 (.0009) 56.5 (1.9) +24.0(2)
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от места к месту и в разных направлениях (см.
рис. 9 в [17]). Более того, R может быть ≤1 для по-
ложения максимума y+. При этом максимальное
измеренное значение y+ будет означать нижний
предел фактического содержания гелия, y =
= n(He)/n(H) ≥ . Это открывает способ оце-
нить нижнюю границу первичного содержания
гелия (Yp). Итак, задача состоит в том, чтобы най-
ти  в Орионе A.

В нашей работе [17] было показано, что y+ уве-
личивается с расстоянием от центра с максималь-
ным значением на угловом расстоянии 2 –3 , а за-
тем уменьшается к краю туманности. Вероятная
область максимума с y+ ≈ 10% находилась в севе-
ро-западной области в позициях Ori2 и Ori3 [17].
В последующих работах (Цивилев и др. [18, 25])

+
maxy

+
maxy

′ ′

было обнаружено также высокое содержание ге-
лия немного южнее, в позиции Ori N13 (рис. 1).
Следовательно, наибольшее значение y+ можно
ожидать между позициями Ori3 и Ori N13. В этой
работе мы выполнили наблюдения РРЛ (переход
65α) в этом направлении (большой желтый круг
на рис. 1), обозначенном как Ori N14b.

Действительно, мы получили значение y+ ≈
≈ 12%, что выше ранее измеренных значений. Ре-
зультат стабилен к небольшим вариациям нуле-
вой линии спектрометра. Поскольку результат
оказался необычно высоким, то в этом направле-
нии были проведены дополнительные наблюде-
ния РРЛ другого перехода – 66α. К сожалению,
во время этих наблюдений оборудование работа-
ло хуже. В результате полученное значение y+

Таблица 2. Некоторые результаты для ряда позиций HII области Орион А

Примечание: av – среднее значение.

Позиция
α1950
δ1950

n(He+)/n(H+), % Te, K Примечания

Ori A 5h32m49s

−5°25 16
8.3 (±.36) 8170 (±104) [18], 56α

Ori Bar 5h32m55s

−5°26 30
8.2 (±.55) 8380 (±200) [18], 56α

Ori Bar-2 5h32m59s

−5°27 09
7.3 (±.7) 7330 (±270) [18], 56α

Ori Bar-3 5h33m00s

−5°27 50
5.7 (±.66) 7000 (±260) [18], 56α

Ori Bar-4 5h33m4.7s

−5°28 4.7
4.8 (±.8) 6600 (±160) [18], 56α

Ori 2 5h32m53.5s

−5°23 07
9.1 (±.55)
9.5 (±1.3)

7340 (±130) [18], 56α
[17], 66α

Ori 3 5h32m43.5s

−5°23 28
9.5 (±1.3)
9.1 (±1.4)

7420 (±110) [18], 56α
[17], 66α

Ori 6 5h32m56.7s

−5°21 30
4.0 (±.8) 7420 (±500) [18], 56α

Ori 4 5h32m44s

−5°26 05
8.75 (±.88) [17] av 56α, 66α

Ori 7 5h32m36.5s

−5°22 58
7.3 (±1.5) [17] av 56α, 66α

Ori N14b 5h32m41s

−5°24 11
11.55 (±.52) 7630 (±160) this paper av 65α, 66α

Ori N13 5h32m40s

−5°25 37
9.5 (±.6) 7900 (±200) Corrected [18], 65α

Ori N9 5h32m42s

−5°26 36
8.4 (±.83) 7600 (±300) [18], 65α

Ori N8 5h32m39s

−5°27 00
7.66 (±.88) this paper 65α

Ori N16  5h33m0.3s

−5°25 06
6.1 (±.95) 8200 (±360) [18], 65α

′ ″

′ ″

′ ″

′ ″

′ ″

′ ″
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′ ″
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Рис. 2. Полученный на 13 мм спектр (переход 65α) в направлении максимума y+ в Орионе A (позиция Ori N14b). Вер-
тикальная ось представляет антенную температуру в кельвинах, горизонтальная – лучевые скорости в км/с. Ноль со-
ответствует нулевой скорости РРЛ H. Серая линия – полученный спектр, а черная гладкая линия – вписанный спектр.
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оказалось менее устойчиво к вариациям нулевой
линии спектрометра, оно “плавало” в диапазоне
10–12% с наиболее вероятным значением y+ =
= 10.6 (±1.13)%. В любом случае это не противо-
речит наличию повышенного содержания гелия в
этом направлении. Полученные спектры показа-
ны на рис. 2 и 3.

Однако было ясно, что для некоторых позиций
необходимо внести коррекцию полученного зна-
чения y+. На 13 мм угловое расстояние между дву-
мя диаграммами направленности РТ22 составля-
ет ≈10 . Когда одна диаграмма направленности
находится в положении ON, другая может “за-
деть” край туманности. Предположим, что РРЛ
водорода существует на краю туманности, в то
время как РРЛ гелия – нет. Поскольку происхо-
дит вычитание сигнала между диаграммами, то
амплитуда РРЛ H будет уменьшена, а амплитуда
РРЛ Не – нет. Далее, используя формулу (1), по-
лучим завышенное значение y+. Это важно, когда
одна из диаграмм находится в положении ON (на
источнике), а другая находится в положении OFF
(вне источника) с востока. Во второй части цик-
ла, когда положение OFF находится с запада,
коррекция не требуется (см. рис. 1). Исправления
сделаны на основе карты в континууме на частоте
23 ГГц (Вильсон и Паулс [20]). В любом случае
это максимальная коррекция, поскольку предпо-
ложение об отсутствии линии He на краю туман-
ности довольно сильное.

′

Приведем пример для позиции Ori N14b. Зна-
чение континуума, усредненного по диаграмме,
составляет T = 4.43 K. В позиции OFF с востока
можно ожидать значение континуума T ≈ 0.2 K.
Примем во внимание, что электронная темпера-
тура (Te) уменьшается к периферии туманности
(Цивилев и др. [18]). В центральной части Te со-
ставляет ≈8000 К, на периферии она может сни-
жаться до 6600 К [18]. Используя измеренное Te в
позиции Ori N14b и предполагая отношение чис-
ла ионов гелия к числу ионов водорода, равное
0.11, можно ожидать, что отношение линия/кон-
тинуум будет увеличено как (7630/6600)1.15 × (1 +
+ 0.11) (Чайссон и Допита [26]), т.е. в 1.31 раза.

Таким образом, можно ожидать уменьшения
амплитуды РРЛ H как (4.43 − 0.2 × 1.31)/4.43 по
сравнению с амплитудой РРЛ He, т.е. как 0.94086.
Поскольку это уменьшение будет действовать
только в половине цикла, то общее уменьшение
РРЛ H за цикл будет составлять 1/2 (1 + 0.94086) =
= 0.97043. На этот коэффициент и необходимо
скорректировать полученное значение y+ = 12.26
(±0.59)% в позиции Ori N14b. В результате полу-
чим y+ = 11.90 (±0.59)% для перехода 65α и
10.29 (±1.13)% для перехода 66α. Соответствую-
щие исправления внесены для позиций OriN13 и
OriN8. Скорректированные значения представ-
лены в табл. 2. Средневзвешенное максимальное



264

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 3  2023

ЦИВИЛЕВ, КРАСНОВ

Рис. 3. Полученный спектр (переход 66α) в направлении максимума y+ в Орионе A (позиция Ori N14b). Обозначения
те же, что и на рис. 2.
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значение (позиция Ori N14b) для двух переходов
(66α и 65α) составит y+ = 11.55 (±0.52)%.

Как уже упоминалось, максимальное значение
y+ ожидается на угловом расстоянии 2 –3  от цен-
тра Ori А. Для анализа мы построили на рис. 4 за-
висимость измеренного значения y+ от угла по
окружности с радиусом 2  от центра. Сплошная
линия соответствует фиттингу функцией Гаусса
плюс многочлен 2-й степени. Для сравнения, мы
сделали оценки ожидаемого максимума. Для это-
го был вписан многочлен 3-й степени без учета
полученного максимального значения y+ (пози-
ция Ori N14b), предполагая форму ожидаемого
максимума типа “выпуклости”. Ожидаемый мак-
симум оказался y+ ≈ 9.7%, т.е. ниже полученного.
На рис. 5 показано распределение измеренного
значения y+ по скану с востока на запад, проходя-
щему через максимум. Была вписана функция
Гаусс плюс многочлен 2-й степени. Анализ этих
рисунков указывает, что область максимальных
значений y+ расположена примерно в 80°–110° к
западу от линии направления M42-M43, и на уг-
ловом расстоянии 1.8 –2.3  от центра Ориона A
(звезда θ1C Ori).

3.1.2. Расчеты Yp и Neff. Следующим шагом яв-
ляется вычисление первичного содержания гелия
с использованием формул (3) и (4). Принимая Z =
= 0.0112 (±0.0022) (Болдуин и др. [27]) и dY/dZ =
= 1.62 (±0.29) (Изотов, Туан [28]) и предполагая,

′ ′

′

′ ′

что R = 1 в положении максимального значения
y+, мы получаем

На сегодня это “необычно” высокое значение.
Вычтя 3σ, можно указать формально сильное
ограничение нижнего предела:

Далее мы можем оценить ограничение на суще-
ствование неизвестных легких частиц во время
первичного нуклеосинтеза (Цивилев [10]). На-
пример, Пейджел [29] представил расчетный
выход гелия при первичном нуклеосинтезе ана-
литической формулой. Предполагая время жиз-
ни свободных нейтронов близким к 887 с, затем
объединяя первый член (постоянное значение) и
последний член (зависимость от плотности бари-
онов) этой формулы как измеренное значение 
в рамках СКМ, мы получим зависимость только
от эффективного числа легких частиц типа ней-
трино (Neff) :

(5)

Принимая значение  , указанное во Введении
 = 24.84% [7], получаем:

(6)

Далее, можно получить Neff = 6.5 для основного
значения Yp и Neff > 4.0 для нижней границы, что

= ±29.40 ( 1.09%).pY

> 26.16%.pY

,p oY

= + −, eff0.013( 3).p p oY Y N

,p oY

,p oY

= − +eff ( 24.84)%/1.3 3.pN Y
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Рис. 4. Относительное содержание гелия, y+ = n(He+)/n(H+), в зависимости от угла по окружности на угловом рассто-
янии 2 –3  от центра Ориона А . Нулевое направление – линия M24-M43, отрицательные значения – на восток, по-
ложительные значения – на запад. Сплошная линия – фиттинг функцией Гаусса плюс полином 2-й степени. Штри-
ховая линия показывает фиттинг полиномом 3-й степени без учета максимального значения (позиция Ori N14b). Зна-
чения y+ взяты в следующих позициях: Ori Bar, Ori 2, Ori 3, Ori N14b (переходы 65α и 66α), Ori N13, Ori N9 и Ori 4
(см. табл. 2).
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Рис. 5. Относительное содержание гелия y+ в зависимости от углового расстояния (в минутах) от центра Ориона А
вдоль линии восток-запад, проходящей через максимальное значение y+. Ломаная линия – фиттинг функцией Гаусса
плюс полином 2-й степени. Приведены значения y+, полученные в позициях Ori Bar-4, Ori Bar-3, Ori Bar-2, Оri Bar,
Ori A , Ori N14b и Ori7 (см. табл. 2).
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превышает стандартное значение Neff = 3.0 в соот-
ветствии с СКМ (Клапдор-Клайнгротхаус, Цю-
бер [6]). Видно, что оценки зависят от принятого
значения dY/dZ. Имеются работы, в которых счи-
тается, что значение dY/dZ может быть больше.
Например, Кошмак, Мелех [30] получили dY/dZ =
= 3.43 (±0.77). Существуют оценки и в меньшую
сторону, например dY/dZ = 1.216 (±.849) (Верма и
др. [31]). По нашему мнению [11], используемое
здесь значение dY/dZ = 1.62 (Изотов и др. [28])
получено из большого объема данных, обладает
наилучшей точностью и лучше соответствует
теоретическим ожиданиям. Мы будем рассмат-
ривать это как основной параметр. Однако в ка-
честве примера оценим Yp для большего значе-
ния dY/dZ = 3.43:

Поскольку ошибка оказалась больше, для на-
хождения нижней границы возьмем менее силь-
ное ограничение – минус одна сигма:

Предположим, что мы все еще чего-то не учли.
Тогда мы можем сделать “консервативную”
оценку – рассчитать средневзвешенное значение
для 4 точек, где наблюдается повышенное значе-
ние y+ (Ori2, Ori3, Ori N13 и Ori N14b), что состав-
ляет 6 измерений (табл. 2). Получаем максимальное
“консервативное” значение y+ = 10.028 (±0.30)%.
Откуда следует фактическое содержание гелия
y = n(He)/n(H) ≥10.028 (±0.30)%, что приводит к
“консервативному” пределу первичного содер-
жания гелия:

Вычтя 2σ для оценки нижнего предела, по-
лучаем:

Приведенные оценки указывают на возмож-
ность отклонения от стандартного значения Yp и,
как следствие, на возможность существования
неизвестных легких частиц во время первичного
нуклеосинтеза.

Если сравнивать с оптическими данными, то
полученный интервал (Yp ≥ 24.93 – 29.40%) свиде-
тельствует в пользу результата Изотова и др. [9] с
Yp = 25.5 (±.22)%. Заметим, что при крайних, по-
роговых значениях (y = 10.03% и dY/dZ = 3.43) по-
лучается значение Yp = 24.47%, что уже согласует-
ся с самими последними данными [12–15].

3.1.3. Обсуждение реальности, возможные про-
блемы. Существуют ли какие-либо указания на
возможность существования такого высокого
значения Yp? Некоторые аргументы возможны,
например, наличие “зеркального мира” (Окунь
[32]). Согласно Блинникову и Хлопову [33], об-

= ±27.4 ( 1.5%).pY

≥ ≥eff25.9% и 3.8.pY N

≥ ±26.49 ( 0.78%).pY

≥ ≥eff24.93% и 3.07.pY N

щее число легких частиц, влияющих на ско-
рость расширения Вселенной, в этом случае
удвоится и первичное содержание гелия будет
больше. Как уже говорилось, в настоящее вре-
мя физиками ведутся разговоры о возможном
присутствии четвертого типа нейтрино (напри-
мер, Серебров и др. [16]).

Интересно отметить недавние измерения ве-
личины Yp по линиям поглощения в межгалакти-
ческом газе в направлении далеких квазаров, в
которых получено Yp = 25.0(+3.7; –2.5)% (Кук и
Фумагалли [34]). В свое время было показано, что
в межгалактическом газе содержится много
ионизированного гелия (например, Якобсен и др.
[35]). Хотя считается, что большая часть гелия в
межгалактическом газе находится в однократно
ионизированном состоянии, некоторое количе-
ство гелия может находиться в дважды ионизиро-
ванном состоянии (например, Черман [36]). По-
скольку авторы не учли вклад дважды ионизиро-
ванного гелия, то полученное значение можно
рассматривать как некоторый нижний предел,
что также допускает возможность превышения Yp
над его стандартным значением.

Интересные результаты расчетов Yp доступны
в интернет-публикации http://www.kaf07.me-
phi.ru/eduroom/DM/DM-L9.pdf.

Рассмотрим возможные проблемы, которые
могли повлиять на результат измерений. Во-пер-
вых, наши наблюдения проводились на достаточ-
но оптимальных частотах (длина волны ≈1 см).
В этом диапазоне оптическая толща линий и кон-
тинуума  и, следовательно, связанные с ней
эффекты незначительны. Штарковское ушире-
ние линий также невелико и начинает проявлять-
ся только при n > 100 (Сороченко, Гордон [1]).
Во-вторых, для РРЛ при переходах с высокими
квантовыми уровнями (n > 30) гелий можно счи-
тать водородоподобным атомом [1], т.е. коэффи-
циенты, учитывающие отклонения населенности
уровней от LTE (локальное термодинамическое
равновесие), будут идентичны для идентичных
переходов H и Не . В недавней работе (Гонг и др.
[37]) это утверждение было подтверждено экспе-
риментально для трех десятков РРЛ в диапазоне
главного квантового числа n от 64 до 100. Из этих
же наблюдений следует, что возможный эффект
отклонения от случая B из-за присутствия пыли в
областях HII, который может по-разному влиять
на заселенность уровней атомов H и He (Хаммер,
Стори [38]), также ничтожно мал.

Наконец, возможно предположить, что в по-
ложении OFF для OriN14b (координаты α (1950)
= 5h33m20s (±6s) или 5h32m00s (±6s) и δ(1950) =
= ‒5°27 –24 ) на луче зрения присутствует ком-
пактная область HII с плотностью потока ≈10 Ян,
возбуждаемая слабой звездой ( ). Однако это

!1

′ ′

! 1R
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маловероятно, поскольку она была бы обнаруже-
на в наблюдениях.

Наша цель состояла в том, чтобы найти поло-
жение максимума y+ в Орионе A и уточнить его
значение. Мы ожидали этого значения в диапазо-
не 9–10%, что согласовывалось бы с нашими
предыдущими работами. Полученное значение
≈12% является довольно неожиданным. Понят-
но, что для такого результата желательно даль-
нейшее уточнение, и мы продолжим работать над
этой задачей.

Что касается других наблюдений, имеющихся
в литературе, можно отметить работу Пеймберт и
др. [39], где авторы в РРЛ 53α картировали семь
позиций области в северо-западном направлении
размером примерно 1  × 1  и на среднем расстоя-
нии около 1  от центра. (Наши позиции находятся
примерно в 2  от центра). Во-первых, из-за недо-
статочного частотного разрешения реально они
измеряли отношение (Не + С)/Н. Во-вторых,
можно бы было ожидать близких значений от ря-
дом расположенных позиций, однако они полу-
чили разброс величины (Не + С)/Н от 6 до 12%.
Это говорит о том, что измерения РРЛ Не доволь-
но трудная задача. После учета вклада РРЛ С они
получили средние значения n(Не+)/n(Н+) по трем
точкам (табл. 5 [39]) от 7 до 9%. После учета иони-
зационной структуры авторы получили для Ори-
она А у = 9.9 (±0.8)%.

В статье Чайссон и Допита [26] были проведе-
ны наблюдения в ряде позиций в оптике и РРЛ
Н,Не66α. Их позиция 3 наиболее близка к нашей,
где по РРЛ получено n(Не+)/n(Н+) = 8 (±3)%. По
позициям имеется разброс от 8 до 12%. Получено
среднее значение по 7 позициям n(Не+)/n(Н+) =
= 10 (±0.3)%.

В статье Пеймберт и Торрес-Пеймберт [40]
проведены наблюдения в оптике в 12 позициях
туманности Орион А. Позиция 1b наиболее близ-
ка к нашей, где получено n(Не+)/n(Н+) = 8.4%.
К сожалению, не указаны ошибки отдельных из-
мерений. Ориентируясь, что среднее значение по
12 позициям (правда, с учетом правки за иониза-
ционную структуру) n(Не)/n(Н) = 10.0 (±0.5)%,
то ошибку отдельных измерений можно ожидать
≈1.7%.

Гордон [41] пронаблюдал 5 позиций в РРЛ
Н,Не 40α: центральная и 4 сдвинутых на 1  по сто-
ронам света. Однако он не привел величины
n(Не+)/n(Н+) по отдельным позициям, а привел
среднее значение n(Не+)/n(Н+) = 10 (±2)%. Лок-
ман и Браун [42] в РРЛ Н,Не 76α наблюдали 3 по-
зиции: одна в центре и две в направлении на севе-
ро-восток вне центра. Для центра они получили
величину n(Не+)/n(Н+) = 8.2%, а вне центра
≈11%. К сожалению, авторы в статье никак не об-
суждали и не комментировали полученный ре-

′ ′
′

′

′

зультат. Одна из внешних позиций близка нашей
Ori2 [18], другая близка к позиции 19 из работы
Панконин и др. [43], где было сделано картирова-
ние туманности Орион А в РРЛ на частоте ≈5 ГГц.
В позиции 19 авторы получили значение
n(Не+)/n(Н+) ≈ 7.0%, что значительно меньше,
чем у Локмана и Брауна [42]. Более того, Панко-
нин и др. [43] нашли, что имеется уверенный спад
величины y+ от центра к периферии на восток и
северо-восток, что хорошо согласуется и с наши-
ми данными [18].

Итак, обзор литературы показывает, что мак-
симальное значение величины n(Не+)/n(Н+)
вполне может быть ≈10%. Наши новые наблюде-
ния предполагают большее значение данной ве-
личины.

3.2. Дважды ионизированный гелий

Известно, что для получения полного количе-
ства гелия необходимо знать вклад дважды иони-
зированного гелия, y++ = n(He++)/n(H+). Орион А
возбуждается звездами, которые относительно не
так горячи (Teff < 100000 K), чтобы можно ожидать
большого количества y++. Ранее для Ориона A
был установлен верхний предел y++ ≈ < 10–4 по оп-
тическим наблюдениям (Паймберт и Голдсмит
[44]) и <3 × 10–3 по РРЛ на частоте ≈5 ГГц (Пал-
мер и др. [45]). В планетарных туманностях, кото-
рые возбуждаются более горячими звездами, чем
области HII, дважды ионизированный гелий на-
блюдался. Например, в планетарной туманности
NGC7027 содержание y++ = 0.03(±0.01) было изме-
рено по РРЛ (Волмсли и др. [46]). Поскольку эти
наблюдения были сделаны давно, мы решили про-
вести наблюдения РРЛ He+103α (23735.85 МГц) в
Орионе A и тестовые в NGC7027. На рис. 6 и 7 по-
казаны полученные спектры в этих источниках.
Чтобы уменьшить дисперсию, спектр NGC7027
был сглажен по 16 спектральным каналам.

В Орионе A хорошо видны молекулярная ли-
ния NH3 (2,2) (23722.61 МГц) и РРЛ Н109
(23743.83 МГц), в то время как РРЛ He+103α не
видна в излучении. Поскольку в том же спектре
присутствует РРЛ водорода (Н109ε), можно оце-
нить верхний предел y++, взяв 3 сигмы вблизи
РРЛ He+103α. Чтобы оценить соотношение двух
РРЛ (1 и 2) разных переходов ( , ), преобразуем
формулу 2.102 из книги Сороченко и Гордона [1]
и получим следующее выражение:

(7)
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где MΔn = 0.1908, 0.0263, 0.0081, 0.0035, 0.0018 для
переходов Δn = 1(α), Δn = 2(β), Δn = 3(γ), Δn =
= 4(δ), Δn = 5( ) соответственно; n(Х1)/n(Х2) – от-
ношение их концентраций; ∆V выражена в км/с.
Затем, используя верхний предел РРЛ He+103α и
параметры H109  (табл. 1), получаем для Ориона
A n(He++)/n(H+) < 6.9 × 10–4. Это почти на поря-
док лучше, чем ранее было определено по РРЛ
[45], к тому же получено на более высокой часто-
те. В любом случае это подтверждает ранее полу-
ченный результат, что в Орионе А вклад дважды
ионизированного гелия ничтожен.

Однако можно заметить, что на рис. 6 РРЛ
He+103α скорее видна в поглощении. Это особен-
но заметно на нижней панели рисунка (разность
между полученным и вписанным спектром).
Интересно отметить, что это согласуется с опти-
ческими данными, где линия He++ видна в по-
глощении [44]. Если предположить, что линия
находится в поглощении, то ее параметры могут
быть такими: Tl = –0.024 (±0.003) К, ΔV =
= 26.9 (±3.9) км/с и VLSR = –0.7 (±1.3) км/с.

e

e

Что касается NGC7027, мы также провели на-
блюдения РРЛ H65α (табл. 1). Используя форму-
лу (7) и полученные параметры линий Н65α и
He+103α (табл. 1), получим y++ ≈ 2.8 (±1.3)%, что
вполне согласуется с имеющимися оценками
(Чейссон и Малкан [47]; Волмсли и др. [46]).

3.3. Некоторые другие результаты
Ранее для позиции Ori N8 было неясно, име-

лось ли уменьшение значения y+ в этом направле-
нии от центра или увеличение (Цивилев и др.
[18]). То есть возникает вопрос, а не существует
ли другой локальный максимум значения y+? В
этой статье оценка величины y+ была улучшена,
которая ясно показала, что y+ уменьшается от
центра в этом направлении. (Получено y+ = 7.9
(±0.88)%, после коррекции – y+ = 7.66 (±0.88)%).
Итак, локального максимума тут нет.

В табл. 2 для ряда позиций приведены элек-
тронные температуры, полученные с учетом от-
клонения от локального термодинамического

Рис. 6. Полученный спектр в направлении центра Ориона А в поисках дважды ионизированного гелия. Вертикальная
ось – антенная температура в кельвинах, горизонтальная − лучевые скорости в км/с. Ноль соответствует нулевой ско-
рости для гелия. Серая линия – полученный спектр, черная гладкая линия – вписанный спектр. Нижняя панель по-
казывает разницу между полученным и вписанным спектром.
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равновесия. Большинство значений было полу-
чено в работе [18]. В этой статье Te определена для
новой позиции (Ori N14b) в соответствии со схе-
мой, описанной в работе [18]. Полученное значе-
ние явно ниже, чем Te в центре туманности
(Ori A). Для позиции Ori N13 произведена кор-
рекция раннее полученных значений y+ и Te, ко-
торые стали немного меньше предыдущих [18].
Таким образом, новые данные дополнительно
подтверждают вывод об уменьшении Te от центра
туманности к периферии [18].

Для NGC7027, используя полученные пара-
метры РРЛ H65α и контраст (отношение ли-
ния/континуум, табл. 1), можно оценить элек-
тронную температуру [18]. Получим Te(LTE) =
= 12490 (±2290) К в случае локального термоди-
намического равновесия. Если мы возьмем элек-
тронную плотность ≈104 см–3, характерную для
центральной части Ориона А (Смирнов и др.
[48]), то реальная электронная температура со-
ставит Te ≈ 11900 К. Имеется работа (Ершов и Бе-
рулис [49]), где считается, что электронная плот-
ность может быть выше до ≈6.7 × 104 см−3, тогда Te
будет ≈12300 К. В пределах погрешности полу-
ченные значения Te согласуются с другими оцен-
ками [46, 47, 49]. В этой планетарной туманности
Te заметно выше, чем в областях HII. Возможно,
это имеет место и для других планетарных туман-
ностей [46].

4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

1. В области HII Орион A были проведены на-
блюдения РРЛ H, He и C (65α и 66α) в направле-
нии ожидаемого максимального значения y+ =
= n(He+)/n(H+). Получены следующие значения:
y+ = 11.90 (±0.59)% для перехода 65α и
10.29 (±1.13)% для перехода 66α со средневзве-
шенным значением y+ = 11.55 (±0.52)%. Анализ
данных показывает, что область вероятного мак-
симума y+ находится в направлении примерно
80–110° к западу от линии M42-M43 и на угловом
расстоянии 1.8 –2.3  от центра туманности (звез-
да θ1C Ori). Возможное первичное содержание ге-
лия оценивается в диапазоне от Yp = 29.40 (±1.09)%
до 27.4 (±1.5)% с нижней границей Yp > 26.16% и
Yp ≥ 25.9% соответственно. Отсюда следует воз-
можное ограничение на присутствие легких ча-
стиц типа нейтрино при первичном нуклеосинтезе:
Neff > 4.0 и Neff ≥ 3.8.

Была сделана “консервативная оценка” мак-
симального содержания гелия в Орионе А как
средневзвешенное значение по 4 позициям с
повышенным значением y+. Получено y+ =
= 10.03 (±0.30)%, из чего следует и “консерватив-
ный” результат для Yp ≥ 26.49 (±0.78)%, и далее –
Yp ≥ 24.93% и Neff ≥ 3.07.

Таким образом, полученные оценки указы-
вают на возможность превышения над стан-

′ ′

Рис. 7. Полученный спектр дважды ионизированного гелия в направлении планетарной туманности NGC7027. По
вертикальной оси – антенная температура в кельвинах, по горизонтальной – лучевые скорости в км/с. Ноль соответ-
ствует VLSR = 20 км/с. Серая линия – полученный спектр, а черная гладкая линия – вписанный спектр.
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дартным значением Yp и, как следствие, на воз-
можность существования неизвестных легких
релятивистских частиц во время первичного
нуклеосинтеза. Поскольку результат в позиции
OriN14b оказался необычно высоким и жела-
тельно его дальнейшее уточнение, то, по нашему
мнению, на данном этапе нужно учитывать и
консервативную оценку. Поэтому, пока основ-
ной вывод заключается в том, что максимальное
значение y+ находится в диапазоне 10.03−11.55%,
означая, что Yp может быть не меньше интервала
24.93−29.40%.

Работа по уточнению полученного результата
(оценка максимального содержания гелия в Ори-
оне А и уменьшение интервала его значений) бу-
дет продолжена.

2. Чтобы оценить вклад дважды ионизирован-
ного гелия, были проведены наблюдения РРЛ
He+103α в направлении центра Ориона А и пла-
нетарной туманности NGC7027. В Орионе A РРЛ
He+103α не видна в излучении с верхним преде-
лом n(He++)/n(H+) < 6.9 × 10–4. Это согласуется с
оптическими данными и почти на порядок лучше
предыдущего предела по РРЛ, к тому же получено
на более высокой радиочастоте. Отметим, что,
возможно, РРЛ He+103α в Орионе A видна в по-
глощении.

В планетарной туманности NGC7027 РРЛ
He+103α была зарегистрирована, откуда следует
n(He++)/n(H+) ≈ 2.7 (±1.3)%, что вполне согласу-
ется с оценками, имеющимися в литературе.

3. В Орионе А получена электронная темпера-
тура в позиции OriN14b и скорректирована для
позиции Ori N13. Эти новые данные подтвержда-
ют прежний вывод [18], что Te уменьшается от
центра туманности к периферии.

Для NGC 7027 получены значения Te(LTE) =
= 12490 (±2290) К и Te ≈ 11 900−12 300 K (послед-
ние с учетом отклонения от LTE), которые хоро-
шо согласуются с предыдущими оценками [46, 47,
49]. В этой планетарной туманности Te заметно
выше, чем в областях HII.
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Проведена кластеризация радиопульсаров с наблюдаемыми гигантскими импульсами (ГИ) мето-
дом главных компонент. Использовано пять параметров (период, его производная, наблюдаемая
светимость, кинематический возраст и угол между осью вращения и магнитным моментом цен-
тральной нейтронной звезды). Показано, что совокупность всех известных пульсаров с ГИ разделя-
ется в фазовом пространстве главных компонент на два кластера. Один из них содержит четыре
пульсара с короткими периодами и большой светимостью, второй – девять долгопериодических и
более слабых источников. Отдельным, не входящим в эти два кластера объектом, оказывается пуль-
сар в Крабовидной туманности. Рассмотрены возможные модели, которые могли бы объяснить об-
наруженное различие пульсаров с ГИ.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Одной из нерешенных проблем в исследова-
ниях радиопульсаров остается природа их гигант-
ских импульсов (ГИ). Они были впервые обнару-
жены в пульсаре B0531+21 в Крабовидной туман-
ности как в главном импульсе (МР), так и в
интеримпульсе (IP) [1–3].

В настоящее время из более чем 3000 объектов,
включенных в пополняемый каталог радиопуль-
саров ATNF [4], ГИ обнаружены всего у 18 источ-
ников, включая и те из них, где отнесение мощ-
ных деталей к классу ГИ еще остается под вопро-
сом. Неясно также, могут ли появляться ГИ у
других радиопульсаров.

ГИ представляют собой вспышечные споради-
ческие явления, для которых характерны пере-
численные ниже свойства.

• Большие плотности энергии (до 1015 эрг/с) [5].
• Малые длительности, до нескольких наносе-

кунд [6].
• Наличие круговой поляризации обоих зна-

ков [7].
• Очень высокие яркостные температуры (до

1041) [6]. Интенсивности ГИ могут быть в тысячи
раз выше, чем у средних импульсов.

• Степенное распределение по энергиям [8] в
отличие от гауссова или экспоненциального рас-
пределения для нормальных импульсов [9, 10].

• ГИ появляются на долготах МР и/или IP.
В табл. 1 приведены значения параметров для

известных радиопульсаров с ГИ. Последние че-
тыре пульсара исключены из вторичного анализа,
так как для них не известны каталожная свети-
мость Rlum = Sd2 (S – плотность потока, d – рас-
стояние до пульсара) или кинематический воз-
раст tkin (независимые параметры, являющиеся
важными для дальнейшего анализа). Значение tkin
вычисляется по времени удаления пульсара от
диска Галактики (в предположении, что все пуль-
сары образуются в плоскости Галактики):

(1)

Здесь Z – высота над галактической плоско-
стью, определяемая из наблюдений, V – скорость
пульсара. Следует отметить, что из 3319 радио-
пульсаров, входящих в каталог ATNF (версия
1.67), только 189 объектов (менее 6%) находятся в
шаровых скоплениях. Более того, ни в одном из
них не обнаружены ГИ, поэтому для использо-
ванной выборки можно считать, что все входя-
щие в нее объекты образовались в диске Галакти-
ки. Если для данного пульсара измерена скорость

=kin .Zt
V
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в картинной плоскости (Vtrans), то в предположе-
нии о том, что движение пульсара изотропно (т.е.
компоненты его скорости одинаковы по всем ко-
ординатам), можно получить оценку tkin, вычис-
ляя скорость пульсара как

(2)

В работе [11] проведен анализ применимости
известных моделей, предложенных для объясне-
ния ГИ путем сравнения параметров соответству-
ющих пульсаров из табл. 1 с предсказаниями рас-
смотренных моделей. Там же были приведены
значения углов β между осью вращения и магнит-
ным моментом нейтронной звезды, вычисленные
различными методами. Эти значения даны в по-
следнем столбце табл. 1.

В настоящей работе мы предлагаем, используя
формальный метод главных компонент, проана-
лизировать однородность популяции радиопуль-
саров с ГИ. В [12] предложено разделить эту попу-
ляцию на два типа: I – с величиной магнитного
поля на световом цилиндре Blc > 100 Гс и II – с
меньшими значениями Blc, не обсуждая другие
характеристики этих объектов. Мы используем
здесь независимые друг от друга параметры ра-
диопульсаров, не вдаваясь в их физическую при-

= trans .
2

VV

роду, и получим их распределение в фазовом про-
странстве главных компонент. Это позволит сде-
лать вывод об однородности популяции
радиопульсаров с ГИ.

2. ОПИСАНИЕ МЕТОДА
Метод главных компонент основан на после-

довательном использовании различных матриц,
описывающих исследуемую выборку объектов
[13, 14].

В исходной матрице строки соответствуют
конкретным объектам, а столбцы – выбранным
для классификации параметрам. Затем строится
ковариационная матрица.

(3)

Здесь , 

 – ковариа-
ции элементов матрицы, (Xi)j – i-й параметр

  …2
1 1 2 1 nX X X X X
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...........................
nX X X X X

  … 2
1 2 .n n nX X X X X

( )
=
  =  

22
 1
–   X  

n
i i ijj

X X  =i kX X

( ) ( )
=
   =        1
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Таблица 1. Пульсары с гигантскими импульсами

* Реальный возраст пульсара.
** Пульсары в Большом Магеллановом Облаке.
SGP/S – отношение плотностей потока типичного ГИ и среднего импульса.

№ PSR P(с) dP/dt
Rlum

(мЯн кпк2)
tkin (годы) SGP/S β°

1 J0034–0721 0.9430 4.08E–16 55.17 17.8Е+7 400 12
2 J0218+4232 0.0023 7.74E–20 466.36 13.5Е+7 5
3 J0304+1932 1.3876 1.30E–15 14.79 4.3Е+6 69 25
4 J0534+2200 0.0334 4.21E–13 2200.00 968* 5 × 104 85

5 J0653+8051 1.2144 3.80E–15 35.90 6.9Е+6 41
6 J0659+1414 0.3849 5.49E–14 0.54 9.3Е+5 630 19
7 J0814+7429 0.2922 1.68E–16 14.74 3.0Е+6 19
8 J0953+0755 0.2531 2.30E–16 27.25 6.8Е+6 490 19
9 J1115+5030 1.6564 2.49E–15 10.16 4.6Е+6 80 90

10 J1136+1551 1.1879 3.73E–15 35.52 7.2Е+5 86 40
11 J1239+2453 1.3824 9.69E–16 77.62 2.5Е+6 65 31
12 J1823–3021A 0.0054 3.38E–18 2342.56 4.9Е+6 5
13 J1939+2134 0.016 1.05E–19 2940.00 3.7Е+6 600 79
14 J1959+2048 0.016 1.69E–20 59.86 7.9Е+5 90
15 J0529–6652** 0.9757 1.55E–14 28
16 J0540–6919** 0.0506 4.79E–13 5000 3
17 J1752+2359 0.4091 6.43E–16 32.13 320 72
18 J1824–2452A 0.0031 1.62E–18 1210.00 1700 13
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j-го пульсара, n – полное число пульсаров в вы-
борке. Диагональные элементы матрицы пропор-
циональны дисперсиям. Если все элементы поде-
лить на соответствующие дисперсии, получится
корреляционная матрица, и следующий шаг ана-
лиза состоит в поиске собственных чисел λ и соб-
ственных векторов корреляционной матрицы:

(4)

где А – исследуемая матрица, Е – единичная мат-
рица. Число корней алгебраического уравнения
для λ равно числу классифицирующих парамет-
ров (рангу корреляционной матрицы). Собствен-
ные векторы находятся из системы уравнений

(5)

где столбец α – собственный вектор матрицы А с
собственным числом λ.

Для дальнейшего анализа использованы 5 не-
зависимых параметров: измеряемые из непосред-
ственных наблюдений: период пульсара P и его
производная dP/dt, вычисляемая по наблюда-
тельным данным каталожная светимость Rlum, ки-
нематический возраст trin и синус угла β между
магнитным моментом и осью вращения пульсара.

3. АНАЛИЗ КОРРЕЛЯЦИОННОЙ МАТРИЦЫ
Использование данных табл. 1 привело к кор-

реляционной матрице, содержащей коэффици-
енты корреляции Пирсона (см. табл. 2). Анализ
этой матрицы обнаруживает целый ряд важных
следствий. Прежде всего обратим внимание на
корреляцию между dP/dt и P. Используя данные
табл. 1, мы можем построить диаграмму, пред-
ставленную на рис. 1. Прямая, формально про-
веденная по всему массиву на этом рисунке ме-
тодом наименьших квадратов, описывается урав-
нением:

(6)

при коэффициенте корреляции K = 0.70 и вероят-
ности случайного распределения р = 0.0013. Од-
нако расположение точек на диаграмме скорее
свидетельствует о бимодальности их распределе-

=– λ 0,A E

( ) =– λ α 0,A E

( )
( )

=
= ± ±

log d /d
1.31 0.34 log сек – 14.37  5( ) 0. 0

P t
P

ния. В интервале периодов от 5.5 до 33.4 мс нет ни
одного пульсара с ГИ, в то время как в основной
массе пульсаров в этом интервале наблюдается
заметное число объектов. Действительно, левая
часть диаграммы (рис. 2) может быть описана
уравнением

(7)

при K = 0.89 и р = 0.041, а правая часть – совер-
шенно противоположной зависимостью (рис. 3):

(8)

Зависимость типа (7) с точностью до 2σ может
объясняться потерей углового момента за счет
пульсарного ветра [15] и процессов во внутренних
слоях нейтронной звезды [16, 17]. Что касается
уравнения (8), то оно вполне соответствует пред-
сказаниям магнито-дипольного торможения,
при котором ожидается зависимость dP/dt ∝ 1/P.

Таким образом, уже рассмотрение только двух
параметров P и dP/dt заставляет предполагать не-
однородность пульсаров с ГИ. Мы говорим здесь
и дальше о предположениях и тенденциях, по-
скольку число объектов в рассматриваемой вы-
борке чрезвычайно скудно. Однако обнаружива-
ющиеся в анализируемой матрице корреляции
имеют разумное физическое объяснение. Так, от-
рицательная корреляция Rlum с периодом (рис. 4)
означает, что по мере увеличения возраста пуль-
сара и увеличения Р заметно уменьшается энерге-
тическая подпитка магнитосферы в связи с
уменьшением потерь энергии вращения

(9)

которая обеспечивает наблюдаемое излучение
пульсара. Это естественно уменьшает полную
светимость (Rlum) (10).

Отрицательная корреляция sin β (tkin) (рис. 5)
означает, что со временем β уменьшается, т.е.,
магнитный момент пульсара сближается с его

( )
( )

=
= ± ±

log d /d
3.80 1.10 log сек – 8.7 .) 7( 4 2 8
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( )
( )

=
= − ± ±

= =
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log d /d
1.45 0.44 log сек – 14.78 0.26,

0.71, 0.007.

P t
P

K p

=
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3
4 π    d /dd /d ,I P tE t

P

Таблица 2. Корреляционная матрица для параметров из табл. 1

Параметр logP log(dP/dt) logtkin logRlum sinβ

logP 1 0.753 0.128 –0.649 –0.120
log(dP/dt) 0.753 1 –0.450 –0.394 0.067
logtkin 0.128 –0.450 1 –0.259 –0.517
logRlum –0.649 –0.394 –0.259 1 0.163
sinβ –0.120 0.067 –0.517 0.163 1
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осью вращения. Намечающаяся тенденция уве-
личения Rlum с ростом β также свидетельствует о
том, что молодые пульсары более энергичны и
имеют большие углы наклона осей.

(10)
( )= ± + ±

= =
lumlog –0.60 0.16 log 1 : 34 0.24,

–0.71, 0.0019,
R P

K p

(11)

4. АНАЛИЗ ГЛАВНЫХ КОМПОНЕНТ
Собственные числа исследуемой корреляци-

онной матрицы оказались равными 2.222, 1.731,

( )β = ± + ±
= =

kinsin –0.16 0.07 log 1.59 0.43,
0.58, 0.0285.

t
K p

Рис. 1. Зависимость производной периода от самого периода для 18 пульсаров с обнаруженными гигантскими импуль-
сами (вверху) и для 3319 объектов из каталога ATNF (внизу).
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Рис. 2. Диаграмма dP/dt(P) для пульсаров с периодами меньше 10 мс.
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Рис. 3. Диаграмма dP/dt(P) для пульсаров с P > 30 мс.
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0.653, 0.343 и 0.050. При построении собственных
векторов следует учитывать, что собственные
числа отражают вклад в дисперсию точек в соот-
ветствующем фазовом пространстве. Если пол-
ной дисперсии поставлено в соответствие 100%

(это эквивалентно сумме всех приведенных пяти
собственных чисел, равной 5), то на долю первого
вектора будет приходиться 44.5% полной диспер-
сии, на второй вектор, ортогональный первому,
34.5%, на третий, ортогональный первым двум,

Рис. 4. Зависимость каталожной светимости от периода пульсара.
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Рис. 5. Зависимость угла между магнитным моментом и осью вращения пульсара от его возраста.
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13%, четвертый, ортогональный в фазовом про-
странстве первым трем, 7%, на пятый приблизи-
тельно 1%. С учетом неопределенностей в значе-
ниях некоторых из использованных параметров
мы будем считать, что достаточно выбрать при-
близительно 90% полной дисперсии, т.е., в на-
шем случае можно ограничиться тремя собствен-
ными векторами. Они имеют вид:

(12)

На рис. 6 приведены изображения фазового
пространства векторов F1, F2 и F3, выполненные
под разными углами обзора для более наглядного
представления о расположении различных точек
в таком пространстве. Это позволяет выделить
три кластера радиопульсаров с ГИ.

Кластер 1 (в который вошли пульсары
J0218+4232, J1823–3021A, J1939+2134 и J1959+2048)
характеризуется короткими периодами (у всех
пульсаров данного кластера P < 5.5 мс), малыми
производными периода (  < 10–17), средним ки-
нематическим возрастом (менее 4 млн. лет) и вы-
сокой светимостью (среднее значение Rlum около
480 мЯн кпк2).

Второй кластер, состоящий из 9 пульсаров
(J0034–0721, J0304+1932, J0653+8051, J0659+1414,
J0814+7429, J0953+0755, J1115+5030, J1136+1551,
J1239+2453), отличается длинными периодами
(средний период 0.93 с), большими производны-
ми периода (порядка 10–15), средним кинематиче-
ским возрастом около 3.5 млн. лет, значительно
более низкой светимостью (18 мЯн кпк2), чем в
первом кластере.

В отдельный кластер вошел пульсар в Крабо-
видной туманности (J0534+2200) с промежуточ-
ным периодом (33 мс), самой большой производ-
ной (4 × 10–13), второй по величине светимостью
среди всех пульсаров нашей выборки (Rlum =
= 2200 мЯн кпк2) и максимальным отношением
плотности потока в гигантском импульсе к сред-
ней плотности потока SGP/S, равным 50000.

В табл. 3 мы приводим параметры пульсаров в
различных кластерах с указанием их средних зна-
чений.

5. ОБСУЖДЕНИЕ. ВЫВОДЫ
Ранее нами был проведен кластерный анализ

распределения известных в то время 558 радио-
пульсаров [18]. Было обнаружено существование
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1
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Рис. 6. Кластеры пульсаров с ГИ на проекциях фазо-
вого пространства главных компонент.
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в фазовом пространстве их параметров трех кла-
стеров. Один из них содержал объекты с периода-
ми больше 0.1 сек. В два других попали источники
с периодами меньше 0.1 сек, но отличающиеся
как периодами и производными, так и завися-
щими от них параметрами. Во втором кластере
сосредоточены пульсары, имевшие уже в мо-
мент рождения периоды меньше 0.1 сек (такие,
как пульсар в Крабовидной туманности
В0531+21 и пульсар в Парусах В0833-45). Тре-
тий кластер включал миллисекундные пульса-
ры, раскрученные в течение своей эволюции в
двойных системах.

1. Проведенный в настоящей работе анализ
выявил два кластера радиопульсаров с ГИ и от-
дельный кластер с единственным объектом –
пульсаром В0521+31 в Крабовидной туманности.
Эти кластеры отличаются периодами, их произ-
водными и светимостями. Хорошо известно, что
миллисекундные пульсары представляют отдель-
ную популяцию. Мы показали здесь, что пульса-
ры с ГИ образуют два отдельных кластера в фазо-
вом пространстве пяти параметров. Это выявляет
дополнительное различие двух известных попу-
ляций. С другой стороны, представляется неожи-
данным, что в двух столь различных популяциях
источников регистрируются ГИ. Это означает,
что появление ГИ возможно в различных типах
радиопульсаров. При этом у них нет заметных от-
личий в кинематических возрастах и углах между
магнитным моментом и осью вращения цен-
тральной нейтронной звезды. Отметим также ка-
чественное совпадение двух основных кластеров,

выявленных в [18] и обнаруженных в настоящей
работе.

2. Появление ГИ у пульсаров первого кластера
может быть объяснено процессами индуцирован-
ного комптоновского рассеяния радиоизлучения
вторичных частиц, движущихся с ультрареляти-
вистскими скоростями вдоль открытых силовых
линий магнитного поля [19]. Эти процессы при-
водят к значительному уменьшению углового
размера пучка заряженных частиц и заметному
усилению его излучения. Действительно, такой
механизм работает в пульсарах с короткими пери-
одами и высокими светимостями. При этом боль-
шие магнитные поля (порядка 105–106 Гс) на
световом цилиндре у пульсаров J1939+2134 и
J1959+2048, представляющих собой ортогональ-
ные ротаторы, позволяют включить дополни-
тельно механизм Истомина [20], в котором про-
исходит ускорение электронов и позитронов до
лоренц-факторов, превышающих 109, плазма
оказывается неустойчивой, что приводит к увели-
чению амплитуды альвеновских волн и транс-
формации их энергии в мощное излучение.

3. В пульсарах второго кластера нет условий
для реализации механизмов Петровой и Истоми-
на. В них могут играть роль процессы в вакуум-
ном зазоре вблизи поверхности нейтронной звез-
ды [21]. Сам зазор служит резонатором для гене-
рируемых в нем волн и излучений, а выход
излучения осуществляется через “волноводы”,
формирующиеся вблизи магнитной оси и на гра-
нице между открытыми и замкнутыми силовыми

Таблица 3. Параметры пульсаров в различных кластерах с указанием их средних значений

PSR logP logP' logtkin logRlum sinβ

J0534+2200 –1.48 –12.38 2.99 3.34 1.00

J0218+4232 –2.64 –19.11 7.13 2.67 0.09
J1823–3021A –2.27 –17.47 6.69 3.00 0.09
J1939+2134 –2.80 –18.98 6.57 3.47 0.98
J1959+2048 –2.80 –19.77 5.90 1.59 1.00
Среднее –2.63 ± 0.23 –18.83 ± 0.98 6.57 ± 0.51 2.68 ± 0.80 0.54 ± 0.45
J0034–0721 –0.03 –15.56 7.25 1.74 0.21
J0304+1932 0.14 –14.89 6.63 1.17 0.42
J0653+8051 0.08 –14.42 6.84 1.55 0.66
J0659+1414 –0.41 –13.26 5.97 –0.27 0.33
J0814+7429 0.11 –15.77 6.48 1.17 0.33
J0953+0755 –0.60 –15.64 6.83 1.44 0.33
J1115+5030 0.22 –14.60 6.66 1.01 1.00
J1136+1551 0.07 –14.43 5.86 1.55 0.64
J1239+2453 0.14 –15.01 6.40 1.89 0.52
Среднее –0.03 ± 0.28 –14.84 ± 0.79 6.55 ± 0.43 1.25 ± 0.64 0.49 ± 0.24
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линиями магнитного поля. Исходное излучение
возникает при разрядах в зазоре, усиливается в
нем и выходит через “волноводы”.

4. Что касается пульсара в Крабе, то он пред-
ставляет собой уникальный источник. Короткий
период, высокая светимость, близкий к 90° угол
между магнитным моментом и осью вращения,
сильное поле на световом цилиндре допускают
функционирование всех рассмотренных меха-
низмов. Кроме того, существенную роль в фор-
мировании ГИ играют, по-видимому, и дрейфо-
вые волны на периферии магнитосферы, которые
накапливают большую энергию и трансформиру-
ют ее в мощное и узконаправленное излучение
[22]. Не удивительно поэтому, что у этого пульса-
ра наблюдаются самые интенсивные ГИ, в десят-
ки тысяч раз превышающие интенсивность сред-
них импульсов.

5. Полученные формальные результаты дают
возможность физического объяснения различия
типов пульсаров с ГИ. Необходима, однако, бо-
лее детальная разработка упомянутых механиз-
мов образования ГИ (излучение разрядов в зазоре
над поверхностью нейтронной звезды, индуциро-
ванное комптоновское рассеяние в магнитосфере
пульсара и мощное излучение релятивистских за-
рядов вблизи светового цилиндра). Выполнение
этой задачи даст возможность объяснить, как на-
личие ГИ в пульсарах с разными наблюдаемыми
характеристиками, так и их отсутствие в подавля-
ющем большинстве известных радиопульсаров.
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Представлены результаты моделирования Hα спектра поглощения атмосферы горячего Юпитера
WASP-52b. Атмосфера моделировалась трехмерным гидродинамическим кодом. Рассматривалось
несколько различных значений ионизирующего излучения XUV. Перенос Lyα фотонов в атмосфере
моделировался методом Монте-Карло. Получены пространственные распределения объемной
плотности возбужденных на второй энергетический уровень атомов водорода H(2), вычислены
спектры поглощения в линии H , а также показано, что поглощение происходит в слое толщиной
около полутора планетарных радиусов, причем наибольшее влияние на поглощение оказывают Lyα
фотоны, образованные в результате рекомбинации электронов и протонов.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Транзитная спектроскопия дает много инфор-
мации об экзосфере планеты и параметрах взаи-
модействующего с ней звездного ветра. Так, на-
пример, первые транзитные наблюдения в линии
Lyα позволили обнаружить экзосферу у горячих
юпитеров HD 209458b и HD 189733b [1, 2]. На-
блюдения экзопланет в линии Hα 656.281 нм
представляют значительный интерес, поскольку
данная линия практические не подвержена влия-
нию межзвездной среды, а также слабо поглоща-
ется атмосферой Земли, что позволяет использо-
вать не только космические, но и наземные сред-
ства обнаружения. Наблюдения в линии Hα были
сделаны, например, для экзопланет KELT-9b и
KELT-20b [3–5]. Эти объекты относятся к классу
сверхгорячих юпитеров, равновесная температу-
ра которых превышает 2000 К. Первым умеренно
горячим юпитером, для которого было зареги-
стрировано поглощение, стал HD 189733b [6–8].
Планета WASP-52b стала вторым объектом, не от-
носящимся к классу сверхгорячих юпитеров, для
которого зафиксировано поглощение в линии Hα
[9]. На основе трех транзитных наблюдений, вы-
полненных с помощью спектрографа высокого
разрешения ESPRESSO на VLT, поглощение в
центре линии составило 0.86 ± 0.13% с шириной
15.4 ± 1.8 км/с. Также было обнаружено поглоще-

ние в линиях Na D1, Na D2 и К D1, равное, соот-
ветственно, 1.09 ± 0.16%, 1.31 ± 0.13% и 0.46 ±
± 0.13%. Обнаружение Na и K также подтвержде-
но наблюдениями телескопа Hubble [10]. Еще од-
ной линией, представляющей интерес, является
линия метастабильного гелия 1083 нм. Для горя-
чего юпитера WASP-52b было зарегистрировано
поглощение в данной линии величиной 3.44 ±
± 0.31% [11]. Согласно исследованиям [12] систе-
ма WASP-52 состоит из звезды спектрального
класса K2V, имеющей массу Me = 0.87 , радиус
Re = 0.79  и эффективную температуру 5014 К.
Планета имеет массу Mp = 0.46MJ, радиус Rp =
= 1.27RJ и равновесную температуру 1315 К. Впер-
вые система WASP-52 моделировалась в работе
[13] с использованием одномерной гидродинами-
ческой модели. Чтобы рассчитать концентрацию
возбужденных на второй энергетический уровень
атомов водорода H(2), ответственного за погло-
щение в линии Hα, дополнительно использова-
лась термодинамическая модель [14]. Перенос
Lyα фотонов в атмосфере планеты вычислялся
кодом Монте-Карло, на основе которого и рассчи-
тывалось поглощение в линиях Hα и He 1083 нм.
Было обнаружено, что поглощение в линии Hα
может хорошо соответствовать наблюдаемым
данным при достаточно высоких потоках ионизу-
ющего излучения (XUV, λ < 91.2 нм), исходящего

α

M
R
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от родительской звезды, а также при относитель-
но высоком соотношении H/He. В данной статье
приводятся результаты моделирования H -спек-
тра поглощения атмосферы планеты WASP-52b с
использованием трехмерного гидродинамиче-
ского кода [15, 16] и кода Монте-Карло для расче-
та переноса Lyα фотонов [17].

2. МОДЕЛИРОВАНИЕ АТМОСФЕРЫ

Для моделирования переноса излучения и
спектра поглощения Hα в качестве исходных
данных использовались результаты трехмерной
самосогласованной газодинамической модели
[15, 18], далее 3DHD. Модель рассчитывает рас-
пределения объемной плотности атомов водоро-
да и температуры в верхней атмосфере планеты,
используя газодинамические уравнения непре-
рывности, импульса и энергии для всех рассмат-
риваемых компонентов атмосферы. К таким ком-
понентам относятся: H, H+, H2, , , электро-
ны планетарного и звездного происхождения.
В качестве начального состояния принимается
полностью нейтральная атмосфера, состоящая из
молекул водорода H2 и атомов гелия. Модель поз-
воляет включать в рассмотрение любые другие
независимые составляющие, например, С, O, Mg,
Si [16]. Применение многожидкостного подхода,
позволяющего отдельно описывать каждый ком-
понент атмосферы, дает более точное описание
динамики истекающей атмосферы горячих экзо-
планет.

Помимо газодинамики в атмосфере планеты,
3DHD также рассчитывает динамику вещества,
налетающего на планету от звезды – звездный ве-
тер (ЗВ), состоящий из протонов H+. Излучение
звезды характеризуется параметром XUV (X-ray +
+ EUV) – интегральный поток излучения с дли-
ной волны λ < 91.2 нм, имеющий размерность эрг
см–2 с–1 на референсном расстоянии 1 а.е. Основ-
ными процессами, ответственными за превраще-
ния между ионизированными и нейтральными
частицами, в модели являются фотоионизация,
ионизация электронным ударом, рекомбинация.
Также рассматривается реакция перезарядки, ко-
торая приводит к обмену температурами и скоро-
стями между планетарными атомами и протона-
ми звездного ветра. XUV фотоны ионизируют
атомы H, He и молекулы H2 согласно сечениям
поглощения, зависящим от длины волны. В мо-
дели предполагается, что образованные в резуль-
тате фотоионизации фотоэлектроны быстро пе-
редают избыточную энергию окружающим ча-
стицам. Таким образом, вклад фотоэлектронов в
ионизацию нейтральных частиц не учитывался.
Ослабление XUV потока внутри атмосферы рас-
считывается для каждого спектрального интерва-
ла в соответствии с зависящими от длины волны

α

+
2H +

3H

сечениями поглощения. Вычисления произво-
дятся в неинерциальной сферической системе
координат, находящейся в центре планеты.

Полученные с использованием 3DHD кода ат-
мосферные профили температуры (T) и объем-
ной плотности атомов водорода (n), электронов
(ne) и протонов (np), представлены на рис. 1 для
различных значений параметра XUV (от 3 до
15 эрг см–2 с–1). Показаны радиальные профили,
причем расстояние от центра планеты выражено
в безразмерных единицах относительно радиуса
планеты. Далее предполагается, что концентра-
ция электронов примерно равна концентрации
протонов, что подтверждается в нашей модели.

3. МОНТЕ-КАРЛО МОДЕЛЬ
ПЕРЕНОСА ФОТОНОВ

Профили на рис. 1 служили в качестве входных
параметров атмосферы для кода Монте-Карло,
который моделировал процесс переноса Lyα фо-
тонов в атмосфере планеты. Для расчета спектра
поглощения в линии Hα необходимо получить
профиль плотности атомов водорода, возбужден-
ных на второй энергетический уровень H(2), ко-
торый представляет из себя совокупность водорода
в состояниях 2p и 2s. Частицы H(2) в значитель-
ной степени появляются за счет взаимодействия
атомарного водорода с Lyα фотонами. В свою
очередь Lyα фотоны могут образовываться в ат-
мосфере планеты в основном за счет процессов
столкновения с электронами, а также процессов
рекомбинации протонов и электронов. Кроме то-
го, звездное излучение, в поле которого непре-
рывно находится планета, также является источ-
ником Lyα фотонов. Подробное описание Мон-
те-Карло модели, используемой в настоящем
исследовании, содержится в нашей предыдущей
работе [17]. Далее будут приведены лишь основ-
ные положения, на которых строится модель.

Пакеты фотонов (далее в этом разделе будем
называть такие пакеты просто фотонами) равно-
мерно генерируются внутри вычислительной об-
ласти сферической атмосферы, а также на фронте
излучения звезды, распространяющемся в сторо-
ну планеты в форме сферической поверхности.
Каждый такой фотон характеризуется координа-
тами в декартовом пространстве (x, y, z), направ-
лением распространения (nx, ny, nz), а также часто-
той v (выраженной в единицах доплеровской ско-
рости) и “весом” w (величина, которая показывает
количество реальных фотонов в таком пакете).

Радиус R верхней атмосферы предполагается
равным 5Rp (как показали вычисления, опти-
мальный размер, который позволяет достичь
приемлемого уровня детализации и при этом уве-
личение этой величины не влияет на результат
вычислений). Для атмосферных фотонов выби-
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рается случайная координата внутри атмосферы,
случайное направление распространения, часто-
та – согласно распределению Максвелла, при
этом влияние надтепловых частиц не учитыва-

лось. Величина  для пакета атмосферных фото-
нов вычисляется согласно скоростям реакций
(см. табл. 1) рождения Lyα фотонов в процессах
столкновения атомов водорода с электронами

w

Рис. 1. Распределение объемной плотности атомов водорода, электронов и температуры вдоль радиуса планеты
WASP-52b, полученные с использованием 3DHD кода.
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(далее столкновительные фотоны), а также ре-
комбинации протонов и электронов (далее ре-
комбинационные фотоны).

Резонансное рассеяние Lyα фотонов на атомах
водорода моделировалось с использованием мо-
дели изотропного частичного когерентного рас-
сеяния [20].

Для каждого фотона расчет проводился до тех
пор, пока он не покинет расчетную область, не
поглотится в приповерхностном слое вблизи пла-
неты или не затухнет за счет процессов девозбуж-
дения. В качестве таких процессов учитывались
фотоионизация (Γ2s и Γ2p), распад , девоз-
буждение за счет столкновений ( , ).
Коэффициенты фотоионизации рассчитываются
по формуле

(1)

где h – постоянная Планка,  = 3.4 эВ/h (3446 Å) –
порог ионизации для H(2),  = 13.6 эВ/h (912 Å) –
частота, соответствующая энергии ионизации из
основного состояния.

Скорости учитываемых реакций приведены в
табл. 1. Таблица взята из [13], где можно найти
оригинальные ссылки на каждую из реакций.

После того, как моделирование для каждого из
фотонов завершается, строится осесимметрич-
ный профиль H(2) в цилиндрических коорди-

→2s 1sA
→2s 1sC →2p 1sC

πΓ = σ
v

v

v

v v
v

0

1

2s,2p 2s,2p
4   ( ) ,J d

h

v1

v0

натах. Спектр поглощения  вычислялся по
формуле

Здесь интенсивность I имеет индексы “transit”
и “out”, что соответствует интенсивности линии
для случаев во время транзита и вне его.

4. РЕЗУЛЬТАТЫ
На рис. 2 приведены рассчитанные спектры

поглощения при различных значениях параметра
XUV при интегральной интенсивности линии
Lyα звезды 20 эрг см–2 с–1. По горизонтальной оси
отложен вместо частоты доплеровский сдвиг ско-
рости. Из рис. 2 видно, что модельное поглоще-
ние при данных параметрах значительно больше
измеренного, поэтому далее происходило варьи-
рование интегральной интенсивности линии
LyαILyα.

На рис. 3 представлено поглощение в линии Hα
при различных интенсивностях звездной линии
Lyα. При XUV = 5 для ILyα = 5, 10, 15 эрг см–2 с–1

поглощение составило 0.74, 1.1, 1.43% соответ-
ственно. Для XUV = 10 и ILyα = 5 эрг см–2 с–1 по-
глощение равно 1.26%. Как видно из графиков,
наилучшее совпадение с наблюдениями достига-
ется при XUV = 5 и ILyα = 5 эрг см–2 с–1.

На рис. 4 приведены профили объемной плот-
ности возбужденного водорода H(2) для рассмот-
ренных комбинаций параметров перпендикуляр-

α v( )

−τα = − = −v

e

Hαtransit
2

out e 0

2( ) 1 (1 ).
R

I rdr e
I R

Таблица 1. Скорости реакций, влияющих на населенность H(2)

Реакция Название Скорость

e–+p → H + γ αB  см3 с–1

H1s+ e– → H2s + e–
 см3 с–1

H2s+ e– → H1s + e–
 см3 с–1

H1s + e– → H2p + e–
 см3 с–1

H2p + e– → H1s + e–  см3 с–1

H2s + γ → H+ + e– Γ2s Формула (1)

H2p + γ → H+ + e+ Γ2p Формула (1)

e– + H+ → H2s + γ α2s  см3 с–1

e– + H+ → H2p + γ α2p αB – α2s

H2s → H1s + 2γ 8.26 с–1

H2p → H1s + γ 6.3 × 108 с–1

− −−×
4

100.8164 0.0208 log /10 K13 ( )42.54 10 /10( )K TT

→1s 2sC −−× 118 400/8 4 0.455( )1.21 10 10 K/ TT e

→2s 1sC −× 8 4 0.4551.21 10 10( )K/T

→1s 2pC − −× 8 4 0.077 118400/( )1.71 10 10 / TT e

→2p 1sC −× × 8 4 0.077(1 1.71 10 10 K/ )
3

T

+ − α4 4 2
B( )(0.282 0.047 10 K/ 0.006 10 K/( ) )T T

→2s 1sA

→2p 1sA
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Рис. 2. Спектры поглощения в линии Hα для ILyα эрг см–2 с–1 и различных значений XUV. Поглощение составило 1.93,
1.88 и 2.94% для XUV 3, 5, 15 соответственно.
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Рис. 3. Спектры поглощения в линии Hα для ILyα 5, 10, 15 эрг см–2 с–1 и различных значений XUV.
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Рис. 4. Профили концентрации атомов водорода в возбужденном состоянии вдоль оси симметрии планета-звезда:
а) при ILyα эрг см–2 с–1, б) при различных значениях ILyα, XUV = 5 эрг см–2 с–1.
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но оси, соединяющей центры звезды и планеты.
Видно, что nH(2) варьируется в пределах порядка
10–5–10–3 см–3. Из рис. 4, а также из рис. 1 можно
увидеть, что профили возбужденного и невозбуж-
денного водорода прямо коррелируют между со-
бой. С изменением параметра XUV меняется
форма профиля – при его увеличении плотность
атомов водорода смещается ближе к центру пла-
неты, что объясняется их более быстрой фотоио-
низацией.

Рисунок 5а иллюстрирует вклад Lyα фотонов
от различных источников (столкновения, реком-
бинация, излучение звезды) в профиль поглоще-
ния в линии H . График приведен для парамет-
ров XUV = 5 эрг см–2 с–1 и ILyα = 5 эрг см–2 с–1, при
которых общее поглощение составило 0.74% с
шириной 14 км/с, что удовлетворяет наблюда-
тельным данным. Из рис. 5а видно, что наиболь-
ший вклад в поглощение вносят звездные фото-
ны, при этом фотоны, рожденные в результате ре-
комбинации, влияют гораздо сильнее, чем
рожденные в результате столкновений. На рис. 5б
показано сравнение скорости рождения Lyα фо-
тонов за счет реакций рекомбинации и столкно-
вений (построенный согласно табл. 1), откуда
видно, что реакции рекомбинации преобладают и
сосредоточены в слое порядка 1.5 радиусов пла-
неты.

α

На рис. 6 показан профиль концентрации
возбужденных атомов водорода перпендику-
лярно оси, соединяющей центры звезды и пла-
неты. Из рисунка видно, что основное погло-
щение происходит в слое до 1.5 радиусов плане-
ты, где концентрация H(2) атомов водорода
составляет 10–4–10–3 см–3.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Таким образом, используя трехмерную газоди-

намическую модель и код Монте-Карло, мы по-
лучили профили поглощения в линии Hα для эк-
зопланеты Wasp-52b. Обнаружено, что наиболь-
ший вклад в поглощение вносят звездные Lyα
фотоны, а также фотоны, рождаемые в результате
рекомбинации. Параметр XUV значительно вли-
яет на поглощение в линии Hα, поскольку влияет
на форму профиля температуры, объемной плот-
ности атомов водорода, электронов/протонов в
атмосфере планеты.

Расчеты показали наилучшее совпадение с на-
блюдательными данными при значениях потока
XUV ~ 5 эрг см–2 с–1, и интенсивности линии Lyα ~
~ 5 эрг см–2 с–1 на 1 а.е. При данных значениях ре-
зультирующее поглощение составило 0.74% с ши-
риной 14 км/с, что удовлетворяет наблюдатель-
ным данным. Определено, что поглощение скон-
центрировано в слое до 1.5 радиусов планеты, где
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Рис. 5. а) Поглощение, вносимое разными типами фотонов в линии Hα; б) Сравнение скоростей реакций рождения
Lyα фотонов при процессах столкновения и рекомбинации.
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Рис. 6. Профиль поглощения вдоль радиуса атмосферы планеты WASP-52b.
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концентрация атомов водорода в возбужденном
состоянии меняется в диапазоне 10–4–10–3 см–3.

Отметим, что взаимодействие верхней атмо-
сферы со звездным ветром, которое рассчитыва-
ется в 3DHD коде, не влияет на полученные ре-
зультаты, поскольку при разумных параметрах
звездного ветра головная ударная волна распола-
гается на расстояниях ~10 планетарных радиусов
и не оказывает воздействия на распределение
атомов в зоне до 2 радиусов планеты, где происхо-
дит поглощение в линии Hα.
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При разработке и тестировании методов прогнозирования межпланетных корональных выбросов
массы (МКВМ) большое значение имеет установление их связи с источниками на Солнце – коро-
нальными выбросами массы (КВМ), наблюдаемыми коронографами. Часто применяемый обрат-
ный баллистический расчет времени старта КВМ не учитывает изменения их скорости при движе-
нии в гелиосфере и может давать неопределенность вплоть до суток. С хорошей точностью (порядка
±10 ч) движение КВМ в гелиосфере от Солнца до Земли описывается моделью магнитодинамиче-
ского взаимодействия КВМ с фоновым солнечным ветром (drag-based model, DBM). В данной ра-
боте для поиска возможных корональных источников МКВМ, наблюдаемых у Земли, предлагается
использование обратной модели магнитодинамического взаимодействия (reverse DBM, RDBM), с
помощью которой по измеренным параметрам МКВМ в обратном ходе восстанавливается вероят-
ное движение КВМ в гелиосфере и определяются их параметры на выходе из солнечной короны.
В модели используются данные о скорости фонового солнечного ветра, рассчитываемые по площа-
ди корональных дыр в центральной части Солнца, представленные на сайте Центра анализа косми-
ческой погоды НИИЯФ МГУ, с корректирующими коэффициентами.

Ключевые слова: солнечный ветер, корональные выбросы массы
DOI: 10.31857/S0004629923030064, EDN: POAZCC

1. ВВЕДЕНИЕ

Актуальной задачей предсказания косми-
ческой погоды является среднесрочное (от 1 до
5 дней) прогнозирование прихода к Земле тран-
зиентов солнечного ветра (межпланетных коро-
нальных выбросов массы – МКВМ), связанных с
корональными выбросами массы (КВМ), кото-
рое может быть выполнено по оптическим на-
блюдениям солнечной короны. Для этого необхо-
димо установление связи между источниками
возмущения в короне и их проявлениями в сол-
нечном ветре (СВ) на 1 а.е. (вблизи Земли).

МКВМ являются гелиосферным продолжени-
ем КВМ. Основными признаками МКВМ, наи-
более часто использующимися при их идентифи-
кации, являются: резкое возрастание скорости и
плотности протонов с последующим спадом; по-
вышенная напряженность магнитного поля; па-
дение протонной температуры Tp ниже 0.5 × Texp

(Texp – значение температуры, ожидаемой по ве-
личине скорости, исходя из зависимости, уста-
новленной для квазистационарных потоков за
длительный период времени); низкое значение
протонного параметра плазмы β < 1 (отношение
газодинамического давления к магнитному) [1–3].

КВМ обнаруживаются коронографами над
солнечным лимбом в форме ярких расширяю-
щихся плазменных структур. Свечение КВМ в
видимом диапазоне обусловлено томсоновским
рассеянием излучения фотосферы на электронах
плазмы выброса, имеющей большую плотность,
чем окружающая корона. Формирование КВМ в
солнечной короне может быть обнаружено по ха-
рактерным корональным структурам, которые
фиксируются в ВУФ изображениях солнечной
короны в ходе систематических наблюдений [4, 5].

Часто КВМ сопровождаются диммингами [6,
7]. Димминги – локальные области короны c по-
ниженным уровнем излучения в ВУФ области
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спектра и мягком рентгене, обусловленные паде-
нием плотности плазмы из-за ухода вещества в
результате выброса массы из нижней короны [6,
8, 9]. Димминги несут в себе важную информа-
цию о зарождении и раннем этапе развития КВМ
до того, как они фиксируются в коронографе. Ло-
кализация диммингов в центральной части сол-
нечного диска является важным критерием иден-
тификации КВМ, направленных в сторону Земли.

В гелиосфере на движение КВМ оказывают
сильное влияние силы динамического взаимо-
действия между магнитными полями плазменно-
го жгута и фонового СВ [10, 11]. Эта зависимость
положена в основу эмпирической аэродинамиче-
ской модели движения КВМ – drag-based model
(DBM [12–16]). В этой модели на расстояниях от
поверхности Солнца более 20 , где силы Лорен-
ца и гравитации практически не влияют на дви-
жение плазмы исходящего солнечного ветра,
ускорение и скорость КВМ вследствие магнито-
динамического взаимодействия с фоновым вет-
ром изменяются согласно эмпирическим соотно-
шениям:

где  – текущая скорость КВМ,  – скорость
КВМ в начальной точке на 20 , w – скорость
фонового солнечного ветра, γ – коэффициент
взаимодействия, знак плюс соответствует случаю

, минус –  [12–15, 17]. В базовой вер-
сии DBM предполагается, что w и γ постоянны
вдоль всей траектории распространения СВ в ге-
лиосфере.

Согласно данной модели, КВМ тормозится,
если его начальная скорость больше скорости фо-
нового ветра, и ускоряется в противоположном
случае. Магнитогидродинамическое моделирова-
ние [12] показало, что для плотных КВМ коэффи-
циент γ зависит от соотношения плотностей КВМ
и фонового солнечного ветра. Наименьшее зна-
чение γ соответствует случаю, когда плотность
КВМ больше плотности фонового солнечного
ветра. Если плотность КВМ меньше плотности
фонового ветра, то γ быстро растет. Значение γ
зависит от параметров КВМ и фонового СВ и мо-
жет изменяться от 0.2 × 10–7 км–1 (для массивных
КВМ в быстром разреженном СВ) до 2 × 10–7 км–1

(для КВМ с низкой плотностью в медленном
плотном СВ) [14]. Средняя ошибка предсказания
появления МКВМ на расстоянии 1 а.е. с помо-
щью DBM по времени оценивается в ±10 ч, по
скорости – ±50 км/с [16, 18].

Таким образом, для прогноза с использовани-
ем DBM прихода к Земле МКВМ, связанных с
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наблюдаемыми КВМ, необходимо задать время
появления и скорость КВМ на расстоянии 20 
от Солнца и принять предположения 1) о поведе-
нии скорости фонового СВ на протяжении всей
траектории движения от Солнца до Земли и 2) о
коэффициенте γ, учитывающем взаимодействие
между КВМ и фоновым СВ, поскольку два этих
фактора заранее неизвестны.

В данной работе была решена обратная задача
поиска КВМ-источников для уже зарегистриро-
ванных у Земли МКВМ с помощью трансформа-
ции алгоритма DBM в его обратную версию (re-
verse DBM или RDBM), в которой движение
МКВМ рассматривается в обратном направлении
(от Земли до Солнца). Приводятся описание ал-
горитма RDBM и результаты тестирования его
работы на примере нахождения солнечных ис-
точников для серии из 17 МКВМ в период 2013–
2015 гг. Результаты данной работы были исполь-
зованы для оптимизации метода прогноза
МКВМ, разрабатываемого в Центре анализа кос-
мической погоды НИИЯФ МГУ [19].

2. ДАННЫЕ И МЕТОДЫ
В качестве начальных параметров в расчете по

RDBM использовались время начала и средняя
скорость МКВМ из каталога Ричардсона и Кейн
(далее каталог R&C1 [3]).

В качестве скорости фонового СВ для RDBM
расчета использовались данные прогноза квази-
стационарных потоков СВ, полученные в Центре
анализа космической погоды НИИЯФ МГУ (да-
лее SMDC2). Для этих скоростей были введены
поправочные коэффициенты на основе данных о
типах СВ и их скоростях, полученных из каталога
солнечных событий Института космических ис-
следований (далее каталог ИКИ3 [2]) и данных
OMNI4 за период 2013–2015 гг. Для сравнения,
в качестве варианта использовалась также и не-
изменная во всей гелиосфере скорость фоно-
вого СВ.

В результате RDBM расчета устанавливались
возможные времена появления и скорости источ-
ника на расстоянии 20  от поверхности Солнца.
Такой расчет дает возможные значения парамет-
ров КВМ в начальной точке солнечной короны,
по которым можно подобрать наиболее подходя-
щий КВМ из реально зарегистрированных и оце-
нить неизвестные заранее параметры задачи –
скорость фонового СВ и коэффициент γ – по
наименьшему расхождению рассчитанных и из-
меренных значений.

1 https://izw1.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.html
2 https://swx.sinp.msu.ru/models/solar_wind.php?gcm=1&lang=ru
3 http://www.iki.rssi.ru/pub/omni
4 https://omniweb.gsfc.nasa.gov
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Результаты RDBM-расчета сравнивались с
данными измерений коронографа LASCO (The
Large Angle Spectroscopic Coronagraph [20]), пред-
ставленными в каталоге КВМ Computer Aided
CME Tracking (CACTus5 [21]). Времена появления
КВМ пересчитывались на поверхность Солнца и
сопоставлялись с диммингами, зарегистрирован-
ными в каталоге Solar Demon6 [22].

3. АЛГОРИТМ RDBM
Для определения времени и скорости старта

КВМ на расстоянии 20  от Солнца по времени
и скорости появления МКВМ у Земли применял-
ся RDBM алгоритм, основанный на использова-

нии безразмерного параметра , устанав-

ливающего связь скорости КВМ ( ) и скорости

фона (w). В начальной точке , где  и

w0 – скорости МКВМ и фонового ветра вблизи
Земли (1 а.е.). В качестве начального времени (t0)
используется время появления МКВМ в СВ у
Земли (например, по данным каталога R&C).

Весь диапазон от 213  до 20  разбивается
на 4 участка: 213–165 , 165–115 , 115–65  и
65–20 , а каждый участок – на n одинаковых
отрезков, на каждом из которых скорость при об-
ратном движении изменяется в соответствии с за-
коном магнитодинамического торможения: рас-
тет при z0 > 0 или уменьшается при z0 < 0. При n =
104 длина отрезка приблизительно равна 3100–
3400 км, что при скорости 350 км/с соответствует
временному шагу 9–10 с. При этом в расчете ис-
пользуются следующие уравнения:

где zi – значение z на i-м участке, параметр sz = 1
при z0 > 0 и sz = –1 при z0 < 0, коэффициент взаи-
модействия γ может задаваться в диапазоне от
0.2 × 10–7 до 2 × 10–7 км–1 [14]. Численный расчет
ведется рекуррентным методом: 

 .
Величина параметра z растет по модулю при

приближении к Солнцу, поскольку растет модуль
разности скорости КВМ и фонового СВ. При
z0 > 0, что соответствует замедлению КВМ, дви-
жущегося от Солнца, рост конечного значения zn

и  неограничен. Случай z0 < 0 соответствует
ускорению КВМ, движущегося от Солнца, и при-

5 https://www.sidc.be/cactus
6 http://solardemon.oma.be
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ближению его скорости к скорости фонового СВ.
При этом возможны 2 варианта развития.

В первом варианте фоном является медлен-
ный СВ, движущийся, например, с постоянной
средней скоростью w = 350 км/с. Значение  не
может быть меньше минимума наблюдаемой ско-
рости КВМ ( ) в рассматриваемом вре-
менном интервале (например,  ~ 100 км/с,
т.к. минимальное значение средней скорости
КВМ по данным CACTUS за 2013–2015 гг. равно
108 км/с). При w = 350 км/с это соответствует
ограничению zn ≥ –0.7. Скорость этих КВМ мень-
ше скорости фонового ветра, поэтому в СВ их
можно выделить только по скачку магнитного
поля и провалу в Tp и β. Как правило, такие КВМ
не являются геоэффективными, поэтому их мож-
но исключить из прогноза.

Во втором случае, когда КВМ распространяет-
ся от Солнца вслед идущему перед ним с более
высокой скоростью потоку высокоскоростного
СВ из корональной дыры (ВСП из КД), суммар-
ная геоэффективность может быть значительной
за счет большой скорости и сложения магнитных
полей, и этот случай нельзя не учитывать в про-
гнозе. Таким образом, события с z0 < 0 являются
особым видом КВМ, которые требуют дополни-
тельного анализа.

Время транзита КВМ от Солнца до Земли (tn)
рассчитывается как суммарное время прохожде-

ния всех интервалов:  

.

Визуализация алгоритма RDBM для случаев
 и  представлена на рис. 1. В качестве

входных данных взяты: z0 = 0.1–10 для  и
z0= –0.22 – 0 для .

4. ТЕСТИРОВАНИЕ RDBM
Для проверки работы алгоритма RDBM была

проведена идентификация солнечных источников
серии МКВМ за период 2013–2015 гг. Всего было
выбрано 17 МКВМ, для которых КВМ по резуль-
татам расчета сопровождались диммингами.

Данные по МКВМ, время начала (t0) и средняя
скорость ( ), брались из каталога R&C. Скорость
фонового СВ (w) для алгоритма RDBM была вы-
брана на основе данных моделирования скорости
( ) квазистационарного потока плазмы из коро-
нальных дыр (КД), представленных в SMDC, а
также данных из каталога ИКИ и базы OMNI. По
SMDC скорость квазистационарного потока СВ
пропорциональна площади КД в центральной ча-
сти солнечного диска [23–25]. Из каталога ИКИ
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выбирались временные интервалы, соответству-
ющие медленному и высокоскоростному потоку
из КД (ВСП из КД) за период 2013–2015 гг., и для
них по данным базы OMNI рассчитывалась сред-
няя протонная скорость ( ). Таким образом, при
сопоставлении скоростей из SMDC и OMNI для
периода 2013–2015 гг. получились следующие со-
отношения: в случае медленного СВ  = 1.15
(15%), в случае ВСП из КД  = 0.90 (10%).
Для лучшего соответствия модельной скорости из
SMDC cо скоростью измеренного медленного СВ
и для минимальной ошибки расчета по RDBM
были введены поправочные коэффициенты для

vp

v vm p/
v vm p/

модельной скорости: модельная скорость умно-
жалась на коэффициент 0.9 и ограничивалась
снизу значением 350 км/сек. При этом получаем
для интервалов медленного СВ  = 1.09, для
ВСП из КД  = 0.83. Отметим, что в перио-
ды преобладания фоновых высокоскоростных
потоков эти значения могут измениться.

В работе было рассмотрено два варианта рас-
чета возможных источников МКВМ по RDBM.
В первом варианте использовалась непостоянная
ступенчатая скорость фонового СВ при расчете
возможных источников МКВМ по RDBM (таким
образом учитывался вклад квазистационарного

v vm p/
v vm p/

Рис. 1. Графики зависимости zn от z0 и tn от z0 для случаев  (верхний ряд) и  (нижний ряд) и при разных γ
(в единицах 10–7 км–1).

0.1
0.1 1.0 10.0

zn

zn

� = 0.4

� = 0.05

� = 0.10

� = 0.15

� = 0.3

� = 0.2

1.0

10.0

�0.6
�0.25 �0.20 �0.15 �0.10 �0.05 0

z0

�0.4

�0.2

0

0
0.1 1.0 10.0

tn, h

tn, h

� = 0.4

� = 0.05

� = 0.10

� = 0.15

� = 0.3

� = 0.2
40

60

80

20

100

120
�0.25 �0.20 �0.15 �0.10 �0.05 0

z0

140

160

180

200

>vi iw <vi iw



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 3  2023

ПОИСК СОЛНЕЧНЫХ ИСТОЧНИКОВ 293

ВСП из КД в фоновый СВ). Расстояние от Земли
до Солнца разделялось на 4 указанных выше от-
резка (213–165 , 165–115 , 115–65 , 65–
20 ). Проводился поэтапный расчет: сперва
рассчитывались время и скорость КВМ на 165 
(при этом начальными параметрами были сред-
няя скорость МКВМ и время его прихода к Земле
на 213  по каталогу R&C), далее полученные
данные брались для расчета времени и скорости
КВМ на 115 , потом на 65  и далее на 20 .
При этом скорость фонового СВ имела ступенча-
тый характер, т.е. ее значение на каждом из отрез-
ков рассчитывалось по начальной точке интерва-
ла как функция от времени. Во втором варианте
скорость фонового ветра считалась постоянной
на протяжении всего пути (213–20 ) и бралась
равной 350 км/с (средняя скорость медленного
СВ по данным OMNI за 2013 г., согласуется с
[14]).

Ступенчатый характер расчета скорости КВМ
позволяет, не усложняя вычисления, оценить си-
туации, когда ВСП из КД догоняет медленный
КВМ, ускоряя его, или, когда быстрый КВМ за-
медляется меньше, догоняя ВСП, чем, если бы
считалось, что он распространяется все время по
медленному фоновому СВ. Такие расчеты фоно-
вого ветра использовались ранее для прогноза
скорости КВМ в статье [26].

Определение оптимального коэффициента
взаимодействия (γ) проводилось методом сравне-
ния результатов расчета RDBM (на R20) при раз-
ных γ и w с измеренными временами и скоростя-
ми КВМ по CACTus (табл. 1). Список исходных
МКВМ представлен в табл. 2. В качестве источ-
ников по каталогу CACTus выбирались соответ-
ствующие КВМ, которые по времени находились
в интервале ±24 ч от рассчитанного ожидаемого
времени появления, и при этом имели угловую
ширину >90°. Также выбранные КВМ должны
были сопровождаться диммингами (по каталогу
Solar Demon).

Из табл. 1 видно, что в целом вариант разделе-
ния на 4 интервала со ступенчатой w дает лучшую

R R R
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R

R R R
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точность прогноза по сравнению с постоянной
w = 350 км/с для γ ≥ 0.3 × 10–7 км–1. Также для ва-
рианта с постоянной скоростью фона получаем
заметно большие значения погрешностей по про-
гнозу скорости (например, для случая γ = 0.33 ×
× 10–7 км–1 получаем дисперсию разности скоро-
стей порядка ±1700 км/с для постоянной w, и
приблизительно ±800 км/с – для ступенчатой w).
По-видимому, это связано с более точным учетом
фона высокоскоростных потоков СВ в варианте
ступенчатой модели по сравнению с вариантом
постоянной скорости фона.

Значение коэффициента γ, при котором на-
блюдалась наименьшая средняя разница по време-
ни между расчетом и измерением ( ),
оказалось равным 0.33 × 10–7 км–1 при ступенча-
той скорости фона СВ. Схожее значение упоми-
налось в [27]. При этом оптимальное значение γ
для скорости КВМ несколько меньше.

В дальнейшем более подробно был рассмотрен
RDBM-расчет источников МКВМ при коэффи-
циенте γ = 0.33 × 10–7 км–1. В табл. 2 приведены
параметры исходных МКВМ у Земли по каталогу
R&C, начальное значение модельной скорости
фонового СВ в ступенчатой модели и значения
безразмерного параметра z.

В табл. 3 представлены полученные ожидае-
мые времена появления вероятного источника на
расстоянии 20  (R20) от солнечной поверхности
и скорости, а также определенные в соответствие
им КВМ из каталога CACTus.

Вычислялись средние значения разностей
между расчетом и измерением (CACTus) для
времени (∆T = TR20 – TCACTus) и скорости (∆V =
= VR20 – VCACTus). Были получены величины сред-
них отклонений по времени и скорости с учетом
знака разности (–/+ – раньше/позже, быст-
рее/медленнее). Для случая со ступенчатой ско-
ростью фона получены: средние ошибки  =
= 0.2 ± 12.3 ч,  = 373 ± 839 км/с. Для случая с
постоянной скоростью (350 км/с на всем отрезке

Δ = minT

R

Δ 1T
Δ 1V

Таблица 1. Разница между расчетами времени и скорости по RDBM на R20 и измерениями по CACTus в зависи-
мости от γ для варианта с (1) разделением на 4 интервала со ступенчатой фоновой скоростью w и (2) постоянной
на всем интервале w = 350 км/с

γ × 10–7, км–1 0.25 0.3 0.33 0.35

Ступенчатая w
∆T, ч –3.0 ± 9.9 –1.0 ± 11.3 0.2 ± 12.3 1.0 ± 13.1
∆V, км/с –22 ± 300 179 ± 562 373 ± 839 550 ± 1098

Постоянная w = 350 км/с
∆T, ч 2.8 ± 9.7 6.0 ± 10.9 8.0 ± 11.6 9.3 ± 12.0
∆V, км/с 311 ± 530 828 ± 1110 1343 ± 1704 1818 ± 2257
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Таблица 2. Данные расчета по RDBM для γ = 0.33 × 10–7 км–1: T0,  – время появления и средняя скорость
МКВМ в точке L1 около Земли (по каталогу R&C), w0_1, z0_1 – начальные значения модельной скорости фоно-
вого СВ и соответствующего параметра z0 для случая ступенчатой модели, z0_2 – значение параметра z0 для случая
постоянной w = 350 км/с, zn_1, zn_2 – конечные значения параметров z на расстоянии 20  от Солнца для случаев
ступенчатой модельной скорости фонового СВ и w = 350 км/с

№ МКВМ T0, UT , км/с w0_1, км/с z0_1 z0_2 zn_1 zn_2

1 17.03.2013 15:00 520 374 0.39 0.49 3.67 6.11
2 14.04.2013 17:00 410 379 0.08 0.17 0.28 0.43
3 13.07.2013 05:00 430 350 0.23 0.23 0.82 0.82
4 23.08.2013 20:00 470 410 0.15 0.34 0.02 2.37
5 02.10.2013 23:00 470 386 0.22 0.34 0.66 2.37
6 16.02.2014 05:00 380 350 0.09 0.09 0.13 0.13
7 17.02.2014 03:00 400 350 0.14 0.14 0.3 0.3
8 21.02.2014 02:00 490 403 0.22 0.4 2.41 3.62
9 21.04.2014 07:00 540 385 0.4 0.54 3.78 8.14

10 12.09.2014 22:00 600 381 0.57 0.71 10.5 15.7
11 17.03.2015 13:00 560 377 0.49 0.6 3.96 10.4
12 10.04.2015 13:00 380 433 –0.12 0.09 –0.24 0.13
13 23.06.2015 02:00 610 499 0.22 0.74 1.11 17.1
14 25.06.2015 10:00 550 403 0.36 0.57 3.45 9.26
15 15.08.2015 21:00 500 442 0.13 0.43 0.23 4.37
16 07.11.2015 06:00 500 350 0.43 0.43 4.21 4.37
17 20.12.2015 03:00 400 367 0.09 0.14 0.04 0.3

v0

R

v0

Таблица 3. Сравнение параметров КВМ, полученных с помощью RDBM (при γ = 0.33 × 10–7 км–1), с параметра-
ми, экстраполированными из CACTus. TR20_1, VR20_1 – рассчитанное время и скорость на 20  при ступенчатой
фоновой скорости; TR20_2, VR20_2 – рассчитанное время и скорость на 20  при постоянной фоновой скорости
(350 км/с) на всем отрезке 213–20 ; TCACTus, VCACTus – экстраполированное по данным CACTus время появле-
ния КВМ и его скорость на 20 

№ МКВМ TCACTus, UT TR20_1, UT TR20_2, UT VCACTus, км/с VR20_1, км/с VR20_2, км/с

1 15.03.2013 10:14 15.03.2013 11:52 15.03.2013 17:22 1016 1633 2488
2 11.04.2013 11:25 11.04.2013 00:34 11.04.2013 04:30 809 448 500
3 09.07.2013 23:17 10.07.2013 1:05 10.07.2013 01:05 392 637 636
4 21.08.2013 11:01 20.08.2013 14:04 21.08.2013 07:57 513 488 1179
5 30.09.2013 02:26 29.09.2013 23:40 30.09.2013 10:56 767 641 1179
6 12.02.2014 13:13 12.02.2014 04:29 12.02.2014 04:29 441 395 395
7 12.02.2014 17:08 13.02.2014 10:18 13.02.2014 10:19 653 455 455
8 18.02.2014 04:56 18.02.2014 14:39 18.02.2014 20:26 926 1194 1618
9 18.04.2014 16:16 19.04.2014 6:29 19.04.2014 13:36 1080 1821 3198

10 10.09.2014 20:54 11.09.2014 9:48 11.09.2014 13:50 994 4013 5844
11 15.03.2015 05:20 15.03.2015 16:48 15.03.2015 23:11 982 2163 4001
12 07.04.2015 01:55 06.04.2015 00:18 06.04.2015 12:29 474 295 395
13 21.06.2015 05:12 20.06.2015 23:20 21.06.2015 18:59 1190 1055 6347
14 22.06.2015 21:44 23.06.2015 6:51 23.06.2015 18:27 982 1558 3589
15 12.08.2015 20:09 12.08.2015 20:11 13.08.2015 18:20 624 530 1880
16 04.11.2015 19:08 05.11.2015 2:47 05.11.2015 3:20 652 1823 1880
17 16.12.2015 13:43 16.12.2015 06:19 16.12.2015 10:19 716 405 455

Ср. откл. ∆T, ч 0.2 ± 12.3 8.0 ± 11.6 ∆V, км/с 373 ± 839 1343 ± 1704

R

R

R

R
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213–20 ):  = 8.0 ± 11.6 ч,  = 1343 ±
1704 км/с.

Величины на R20 (для ступенчатой и постоян-
ной фоновой скорости СВ) были далее экстрапо-
лированы на поверхность Солнца (R0) (см.
табл. 4) с допущением того, что средняя скорость
КВМ от R0 до R20 может быть оценена как VR20/2.
Время на R0 сравнивалось со списком диммингов
из каталога Solar Demon. При этом критерии от-
бора диммингов, сопровождавших КВМ, были
следующие: 1) минимальная разница во времени
измерения и расчета; 2) расположение вблизи
центра солнечного диска (±25° по широте, ±35°
по долготе), в направлении Земли; 3) с наиболее
сильным падением в интенсивности.

Выделенные таким образом димминги (табл. 4)
в основном лежат в 24-часовом интервале от рас-
четных времен со средней разницей: 1) –5.6 ±
± 17.1 ч – для ступенчатой фоновой скорости и
2) 5.2 ± 16.2 ч – для постоянного фона. Все най-
денные димминги располагаются в пределах цен-
тральной части диска: от –25° до 17° по широте и
от –31° до 35° по долготе. Экстраполированное
на R0 время начала КВМ по CACTus в среднем
лежит в пределах 2 ч от начала диммингов по So-
lar Demon.

R Δ 2T Δ 2V 4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В данной работе описаны основные принципы
работы алгоритма RDBM при идентификации сол-
нечных источников МКВМ. На примере периода
2013–2015 гг. было проведено тестирование путем
сравнения RDBM расчетов со значениями, пред-
ставленными в каталогах CACTus и Solar Demon.

Было получено, что оптимальное значение па-
раметра взаимодействия γ, при котором наблюда-
ется наименьшая средняя разница по времени
между расчетом и измерением, оказалось равным
0.33 × 10–7 км–1 (что согласуется с [27]). По скоро-
сти оптимальное значение γ несколько меньше.

Были рассмотрены 2 варианта расчета для
γ = 0.33 × 10–7 км–1: 1) с переменной (ступенча-
той) скоростью фонового СВ (w) с делением рас-
стояния от точки L1 у Земли до точки R20 у Солн-
ца на 4 интервала, 2) с постоянной на всей траек-
тории фоновой скоростью (w = 350 км/с).
Вариант разделения на 4 интервала со ступенча-
той w дает лучшую точность прогноза по сравне-
нию с вариантом постоянной w = 350 км/с. Расчет
со ступенчатой скоростью фона дает меньшие
ошибки из-за лучшего учета влияния высокоско-
ростных потоков СВ. Анализ показывает, что ва-
риант расчета с постоянной скоростью дает более
высокую точность при скорости МКВМ  <
< 400 км/с, близкой к средней скорости медлен-

v0

Таблица 4. Сравнение времени начала димминга по Solar Demon (T1), расчетного времени появления источника
на поверхности Солнца по RDBM (T2_1 для ступенчатой, T2_2 для постоянной фоновой скорости) и экстраполя-
ции времени начала КВМ по CACTus на R0 (T3)

№ T1, UT T2_1, UT T2_2, UT T3, UT T3 – T1, ч T1 – T2_1, ч T1 – T2_2, ч

1 15.03.2013 06:04 15.03.2013 7:08 15.03.2013 14:16 15.03.2013 05:40 0.4 1.07 8.2
2 11.04.2013 07:00 10.04.2013 07:19 10.04.2013 13:03 11.04.2013 05:41 1.3 –23.68 –17.95
3 09.07.2013 14:08 09.07.2013 12:57 09.07.2013 12:56 09.07.2013 11:27 2.7 –1.18 –1.19
4 21.08.2013 03:22 19.08.2013 22:15 21.08.2013 1:23 21.08.2013 01:59 1.4 –29.11 –1.97
5 29.09.2013 21:22 29.09.2013 11:36 30.09.2013 4:23 29.09.2013 20:22 1.0 –9.76 7.02
6 12.02.2014 04:24 11.02.2014 08:56 11.02.2014 08:56 12.02.2014 02:41 1.7 –19.46 –19.46
7 12.02.2014 12:04 12.02.2014 17:20 12.02.2014 17:20 12.02.2014 10:01 2.1 5.27 5.27
8 18.02.2014 00:44 18.02.2014 8:11 18.02.2014 15:40 17.02.2014 23:55 0.8 7.45 14.93
9 18.04.2014 12:46 19.04.2014 02:14 19.04.2014 11:11 18.04.2014 11:59 0.8 13.47 22.43

10 10.09.2014 17:26 11.09.2014 7:52 11.09.2014 12:30 10.09.2014 16:14 1.2 14.45 19.08
11 15.03.2015 00:48 15.03.2015 13:14 15.03.2015 21:15 15.03.2015 00:37 0.2 12.44 20.46
12 06.04.2015 18:42 04.04.2015 22:07 05.04.2015 16:56 06.04.2015 16:08 2.6 –44.58 –25.76
13 21.06.2015 01:40 20.06.2015 16:01 21.06.2015 17:46 21.06.2015 01:17 0.4 –9.65 16.1
14 22.06.2015 18:06 23.06.2015 1:54 23.06.2015 16:18 22.06.2015 17:01 1.1 7.8 22.21
15 12.08.2015 14:08 12.08.2015 05:36 13.08.2015 14:13 12.08.2015 12:43 1.4 –8.52 24.1
16 04.11.2015 13:42 04.11.2015 22:32 04.11.2015 23:13 04.11.2015 12:01 1.7 8.84 9.53
17 16.12.2015 08:04 15.12.2015 11:14 15.12.2015 17:20 16.12.2015 07:14 0.8 –20.83 –14.73

Среднее значение разницы 1.3 ± 0.7 –5.6 ± 17.1 5.2 ± 16.2
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ного СВ. При  > 500 км/с более точные резуль-
таты показывает вариант с модельной скоростью
фонового СВ, в котором учитываются высоко-
скоростные потоки от КД.

Для γ = 0.33 × 10–7 км–1 сравнение времени на-
чала димминга по Solar Demon, расчетного вре-
мени по RDBM показывает, что варианты с мо-
дельной скоростью фона и с постоянной скоро-
стью 350 км/с дают примерно одинаковую
точность порядка 5 ч, причем при модельной ско-
рости эта разница отрицательна (расчет запазды-
вает), а при постоянной скорости – положитель-
на (расчет опережает).

В целом результаты показывают, что по изме-
ренным у Земли параметрам МКВМ с помощью
алгоритма RDBM эффективно идентифицируют-
ся наиболее вероятные КВМ-источники и опре-
деляются их параметры на выходе из солнечной
короны. Таким образом, RDBM является полез-
ным инструментом для уточнения начальных па-
раметров прямых моделей прогноза (в частности,
по методике SMDC).
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Гипотезе о том, что Солнце – компонент двойной звездной системы, уже около ста лет. Предполо-
жения о природе компаньона продолжают публиковаться по мере появления новых наблюдатель-
ных данных. В статье показано, что результаты работы космической обсерватории Gaia накладыва-
ют определенные ограничения на природу и расположение компаньона. То обстоятельство, что
компаньон не зарегистрирован обсерваторией, оставляет следующие предельные возможности: хо-
лодный коричневый карлик (Y3 и позднее) на орбите внутри облака Оорта или L/T коричневый
карлик на более высокой орбите (от  105 a.e.). При этом компаньон, вполне вероятно, каталоги-
зирован в обзорах 2MASS и WISE. В статье также оценены абсолютные G-величины коричневых
карликов поздних спектральных типов.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Впервые вопрос о наличии у Солнца компа-
ньона был поднят около ста лет назад [1]. В каче-
стве кандидатов на роль компаньона Солнца рас-
сматривались как известные объекты (46 Tau [1]),
так и гипотетические, чье наличие могло под-
тверждаться косвенными признаками: реляти-
вистский объект [2], черный карлик [3], коричне-
вый карлик [4]. К этим работам примыкают также
исследования вопроса о наличии у Солнца неиз-
вестного компаньона с планетарной массой [5–7].

Среди возможных индикаторов наличия ком-
паньона у Солнца рассматривались:

• (i) ускорение барицентра Солнечной систе-
мы, приводящее к аномальным изменениям пе-
риода пульсаров, расположенных в определен-
ном направлении на небе [8, 9];

• (ii) обилие комет с гиперболическими орби-
тами, вызванное гравитационным влиянием ком-
пактного массивного объекта (нейтронной звез-
ды или черной дыры) [10] или даже высокоско-
ростного объекта солнечной массы [11]; отметим,
что в настоящее время на 100% зафиксирована
лишь одна комета с гиперболической орбитой, а
именно, комета 2I/Borisov [12, 13] (известны так-
же межзвездный астероид 1I/’Oumuamua [14] и
двигавшийся, с достоверностью 99.999%, по ги-

перболической орбите метеор CNEOS 2014–01–
08 [15]);

• (iii) наличие цикла длительностью  лет
в биологических массовых вымираниях, вызван-
ных, как предполагается, интенсивными комет-
ными дождями [3] (ожидаемая граница облака
Оорта – резервуара комет, которые могут возму-
щаться гипотетическим компаньоном Солнца –
составляет около 105 a.e., см. дискуссию в разделе 3);

• (iv) особенности орбит Седны и других
транснептуновых объектов, вызванные присут-
ствием компаньона Солнца [5, 6, 16].

В ряде работ предпринимались попытки ука-
зать границы для возможных значений парамет-
ров компаньона и орбиты или даже оценить их [3,
6, 16–18]. Высказывались предположения о нали-
чии искомого объекта в современных больших
инфракрасных фотометрических обзорах (IRAS,
2MASS, WISE) [6, 16, 19].

С появлением предварительных результатов
астрометрической космической обсерватории
Gaia стало возможным уточнить характеристики
этого гипотетического объекта. Тот факт, что об-
серватория Gaia (пока) не обнаружила компа-
ньон Солнца, накладывает определенные огра-
ничения на его природу и расположение.

В этой работе исследуется возможность суще-
ствования и обнаружения коричневого карлика –

≈a

× 626 10
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возможного компаньона Солнца. Оцениваются
его предельные параметры, возможное расстоя-
ние от Солнца и величина собственного движе-
ния. Проводится сравнение как с реальными ши-
рокими двойными системами, так и с оценками
других авторов, исследующих данный вопрос.

2. НАБЛЮДАЕМЫЕ ШИРОКИЕ ДВОЙНЫЕ

Прежде всего определим, какие значения ор-
битальных параметров и параметров компо-
нентов имеют самые широкие из наблюдаемых
двойных систем с известными орбитальными
элементами. Наиболее авторитетным источни-
ком сведений о таких системах является каталог
орбитальных двойных ORB6 [20]. Около десятка
из 3310 звезд, содержащихся в ORB6, можно на-
звать очень широкими парами (имеющими пери-
од  лет и/или большую полуось ).

Не все из этих объектов будут рассматриваться
в данном исследовании. Как показано в работах
по определению масс компонентов орбитальных
двойных [21, 22], систему WDS 23100+3651 можно
заподозрить в оптической двойственности, дру-
гие (WDS 14396–6050, WDS 07204–5219) показы-
вают рассогласование значений динамических
масс, определенных по третьему закону Кеплера,
и фотометрических масс, определенных по блес-
ку компонентов, расстоянию до системы и соот-
ношению масса–светимость. Для систем WDS
19464+3344 и WDS 00057+4549 в ORB6 приводят-
ся по три достаточно различающихся орбиталь-
ных решения.

Для наших целей можно рассмотреть двойные
WDS 00524–6930 и WDS 01522–5220. Их парамет-
ры приведены в табл. 1. Орбитальные элементы
( , , ) взяты из ORB6, спектральная классифи-
кация из WDS [23] и SIMBAD, параллаксы из
Gaia DR3. Большие полуоси в линейных едини-
цах и максимальное расстояние между компо-
нентами  оценены здесь.

5> 10P ″> 100a

P A e

≈ +max ( 1)d a e

3. АБСОЛЮТНЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ 
КОРИЧНЕВЫХ КАРЛИКОВ 

И ВОЗМОЖНОСТЬ ИХ ОБНАРУЖЕНИЯ

В этом разделе приведены (как опубликован-
ные, так и полученные в данной работе) абсолют-
ные звездные величины коричневых карликов.

Для оценки блеска компаньона на различном
расстоянии от главного компонента (Солнца) не-
обходимо знать абсолютную звездную величину
объекта . Таблица 2 содержит абсолютные
звездные величины в нескольких фотометриче-
ских полосах обзоров Gaia [24], [25], 2MASS [26],
WISE [27] для случая, если компаньон – холод-
ный красный карлик (M9.5), горячий коричне-
вый карлик (L5), теплый коричневый карлик
(T4.5) и холодный коричневый карлик (Y2).

Источником значений  для звезд M9.5 и L5
служили таблицы Мамажека1, опубликованные в
[28]. Из тех же таблиц взяты сведения о  и 
для коричневых карликов T4.5 и Y2.

Для оценки значений  и  для последних
двух спектральных типов мы воспользовались ка-
талогом ближайших (до 20 пк) к Солнцу 525 L,
T и Y коричневых карликов [29]. Он содержит
данные для фотометрической системы WISE, а
для оценки -величин мы отождествили ката-
логизированные источники с архивом Gaia DR3.
Отождествление осуществлялось с радиусом отож-
дествления . Удалось отождествить 132 объекта
из 496. Два объекта, 2MASS 0915+0422 и 2MASS
1520–4422, получили по два аналога в Gaia DR3, в
обоих случаях подходящим признан тот, который
расположен ближе к объекту–источнику. Даль-
нейший анализ включал в себя сравнение соб-
ственных движений и параллаксов, заключенных
в [29], с данными Gaia, а также построение раз-
личных фотометрических зависимостей между

-величиной и фотометрией, представленной
в [29]. В результате пять объектов (2MASS
0355+1133, WISE 0715–1145, WISE 0720–0846B,
DENIS 1253–5709, Gaia 1831–0732) были признаны
неправильно отождествленными и отброшены.

1 http://www.pas.rochester.edu/emamajek/EEM_dwarf_UBVI-
JHK_colors_Teff.txt

M

M

HM KsM

GM 1WM

GM

″1

G

Таблица 1. Орбитальные и физические параметры
широких двойных систем

Параметры WDS 01522–5220 WDS 00524–6930

,  yr 5.607369 5.8
76.6 170 ± 11

0.999 0.74 ± 0.02
Spect. type K3V + M9.5 F7 IV–V

, mas 11.5431 ± 0.0122 16.5718 ± 0.0163
, а.е. 6637.78 10259.5
, пк 0.0322 0.0497

, пк 0.0644 0.0865

P 810
″,a

e

ϖ
a
a

maxd

Таблица 2. Абсолютные звездные величины холодных
карликов

Полоса , Gaia , 2MASS , 2MASS , WISE

M9.5 16.40 11.00 10.50 10.15
L5 18.50 12.44 11.87 11.19
T4.5 21.04 14.49 14.55 12.97
Y2 32.2 22.6 23.5 18.1

G H Ks 1W
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Результаты отождествления представлены на
рис. 1. Можно видеть, что в архиве Gaia обнару-
жились объекты спектральных типов не холоднее
T6, и что хотя предельная величина объектов Gaia
достигает , однако предельный блеск,
необходимый для определения параллакса, нахо-
дится на уровне .

Полученные результаты могут быть использо-
ваны для получения по крайней мере грубого со-
отношения между -величиной объекта и его
блеском в инфракрасных полосах  (2MASS) и 
(2MASS). На рис. 2 представлены все отождеств-
ленные объекты, имеющие ,  и  фото-

≈ 21.25mG

≈ 20.75mG

G
H J

G H J

метрию, а также результат линейной аппрокси-
мации,

(1)

(2)

коэффициенты корреляции в формулах (1) и (2) –
0.97 и 0.96 соответственно. Объект 2MASS
0746+2000 (самый яркий на диаграммах) имеет в
архиве Gaia DR3 признак VARIABLE и в аппрок-
симации не участвовал.

Экстраполируя эти соотношения в область
низких температур, можно оценить абсолютные

-величины коричневых карликов T и Y типов
(в таблице Мамажека эти значения даны только

+= 1.363 1.358,G H

+= 1.235 1.918,G J

G

Рис. 1. Отождествление коричневых карликов из каталога [29] с архивом Gaia DR3. Левая панель: распределение ко-
ричневых карликов по спектральному типу (красные – все звезды, зеленые – отождествленные с Gaia). Спектральный
тип определяется следующим образом: 0 – L0, …, 5 – L5, …, 10 – T0, …, 20 – Y0, … . Правая панель: распределение
отождествленных объектов по блеску  (красные – все, синие – не имеющие значения параллакса в Gaia).

20

0
0 5 10 15 20 25

Sp type

40

60

80

120

100

2

0
17 18 19 20 21

G

4

6

8

12

10

G

Рис. 2. Отождествленные коричневые карлики на диаграммах  (слева) и  (справа). Прямые линии – резуль-
таты линейной аппроксимации согласно ф-лам (1) и (2).
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для L8 и горячее). Эта оценка приведена на рис. 3,
левая панель. Примечательно, что в области горя-
чих коричневых карликов наши данные хорошо
совпадают с данными Мамажека.

Полученные данные позволяют оценить пре-
дельное расстояние, на котором коричневый кар-
лик того или иного типа будет зарегистрирован
обсерваторией Gaia (рис. 3, правая панель). В ка-
честве предельной звездной величины для Gaia

использовалось значение , межзвездное по-
глощение считалось ничтожным. Можно видеть,
что коричневый карлик позднее Y3 не будет заре-
гистрирован обсерваторией Gaia, даже находясь
внутри облака Оорта. Здесь считается, что внут-
ренняя граница облака Оорта находится на рас-
стоянии 2–5 тыс. a.e. от Солнца, а внешняя – 50–
100 тыс. a.e. (см., напр., [30]; см. также сайт2 на
портале NASA). В то же время этот гипотетиче-
ский коричневый карлик определенно будет
включен в каталог 2MASS (красная кривая; здесь

учитывается, что 2MASS полон до ) и
тем более в WISE. Более горячим объектам (L и
T карликам) необходимо располагаться за преде-
лами облака Оорта для того, чтобы не попасть в
архив наблюдений Gaia.

2 https://solarsystem.nasa.gov/solar-system/oort-cloud/overview/

.75mG

= 16.5mJ

4. СОБСТВЕННОЕ ДВИЖЕНИЕ
Представляется целесообразным оценить ве-

личину собственного движения холодного ко-
ричневого карлика – спутника Солнца, находя-
щегося в районе внутренней границы облака
Оорта. Орбитальная скорость в каждый момент
времени может быть записана как

(3)

Здесь гравитационная постоянная 
× 10–11 м3 с–2 кг–1,  – массы компонентов:

 кг, а массой компонента 
можно пренебречь. Текущее расстояние до ком-
паньона  примем равным 2000 a.e. (= 3 × 1014 м),
а для большой полуоси  рассмотрим варианты

 (круговая орбита) и  (компаньон
находится в окрестностях афелия очень эксцен-
тричной орбиты). Тогда значения орбитальной
скорости, оцененные из (3) для этих двух случаев,
будут равны 665.2 и 210.4 м/с. Собственное дви-
жение,

(4)

в этих случаях будет равно 14.5 и 4.6 /год соответ-
ственно (ср. с собственным движением звезды
Барнарда, 10.4 /год). В уравнении (4) величины

, ,  выражены в единицах /год, км/с, пк соот-
ветственно.

( )+ −v 1 2
2 1= ( ) .G m m
r a

×= 6.6743G
1 2,m m

×
30

1 = = 1.989 10m m 2m

r
a

=r a = 1.9r a

μ v= ,
4.74r

″

″
μ v r ″

Рис. 3. Левая панель – абсолютные звездные величины коричневых карликов. Красная кривая – аппроксимация зна-
чений  (2MASS) из таблицы Мамажека, зеленая кривая –  (Gaia), вычисленные по формуле (2), синие точки –
значения  (Gaia) из таблицы Мамажека. Правая панель – предельное расстояние для полосы  2MASS (красная
кривая) и полосы  Gaia DR3 (зеленая кривая), на котором могут наблюдаться коричневые карлики. Объекты, распо-
ложенные ниже этих кривых, должны попасть в соответствующие обзоры. Горизонтальные полосы – примерное по-
ложение внутренней (желтая) и внешней (серая) границ облака Оорта. Принцип кодировки спектральных типов ко-
ричневых карликов аналогичен приведенному в подписи к рис. 1.
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Такое заметное собственное движение немед-
ленно выделяло бы объект в астрометрическом
обзоре, но одновременно чрезвычайно затрудня-
ло бы его кросс–отождествление между фотомет-
рическими обзорами, даже при небольшой раз-
нице эпох наблюдения.

5. ЧЕРНЫЕ КАРЛИКИ
Термин “черный карлик” не имеет четкого ко-

личественного определения. Более того, в литера-
туре этим понятием называют два совершенно
разных типа объектов.

1. Звезды очень низкой массы ( ),
не проходящие стадию термоядерной реакции
сжигания водорода, за время, гораздо меньшее,
чем возраст Галактики, становятся полностью
вырожденными объектами или черными карли-
ками [31].

2. Старые белые карлики, охладившие свои
внешние слои до нескольких тысяч градусов, и
имеющие светимость порядка 10–5  и ниже,
также называют черными карликами [32]. Это
процесс гораздо более длительный, формулы
для оценок параметров этих объектов можно
найти в [33].

Очевидно, что если компаньоном Солнца яв-
ляется черный карлик, то вероятность его обна-
ружения сильно уменьшается. Заметим, впрочем,
что черный карлик “второго типа” (бывший
белый карлик), в отличие от черного карлика
“первого типа” (бывший коричневый карлик),
имеет массу, которой не следует пренебрегать при
оценке собственного движения такого объекта.
В предположении, что компаньон имеет массу,
равную солнечной, величины, приведенные в
разделе 4, должны быть увеличены на 40%.

6. СРАВНИТЕЛЬНЫЙ АНАЛИЗ
Сравним проделанные здесь оценки с наблю-

даемыми и предсказанными другими авторами.
Отметим, что двойная система “Солнце–ко-

ричневый карлик Y3”, обсуждаемая в конце раз-
дела 3, весьма походила бы на системы WDS
01522–5220 и WDS 00524–6930, описанные в раз-
деле 2, и была бы даже еще компактнее.

Авторы работы [3] предполагают наличие у
Солнца компаньона – черного карлика с массой
от  до  на весьма эксцентричной
( ) орбите с большой полуосью 
× 104 a.e. Как следует из рис. 3 (правая панель),
маловероятно, что такой объект может попасть в
архив Gaia и в существующие инфракрасные об-
зоры.

В работе [17], с целью определить границы
Солнечной системы, рассматривались гипотети-

< 0.08m m

L

−× 42 10 −× 
27 10 m

≥ 0.9e ≈ ×8.8a

ческие спутники Солнца в широком диапазоне
масс, от 0.005 до 0.3  на орбитах с большой
полуосью  a.e. В этом случае, очевидно,
вероятность обнаружения зависит от массы
объекта.

Наконец, в работе [16] предложена зависимость
между массой гипотетического объекта и большой
полуосью его орбиты: .

Можно видеть, что в этих исследованиях ак-
цент, преимущественно, делался на высокие (вы-
ше облака Оорта) орбиты для гипотетического
компаньона Солнца. В работе [19], впрочем, рас-
сматривались и более низкие орбиты, но там речь
шла об объектах планетных масс, (1–5) . Одна-
ко, как показывает анализ, выполненный в дан-
ной работе, при определенных условиях компа-
ньон – коричневый карлик – может существо-
вать и на низкой орбите (ниже облака Оорта) и
оставаться незамеченным для обсерватории Gaia
и нераспознанным (хотя и наличествующим, воз-
можно) в современных инфракрасных фотомет-
рических обзорах.

7. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
В работе рассмотрены ограничения на приро-

ду и характеристики гипотетического компонен-
та Солнца, налагаемые текущими результатами
работы космической обсерватории Gaia. Показа-
но в частности, что даже находясь на внутренней
по отношению к облаку Оорта орбите, коричне-
вый карлик спектрального типа Y3 и холоднее
останется незамеченным обсерваторией Gaia, хо-
тя вполне может оказаться уже включенным в ка-
талоги инфракрасных обзоров 2MASS и WISE.
Показано, что такой объект должен демонстри-
ровать заметное собственное движение – едини-
цы или десятки угловых секунд в год. Уменьше-
ние температуры гипотетического компаньона
и/или расположение его на более высокой орбите
делает его обнаружение современными астромет-
рическими и фотометрическими методами прак-
тически невозможным. В работе также получена
эмпирическая зависимость (SpT) для корич-
невых карликов.
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хива Gaia DR3 и из баз данных ADS, SIMBAD, VizieR.
В данном исследовании использовался TOPCAT, ин-
струмент для интерактивного графического просмот-
ра и редактирования табличных данных [34].
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